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Resumo

Neste trabalho investigamos observaveis relacionados a estrutura em larga escala do uni-
verso, especialmente aqueles sensiveis a mudancas na gravidade e que possam ser usados
para impor vinculos em teorias gravitacionais. O foco do trabalho foi estudar as propri-
edades de wvoids, tanto no desenvolvimento de programas para detecta-los em simulagoes
e observagoes, como no calculo de previsoes tedricas em funcao da cosmologia e da te-
oria gravitacional. Dadas estas medidas e predicoes tedricas, estudamos o poder dos
vinculos impostos usando voids, se comparados com outros observaveis, e buscamos com-
preender como complicagoes observacionais podem prejudicar estes vinculos. Construimos
algoritmos para a deteccao de wvoids e halos em simulacoes de N-corpos, além de imple-
mentarmos codigos para efetuar a medida da funcao de dois e trés pontos de voids, halos
e da matéria. Produzimos também cédigos para fazer medidas dos perfis de velocidade
e densidade de halos e voids, e propusemos uma nova predi¢ao para a abundancia dos
voids em gravidade modificada do tipo f(R) e Symmetron. Com isso, medimos o poder
da abundancia de voids em vincular parametros de gravitagao. Desenvolvemos ainda uma
generalizacao do modelo de halos para a inclusao de voids, no que denominamos modelo
de Halos e Voids. Além disso, estudamos a dependéncia do raio de turnaround dos halos
em diferentes teorias de gravitacao e para diferentes perfis de densidade iniciais, além
de relacionar as quantidades teoricamente calculadas com observaveis. Finalmente, cons-
truimos um novo método para a rapida geracao de catalogos de halos, algo fundamental
para o calculo de matrizes de covariancias nos proximos levantamentos de galdxias.
Palavras Chave: Cosmologia: Estrutura em Larga Escala: Voids - Cosmologia:
Estrutura em Larga Escala: halos - Teorias Modificadas de Gravitacao: Vinculos - Teorias

Modificadas de Gravitacao: Simulacoes






Abstract

In this work we investigated observables related to the large scale structure of the Uni-
verse, especially those sensible to gravitational effects and can be used to constrain gravity
theories. Our main goal was the study of cosmological voids, both the development of co-
des for detecting them in N-body simulation and observations, as well as the construction
of theoretical predictions for these observables as functions of cosmological and gravity
parameters. Given these measurements and theoretical predictions, we studied the cons-
training power of voids, in comparison with other observables, and we assessed the effects
of observational complications. We constructed algorithms to find halos and voids, using
a Voronoi tessellation, as well as codes to measure the power spectrum and the bispectrum
of a catalogue of voids, halos and matter. We also produced codes to measure the density
and velocity profiles of halos and voids, and we proposed a new theoretical prediction
for the void abundance in f(R) and Symmetron models of modified gravity. These tools
allowed us to put constraints on modified gravity parameters using void abundance. We
also developed a generalization of the standard Halo model to include the effects of cosmic
voids, in the so-called Halo-Void model. In addition, we computed the turnaround radius
of halos in f(R) gravity and related the theoretical computations with current observa-
tions. Finally, we constructed a new method for the fast generation of halo catalogues,
which are crucial for the computation of covariance matrices in next-generation galaxy
surveys.

Keywords: Cosmology: Large Scale Structure: Voids - Cosmology: Large Scale
Structure: Halos - Modified Gravity Theories: Constraints - Modified Gravity Theories:

Simulations
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. 166

53

Abundancia dos halos M (left) e voids (right). Os painéis de baixo mostram

a diferenca relativa entre os diferente modelos e a abundancia medida. Nos

consideramos treés diferentes modelos: uma barreira estatica (1SB) ou Press—

Schechter (linha pontilhada e tracejada verda), Tinker (linha tracejada) duas

barreiras lineares e difusas (2LDB, linha sélida vermelha). Tanto para halos como

para voids o modelo 2LLDB apresenta melhor concordancia com as observacoes.| .

170

5!

Bias linear dos halo (left) e dos woids (right). Os bias foram calculados nas

simulagoes usando o auto espectro (halo-halo, void-void, circle) ou o espectro

cruzado (halo-matter or void-matter), e comparado com as mesmas teorias da

figura |5.3] Os painéis de baixo mostram a diferenca relativa de cada linha com

as medicoes utilizando os espectros cruzados, que possuem um erro menor. No-

vamente, o modelo 2LDB apresenta o melhor resultado.| . . . . . . . . . .. ..
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E5

Testes de convergéncia das integrais. (Fsquerda):Nos mostramos o resul-

tado para as integral da equagao [5.99) para os tres diferentes modelos.

(Direita): N6s mostramos resultados para a integral da equacao|5.100, que

apresenta convergencia similar.| . . . . ... ... o000

56

Todos os termos que contribuem para P, (k) no HVM (esquerda) e no HVDM

(direita). A soma de todos os temos é mostrado pela linha solida preta. Termos

que contribuem mais em grandes escalas sao mostrados por linhas tracejadas e

os termos que contribuem mais em pequenas escalas por linhas pontilhadas.|
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5.7

Espectro de poténcias matéria-matéria para o HVM (esquerda) e o HVDM (di-

reita). Os painéis inferiores mostram a diferenga relativa de cada modelos com o

HaloFit. Note que o HVM melhora em ~ 1% a predicao. Ja considerando-se a

poeira, a melhora ¢ maior do que 6%. Ambos para as pequnas ¢ grandes escalas,

o HV(D)M concorda com HM. Perceba que mesmo o HM varia bastante quando

consideramos diferentes modelos para seus ingredientes. | . . . . . . . . . . ..

53

Espectro de poténcias halo-matéria para dois bins de massa (em unidades de

Mg /h). Na esquerda, comparamos o HVM (linha roxa tracejada) com o HM

(linha verde tracejada e pontilhada) e o modelo linear (linha sélida vermelha).

Note que o HM e o HVM diferente por menos de 1% para esse observavel.

Vemos que ambos os modelos sao melhores para descrever halos mais massivos.

Nos painéis da direita temos o mesmo mas para o HVDM, como indicado nas

legendas.| . . . . . . e e

[0.9

Funcao de correlacao halo-matéria, que também pode ser interpretado com o

perfil de densidades observado dos halos, para dois bins de massa (em unidades

de Mo /h). Resultados mostrados para o HVM (esquerda) e para o HVDM

(diresta). A diferenca entre esses modelos e o HM (linha verde) é marginal.

As correcoes do HM para o perfil NF'W sao também presentes tanto no HVM

quanto no HVDM. Nés usamos os mesmos ingredientes do HM no HV(D)M,

como descrito na secao 5.4l . . . . . ... oL Lo

.10

Espectro de poténcias void-matéria para oito bins de raios (em unidades de

Mpc/h). Nos painéis da esqueda nés comparamos o HVM com o VM (veja

equagao [5.103). O VM é um modelo simplifica efetivo do HVM que propusermos

nesse trabalho. Note que, como o bias linear dos voids é mais restringido nesse

caso, b2 = 0, os erros para alguns bins sdo maiores. Nos painéis da direita

nos comparamos o HVDM com o VM. Note que, como o bias linear dos voids é

melhor agora, a predicao para os perfis dos voids também é muito melhorada.|
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[o.11 Predicoes para o perfil de densidade observado dos voids para oito diferentes bins

de raio (em unidades de Mpc/h). O HVM, na esquerda, corrige o perfil tanh,

da equacao (5.74)), para reproduzir a densidade de fundo para r > r,. Note que,

assim como na figura [5.10, o pior perfil linear dos voids piora a predicao para

seus perfis de densidade. Na direita, o mesmo é mostrado para o HVDM. Como

podemos escolher um bias dos votds melhor no HVDM, esse modelo também é

capaz de reproduzir melhor os perfis de densidade observados.|. . . . . . . . ..
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6.1

Evolucao do raio de uma estrutura esférica em tuncao do tempo para tres

valores diferentes da equacao de estado da energia escura. Figura retirada

das aulas de Wayne Hu (astro 321).| . . . . ... ... ... ... ... ...

188

6.2

Evolucao do perfil de densidade, para os limites de campo forte e fraco,

normalizando pela densidade central. No painel da esquerda é mostrado o

caso para o perfil inicial tangente hiperbolica ((6.4) e na direita para o perfil

fisico (6.5).. . . . . ..
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6.3

Evolucao de dois perfis tipo tangente hiperbdlica (6.4) com um pequeno

valor de s (linhas pontilhadas roxas) e com um valor grande (linhas sélidas

azuis). Figura 2 de |16 . . . ... .. ..o

6.4

Dependencia do parametro do colapso 0. com o redshift para estruturas com

massa de 10* M /h. Nos painéis da esquerda sao mostrados os resultados

para o perfil inicial tangente hiperbdlica (6.4) e nos da esquerda para o

pertil inicial fisico (6.5). Em linhas pretas temos o resultado para RG, em

linhas cinzas o resultado para o limite de campo forte, em linhas azuis

os resultados para fry = 10°°, em linhas vermelhas os resultados para

fro = 107° e em linhas amarelas os resultados para fro = 10~*. Para o caso

do perfil inicial tangente hiperbodlico apresentamos, em linhas continuas, os

resultados com s = 0.4 e, em linhas pontilhadas, o resultado com s = 0.8

mostrando a regiao entre esses dois resultados com as areas hachuradas. Os

paineis inferiores mostram a diferenca relativa entre cada uma das teorias

65

Dependencia do parametro do colapso 0. com a massa de estruturas que

colapsam em z = (. As cores e tipos de linhas sao as mesmas da figura 6.4l 198
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[6.6

Dependencia do parametro de turnaround 0; com o redshift para estrutu-

ras com massa de 10" M. /h. Nos painéis da esquerda sao mostrados os

resultados para o perfil inicial tangente hiperbdlica (6.4 e nos da esquerda

para o perfil inicial fisico (6.5)). Em linhas pretas temos o resultado para

RG, em linhas cinzas o resultado para o limite de campo forte, em linhas
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do perfil inicial tangente hiperbodlico apresentamos, em linhas continuas, os
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mostrando a regiao entre esses dois resultados com as areas hachuradas. Os

paineis inferiores mostram a diferenca relativa entre cada uma das teorias

ea RG . o

6.7

Dependencia do parametro do turnaround o, com a massa de estruturas

que atingem o turnaround em z = (. As cores e tipos de linhas sao as

mesmas da figural6.0l|. . . . . . ...

6.8

Dependencia do raio do turnaround R, com a massa de estruturas que

atingem o turnaround em z = (. As cores e tipos de linhas sao as mesmas

da figural6.6l| . . . . . . ...

6.9

Relacao entre o raio de Euler de cada casca no momento do turnaround

e sua massa interna para uma mesma estrutura com um perfil inicial tan-

gente hiperbolico com s = 0.4 e r, = 7.0 em ACDM. Sao apresentados os

resultados para quatro diferentes valores para a amplitude da perturbacao

inicial bem como a previsao teorica para o raio de turnaround maximo.

Na legenda é mostrado qual o tator de escala no momento em que a casca

central atinge o turnaround.| . . . . . . . .. ... L.

[6.10

Perfil de densidade para um halo de massa 10'*M. /h nas cinco teorias

gravitacionais consideradas: limite de campo fraco (linha preta), limite

de campo forte (linha cinza), fro = 107° (linhas azul),fry = 107° (linha
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vertical laranja indica oraiodo halo.| . . . . . . . ... ... ... ... ..
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fro = 107° (linha azul), fro = 107 (linha vermelha) e fro = 10~* (linha

amarela). Nos painéis da esquerda sao mostrados os casos para o perfil

inicial tangente hiperbolica e na direita para o perfil inicial fisico. Nos

paineis de baixo sao apresentadas as diferencas relativas com relacao a

RG. Para o caso do perfil inicial tangente hiperbolica sao apresentados os

resultados para s = 0.4 (linhas sdlidas) e s = 0.8 (linhas tracejadas), . . . .
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Mesmo da figura |6.11] porém para a razao entre as massas de turnaround

edo halol . . . ..

6.13

Valor do raio de turnaround, em funcao da massa do halo, para cinco teorias

de gravitacao: RG (linha petra), fro = 107° (linha azul), fro = 107 (linha

vermelha), fro = 10~ (linha amarela) e o limite de campo forte (linha

cinza). Nos painéis da esquerda sao mostrados os casos para o perfil inicial

tangente hiperbolica e na direita para o perfil inicial fisico. Nos painéis de

baixo sao apresentadas as diferencas relativas com relacao a RG. Para o

caso do perfil 1nicial tangente hiperbodlica sao apresentados os resultados

para s = 0.4 (linhas sdlidas) e s = 0.8 (linhas tracejadas).|. . . . . . . . ..
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[6.14

Raio de turnaround como funcao da massa Moy dos halos. Nas linhas

continuas sao apresentadas nossas predicoes teoricas com as mesmas legen-

das da figura[6.13[com o agréscimo do raio de turnaround maximo em linha

azul clara. Também sao apresentados alguns resultados para observacoes

feitas extraidas do trabalho [17] (pontos marrons), de |1§] (quadrados ro-

sas) e de [19] (em losangolos verdes)| . . . . .. ... ... ... ... ...
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Esquema do funcionamento de alguns métodos de geracao rapida de catalogos

de halos. Figura 2 de [20].] . . . . . ... ...
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Uma representacao 2D do encontrador de halos no grid Gaussiano. A

célula azul representa o pico de densidade onde estamos crescendo a esfera,

as celulas verdes representam a esfera onde a densidade ¢ maio do que a

barreira e as células vermelhas + amarelas representam a proxima estera
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barreira. As células amarelas sao aquelas que sao adicionadas ao halo para

melhorar a sua rezolucao de massa.| . . . . . . . . . . .. ... ... ...
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Outra representacao do nosso método para se achar os halos em comparacao

com as figuras usuais do excursion set theory. Nos vemos a ”trajetoria’ teita

por uma halo, na linha sélida preta, juntamente com alguns pontos com o

numero de céluas dentro de cada uma das esferas que podemos crescer, esses
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estatica (linha preta tracejada). Também é mostrada a barreira eliptica

em linha tracejada verde.|. . . . . . . ...
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4

Mapa de densidades de uma fatia das condicoes iniciais Gaussianas (es-

querda) e do mesmo mapa quando aplicado a 2LPT (direita). Os pontos

as posicoes desses halos apos serem deslocados utilizando-se a 2LPT |

[7.5

A dependencia com a massa das barreiras utilizadas nesse trabalho. Em

linha azul sélida temos a barreira estatica e em linha tracejada e pontilhada

verde temos a barreira eliptica com os parametros fitados nesse trabalho.|
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Uma fatia do mapa de densidades dos halos, com 8 Mpc/h na diregao z, sem

desloca-los (primeira coluna), deslocando seus centros utilizando a 1LPT

(segunda coluna) e deslocando seus centros com a 2LPT (terceira coluna).
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Prefacio

Nesta tese eu detalho alguns dos projetos desenvolvidos durante meu doutorado. Nesse
periodo eu, juntamente com diversos colaboradores, finalizei um total de nove artigos e
iniciei alguns outros.

No capitulo 3: ”Perturbacoes Cosmoldgicas”, descrevo a base da teoria de perturbacgoes
cosmoldgicas, teoria que foi fundamental para a elaboracao de: H. Rubira e R. Voivodic,
2020 [25]) e T. Mergulhao, H. Rubira, R. Voivodic e L. R. Abramo, 2021 [26].

No capitulo 4: ”Voids Cosmolégicos”, introduzo os voids e desenvolver todo o forma-
lismo utilizado para a elaboracao dos artigos: R. Voivodic, M. Lima, C. Llinares e D.
F. Mota, 2016 |27] e E. L. D. Perico, R. Voivodic, M. Lima e D. F. Mota, 2018 [28].

No capitulo 4: 7O Modelo de Halos e Voids”, descrevo todos os pontos do modelo
proposto no artigo: R. Voivodic, H. Rubira e M. Lima, 2020 [29].

No capitulo 6: ”Raio de Turnaround”, discuto todos os pontos dos artigos: R. C. C.
Lopes, R. Voivodic, L. R. Abramo e L. Sodré Jr., 2018a [30] e R. C. C. Lopes, R.
Voivodic, L. R. Abramo e L. Sodré Jr., 2018b [31].

No capitulo 7: ”"ExSHalos: Um novo Método para a Rapida Geracao de Halos”,
descrevo e apresento resultados para o cédigo que introduzimos no artigo: R. Voivodic,
M. Lima e L. R. Abramo, 2019 [32].

Por fim, embora desenvolvido no periodo do doutorado, o artigo: R. Voivodic e A.
Barreira, 2020 [33] nao é abordado nesta tese, por tratar de assunto distinto e para nao
estender ainda mais o texto.

Para o futuro, pretendo continuar trabalhando na utilizacao da estrutura em larga
escala do Universo para vincular teorias de gravitagao e cosmologia. Além disso, pre-
tendo entender melhor como relacionar halos de matéria escura com galaxias e outros

observaveis. Este tltimo ponto é vital para se comparar teorias com dados futuros.
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Capitulo 1

Introducao

Uma teoria da gravidade descreve a interacao gravitacional entre objetos em escalas
7 cléssicas”ﬂ, tratando desde a atracao de objetos pelo campo gravitacional da Terra até
a evolucao do universo e suas estruturas. Atualmente, a gravitacao é muito bem descrita
pela teoria da relatividade geral (RG) de Albert Einstein [34,35], que consegue predi-
zer, com grande acuracia, observacoes nao descritas pela gravitagao Newtoniana, como
a precessao do periélio de Mercirio [36], o desvio da luz de estrelas distantes devido ao
Sol [37], o efeito de lentes gravitacionais fracas e fortes [38,39], a formagao de estruturas

no universo [3,40] e, mais recententemente, as ondas gravitacionais [41].

No entanto, esta teoria possui potenciais problemas em escalas distintas. Do ponto de
vista cosmolégico, ela nao explica a presente fase acelerada de expansao do Universo sem o
acréscimo de alguma componente energética com pressao negativaﬂ. Além disso, ela nao é
capaz de explicar, de forma natural, o periodo inflacionario, necessario para corrigir alguns
problemas do modelo cosmolégico padrao (como os problemas da planitude e do horizonte)
e para a geragao de condigoes iniciais [42,43]. Do ponto de vista quantico, tentativas de
quantizar a RG, da mesma forma como feito no modelo padrao das particulas elementares,
levam a uma teoria nao renormalizavel e nao unitaria. Esses problemas nos levam a pensar
que, por mais que a RG tenha grande concordancia com observagoes e experimentos, ela
possa ser uma teoria incompleta, e teorias fenomenolégicas de gravitagao sao um primeiro

passo para a descoberta de uma teoria gravitacional final.

'Por "escalas cldssicas’refiro-me a escalas onde S > h, sendo S a acdo do sistema e A a contante de
Planck reduzida.

2Note que a RG, juntamente com o modelo padrao, também nao sio capazes de explicar a matéria
escura encontrada no universo.
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CAPITULO 1. INTRODUCAO

Os principais objetivos de se trabalhar com teorias fenomenolégicas de gravitacao

modificada sao:

e Entender a fisica de teorias com mais graus de liberdade do que a RGEL esperando
modelar suas consequéncias em observaveis astrofisicos e cosmoldgicos, afim de tes-

tar uma teoria gravitacional completa em ”escalas cléssicas”;

e Explicar a observagdo de matéria escura no universo [45-47] sem a utilizagao de
novas particulas no modelo padrao. Esse item nao é muito trabalhado, pelo fato de
teorias modificadas de gravitacao terem dificuldades de explicar a diferenga entre o
perfil de densidade observado indiretamente via lentes gravitacionais e diretamente
pela matéria visivel (como no bullet cluster) e existirem candidatos vidveis em fisica
de particulas [45]|48,49]. Ainda assim, algumas teorias de gravitacdo modificada

tentam resolver esse problemas [50-52];

e Explicar a observagao da expansao acelerada do universo [53-56] sem a necessi-
dade de uma constante cosmol(’)gicaﬁ ou a adicao de outros campos fora do modelo
padrao. Esse item tem sido o mais explorado em trabalhos de gravitagao modificada

fenomenoldgica [58-60] e foi a principal motivagao deste trabalho.

Uma das melhores formas de se vincular teorias modificadas de gravitagao é através
da observagao das estruturas em larga escala do universo [61,62]. Todas as teorias modifi-
cadas de gravitacao viaveis devem reproduzir a RG, com uma constante cosmoldgica, em
escalas do tamanho do universo (modelo ACDM), e devem se reduzir a RG em pequenas
escalas ou regioes muito densas, como no sistema solar e no universo primordial, pois
nessas escalas a RG é muito bem vinculada. O primeiro requisito pode ser imposto por
construcao, escolhendo uma forma especifica para a acao e um intervalo especifico para
os parametros do modelo de forma que a expansao seja igual ao do modelo ACDM. J&
o segundo requisito normalmente é alcancado através de algum mecanismo de blindagem
(screening), que advém de aspectos nao lineares da teoria e faz com que o(s) grau(s) de
liberdade extra(s) nao seja(m) importante(s) em regices de grande densidade ou escalas

pequenas, onde o potencial gravitacional é profundo [63].

3Todas as teorias de gravitacio modificada vidveis observacionalmente sio extensoes da RG, voltando
a ela em limites apropriados. Portanto todas possuem um campo métrico e campos extras [44].

4A constante cosmolégica, por mais que se adeque bem aos dados observacionais, possui alguns pro-
blemas, como o problema da coincidéncia e do fine-tuning [57]
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Os tipos mais comuns de mecanismos de screening sao: mecanismo camaleao, onde a
massa do grau de liberdade escalar extra se torna muito grande em regioes muito densas
[64-67] (presente e.g. em teorias do tipo f(R)); mecanismo de Vainshtein, onde termos
cinéticos nao quadréticos na agao fazem o(s) campo(s) extra(s) ser(em) suprimido(s) em
escalas menores que alguma escala especifica definida pelo modelo [68-70] (presentes e.g.
em modelos com dimensoes extras, como o DGP, e modelos com gravitons massivos ou
com multiplas métricas); e mecanismos que suprimem o acoplamento entre matéria e o(s)
campo(s) extra(s), nos quais algo ocorre em regioes de alta densidade (como uma quebra
de simetria) de forma que a matéria e o(s) campo(s) extra(s) se desacoplem [4,71H73]

(presente e.g. no modelo symmetron e nos modelos com dilatons).

Como os modelos vidveis de gravitagdo modificada (ou de energia escura) sao indis-
tinguiveis em experimentos no laboratério (escalas muito pequenas) ou por observaveis
da expansao do universo (escalas muito grandes), e como as escalas de perturbagoes line-
ares nao sao suficientes para quebrarmos todas as degenerescéncias entre os parametros,
é essencial que estudemos escalas nao lineares, como as das estruturas do universo, afim
de tentar discriminar entre os diferentes mecanismos de blindagem e, possivelmente, entre

as distintas teorias.

Uma das principais ferramentas utilizadas para se estudar o regime nao linear de teorias
de gravitacdo modificada sao as simulagoes de N-corpos [73-93|, onde pode-se evoluir
todas as equagbes nao lineares (tanto para a matéria quanto para o(s) campo(s) extra(s))
de forma a obter os efeitos dos mecanismos de blindagem na formagao de estruturas no
universo. Com essas simulagoes é possivel extrair varios observaveis importantes, como
o espectro de poténcias da matéria [75,77H79,[86,(94,|95], e propriedades dos halos de
matéria escura, como sua abundancia [76-78,83,[86,(94,96], seu perfil de densidade e
velocidade [76,/77,83,97] e seu bias |76,81,[83,186]. Atualmente, vem-se obtendo esses

mesmos observaveis para os voids e se estudando suas implicagoes [15]27,98-104].

Do ponto de vista tedrico, muito esforco ja foi feito para o desenvolvimento de formas
de calcular corregoes ao espectro de poténcias da matéria. As mais utilizadas (e com
melhores resultados) sao as teorias de perturbagoes cosmoldgicas [5,(7,95,105-108], o Halo
model [40481},/94,|109] e ajustes feitos diretamente das simulagoes (como o halofit [6] e o
emulador coyote [110]). Apesar dos bons resultados, todos esses métodos possuem alguma

limitagao e, além disso, nao é claro como utiliza-los para estimar o espectro de poténcias
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para uma teoria de gravitacao alternativa.

Um conjunto de observaveis ja muito estudados sao aqueles relacionados com os
halos de matéria escura, principalmente a abundancia deles, que pode ser estimada
através do espectro de poténcias linear juntamente com a teoria do colapso esférico [21].
Perturbativamente, ¢ possivel adicionar condigoes mais realisticas, como o colapso nao
esférico, possiveis estocasticidades presentes no halo finder e efeitos de gravitagao modi-
ficada [94/16/,23,(96,/111},112], além de existirem formas funcionais calibradas diretamente
de medigbes em simulagoes [11,/113]. Porém, como os halos de matéria escura sao objetos
com grande massa, os mecanismos de blindagem operam com grande intensidade dentro
dos mesmos, suprimindo os efeitos da gravitacao modificada, e tornando mais dificil o
uso de halos para discriminar entre diferentes teorias de gravitacao. Outras propriedades
dos halos, como seu bias [22,24] e seu perfil de densidade |114], ndo se apresentam mais
promissoras por conta da atuagao dos mecanismos de blindagem no interior de halos e

pela dificuldade de se fazer medigoes acuradas do bias linear.

Por outro lado, os voids cosmoldgicos (regides de baixa densidade no universo) vém
se mostrando como observaveis interessantes para se vincular teorias modificadas de gra-
vitagao [115]. Voids sdo regives com um contraste de densidade baixo, de forma que os
mecanismos de blindagem operam de forma mais fraca, nao suprimindo as mudancas na
gravitagao [101]. Além disso, esse baixo contraste de densidade faz com que wvoids es-
tejam no regime linear, facilitando seu estudo [15,/116]. Outro fator facilitador que ja
foi observado em simulagoes é que voids sao, em geral, muito mais esféricos do que ha-
los [102], algo que torna suas predigoes mais simples (considerando uma dinamica com
simetria esférica) [27,[102]. Apesar disso, suas propriedades foram pouco exploradas até o

momento (se comparadas com as dos halos), tornando esta uma drea com muito potencial.

Além dos woids, outro observavel que se mostrou muito interessante para o vinculo
de teorias de gravitagao foi o raio de turnaround e sua relacao com a massa do halo
central. Em alguns trabalhos, foi proposto um limite maximo para esse raio, em ACDM,
e indicado uma possivel violagdo do mesmo [18,/117-122]. Além disso, j& foram feitas
medidas, com boa precisao, para o grupo local e grupos préximos [123], além de medidas
para seis aglomerados do SDSS em z < 0.05 [17]. Tendo em vista o grande potencial da
utilizagao do raio de turnaround para o vinculo de teorias de gravitacao, nés calculamos

a depéncia do raio de turnaround com a massa dentro desse raio, com o redshift e com
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o modelo de gravitacao modificada [30]. Em um segundo trabalho, nés relacionamos a
massa dentro do raio de turnaround com a massa do halo central, afim de termos uma
predicao diretamente comparavel com as observagoes.

Por fim, nés desenvolvemos um método para a geragao rapida de um catalogos de halos
que tenham propriedades estatisticas semelhantes aos halos encontrados em simulagoes de
N-corpos, porém que possam ser gerados muito mais rapidamente (similar aos métodos
desenvolvidos em [124H126] e comparados em [20,/127-129]). Esses catélogos de halos
tornariam possivel a geragao de muitos catdlogos de galaxias, que poderiam ser usados
para obtencao da covariancia de observaveis de forma mais acurada e confiavel do que as
covariancias estimadas teoricamente [130}/131].

Neste trabalho, apresento no capitulo 2 uma revisao tedrica de algumas teorias de
gravitacao modificada, focando nas teorias escalar-tensor e fazendo uma discussao mais
geral sobre os mecanismos de blindagem. No capitulo 3, falo brevemente sobre os princi-
pais resultados obtidos com a teoria de perturbagoes lineares e uma versao simplificada
do colapso esférico em gravitagao modificada, ambos resultados essenciais para o cédlculo
da abundancia de halos e wvoids. Os resultados envolvendo wvoids sao apresentados no
capitulo 4, onde primeiramente apresento o formalismo do excursion set theory e em se-
guida comparo suas predi¢oes com as observagoes feitas em simulagoes de N-corpos. Neste
mesmo capitulo, ainda apresento os vinculos que a abundancia de voids é capaz de colocar
na teoria gravitacional e na cosmologia (resultados do trabalho [27]) e apresento os perfis
dos wvotds. No capitulo 5, apresento o desenvolvimento do chamado Halo-Void model, uma
generalizagao proposta por nos ao Halo Model usual para a inclusao do efeito de voids
na estatistica de estruturas. No capitulo 6, apresento os resultados relacionados ao raio
de turnaround, discutindo como calcular o mesmo em teorias de gravitagao modificada e
como relacionéd-lo com a massa dos halos centrais. Ja no capitulo 7, descrevo o método
desenvolvido para a geragao rapida de catdlogos de halos, além de indicar a dependéncia
dos catalogos gerados com algumas opg¢oes do método e comparar os halos obtidos com
aqueles extraidos de simulacoes de N-corpos. Por fim, no capitulo 8, apresento minhas

conclusoes e perspectivas futuras.
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Capitulo 2

Gravitacao Modificada

Neste capitulo, apresento algumas das teorias de gravitacao modificada mais comumente
utilizadas em cosmologia, ou seja, teorias que consigam reproduzir o modelo ACDM em
grandes escalas e que retornem a RG em pequenas escalas.

Tratarei primeiro da teoria gravitacional mais aceita atualmente, a Relatividade Geral
de Albert Einstein [34,|35], mostrando a agdo que a define (agao de Einstein-Hilbert), as
equagoes de movimento obtidas e indicando, com algumas justificativas, seus principais
problemas e os motivos de se buscar teorias modificadas de gravitacao.

Na secao seguinte tratarei da classe mais simples de teorias modificadas, as escalar-
tensor, que apresentam somente um grau escalar de liberdade extra. Mostrarei sua agao
e equagoes, os varios resultados obtidos usando transformacgoes conformes dos campos e
a relagdo com teorias f(R).

Destino também uma secao a outras teorias de gravitacao modificada que aparecem
com frequéncia na literatura e possuem resultados interessantes do ponto de vista cos-
moldégico.

Por fim, abordo os mecanismos de blindagem de maneira mais geral, mostrando de

qual termo da acao cada um deles emerge.

2.1 A Teoria da Relatividade Geral

A teoria gravitacional mais aceita atualmente é a Teoria da Relatividade Geral (RG), de
Albert Einstein (1915) [34,35]. Essa teoria j4 foi testada em vérias escalas e em varios de

seus aspectos. Ela consegue explicar a precessao do periélio de merciirio |36], a expansao
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acelerada do universo [53] e a distribuicdo de suas estruturas [132[133]} a existéncia de

lentes gravitacionais [38,39] e, mais recentemente, até mesmo as ondas gravitacionais [41].

A teoria da RG é baseada no principio da equivaléncia, que diz:

Nao existe nenhum experimento local que um observador em queda livre em um campo

gravitacional possa fazer de forma a saber que estd em um campo gravitacional.
Esse principio implica que:
massa inercial = massa gravitacional,

ou seja, a dinamica de um corpo em um campo gravitacional depende somente de sua
posicao e velocidades iniciais (e claramente das propriedades do campo), nao dependendo
de nenhuma de suas propriedades internas, diferente do caso eletromagnético, onde a
dinamica de um corpo depende da razao entre sua carga elétrica e sua massa inercial. Em
outras palavras, a fisica experimentada por um observador em queda livre é localmente
descrita pela relatividade restrita.

Lembrando que uma variedade suave pode sempre ser, localmente, aproximada por um
hiperplano [134}[135], e, assumindo o principio da equivaléncia, é "natural” pensarmos que
a gravitagao nao é uma interacao convencional mas sim uma manifestacao da curvatura do
espago-tempo, e que observadores em um ”campo gravitacional”na verdade estao somente
seguindo sua geodésica de um espaco-tempo curvo, descrito pela equagao das geodésicas

d?xt . dz® dxP
+ _ =
d\2 B g\ d\

0, (2.1)

onde A\ parametriza a linha de mundo da particula, T'* op € & conexao do espago-tempo e
os indices sao contraidos utilizando-se a métrica g,,, .

Da equacao (2.1) vemos que os elementos fundamentais de uma teoria gravitacional
sao a conexao I'* 5, que descreve as geodésicas (trajetdrias), e a métrica g, que contém
informacao sobre a estrutura causal do espaco-tempo. Note que, em geral, essas duas
quantidades sao independentes, como no caso da teoria gravitacional de gauge de Poincaré

[136l[137].

'De fato, para se explicar as observacdes cosmoldgicas, é necessirio que uma constante cosmolégica
seja adicionada a acao de Einstein-Hilbert. Portanto a RG pura nao consegue explicar esses observaveis.
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2.1.1 A Acao de Einstein-Hilbert e as Equacoes do Campo

Agora que conhecemos os elementos de uma teoria gravitacional, precisamos construir
uma acao que, quando minimizada, nos dé as equagoes para o campo métrico e/ou o

campo da conexao.

Como a teoria gravitacional diz respeito a geometria do espago-tempo, é natural que
nossa acao seja construida em termos de entidades geométricas. Uma dessas quantidades é
a curvatura (também pode ser usada a torsao da variedade dando resultados equivalentes

[138]). No caso de nao termos torsao, a conexao ¢ dada pelos simbolos de Christoffel
u L
[os = 59" (9oap + oo = apo) (2.2)

onde o0 = O5Gas-
O tensor de Riemann, que mede a curvatura do espago-tempo, é escrito em termos da
conexao como

Ry, =10y =17, #1731, =17\ T (2.3)

ouv | Ze T} po,v

e o escalar mais simples que podemos escrever a partir dessa curvatura é o escalar de Ricci

R=g¢"R,, =g¢"R® (2.4)

pov

onde R, ¢ o tensor de Ricci, definido via R, = ¢*" R0

Portanto, a agao para o campo gravitacional, que serd descrito pela métrica g, ¢

dada pela agao de Einstein-Hilbert

— 1 4
SEH— 167TG/d T/ gR, (25)

onde G é a constante gravitacional de Newton e g é o determinante da métrica. O
coeficiente na frente da integral é escolhido de forma a obter-se a equacao de Poisson no

limite nao relativistico.

Algo interessante a se notar é que a acao de Einstein-Hilbert, diferentemente das acoes
convencionais presentes no MP, nao ¢ invariante somente pelo grupo de Poincaré, mas é
invariante por mudancas gerais de coordenadas, ou seja, por difeomorfismos. Esta idéia de

a interacao gravitacional emergir da imposicao de uma invariancia por transformacoes lo-

43



CAPITULO 2. GRAVITACAO MODIFICADA

cais de coordenadas é explorada em algumas teorias de gravitacao modificada, em especial
a teoria gravitacional de gauge de Poincaré [136,/137], cuja semelhanga com os mecanismos
de geracao dos bésons do MP poderia tornar essa abordagem 1til para a quantizacao da

gravitacao.

Variando a agao ([2.5)), juntamente com a agao da matéria, com relacdo ao campo
métrico e aplicando o principio da minima ag¢ao, obtemos as equagoes de campo da gra-
vitacao

1
G/“, = ij — ingj = 87TGTW,, (26)

onde G, ¢ o tensor de Einstein e 7}, ¢ o tensor energia-momento da matéria obtido pela
derivada funcional

T, — —\/L__g%, (2.7)
onde L,, é a densidade lagrangeana das componentes materiais presentes no espago-tempo
que sao minimalmente acopladas com a métrica através do elemento Jacobiano, das con-

tracoes de indices e das derivadas covariantes, definidas como

-Mn Pn 2 6 ------ Bn Pn
VoTyhidn = 0uT 0n + Y T Typefe =N e Tt (2.8)
7 1

Vemos que, apesar de a acao de Einstein-Hilbert possuir derivadas de segunda ordem
da métrica, a equagao de Einstein (2.6) possui apenas derivadas de segunda ordem no
tempo, e nao de quarta ordem como esperado. Isso ocorre pois a variacao do tensor de
Ricci, que ¢é onde as derivadas superiores seriam geradas, ¢ um termo de superficie, nao
contribuindo para as equagoes de movimento. Isso nao é verdade para teorias que possuem
termos nao lineares do escalar de Ricci, como as teorias modificadas do tipo f(R). De
fato, o teorema de Lovelock nos garante que a relatividade geral é a tinica teoria para um
campo métrico, em quatro dimensoes, que possui equacoes de campo de segunda ordem,
qualquer outra teoria métrica ira possuir derivadas de quarta ordem ou ird adicionar graus

de liberdade extras.

Uma propriedade importante, que pode ser demonstrada a partir das identidades de

Bianchi, é que o tensor de Einstein é covariantemente conservado
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A principal conseguéncia dessa conservacao é que, como podemos ver pela equagao

(2.6]), o tensor energia-momento também serd covariantemente conservado

™ =0, (2.10)

implicando na conservacao de momento e energia.

2.1.2 Alguns Problemas com a Relatividade Geral

A teoria da relatividade geral é umas das mais bem testadas teorias fisica ja elaboradas,
conseguindo explicar problemas observacionais da gravitacao Newtoniana, como a pre-
cessao do periélio de mercirio [36], o fenomeno de desvio da luz por estruturas [38]39]
(conhecido como lentes gravitacionais) e a detec¢ao de ondas gravitacionais [41]. Além
de resolver esses problemas observacionais da teoria de Newton, a RG também resolve o
problema tedrico da invariancia pelo grupo de Poincaré, que é um subgrupo dos difeo-
morfismos.

Apesar de todo seu poder preditivo e explicativo, a RG possui problemas. Do ponto
de vista observacional, ela nao consegue explicar a fase acelerada de expansao atual do
universo. KEsse problema é uma das principais motivagoes para se estudar teorias feno-
menologicas de gravitacao modificada. Do ponto de vista tedrico, a RG também possui
alguns aspectos probleméticos. O primeiro pode ser visto quando estudamos uma das
solucoes mais simples da RG, a solugao de Schwarzschild, que descreve um espaco estatico,

estacionario, simetricamente esférico e no vacuo, e é dada por:

ds® = — (1 — QG;M> dt* + (1 - 2€M)1 dr? +1* (0 + sin® 0dp?) (2.11)
onde M é a massa do objeto que gerou essa geometria.

Ao olharmos para essa métrica vemos que ela possui, em principio, duas singularida-
des: uma quando r = 2G'M (no horizonte de eventos) e outra quando r = 0 (no centro).
A primeiro nao é um problema real, pois podemos escolher um sistema de coordenadas
onde ela desaparece (por exemplo ao escolhermos coordenadas de Kruskal Szekeres). J&
a segunda é um problema real, pois quando calculamos o escalar de curvatura de Krets-

chmann obtemos
48G? M*?

_ wrpo
K = Rupa R"" = =

: (2.12)
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que nos diz que hé uma singularidade (divergéncia) quando r = 0 para essa geometria.
Como o escalar de Kretschmann é independe do sistema de coordenadas escolhido, essa
divergéncia realmente existe e nao depende da escolha de coordenadas. Entretanto nao
esperamos que existam divergéncias na natureza, indicando que essa teoria é, provavel-

mente, incompletaﬂ.

Quando, na esperanca de resolver o problema acima, tentamos quantizar a RG, surge
um outro problema: a teoria da RG nao pode ser quantizada utilizando-se os procedi-
mentos tradicionais das teorias quanticas de campos (a0 menos acha-se que nao). Ao se
tentar quantizar a gravitacao é necessario linearizar a teoriaEL e para isso escrevemos a

métrica como:

G = Muv + ﬁ%;;huy, (2.13)
onde 7,, ¢ métrica de Minkowski que descreve o espago-tempo plano da relatividade
restrita, h,, descreve pequenas perturbacoes nesse espago-tempo causadas pela presenca
de matéria ou por efeitos quanticos e M, =1/ V871G é a massa de Planck reduzida, que
¢ introduzida para que o campo bosonico tenha dimensao de energia e seu termo cinético

da acao seja corretamente normalizado.

A agao para a perturbagao na métrica fica [139)

1 1 1 1
Sp = /d4x {—Z(auhyp)Z + Z(a#h”J)Q — 5(8Mh"a)(8”h“l,) + §a#hypa”hﬂp + O(h3/]\/[pl)} ,
(2.14)
onde o campo h,, ird acoplar com os outros campos da teoria nao minimamente através

do fator jacobiano /—g, que em termos das flutuagoes é escrito como

1
\Ag:1+EEMQ+O«WMm%. (2.15)
Observando a acao (2.14]), percebemos que ela é invariante pela transformacao de

gauge
hyw = Dy + 0,8 + 0,6, . (2.16)

2Algo semelhante ocorre no eletromagnetismo quando tentamos calcular a auto energia do elétron
)
pois quando utilizamos a teoria classica de Maxwell obtemos um resultado infinito, enquanto na teoria
quantica (QED) conseguimos encontrar um resultado finito apds aplicarmos as técnicas de renormalizagao
usuais.
3Na verdade ndo hé nada que imponha isso, mas dessa forma pode-se aplicar o formalismo de teoria
quantica de campos de forma anéloga a aplicada no MP.
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Portanto a invariancia por difeomorfismos é o complemento nao linear dessa invariancia
de gauge, motivando que se trate a teoria gravitacional como uma teoria de gauge usual

(a teoria de gauge gravitacional de Poincaré é construida desta forma [136}/137]).

Outra coisa importante a ser notada na forma do acoplamento da gravitacao com
os outros campos, dado pela equacao ([2.15), é que a constante de acoplamento possui
dimensao negativa de energia. Como sabemos da teoria quantica de campos, teorias com
acoplamentos com dimensao negativa de energia sao nao renormalizaveis, o que torna a

RG uma teoria efetiva de campos, que nao ira funcionar no ultravioleta.

A busca por uma teoria de gravitacao que seja completa no ultravioleta é uma das
questoes mais trabalhadas e mais interessantes da fisica moderna. Apesar do grande
esfor¢o que vem sendo feito, ainda nao existe uma teoria de gravitacao quantica confidvel,

embora existam alguns candidatos.

2.2 Teorias Escalar-Tensor

Dentre as teorias modificadas de gravitacao, a mais simples que podemos escrever é com

somente um grau de liberdade extra na acao, ou seja, aquelas que possuem um termo do
tipo f(¢)Af}

Esse tipo de teoria é a mais estudada na literatura e aplicada para estudos cos-
mologicos. Isso se deve ao fato de ser a mais simples e de aparecer em diversos contextos,
como em teorias com dimensoes extras do tipo Kaluza-Klein [140], no limite de baixas
energias da teoria de cordas [141,|142] e até mesmo em alguns limites de teorias com
gravitons massivos [69]. Além disso termos do tipo ¢*R sdo naturalmente gerados no

ultravioleta quando se estuda campos escalares em espacos-tempo curvos.

Nessa secao apresentarei o tipo mais simples de teoria escalar-tensor e sua relacao com
teorias f(R), bem como seus principais aspectos, como a massa do campo escalar extra e

seu acoplamento com os campos de matéria usuais.

4A adicdo de termos minimalmente acoplados com a métrica ndo torna a teoria como sendo de gra-
vitagao modificada, pois o principio de equivaléncia nao é quebrado.
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2.2.1 Teoria de Brans-Dicke e Transformacoes Conformes

Uma das mais simples teorias escalar-tensor é a teoria de Brans-Dicke (BD) [143,/144],

definida pela agao

Spp = F d433\/_{ R — E 9"V, oV, —V(9) (2.17)

onde ¢ é o grau de liberdade escalar extra, w é o parametro adimensional de Brans-Dicke

e V(o) é o potencial do campo escalar.

Variando esta acao com respeito aos campos métrico e escalar, obtém-se as equagoes

de movimento

8 V
G/w = ;—TMV + = ¢ ( u‘bvu¢ g,uuva(bva(b) (b (vuvud) - guum¢) - 2_¢g,u117
1
06 = 5 {8 T+¢—¢—2V] (2.18)

onde T' = g"T,,, ¢ o trago do tensor energia-momento.

Da agao ([2.17)) e da equagao (22.18]), vemos que o campo escalar faz o papel do inverso

de uma constante gravitacional efetiva

Gers(d) = %b (2.19)

Desta expressao notamos a perda da universalidade da constante de acoplamento
(constante de Newton), pois agora ela depende do ponto do espago-tempo via o campo
escalar, algo que quebra o principio de equivaléncia forte e incorpora o principio de Mach

[44] (motivagao original de Brans-Dicke para construir essa teoria).

Um recurso util e muito utilizado na literatura é o da transformagao conforme, em
que pode-se escrever a teoria de BD (2.17)) em uma forma mais semelhante & RG com um

campo escalar minimalmente acoplado. Para isso escolhe-se o seguinte fator conforme:

~ \/Gs, (2.20)
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e transforma-se os campos em funcao deste fator

g,uu = Q2g,uu7 (221)
- 2w+ 3 @
o = e n (%) , (2.22)

onde as quantidades com ~ sao aquelas transformadas e ¢y é uma constante de integragao.

Com estas transformagoes, a a¢ao (2.17) fica na forma:

R 1 - -~ - . G -
(B) _ 4 - _ kv _ _
sy = [ d x{\/ 7 |t 50" u0%.0 - U() +exp< s 2w+3<z>) ﬁ} ,
(2.23)
onde L é a densidade Lagrangeana da matéria e o novo potencial U (gg) é:
~ ~ Y C V(o)
_ — = ) 2.24
U(3) = VIs(@)] exp ( s 2w+3¢> o (2.24)

A acao possui um indice (£) pois é dita estar no frame de Einsteinﬂ, uma vez
que é equivalente a RG acrescida de um campo escalar minimamente acoplado. Ja a acao
é dita estar no frame de Jordan.

Observando a acao , vemos que a teoria de BD se torna uma teoria de Einstein
com um campo escalar acoplado diretamente com os campos de matéria. Portanto, tal
teoria é efetivamente igual a teorias de interacao de matéria e energia escuraﬁ, com a
importante diferenca de que no presente caso a energia escura interage com todas as
formas de matéria (escura e barionica).

Algo que deixa explicita esta interacao entre o campo escalar (energia escura nesse

contexto) e a matéria sdo as equagoes de conservagao do tensor energia-momento e da

geodésica
-~ 1 -~ 447G ~~ -
™ = ——TV’¢p = — VY 2.25
Vi 2¢ Ve 2w+ 3 V', ( )
Pt -, dx™ daf 4G <~
— = ) 2.26
D2 T e 2w+3v ¢ (2.26)

Aqui vemos que o campo escalar faz o papel de uma ” quinta forca”. Além disso, vemos

5Note que a palavra ” frame”é utilizada para se referenciar a escolha conforme utilizada e ndo a um
sistema de coordenas utilizado.
6Campos escalares extra sdo usualmente usados para se explicar a expansdo acelerada do universo.
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pela equacao da geodésica (2.26]), que essa for¢a extra somente interage com a matéria

nao relativistica, que possui o trago do tensor energia-momento nao nulo.

Espera-se entao que esta forca extra, quando nao suprimida, altere a dinamica de
sistemas gravitacionais ja que o potencial gravitacional Newtoniano nao sera mais o tinico

campo relevante na interacao entre as particulas.

2.2.2 Teoria f(R) e Equivaléncia com Teorias de BD

Outra generalizacao que podemos considerar da RG é tomarmos uma funcao arbitraria
do escalar de curvatura de Ricci na acao. Esta classe de teorias é conhecida como teorias

f(R), e é definida pela acao:

5= [ dov=asn). (2.27)

onde f(R) ¢ uma func¢ao qualquer do escalar de Ricci.

Variando a agao com respeito ao campo métrico, chegamos a equagao de movimento

1 f—f'R .
G;w - F (vuvuf/ - g[ﬂlE’f, + g/ﬂ/T + T,LSV )) . (228)

Além disso, podemos reescrever a acao na forma
5= [ datuto)r-vio), (2:29
onde () = f'(¢), V(o) = of'(¢) — f(¢) e, pela equacao de movimento para ¢, temos

que ¢ = R.

Vemos entao que a acao (2.29) é igual a agdo de Brans-Dicke (2.17) (a menos de um
fator de 1/167) com o campo de BD 1, parametro de BD w = 0 e o poténcial V[p()].
Portanto, quando estudamos uma teoria f(R), podemos trabalhar com a forma contendo
somente a métrica, que terda equacoes de quarta ordem, ou com a forma que contém

também o campo escalar, e que terd equagoes de segunda ordem para ambos os campos.
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2.2.3 Teorias (um pouco) Mais Gerais

De forma mais geral, podemos escrever uma teoria escalar-tensor com um termo cinético

canonico, no frame de Einstein, da seguinte forma:

s= | d4x¢—[ Mt 19,0900 - V() + Ll D)gul| . (230

onde 1); representa os campos usuais de matéria e essa teoria é definida pelo poténcial do
campo escalar V' (¢) e pelo acoplamento conforme A(¢) do campo escalar com a matéria

usual.

As equagdes de Einstein modificadas para essa teoria serao dadas por [4]:

1
Guw=-—Tu, (2.31)
12 Mgl 12
onde o tensor energia-momento sera:
1
Th = AT + 08— o 5000 +V(0)) (232)

em que o primeiro termo é simplesmente o tensor energia-momento da matéria usual,
acoplado com o campo ¢ via o fator conforme A(¢), e os outros termos representam o

tensor energia-momento do campo escalar.

Nessas teorias o tensor energia-momento da matéria nao é mais covariantemente con-

servado

dln A(9)

T —
vﬂ m d(b

(T, V"6 — TH'V,0). (2.33)

Além da equacao de Einstein modificada (2.31]), o campo escalar ird obedecer a uma

equacao de Klein-Gordon

(6 = dz—z‘f , (2.34)
onde o potencial efetivo V.;s(¢) é dado por:
Verp(9) = V(g) — (A(g) = )T . (2.35)

Observando a forma do potencial efetivo do campo escalar (2.35) e a equacdo da

geodésica neste caso (semelhante a equagao (2.26))), vemos que o campo escalar terd uma
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massa efetiva
B d?V d?A

msz(ﬁb) = ?452 - dTSQ, (2.36)

e exercera uma forca adicional na matéria usual, que no limite nao-relativistico serd dada

por:

Fy = Bs(¢)V, (2.37)

onde o acoplamento fB,(¢) do campo extra com a matéria é dado por:

By(g) = L AQ) (2.38)

Mpl d¢
Pela expressao da massa efetiva vemos que, por uma escolha adequada do
potencial V' (¢) e do acoplamento A(¢), podemos fazer com que a massa do campo escalar
se torne muito grande em regioes muito densas. Esse mecanismo de supressao do campo
escalar extra pelo aumento de sua massa em regides densas (como a Terra e o sistema
solar) é conhecido como mecanismo camaledo [145] e é o mecanismo de blindagem mais

estudado no contexto cosmolégico [65], estando presente nas teorias f(R) |11|67.[74-76].

Outro possivel mecanismo de blindagem que pode ser introduzido neste tipo de teoria
provém da forma do acoplamento f4(¢) . Novamente, com uma escolha adequada do
acoplamento conforme A(¢), pode-se fazer com que esse acoplamento vé a zero em regioes
densas tornando impossivel a detecgao do campo extra. Esse mecanismo é presente em

modelos como dilatons [146,|147] e Symmetrons |4,72].

Por conta da grande abrangéncia desta teoria e sua facil interpretagao, ela foi o modelo

utilizado nos calculos numéricos e comparacoes com as simulagoes.

2.3 Outras Teorias de Gravitacao Modificada

Além da classe de teorias descritas na secao anterior, existem outros tipos de teorias
de gravitacao modificada, que nao sao simples como teorias escalar-tensor, mas também

possuem aspectos interessantes e ilustrativos.

Nessa secao descreverei brevemente as mais frequentemente encontradas na literatura

e mais usadas no contexto cosmolégico.
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2.3.1 Teorias de Horndeski

A classe de teorias de gravitacao modificada de Horndeski é a classe de teorias escalar-
tensor mais gerais, em quatro dimensoes, invariante de Lorentz, local e com equacoes de
segunda ordem. Esta teoria foi primeiramente descoberta por Horndeski [148] e redesco-

berta recentemente como uma generalizagao dos galileons [149).

Essa teorias sao especificadas pela acao

Z Ez [guy, ¢] + »Cm [wzv guu] ) (239)

1=2

S:/d4x\/—_g

onde L,,[¢i, 9] é a lagrangeana para os campos de matéria usuais, g,, é a métrica no

frame de Jordan e os funcionais £;[g,., ¢| definem a teoria especifica e devem ser escritos

na forma
Ly = Go(d, X), (2.40)
Ly = Gu(d, X)R+ Gax (0, X) [(06)* = dyuo™] (2.42)
_ 1 .
'65 = G5(¢7 X)G,ullqb“wj - 6G5X<¢7 X) [(D¢>3 + 2¢;:¢;ya¢;a” - 3¢;H«V¢7#VD¢] (243)
onde X = —%(‘L(b(?“gb, Gix = 0G;/0X e as quatro fungoes GG; determinam o modelo
especifico.

Vemos que a acgao (2.43), no caso em que G4 = G5 = 0, descreve modelos de energia
escura, como modelos de quintaesséncia |[150] e k-éssencia [151]. No caso em que G4 e/ou
G5 é diferente de zero temos um modelo de gravitacao modificada, porém podendo conter

termos muito mais complicados do que os estudados na segao [2.2]

O fato desta classe de teorias ser teoricamente aceitavel, nao sofrendo de instabilidades
e fantasmas (decorrente das equagoes de segunda ordem), e de englobar diversos tipos de
teorias de energia escura e gravitagao modificada vem se mostrando muito 1til para o
estudo da expansao do universo com um formalismo 1nico, levando a alguns trabalhos

recentes |1524|153].
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2.3.2 Gravitacao de Dvali-Gabadadze-Porrati (DGP)

Outro modelo muito utilizado em cosmologia é a teoria gravitacional de Dvali-Gabadadze-
Porrati (DGP) [154]. Este modelo nao contém a presenca explicita de um campo escalar,

porém em certos limites é possivel descrevé-lo dentro da classe de teorias de Horndeski.

Esta teoria consiste em considerar que nosso universo é uma 3-brana localizada dentro
de um espaco-tempo 5 dimensional. Teorias com dimensodes extras sao muito comuns na
fisica, sendo a primeira tentativa desenvolvida por Kaluza-Klein no comecgo dos anos 20,
em que eles mostraram que, ao se considerar uma teoria puramente gravitacional em 5
dimensoes e ao assumir que uma das dimensoes espaciais esta compatificada, chegamos a
uma teoria efetiva em quatro dimensoes com um campo gravitacional, um campo eletro-
magnético e um campo escalar (o dilaton) [140,/155]. Atualmente a teoria mais promissora
de gravitagao quantica, a teoria das cordas, também tem como um dos principais resulta-
dos que nosso universo possui mais do que 3 dimensoes espaciais [141},142], introduzindo

as branas de forma natural.

A acado para o modelo DGP é dada por:
M2
S = M: / d°r/=R + /d4x\/_—g [—2M53K + 743 —o+ Ly, (2.44)

onde M; e M, sao as massas de Planck reduzidas em 5 e 4 dimensoes, y4p é a métrica
5-dimensional com seu respectivo escalar de Ricci R, g, € a métrica 4-dimensional com
seu escalar de Ricci R, K ¢ o traco da curvatura extrinsica induzida na brana, ¢ é sua

tensao e L,, a densidade lagrangeana de matéria na brana.

Uma propriedade importante desta teoria é que o termo MZR é induzido na 3-brana
por correcoes de loop da matéria ou efeitos de largura finita da brana, nao tendo que ser
colocado "a mao”. Neste modelo é esperado que haja uma hierarquia entre as massas de
Planck, de forma que M, > Ms. Isso nos leva a identificar uma escala r, = M2 /(2M?2),
de forma que escalas menores do que esta sintam uma gravitagao 4-dimensional e escalas

maiores uma gravitacao 5-dimensional.

As equagoes de movimento, em 5 dimensoes, serao dadas pelas equagoes de Einstein

no vacuo

1
Gap = Rap — 572%43 =0, (2.45)
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e as condigoes de contorno na 3-brana sao dadas pelas condig¢oes de juncao de Israel
2MZ (kpy — Kguw) = MiGu — 09 — T, (2.46)

onde T}, é o tensor energia momento da matéria na brana.

Para o vacuo desta teoria (7, = 0), existem duas solu¢ées maximalmente simétricas.
Considerando o > 0, estas solugoes para a 3-brana sao espacos de Sitter com curvatura

intrinsica H dada por

1
H =
2

. [e+ 1+W} : (2.47)

3

onde € = £1 representa as duas solugoes possiveis.

Em coordenadas conformes, a solucao completa pode ser escrita como
ds* = > (dy* + g, dxtdx"), (2.48)

onde

gudatde” = —dt* + "', dx'da? (2.49)

é o elemento de linha do espaco de Sitter 4-dimensional em coordenadas de Poincaré.

As duas possiveis solugoes sao conhecidas como ramo normal (e = —1) e ramo auto-
acelerado (e = +1). O segundo caso é chamado assim pois, mesmo no limite de tensao
nula (o — 0), a métrica da brana é assintoticamente de Sitter, porém esse ramo ¢é instavel
e possui ghosts. A solucao do ramo normal é assintoticamente Minkowski no limite de
tensao nula, porém nao sofre de nenhuma patologia de ghosts ou instabilidades, sendo a

mais utilizada em estudos cosmolégicos e astrofisicos [156].

Considerando a teoria de perturbacoes lineares em torno de uma métrica de Minkowski
e desprezando o termo de tensao na brana, temos que a perturbacao na métrica da brana,

no espaco dos momentos, é dada por:

2 1
h;w(]% Yy = 0) = M {Tw - ngw} , (2.50)

onde temos que h,, = 0, hy, = h e y = 0 sao escolhidos usando a liberdade de gauge
da teoria. Os indices gregos representam as 4-dimensoes na brana, o indice y a quinta

dimensao e p o 4-momento da perturbacao na brana.
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Desta expressao, podemos verificar o comportamento da perturbagao nos limites de
alto e baixo momento, bem como o comportamento do potencial efetivo de atragao entre

duas particulas (obtido pela transformada de Fourier inversa da perturbacao)

1 1
p<L1l/re = hu(p,y=0)~ M_?’p [TW - ngw} = V(r) « 1/7"2, (2.51)
5

2 1

p>1/re = hu(p,y=0)~—= Tw— 3TNw| = V(r) < 1/r, (2.52)
Mip 3

vemos que em escalas pequenas (momentos altos) temos uma gravitacdo 4-dimensional

e em escalas grandes (momentos pequenas) uma gravitagdo 5-dimensional. Isso ocorre

pois o termo de curvatura induzido na 3-brana é dominante para escalas pequenas, porém

desprezivel em grandes escalas.

Temos que essa teoria efetivamente produz um potencial que escala como o potencial
de Newton em pequenas escalas (r < r.), assim como esperamos de uma teoria vidvel
de gravitagao modificada. Porém, a amplitude de interacio entre duas fontes 7}, e T},

neste limite, é dada por [157]:

Apar ~ 3 [Tulo) T () = JTOT ()] (259

enquanto, no caso da RG, é dada por

An = 3z | Tl (=0) = ST (254

havendo, portanto, uma diferenca no coeficiente do tltimo termo.

No caso da interacao entre duas particulas nao-relativisticas, ambos os termos contri-
buem para a amplitude. Ja no caso de uma delas (ou ambas) ser(em) relativistica(s), o
segundo termo nao contribui (7" = 0 para particula relativistica). Portanto, nao existe
uma relacao entre M, e M, que possa ser escrita de forma a resolver este problema,
fazendo com que a forca de atragao da teoria DGP seja diferente da forca gerada pela
RG.

Este fator diferente aparece pelo fato de haver perturbacoes ao longo da dimensao
extra que nao existem na RG. Este mesmo problema ocorre em teorias com gravitacao
massiva: quando tomamos o limite de sua massa indo a zero, vemos que as amplitudes

nao coincidem com o caso da RG. Esse fenomeno é conhecido como descontinuidade
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vDVZ [69). E possivel mostrar que o propagador linear na teoria DGP coincide com o
propagador em gravitagao massiva com massa m? = p/r..

Este problema é resolvido por contribui¢oes nao lineares do termo cinético dos graus
de liberdade extras (tando na teoria DGP como de gravitacao massiva). Tal mecanismo
de blindagem é conhecido como mecanismo de Vainshtein [69], e permite que o ramo

normal da teoria DGP possa ser usado em cosmologia.

2.3.3 Teorias de Gravitacao Massiva

Outro tipo de teoria modificada de gravitacao consiste em se considerar a possibilidade de
o campo gravitacional ser massivo, gerando novos graus de liberdade. Na verdade, teorias
massivas de gravitagdo possuem dois graus de liberdade de helicidade 2 (tensores), dois
de helicidade 1 (vetores) e um de helicidade zero (escalar), somando 5 graus de liberdade,
como esperado de teorias massivas de spin dois.

Do ponto de vista linear, a acao de uma teoria com gravitacao massiva, além do termo

cinético canonico da RG ([2.14)), ird conter também um termo de Fierz-Pauli
1
Spp = —ZM]flmQ / d*z(h, W™ — h?), (2.55)

onde m? ¢ a massa quadratica do graviton.

Este é o unico termo consistente, estavel, sem auto-interacao e invariante de Lorentz
possivel para uma teoria linear de gravitagao massiva [69]. Podemos notar que esse termo,
assim como esperado, quebra a invariancia de it gauge presente na acao linearizada da RG
. Assim como no caso da gravitagao DGP, ilustrado nas equagoes e ,
esta teoria sofre com a descontinuidade vDVZ, onde o propagador linear da teoria, no
limite m — 0, é diferente do propagador da RG.

Apesar de a acao linearizada para um teoria de gravitacao massiva ser escrita de
forma simples (os termos sdo ébvios), isto nao é verdade para sua generalizacao nao
linear. Vemos isso pois o Unico termo nao trivial que podemos escrever, sem derivadas, é
algo proporcional ao elemento jacobiano /—g, que é exatamente a constante cosmoldgica.
Porém, como esse termo nao quebra a ”invariancia de gauge”da teoria (invariancia por
difeomorfismos), ele ndo é um termo de massa.

Para a construgao de uma teoria nao linear de gravitacao massiva, é necessaria a
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introdugao de um novo campo métrico f,, [69,/158,|159], de forma que a acdo possua
termos sem derivadas da métrica fornecendo-a uma massa. Esta acao deve possuir algumas
propriedades como (i) ser invariante por difeomorfismos comuns as duas métricas, (ii)
possuir o espago plano como uma solugao e (iii) reproduzir a a¢do de Fierz-Pauli (2.55)
no regime linear.

Portanto, este tipo de teoria devera possuir uma acao da forma:

S = /d‘*Xx/—_g {MT’?ZR + Em[g]l + Sinelg, f1, (2.56)

onde R é o escalar de Ricci construido a partir da métrica propagante g,,, Ln[g] a
densidade lagrangeana da matéria interagente somente com a métrica g,, e Sint(g, f] é o
termo de interacao entre as duas métricas, que é utilizado para se dar massa ao campo
Guv-

Com uma escolha de gauge especifia para a métrica f,,, podemos escrever os campos
com helicidade 0, 1 e 2 de forma separada [69] e podemos tomar o limite de desacoplamento

da teoria, no qual a agao para o campo com helicidade zero é dada por:

1

3 1 1
S = §/d4x {§¢D¢ + A_g [Q(D¢)3 + B(D¢¢,uu¢7uy)} - m} ) (257>

onde a e 3 sao constantes determinadas pela forma especifica da acao de interacao entre
as métricas e A} = m*M,;, sendo m? a massa quadratica do graviton.

Pela forma da acao , vemos que a equacao de movimento para o grau de he-
licidade 0 sera de quarta ordem, portanto sao propagados dois graus de liberdade com
helicidade 0, um sendo ghost. Este grau de liberdade extra é conhecido como Boulware-
Deser ghost, ¢ ¢ um problema adicional (além da descontinuidade vDVZ) de teorias de
gravitagao massiva em geral [158].

O campo com helicidade 1 nao é problemético, possuindo um termo cinético canonico
e nao gerando nenhum tipo de fantasma [15§].

Porém ¢é possivel eliminar o grau de liberdade propagante extra de helicidade 0. Isto

é obtido através da teoria dRGT [160,/161], em que é dada uma forma especifica para a

agao interagente ([2.56))

M2
2

Sint == / d4$\/—_g

R—m*> Bex(\g 7' )| (2.58)
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onde fj sao constantes arbitrarias do modelo e as fungoes e (X) sao dadas por

iXh

er(X) = 5 X%

1
X (2.59)

com [] indicando a soma sobre as permutagoes anti-simétricas nao normalizadas.

Esta acao pode ser estudada no limite de desacoplamento, podendo ser mostrado que
é livre de problemas tedricos, como os fantasmas de Boulware-Deser. Além disso, termos
cinéticos nao lineares na acao do grau de liberdade com helicidade 0 resolvem o problema
da descontinuidade vDVZ via o mecanismo de blindagem de Vainshtein.

Teorias como a dRGT, livres de problemas tedricos (a0 menos dos conhecidos) sdo
promissoras teorias de gravitacao modificada, além de apresentar uma fenomenologia
muito interessante que pode ser testada em escalas cosmoldgicas [162,163].

Uma tultima observacao é que teorias de gravitagao massiva possuem muitos aspectos
em comum com teorias de mundo brana (como a DGP), teorias com mais métricas (como
bimétricas ou cascatas) e com modelos de energia escura com termos cinéticos nao triviais

(como k-mouflage e galileons [149.(151]).

2.4 Mecanismos de Blindagem

Como mencionado previamente, é muito importante que teorias de gravitacao modificada
possuam algum mecanismo capaz de suprimir seus graus de liberdade extra em regioes
onde sabemos que a RG funciona muito bem, em geral regioés em pequena escala e grande
densidade.

Como vimos nas teorias de gravitagao discutidas anteriormente, o que todas elas pos-
suem em comum, ao menos em algum limite, é a existéncia de graus de liberdade escalares
extras, sendo esses graus escalares os principais responsaveis pelas modificagoes na gra-
vitagao que tentam explicar a matéria e/ou energia escura. Por conta disto, é importante
entender como esse grau escalar ¢ blindado nas regioes corretas.

De posse de uma lagrangeana qualquer para este campo escalar, podemos resolve-la
no background da regiao de interesseﬂ e, entao, estudar as perturbacoes deste campo em

torno dessa solugao. Esta perturbagao é que ird gerar a interacao com a matéria usual

"Note que este background se refere a uma média da regifo onde estamos estudando o campo e nao
sempre ao background cosmolédgico.
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e escura. A densidade lagrangeana, até segunda ordem, para estas perturbacoes tera a

forma:
2
Lo _Z(¢0) <8M5¢)2 + m (¢0) 5¢2 + M5¢§Tm , (260)
2 2 Mpl

onde ¢ é a solucao no background, d¢ a perturbacdao em torno dessa solucao e 67,, as
perturbacoes no tensor energia-momento da matéria.
Da lagrangeana (2.60)), vemos que temos trés possibilidades para blindar o campo

escalar extra, utilizando uma das trés funcoes de acoplamento presentes:

e Z(¢p): Tornando essa fungao grande, o campo terd dificuldade de se propagar, esse
¢ o mecanismo de Vainshtein, presente em teorias de gravitagao massiva, de mundos

brana como a DGP, galileons, etc.;

e m?(¢y): Tornando essa fungao grande, o campo sé consiguird se propagar por peque-
nas distancias, esse ¢ o mecanismo camaleao, presente em algumas teorias escalar-

tensor, em particular teorias f(R);

e [3(¢p): Tornando essa fungao pequena, o acoplamento do campo escalar com a
matéria se torna fraco, esse mecanismo é presente em teorias escalar-tensor como

symmetrons e dilatons.

Para ser observacionalmente viavel, toda teoria de gravitacao modificada deve possuir
um dos mecanismos acima. O mecanismo especifico de cada teoria depende de sua estru-
tura nao-linear, de forma que nao ¢é possivel estuda-los através de perturbacoes lineares

em cosmologia.
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Perturbacoes Cosmolodgicas

Quando estudamos a distribuicdo de matéria no universo, nem sempre é 1til considerar
diretamente o mapa de densidades (supondo que ele fosse acessivel) pois, apesar da teoria
gravitacional ser deterministica, as condicoes iniciais deste campo de densidade nao sao,
ja que foram geradas por uma teoria inflacionaria no regime quantico. Ao investigarmos
a distribuicao de matéria no Universo, precisamos medir as fungoes de correlacao deste
campo, pois essas sim podem ser preditas assumindo uma teoria gravitacional, uma teoria
inflacionaria e um modelo para as componentes do Universo. Afim de calcular essas
funcoes de correlagao teoricamente, utilizamos a teoria de perturbacgoes cosmolégicas, que
faz previsoes das fungoes de correlacao através de uma expansao perturbativa no campo

de contraste de densidade.

A teoria de perturbacoes lineares, onde consideramos apenas termos lineares do con-
traste de densidade e do divergente da velocidade peculiar, é muito bem compreendida
e amplamente utilizada na literatura. Em particular, existem cédigos publicos que rea-
lizam a evolucao das perturbacoes lineares de todas as componentes do universo e, com
isso, conseguem calcular o espectro de poténcias linear [2,|164], inclusive em teorias de
gravitagao modificada ou com campos escalares extras usados para descrever a energia
escura [3,153,/165]. Com o espectro de poténcias linear é possivel calcular as fungoes de
correlagoes de mais pontos [105] (em ordem linear), além da abundancia de halos e voids

e de seus bias lineares.

Apesar da facilidade do calculo do espectro de poténcias linear, assim como das funcoes
de correlacao de mais pontos lineares, e da ampla aplicabilidade do mesmo para o calculo

de diversos observéaveis, seus resultados sao somente vélidos para escalas lineares (grandes
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escalas), nas quais possuimos poucas medidas e grandes barras de erro devido a variancia
coésmica e a mascara do survey. Para se chegar a escalas menores, muito esforco vem
sendo realizado, do ponto de vista tedrico, considerando-se termos de ordens mais altas
nas expansoes perturbativas [5,7,95,(105,|166-171], através de alguma suposi¢ao de como
a matéria é distribuida no universo [40,81,109], ou simplesmente fitando o espectro para

um grande conjunto de simulag¢oes de N-corpos [6,110].

As teorias de perturbacgao possuem alguns problemas, como o fato de que termos de
ordens maiores podem dar contribui¢oes maiores ao espectro na teoria padrao de per-
turbagoes. Outro problema é o fato de que é preciso somar de outra forma as séries
perturbativas, afim de tornar cada préximo termo subdominante, procedimento que é ar-
bitrario e nao resolve problemas do UV em teorias de RPT. Ou ainda o fato de acabarmos
com diversos parametros livres, que nao conseguimos medir em pequenas escalas, quando
tentamos tratar de forma efetiva as correcoes de escalas pequenas e tornar a teoria finita e
independente dos limites de integracao em teorias efetivas. Além destes problemas, existe
uma questao intrinsica presente em teorias de perturbacao, que é o fato de elas pararem
de fazer sentido quando o parametro de expansao se torna muito grande e, para o caso de
perturbacoes cosmolodgicas, o fato de a aproximacao de fluidos nao ser mais valida quando

nos aproximamos do regime de shell crossing, onde ocorre o colapso das estruturas.

Para se trabalhar com escalas onde a teoria de perturbagoes nao ¢é valida, podemos
usar simulagoes de N-corpos, porém estas sao computacionalmente custosas de se produzir
e de se medir os observaveis de interesse, além de ser nao-trivial a incorporacao de teorias
gravitacionais diferentes da RG ou de cosmologias nao convencionais. Outra alternativa
é usar teorias nao perturbativas, entre elas a mais utilizada na literatura é a teoria de
colapso esférico [8,(16,81./172-175], em que é estudado como se da o colapso (ou expansao)

de uma perturbacao esférica no campo de matéria com métrica FLRW de fundo.

Neste capitulo, tratarei da teoria de perturbagoes, falando de sua ordem zero (o back-
ground) e de sua ordem linear. Em seguida tratarei o problema de colapso e expansao de
estruturas esféricas, que é a forma mais simples de estudar objetos que estao em escalas
altamente nao lineares, como os halos de matéria escura [8,|175]. Retornarei ao colapso

esférico na secao de raio turnaround.

Os resultados deste capitulo sao necesséarios para o estudo da distribuicao de voids e

halos no Universo, que sera realizado em capitulos seguintes.
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3.1 Equagoes no Background (Ordem Zero)

Nesta secao irei tratar o caso mais simples de todos, quando nao ha perturbacoes, para
tentar entender como o universo evolui e qual o ponto de partida para se comecar a estudar

a teoria de perturbagoes, e assim, a estrutura em larga escala do universo.

3.1.1 Principio Cosmolégico e o Postulado de Weyl

O principio cosmolégico nada mais é do que uma extensao do principio de Copérnico, que
diz que a Terra nao possui uma localizagao privilegiada em nosso universo, acrescentando-
se a hipdtese de isotropia, ou seja, que todas as direcoes em que olhamos sao equivalentes.
Essa hipotese de isotropia é fortemente sustentada pelas medi¢oes de temperatura da
radiacao cosmica de fundo que é extremamente isotrépico (varia apenas uma parte em
cem mil) [176].

A hipétese de isotropia, juntamente com o principio de Copérnico, nos diz que o
espaco, em grandes escalas, deve ser isotrépico e homogénio, pois uma variedade que é
isotropica em todos os pontos é homogeénea. O principio cosmolégico é muito importante
na descrigao do universo, umas vez que ele fixa a forma da métrica.

Além do principio cosmoldgico, outro pressuposto importante é o postulado de Weyl.
Ele diz que, na tentativa de entender o distante, é necessario, quando possivel, se basear
em teorias que podem ser observadas em nossa vizinhanca. Baseado nesta suposicao, ele
introduziu um ”substrato” permeando o espaco-tempo de modo que as galdxias se movam

como particulas nele. O postulado diz o seguinte:

Postulado de Weyl: As particulas do substrato encontram no espago-tempo uma
congruéncia de geodésicas temporais divergentes para um ponto no passado finito ou

infinito.

O postulado exige que as geodésicas das particulas nao se interceptem, exceto em um
ponto singular no passado ou no futuro, consequentemente, a matéria em cada ponto
possui apenas uma velocidade. Essa suposicao sobre esse ”substrato”implica em consi-
deré-lo como um fluido ideal. O fato de podermos descrever qualquer componente em
nosso universo como um fluido ideal nos diz que seu tensor energia-momento é escrito na

forma:

T;w = (p + p)uuul/ + Puv » (31)
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onde p, p e u* sao a densidade, pressao e quadrivelocidade do fluido, que possui a nor-
malizacao u,u* = —1. Em coordenadas conformes, podemos tomar u = (1,0,0,0). Além
disso, por conta do principio cosmoldgico, a densidade de energia e pressao irao depender
somente do tempo.

De posse destes principios temos os ingredientes fundamentais para descrever a geo-
metria e distribuicao de matéria no universo, e juntamente com uma teoria gravitacional,

descrever a interagao entre esses elementos e suas dinamicas.

3.1.2 A Métrica de Friedmann-Lemaitre-Robertson-Walker (FLRW)

Como a métrica é simétrica e podemos, através de uma escolha adequada de coordena-
das, deixar algumas das componentes iguais a 1, o elemento de linha mais geral para a

geometria de nosso Universo pode ser escrito como:
ds® = g, datde” = —dt* + di?, (3.2)

onde adotamos a convencao de a componente ggg ter sinal negativo, unidades naturais e
di? é o elemento de linha espacial.

Para obedecer o principio cosmolégico o espago-tempo deve ter curvatura (espacial)
constante. Portanto, nosso espago pode ser uma esfera (curvatura constante positica), um
plano (curvatura constante nula) ou uma hiperboléide (curvatura constante negativa).

Qualquer uma dessas duas possiveis geometrias (nao planas) podem ser descritas pela

equacao
2
a
()2 + ()2 + () + k(2)? = T (3.3)
onde £k = —1 ou 1 descreve a variedade de curvatura constante negativa ou positiva,

respectivamente, e a é seu raio de curvatura.
O elemento de linha dessa variedade tridimensional em um espago quadrimensional

sera

di* = (dz")? + (dz®)* + (d2®)? + (da*)?. (3.4)

Isolando a coordenada z* em (3.3)) ficamos com o seguinte elemento de linha:

(3.5)

2
el gl 272 37,3
di* = (da')? + (da®)* + (do®)* + k ( atdat — 2%dx? — 2dx )2])

Va —k[(x1)? + (2?)? + (o
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Fazendo a mudanca para coordenadas esféricas

k}2 2
at= T parr pragr = °

2 2 2
= SR+ R, (3.6)

onde df), é o elemento de angulo solido em 2 dimensoes.
Considerando agora R = ar e substituindo (3.6) em (3.2)) ficamos com a métrica
mais geral para um espaco-tempo de curvatura espacial constante, ou seja, que obedece

o principio cosmolégico

dr?
2 2 2 2 102
onde k = —1, 0 ou 1 descreve a geometria do espago e a(t) é o fator de escala que descreve

a dinamica do universo.
Essa é a métrica que descreve nosso universo e, utilizando uma teoria gravitacional,
queremos descobrir as equagoes para evolugao do fator de escala a(t), ou seja, descrever

a dinamica do universo.

3.1.3 Equacoes de Friedmann

Um dos parametros mais bem vinculados na cosmologia é a curvatura espacial do universo,
que é consistente com zero por varios experimentos [177-179]. Desta forma, a partir de
agora, irei considerar um universo com curvatura espacial nula afim de simplificar os

calculos. Também irei considerar coordenadas cartesianas de forma que a métrica sera:
ds* = —dt* + a(t)*(dz® + dy* + d=?). (3.8)

Agora que ja temos a forma para a métrica e para o tensor energia-momento podemos,
através das equagoes gravitacionais, obter a dinamica do fator de escala a(t), da densidade
p(t) e a pressao p(t) de cada espécie do universo.

Para isso temos primeiro que calcular os simbolos de Christoffel, o tensor de Ricci, o es-
calar de curvatura e, por fim, o tensor de Einstein, com a métrica FLRW . Para reali-
zar esses célculos utilizou-se a biblioteca EDCRGTCcode.m (http://www.inp.demokritos.gr/ sbo-
nano/RGTC/) do programa Mathematica, que consegue efetuar cdlculos com tensores de

forma simbdlica.
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Os valores nao nulos do tensor de Einstein sao:

Goo = 3<%>2, (3.9)

G = —a(t)* —2a(t)al(t), (3.10)

onde a(t) = da/dt e G;3 = Gaa = Gs3, que é consistente com a forma do fluido ideal

(equacao (3.1))).

Com essas quantidades calculadas e utilizando o tensor energia-momento de um fluido
ideal (3.1) chegamos as equagoes que descrevem a dinamica de todas as grandezas en-
volvidas. Utilizando a equacao de Einstein ([2.6)) obtemos duas equagoes diferenciais que

relacionam a geometria do universo com seu conteudo de matéria

a®>  8rQG

H? = = _—— 3.11
=3 P (3.11)
a e
-—=—3 3.12
t e 1), (3.12)
onde H(t) = a/a é a funcao de Hubble e a segunda equacdo é obtida por uma com-

binacao linear da componente tempo-tempo e espaco-espaco das equacoes de Einstein.
A densidade de energia e pressao sao a soma sobre todas as componentes energéticas no

universo.

As equacgoes (3.11) e (3.12) sao conhecidas como equagoes de Friedmann sendo a
base para cosmologia que obedece o principio cosmolégico e o postulado de Weyl em um

universo onde a gravitagao é descrita pela Relatividade Geral.

A equacao (3.11]), na teoria escalar-tensor de gravitagao modificada (2.30)), sera modi-

ficada para:

871G

H? = == (pmA(@) + po) , (3.13)

onde p,, é a densidade de energia da matéria e p, ¢ a densidade de energia do campo
escalar. A densidade de energia de componentes relativistica entrarao sem o acoplamento

com o fator conforme A(¢).
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3.1.4 Equacao de Conservacao e Equacao de Estado

Como ja dito, o tensor energia-momento é covariantemente conservado e podemos usar
esse fato para encontrar uma nova equagao dinamica. Note que essa nova equagao nao
sera independente das equacoes de Friedmann pois foi obtida do mesmo sistema.

A conservagao do tensor energia momento (3.1)) nos diz que:
v,a1v, =9,1" + 1", 1% -1, T, =0. (3.14)
Tomando a componente v = 0 da equagao acima

VHTNO = aMTMO + F”QHTO‘O — FaouTMa = 0=
—0ip — F“OMp —I%,1%, = 0=

Op + 3[3/) +3p] = 0, (3.15)

que é valida para cada uma das componentes energéticas do universo de forma indepen-
dente.

Assumindo que o nosso fluido cosmolégico é barotrépico (pressdo depende somente
da densidade) cada uma das espécies energéticas em nosso universo (como a matéria,

radiacdo e energia escura) serd definida por sua equagao de estado

Di = Wipi, (3.16)

que relaciona sua pressao com sua densidade.

Utilizando a equagao de estado (3.16)) na equacao de conservacao (|3.15))

D—i—gS(l—l—w)p - 0=
d d
E(lnp) = —3(1+w)a(lna)$
p = poa T, (3.17)

onde pg ¢ a densidade hoje e estamos assumindo que w é constante. Essa tltima suposicao

nao é verdade em modelos de energia escura mais complicados que o ACDM.

Este resultado pode ser colocado na equagao (3.11)) (ou (3.13))) para obter-se a evolucao

do fator de escala, em funcao do tempo, para cada uma das espécies de energia em nosso

67



CAPITULO 3. PERTURBACOES COSMOLOGICAS

universo (ou uma combinagao delas).

Utilizando-se a equagao (3.12) juntamente com a equacao de estado (3.16)) obtém-se:

a 4G
S 1 1
- 3 (Bw+1)p, (3.18)

portanto, para termos um universo que esteja expandindo de forma acelerada devemos
ter w < —%, algo que nao é verdade para nenhuma forma de matéria conhecida e leva a
necessidade de adicionarmos uma ”energia escura”a teoria para que consigamos explicar

os dados observacionais [53].

Note que no caso de gravitagao modificada, quando trabalhamos no frame de Einstein,
o tensor energia-momento, da matéria usual, ndo é mais conservado (veja a equagao
(2.33])) e essa ndo conservagao é proporcional ao acoplamento do campo escalar extra com
a matéria. Porém para todas as teorias de gravitacao modificadas, observacionalmente
vidveis, temos que |A(¢) — 1| < 1, portanto essa conservagao é aproximadamente vélida

e essas teorias terao uma histéria de expansao idéntica a ACDM.

3.2 Teoria de Perturbacoes Lineares (Primeira Or-

dem)

Nesta secao irei considerar as perturbacoes de primeira ordem no background descrito na
secao naterior. Para isso resolverei as equacoes lineares para as perturbagoes no campo
de matéria e gravitacional. Além disso, irei apresentar o algoritmo que desenvolvi para o

calculo do espectro de poténcias nas teorias gravitacionais da RG, f(R) e symmetron.

Como estamos interessados em estudar a estrutura em larga escala do Universo o
campo principal que devemos analisar é o do contraste de densidade da matéria escura,
pois os fétons ja sdo subdominantes nesses redshifts (z < 2.0) e ndo vamos considerar

efeitos barionicos pela grande dificuldade de sua modelagem.

Como mostrarei posteriormente, os resultados encontrados nesta secao sao funda-
mentais para o calculo da abundancia de estruturas, bem como para alguns resultados

envolvendo o raio de turnaround.
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3.2.1 A Equacao para a Perturbacao da Matéria

Queremos estudar perturbacoes, em ordem linear, entorno de nossa métrica de background
deduzida na se¢ao anterior . Algo que devemos lembrar é que as perturbagoes na
métrica podem ser divididas em trés tipos: escalares, vetoriais e tensoriais e que o teorema
da decomposigao nos diz que essas perturbagoes evoluem de forma desacoplada [42], ou
seja, um tipo de perturbagao nao induz outra, de forma que podemos estudar cada uma
delas separadamente.

As perturbacoes vetoriais sao suprimidas rapidamente quando comparadas as outras,
entao nao sao relevantes no estudo cosmolégico. Ja as tensoriais sao importantes no
universo primordial, gerando ondas gravitacionais e possiveis assinaturas na CMB [42,
180], porém essas perturbagoes sao rapidamente suprimidas e nao afetam a evolucao das
estruturas em larga escala em redshifts baixos.

Entao, as unicas perturbacoes importantes no nosso contexto sao as escalares, que
serao as responsaveis pela formagao das estruturas em larga escalaﬂ No gauge newtoniano
conforme (o mais simples se obter alguma intuicao fisica) as perturbagoes escalares na

métrica podem ser escritas da forma:
ds® = —(1420)dt* + a*(t)(1 — 2®)8;;dx'da’ (3.19)

onde ¥ ¢é o potencial de Newton e ® o de curvatura, representando os dois graus de
liberdade possiveis das perturbacoes escalares.

Utilizando-se novamente a biblioteca " EDCRGTCcode.m”do programa Mathematica,
podemos facilmente obter as contribuicoes, em primeira ordem nos campos ¥ e ¢, do

tensor de Einstein

.2

6G° = G6H(HV + ®) — pv%, (3.20)
0G0, = —2HO,V —20;d, (3.21)
0G'; = —0'0;(®— W), (3.22)

Como dito anteriormente, iremos considerar somente o campo de matéria escura. Além

disso, como apontado por observagoes [181,/182], as particulas de matéria escura possuem

Note que as perturbacdes tensoriais tiveram um papel importante gerando as ”condicoes inici-
ais”adequadas paras os sistemas que vamos estudar aqui.
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massas nao relativisticas, portanto iremos tratar de um campo de matéria escura fria que

possui o seguinte tensor energia-momento:
", = pu*u, , (3.23)
onde p é sua densidade de energia e u* as componentes de sua 4-velocidade
wW=1-V e u' =1v/a, (3.24)

construidas de forma que g,, u*u” = —1, em primeira ordem. E conveniente escrevermos

a densidade de energia da forma:
p = B(H)(L+6(t.%)). (3.25)

onde p(t) é a solucao de background (estudada na segdo anterior) e § é o contraste de

densidade.

As quantidades a serem calculadas até primeira ordem serao os campos gravitacionais

¥ e @, o contraste de densidade da matéria d e o campo de velocidades da matéria v.

O divergente covariante, em primeira ordem, do tensor-energia momento sera

v . = . _ E_ .
V0T = p[(s - 3@] , (3.26)
OV, 6T = ap {@+Hu+év2\y}, (3.27)

onde definimos o divergente da velocidade v = 9;v° e foi tirado o divergente usual da
equacao espacial para que ela ficasse escalar. Além disso, desprezamos a componente

rotacional da velocidade pos pois ela decai com o fator de escala (a) [105].

Utilizando-se as relagoes para as perturbagoes no tensor de Einstein (3.22)), do ten-
sor energia-momento (3.23]) e suas equagoes de conservagao (3.27), podemos escrever as
equacoes dinamicas para as perturbagoes, em primeira ordem, e resolvé-las afim de co-

nhecer como a matéria se distribui no universo.

Primeiramente vamos considerar o caso da RG, onde o tensor energia-momento é cova-
riantemente conservado (2.10)) e as equagoes de campo de Einstein sao validas (2.6)). To-

mando uma combinacao linear das equacoes tempo-tempo e tempo-espaco, uma projecao
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da componente espago-espaco, e igualando a 0 o divergente covariante do tensor energia
momento, chegamos as 4 equagodes que governam a dinamica das perturbagoes, que no

espaco de Fourier tomam a forma:

_ 3aH . _
—k*® = 47Gad? {p(S—i— 12 zpv] , (3.28)
® = U, (3.29)
5+§—3<i> ~ 0, (3.30)
1
v+ Ho + EV%D = 0. (3.31)

Combinando as quatro equagoes acima é possivel escrever uma tnica equacao, de se-
gunda ordem, para a evolucao do contraste de densidade da matéria. Para isso, como
usual, também sera tomado o limite de sub horizonte, onde consideramos que H < k, ou
seja, estamos em escalas muito menores que o horizonte. Também tomamos o limite quasi
estatico, onde consideramos que as derivadas temporais do potenciais sao despreziveis se
comparadas com as derivadas espaciais, o que implica assumir que os potenciais gravitaci-
onais variam muito lentamente comparado a taxa de expansao. Com essas aproximacoes,

chegamos a seguinte equacao para o contraste de densidade da matéria:

3 F 3 Q
1 O B g _ 2 Ym 39
) +<a+E)5 2a5E25’ (3.32)
onde ' = d/da, E = H/Hy e by, = pm/perito, sendo periro a densidade necessdria para o

universo possuir curvatura espacial nula hoje.

Para o caso de teorias modificadas de gravitacao com agao do tipo , tomando
as mesmas aproximagoes anteriores e considerando que a perturbacao da densidade de
energia do campo escalar ¢ muito menor do que a da matéria, a equacao para a perturbacao
de matéria pode ser escrita, no espago de Fourier, de forma muito semelhante ao caso da

RG [27]

, (3 E\., 39,

onde a funcdo u(k,a) possui a forma:

(1+28%)k? + m?a®

3.34
k% + m2a? ’ ( )

M(kva) =

71



CAPITULO 3. PERTURBACOES COSMOLOGICAS

onde 3 é o acoplamento do campo escalar com a matéria usual, m sua massa no background

e ambas funcoes dependem somente do fator de escala.

O Espectro de Poténcias na RG

Apesar das equagbes para a evolucdo das perturbacoes (e.g. equagao ) serem de-
terministicas, as condigoes iniciais nao sao. Acredita-se que elas tenham sido geradas
de flutuagdes quanticas de um campo inflacionério [42}/183,184] e, portanto, sé podemos
prever grandezas estatisticas das mesmas.

De todas as estatisticas, a mais simples e mais utilizada no estudo de estruturas em

larga escala é o espectro de poténcia da matéria P(k), definido via:
(0(k)o (k")) = (27)*P(k)dp(k — k'), (3.35)

que ¢é a func¢ao de correlacaod e dois pontos no espaco de Fourier.

Utilizando a equagao , e algum espectro de poténcia inicial, podemos obter o
espectro em um redshift qualquer e checar se ele é compativel com nossa teoria e com os
valores dos parametros escolhidos.

Foi utilizado o espectro do CAMB em redshift 99 e sua derivada numérica com o redshift
100 como condicoes iniciais para evoluir a equacao ﬂ até z = 0. Comparando-se
entao o resultado desta evolucao com o espectro extraido diretamente do CAMB em z = 0.

Outra quantidade importante no estudo da abundancia de halos e voids é a variancia
do campo de contraste de densidade linear, definida em termos do espectro linear pela
equacao:

S(R) = 0*(R) = —— / k2P (R)|W (k, R)[2, (3.36)

o2
onde W(k, R) é a transformada de Fourier da funcdo janela utilizada para suavizar o
campo de densidades (geralmente uma sharp-z).
A comparacao entre meu espectro de poténcias e variancia obtidos via equacao
e os obtidos via CAMB estao apresentados na figura |3.1
Ao observar a relagao entre os espectros percebeu-se que ao dividirmos o nosso espectro
por um fator constante de 1.0285 a razao é melhorada para um grande intervalo de escalas

intermedidrias (na verdade as de interesse em estruturas em larga escala). Foi verificado

2Mais precisamente usou-se a raiz quadrada do espectro, pois nossa equacio é para o § e P(k) ~ §2(k).
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Figura 3.1: (Esquerda): Diferenca relativa entre os espectros de potencia linear da matéria
calculado por meio da equacao e o calculado pelo CAMB, ambos em redshift 0. Em
vermelho com linha tracejada e pontilhada esta a diferenca sem correcao. Em azul com
linha continua esté a diferenca corrigindo o espectro, obtido via , por um fator de
1.0285. (Direita): Mesmo que no grafico da esquerda mas com a diferenga relativa da raiz
quadrada da variancia do campo de densidades (equagao (3.36)).

que esse valor depende muito fracamente da cosmologia e da teoria de gravitacao.
Obtemos um erro maior em pequenas escalas, como era de se esperar, causado por

desprezarmos radiagao, neutrinos e por tratarmos barions como matéria escura fria. Note

que evoluimos apenas uma equacao de segunda ordem enquanto o CAMB evolui cerca de

dez eqaucoes de primeira ordem.

3.2.2 O Espectro de Poténcias em Gravitacao Modificada

Utilizando um procedimento igual ao descrito na subsecao anterior podemos calcular o
espectro de poténcia em teorias modificadas de gravitacao. Para isso, precisamos somente
utilizar a equagao que descreve a evolugao do contraste de densidade em uma larga
classe de teorias modificadas de gravitagao.

Algo importante a se observar é que podemos utilizar as mesmas condicoes iniciais do
caso de RG, pois para qualquer teoria de gravitacao modificada viavel, os efeitos do grau
de liberdade escalar extra nao podem ser relevantes em alto redshift, pois isso mudaria os
resultados da CMB (radiagao césmica de fundo) e da nucleossintese primordia]ﬂ.

As tinicas quantidades que precisam ser definidas sao as fung¢oes m(a) e B(a), que irdo

3Foi verificado, através de testes empiricos, que escolher o redshift 100 para as condicoes iniciais é
suficiente para nao haver efeitos de gravitagao modificada sobre elas.

73



CAPITULO 3. PERTURBACOES COSMOLOGICAS
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Figura 3.2: (Esquerda): Razao entre o espectro linear de poténcia da matéria no modelo
de Hu-Sawicki [1] com o de RG do CAMB [2] para trés valores do parametro fro: 1074
(em azul), 107 (em verde) e 107% (em vermelho), com n = 1 em z = 0 para todos eles.
Em linhas continua, tracejada e tracejada com pontos estao os resultados do MGCAMB [3|
e em pontos cirulares, triangulares e quadrados os resultados evoluindo a equacao s6 com
matéria escura (3.33). (Direita): Diferenca relativa da raiz quadrada da variéncia do
campo de densidade entre os mesmos trés valores do parametro do modelo de Hu-Sawicki
e a RG.

depender do modelo particular de gravitacao modificada.
Consideremos dois exemplos de teorias: a f(R) de Hu-Sawicki [1] e o modelo Symme-
tron [4].

Para o modelo f(R) de Hu-Sawicki [1] temos as seguintes formas para as funcoes:

g = 2 (3.37)

% )

Qi + 40, \ "2
onde
Hy | Qp 440,
my=—y| ————, 3.39
*= e\ ot Dl (339

e | fro| e n sdo os parametros do modelo.

Para esse caso em particular existe uma modificagdo do CAMB, chamada MGCAMB [3],
que é capaz de calcular o espectro linear resolvendo o sistema com todas as equagoes
(assim como o CAMB).

A figura apresenta a diferenca relativa entre o espectro de poténcias linear do mo-

delo de Hu-Sawicki e o da RG para trés valores de |fgol- E apresentado, em linhas, o
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resultado do MGCAMB e, em pontos, o de se evoluir a equagao contendo apenas matéria es-
cura . Os resultados sao indistinguiveis, mostrando que nossa aproximacao também
funciona em gravitagao modificada.

No painel direito da figura [3.2] estao as diferencas relativas entre as raizes quadradas
das variancias. Vemos que existe mais modificagao em escalas menores (tanto no espectro
como na variancia), isso se deve ao fato de a teoria de perturbagoes lineares nao conseguir
levar em conta os mecanismos de blindagem que sao intrinsecamente nao lineares.

Para o modelo Symmetron [4] as fungoes m e 3 possuem a forma:

2 [ pm(a)
I (——1>, Pm > PSSB
mi(a) = ) PSSk & , (3.40)
pPmla
20 <1 - @) ; Pm < PSSB
o(a
Bla) = Bo (@) : (3.41)
bo
onde ¢(a) é tomado como sendo o valor do minimo do potencial efetivoﬁ
¢(a) = Gmin = £o (3.42)

onde pgsp = 3H§M§lQm(1+ZSSB) e = Hy/(v2L), com zggp, Bo e L sendo os parametros
livres da teoria.

A figura [3.3] apresenta o resultado para o cdlculo no modelo Symmetron, semelhante
ao apresentado no caso f(R), porém sem nenhuma linha de comparagao, pois nao existe
nenhum cédigo publico que calcula o espectro de poténcia linear nesse modelo.

Novamente vemos que a modificagao é maior em pequenas escalas, reforcando que o

mecanismo de blindagem nao consegue ser levado em conta com perturbacoes lineares.

3.3 Teoria de Perturbacoes (Ordens Nao Lineares)

A teoria de perturbagoes lineares (em particular o espectro de poténcia linear da matéria)
consegue descrever bem a distribuicao de matéria no universo nos tempos atuais somente

em grandes escalas (k < 0.1Mpc/h). Porém como o volume que observamos do universo

4Note que o valor do campo escalar no background ira oscilar em torno do minimo do poténcial efetivo.
Porém, se tomarmos essa solugao, teremos problemas com o surgimento de regimes taquiénicos que irao
quebrar a teoria de perturbacoes lineares.
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Figura 3.3: (Esquerda): Diferenca relativa entre o espectro linear da matéria no modelo
Symmetron [4] e o de RG para trés valores do parametro zgsp: 3 (em circulos azuis), 2
(em triangulos verdes) e 1 (em quadrados vermelhos), com L =y =1 e z = 0 em todos
eles. (Direita): Diferenca relativa da raiz quadrada da variancia do campo de densidade
entre os mesmos trés valores do parametro do modelo Symmetron e a RG.

é finito, teremos poucos modos em escalas grandes em nossos surveys (pouca estatistica
nessas escalas), tornando importante elaborar alguma teoria capaz de predizer o espectro

em escalar ndo lineares.

Os métodos mais trabalhados na literatura, para calculos além de escalas lineares,
sao os de perturbagoes cosmoldgicas [b,7,/105,(107,|108} 167,168,170, 185-191], onde a
ideia é continuar os calculos da secao anterior além de ordens lineares. Também existem
expressoes diretamente ajustadas de simulagoes [6] e métodos que usam ideias nao per-
turbativas, como o halo model |29,40,[81},/109,/192], que iremos discutir em um capitulo

futuro.

Nesta secao irei tratar da classe mais direta para se resolver o problema, a de teoria de
perturbacgoes cosmoldgicas, em especial o formalismo Euleriano, pois é simplesmente uma
extensao da secao anterior. Outra forma de se tratar a teoria de perturbacoes cosmolégicas
¢ utilizando o formalismo Lagrangeano [108,|193H195], porém nao irei tratar dele neste
trabalho, apenas apresentando algumas comparagoes no final da secao. Além disso, nao
tratarei de teorias modificadas de gravitacao nesse contexto, por conta da sua grande

complexidade [95,/196].
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3.3.1 Principais Ingredientes

Para estudar a teoria de perturbacoes além da teoria linear precisamos obter o conjunto
de equagoes nao lineares para as perturbacoes. Sob as mesmas aproximagoes de universo
quasi-estético (onde as derivadas temporais dos potenciais gravitacionais sao despreziveis
em comparacdo com as espaciais) e de sub horizonte (onde estamos estudando escalas
muito menores que o horizonte H < k) a equagao para os potenciais gravitacionais ainda
serao as mesmas, assim como a equagao de Poisson e da igualdade entre os potenciais (isso
nao sera verdade em gravitagao modificada, onde todas essas equagoes sao alteradas).
Vamos deduzir as equacoes gerais para as perturbacoes na matéria somente. Podemos
fazer isso estudando a conservacao do tensor covariante de um fluido, como feito no caso
linear, porém a forma mais utilizada é tomando os momentos da equagao de Vlasov (ou
equagao de Boltzmann sem colisao) [5}[105,/106]. Essa equacao descreve a dinamica da

fungao de distribuicao da matéria f(¢,x, p)

0P G amve. V=0, (3.43)

dr O am

sendo 7 é o tempo conforme d7 = adt e p 0 momento.

Os trés primeiros momentos da fungao de distribuicao serao

[ Eirxn) = orx). (3.44)
[ 2frxp) = plrxuir). (3.45)
/d3pap;£j?f(7',x,p) = p(7,x)u; (7, x)ui(7, %) + 045(7, %), (3.46)

onde definimos p(7,x) como a densidade de energia de matéria, u(r,x) o fluxo de veloci-
dades peculiares e 0;; as componentes do tensor de stress.
Tomando os dois primeiros momentos da equagao de Vlasov ([3.43)) obtemos a equagao

de continuidade e a equacao de Euler [105]

D v 1+om = 0, (3.47)
or

1
Z—ITJ +Hu+u-Vu = Vo - ;Vj(ﬂ%') ; (3.48)

onde H = dlna/dr é o fator de Hubble conforme e § o contraste de densidade de matéria,
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como usual.

Note que a equagao para o primeiro momento acopla com o segundo momento, a do
segundo acopla com o terceiro, e isso continuard para todas as ordens. Para resolver os
sistema iremos trunca-lo apenas nessa duas primeiras equacoes, além disso, como estamos
tratando de matéria escura fria, iremos desprezar o tensor de stress. Esse tensor tera

papel fundamental quando usarmos o formalismo de teorias efetivas de campos.

No espaco de Fourier, as equacao da continuidade e de Euler ficam

o(1, k f
% —+ 9(7’, k) = — /d3k1d3k25D(k — k1 — kQ)CY(kl, k2)9(7, k1)5<7', kg) s (349)
-
00(1,k 3
BTK) s, k)00, H2(r k) = - / @k d ka6 p (k—k1—ks) Bk, 3 )6(7, k1 )0(7, ko)
T
(3.50)
onde dp(...) é a distribui¢ao delta de Dirac, § e § = —k;u’ estao no espago de Fourier daqui

para frente (nao serd usada nenhuma notagdo como tilde para nao sobrecarrega-la) e os

vértices integrais descrevem o acoplamento entre os diferentes modos das perturbagcoes

Kk, +ky) -k
alk,ky) = (atky) -k 1+k22> L (3.51)
1
Ik; + ko|2(ks - ko)
k. k . 3.52
B( 1, 2) 2/6%]6% ( )

Esse acoplamento entre diferentes modos é algo tipico que aparece no regime nao linear
e o principal fator que ird complicar o calculo das correcoes nao lineares nas fungoes de

correlacao.

3.3.2 Teoria de Perturbagoes Usual (SPT)

A ideia usual para se calcular correcoes a teoria linear é através de uma série perturbativa,

onde consideramos que os campos completos podem ser escritos, na aproximacao de um
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Universo de Einstein-de Sitter [, como

S(k,7) = > D"(n)sn(k), (3.53)
O(k,7) = —H(n) D D"(n)ba(k), (3.54)

onde D(n) é a funcao de crescimento e d,(k) e 0,(k) s@ao as corregoes ao background.

Utilizando as equagoes (3.49) e (3.50) podemos escrever as fungoes d, (k) e 6,,(k) em

termos das perturbagoes lineares que ja sabemos resolver

on(k) = /d3q1.-.d3qn6D(k—ql...n)Fn(ql,.-.,qn)5o(q1).--6o(qn), (3.55)

On(k) = /d?’ql...d?’qnép(k—ql...n)Gn(ql,-~-,qn)5o(q1>~-5o(qn). (3.56)

Os ntcleos integrais sao escritos em termos do vértices fundamentais o e 3, e podem
ser encontrados colocando-se a solugao acima nas equagoes (3.49) e (3.50)
§ Gl d)
F.(qy, ..., = mEb o Zml (20 + Da(ky, ko) Fyem
(A1, dy) > @n+3)n-1) [(2n + 1)a(ky, ky) (At 1s -5 )
+28(k1,k2) G Ay 15 - )] (3.57)

m=1

n—1

o Gm(q177qm)
Gn(q17 () qn) - TnXZ:l (2n + 3)(n . 1) [Ba(klv kQ)anm(qm-i-lJ () qn)

+2n8(k1, k2) G Qs - )] (3.58)

sendok; =q; +...+q,,ke=q,+..+q,, k=k +koe Fi} =G, = 1.
Utilizando-se a expansao do contraste de densidades, podemos calcular o espectro de

poténcias nao linear da matéria de forma usual

5D(k1 + kg)P(T, ]{7) = \D2<T> < 51(k1)51<k2) >/

-

Nivel Arvore

+ DY(7)(2 < 0i(k1)ds(ka) > + < da(ko)da(ks) >)
1—LBop

+ ..., (3.59)

5No caso de um universo ACDM, o que é usualmente feito é se trocar os fatores de escala pela funcao
de crescimento adequada do modelo, onde se obtém bons resultados e os calculos sao simplificados, sendo
muitos deles analiticos [105].
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onde o nivel arvore ¢ simplesmente o espectro linear e a primeira corre¢ao vém do termo
de 1-loop, que possui uma integral sobre um momento livre.

Podemos representar todas as corregoes em loops, de forma diagramatica, como mos-
trado no exemplo da figura para o caso de 1-loop dado pela equacao , onde os
circulos com ”"x”representam o espectro de poténcia inicial, as linhas com setas o propaga-
dor linear (no caso a funcdo de crescimento linear) e o tracejado mostra onde os campos
0, foram ”colados”. O momento livre nos loops, bem como os tempos s nos vértices,

devem ser integrados.

P(k) = ‘

Figura 3.4: Representacao diagramatica do espectro de poténcia, até 1-loop, dado pela
equacao (3.59)). Expressoes explicitas para as integrais que devem ser calculadas podem
ser obtidas em [5], préximo de onde essa figura foi retirada.

Portanto, para calcular a primeira correcao nao linear ao espectro de poténcia precisa-
mos conhecer até o termo d3, e em geral, para sabermos a correcao a [-loops precisaremos
conhecer até o termo d9.1, algo que torna os calculos extremamente grandes e tedio-
sos, tornando dificil, na prética, célculos acima de dois loops (apesar de ja terem sido
calculadas as contribuigoes até trés loops [197]).

As séries perturbativas possuem algo completamente diferente das séries nor-
malmente encontradas em teoria quantica de campos, ja que seu parametro de expansao é
o préprio campo, enquanto usualmente costuma ser a constante de acoplamento da teoria.
Esse fato torna a expansao muito mais delicada, pois para alguns valores de k o campo
pode ser maior do que 1, quebrando a teoria de perturbacoes. Como h& um acoplamento
entre os modos, mesmo os pouco nao lineares serao afetados pelos altamente nao lineares
e que ja quebraram a teoria de perturbagoes, tornando os resultados instaveis e nao muito
confiaveis.

Outro problema a ser observado pela forma dos nucleos integrais (3.58|) é que as
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integrais de loops serao divergentes, em principio, tanto no IR quanto no UV Fj A di-
vergéncia no UV costuma ser resolvida simplesmente tomando um cutoff nas integrais,
porém espera-se que o resultado seja fracamente dependente dessa escolha se 0 momento

escolhido for muito maior do que os momentos fisicos de interesseﬂ

3.3.3 Teoria de Perturbagoes Renormalizada (RegPT)

De forma a tentar fazer uma teoria de perturbagoes com um comportamente melhor do
que o da padrao, e resolver os problemas das divergéncias, foram criados alguns outros
esquemas perturbativos.

O primeiro deles consiste em fazer a expansao nao em termos do campo 9, mais sim
em termos das fungoes de n-pontos Ff{éi_.cn (kq, ..., k,, 7) definidas por meio das derivadas

funcionais

1 "W, (k, 7) 1
— ™ —0pk—k; )—TW (k. ..k .
n!<5¢m(kl)...5¢cﬂ(kn>> Ok = ki.n) Gy Laer o (Kt o ns 7), - (3.60)

onde, a partir de agora, iremos utilizar a notacao matricial, de forma que

U(k,7) = (6(k, 7), —Q;IZ’T;)) , (3.61)

sendo f(7) =dIn D(71)dIna e ¢(k,) as condigdes iniciais para os campos.

O espectro de poténcia pode entao ser escrito como [166]

d36]1 d36]n (n) (n)
ab k T Z 5D(k ql n)ra (q17"-7qn77-)rb (qlu'--7qn77—)P0(q1)"'P0(qn)7
(3.62)

onde foi introduzida a notacao

Fl(l”)(ql, sy, T) = rm (ki ooy Ky, T)Ugy - e, (3.63)

acy...cn,

sendo u o vetor que determina o modo das condigdes iniciais (¢ (k, ) = do(k, 7)u).

Também é possivel representar a equacao (3.62)) de forma diagramética, assim como

6J4 foi mostrado que, na verdade, nio existe divergéncia no IR, e podemos escrever as integrais de
forma a ndo haver problemas nesse limite [169], ao menos até dois loops.

"Essa dependéncia com a escala de cutoff é um dos pontos principais do formalismo de teoria de
campos efetiva que sera discutido no futuro.
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feito no caso padrao. Na figura temos um exemplo da expansao até segunda ordem
(2-loops). Novamente o circulo com ”x"representa o espectro inicial e os vértices com
n-pontos representam a funcao R(zn)(ql, ..+,d,,T), onde os momentos nos loops, bem como

os tempos nos vértices, sao integrados.

k -k
Fp(k) = —<0<+Q—>e>— +2

Figura 3.5: Representacao diagramatica do espectro de poténcia, até segunda ordem,

dado pela equagao ({3.62)).

As funcgoes de n-pontos também sao dadas por uma série perturbativa

an)(ql’ = Ay 77) = Fg?t)ree<q1a o Aps 77) + Z F((;Z—loop(q17 0 Ay 77) ’ (364>
p=1
onde
F((J:Lt)’r'ee(q17 TR I 77) = emch?,sym(qla ) qn) ) (365>
n n n d3p1...d3p n
F((Lgfloop(qlv - Qs 77) = e(2p+ )Ucp / Wszs;m(Pb —P15-Pny =Py, A1 -5 qn)
X P()(]?I)Po(pp) , (366)

sendo cj os coeficientes binominais, n = In D(7) e F',  (qy,...,q,) o nicleo integral de
n-ésima ordem, simetrizado, da teoria usual.

A representacao diagramatica da equagao é apresentada na figura para o
caso da funcao de 3 pontos I'2, onde fica claro o que estd acontecendo na série perturbativa.

(4

2) X P F. 6 F, 45F,”
I'a (pup»): A_.< = _4_< + —g + —@+
b,

Figura 3.6: Representacao diagramdtica da funcio de 3 pontos I'? até trés loops, descrito
pela equacgao (]3.66|).

Algo bem conhecido, e muito utilizado quando se trata a teoria de perturbacoes desse
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modo, ¢ o limite assintdtico das fungées de n pontos [171]

. . 1 k2o2e?\?
klggo Fa,pfloop = E (_Td> Fa,tree? (367)
de modo que
k205220
lim I = exp (—%) T2 e (3.68)
3
com ol =1 [ (‘21#’)13 L ?1(2‘1).

Uma ideia usada quando se faz a expansao pelas func¢oes de n pontos é tentar construir
funcoes I'™ de forma que coincidam com a expansao em loops, até alguma ordem, para k’s
pequenos e que tenham o comportamento nao perturbativo, descrito na equagao (|3.68|),
para k’s grandes. Esse método tenta melhorar o comportamento dos termos da expansao,

pois eles sao exponencialmente suprimidos nesse tratamento.

3.3.4 Teoria de Perturbagoes Efetiva (EFTofLSS)

Outra ideia que vém sido bastante utilizada é a de teorias de campos efetivas, onde se
tenta corrigir o fato de as solugoes do modelo usual serem dependes do cutoff escolhido
nas integrais de loops.

O método de teorias de campos efetivas consiste em colocar todos os termos que
sao permitidos pelas simetrias da teoria, de forma que as séries perturbativas, quando
truncadas até uma certa ordem, sejam finitas e possuam resultados observaveis, mesmo
a teoria nao sendo renormalizavel.

No caso de perturbacoes cosmoldgicas sao adicionados novos termos diretamente nas
equacoes das perturbacoes e . Esses novos termos irao conter parametros
livres, e sua interpretacao é que descrevem a dinamica dos fluidos em escalas menores,
que nao conseguimos levar em conta de maneira analitica, e que, na realidade, nao sao
relevantes para nosso problema. Esses novos termos sao partes do tensor de stress que
desprezamos na equacao , e conseguem cancelar a dependéncia que as fungoes de
correlagao tem com o cutoff.

No trabalho [170], utiliza-se um formalismo mais semelhante ao padrao de teorias
quanticas de campos, escrevendo um funcional gerador para as fungoes de correlagao e
impondo que esse funcional seja independente da escolha do cutoff. Impondo que as

equacoes do grupo de renormalizacao de Polchinski sejam fechadas, é mostrado que os
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termos empiricamente adicionados as equagoes de movimento sao os principais para o

cancelamento das dependéncias.

Depois de adicionados esses novos termos as equagoes de movimento o procedimento
para se obter o espectro de poténcia é o mesmo da teoria padrao. Até 1-loop o espectro

¢ dado por

PEFT,I—loop(k) - -Plzn<k) + Pl—loop(k> — 8720?(1)_-Plln<k‘) ) (369>

onde 05(1) é o parametro livre introduzido, interpretado como a velocidade do som no

fluido e knp, é a escala onde os efeitos nao lineares comegam a ser importantes.

O espectro em teoria efetiva sera simplesmente o da teoria convencional mais um termo
d dente de k ional tro li ametro li 2
ependente de k, proporcional ao espectro linear e a um novo parametro livre (cj,), que

deve ser ajustado de simulagoes ou dados.

Utilizando o programa RegPT [171], e um pequeno melhoramento realizado juntamente
com o mestrando Henrique Rubira para o célculo no formalismo de EFT, foi gerado o
espectro de poténcia da matéria, em redshift zero e comparado com o dado pelo halofit [6]

do CAMB. O resultado é mostrado na figura [3.7

Nessa figura vemos que nos métodos baseados nas expansoes da fungao I' (assim como
no caso lagrangeano) o espectro de poténcia é rapidamente suprimido quando a teoria

nao é mais valida, diferente do caso usual.

Vemos, da figura , que o caso de teorias efetivas de campos "EFT (1-loop)”d& o
melhor resultado para o espectro de poténcia, tendo menos de 5% de erro para k < 0.4
Mpc/h ja no célculo com apenas 1-loop. Isso mostra o grande poder dessas teorias efetivas,
que além de serem teoricamente mais bem embasadas, dao resultados numéricos melhores

mais facilmente (com menos termos).

Para a obtencao dessa curva utilazamos o valor

1 kv
20=162x — [ ——— 3.70
Cs(1) “or \Mpe 1) (3.70)

medido em simulagoes de N-corpos (em pequenas escalas) por [7].
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20 | __Power Spectrum
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= .
& 45?:\”4
A Linear
< . SPT 1-loop
o |- - sPT2-loop
-10t - o — o‘L T I RegPT 1-loop |
- RegPT 2-loop
LRT 1-loop
—15 LRT 2-loop
‘ ‘ a7 ‘ ‘ ‘ EFT 1-loop
~05 0.10 0.15 0.20 025 030 035 040 0.45 050

k(h/Mpc)

Figura 3.7: Diferenca relativa entre o espectro de poténcia derivado pelas diversas formas
de teoria de perturbagdo com relagao ao espectro nao linear do halofit [6], em z = 0.
Foi utilizado o valor dado no trabalho [7] para o paramtero livre (ci(l)) no caso EFT.
Os espectros "SPT”sao da teoria usual, "RegPT”da teoria baseada na expansao das
funcoes de n pontos I', "LRT”um esquema de perturbacoes lagrangeano, nao descrito
nesse trabalho, e "EFT”0 método usando teorias efetivas de campos.

3.4 Colapso Esférico (Calculos nao Pertubativos)

Quando estudamos estruturas como halos e wvoids, somente a informacao de como as
perturbagoes de matéria se comportam em ordem linear nao ¢é suficiente. Devemos ter
também algum conhecimento do comportamento das estruturas individuais, tal como
algum critério para formacao dessa estrutura.

O modelo mais simples e amplamente utilizado na literatura é o de colapso esférico
[8,130,131,/175], para o caso de halos, e o modelo de expansao esférica |10}[27,/102] para
voids. Ambos os modelos sao bastante idealizados, mas conseguem obter informacgoes
fundamentais para a predicao da abundancia dessas estruturas.

Nesta secao desenvolverei o calculo dos parametros importantes no colapso e expansao
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esféricos para o caso da RG. O calculo do colapso esférico em modelos de gravitagao

modificada serao apresentados na secao de raio de turnaround.

3.4.1 Equacoes e Quantidades Relevantes

Para estudar o colapso e expansao esféricos de estruturas precisamos das equagoes com-
pletas que descrevem o fluido, pois trata-se de um fenomeno nao linear.

Contraindo a equagao de conservagao para o tensor de energia momento (3.1) com a
4-velocidade u, e depois com operador de projecao g,, + u,u,, obtemos a generalizagao

relativistica da equacao da continuidade e de Euler [§]:

%—FV-(pV)nLPV-V = 0, (3.71)
ov VP +vP
§+(V.V)V+V®+p—{——P = O, (372)

onde, como usual, p é a densidade de energia do fluido, v sua 3-velocidade, P sua pressao
e ® o potencial Newtoniano.

Utilizando-se as equacgoes de fluidos acima, a equacao de Poisson e a equagao de
conservacao no background para o fluido , podemos escrever uma Unica equagao, de
segunda ordem, que descreve a dinamica do contraste de densidade de matéria ¢ (dedugao

na pagina 2 e 3 de [8]@, assim como feito no caso linear

Y 3 F w’ 443w 6% 3Quidoo
1
- s+ w)(1+9)(0" —w*) =0, (3.73)

sendo ' = d/da, E = H/Hy, w o parametro da equagao de estado do fluido ([3.16]), que
assumo poder depender de a, Qfyidoo 0 parametro de densidade do fluido hoje, g(a) a
evolugao da densidade do fluido no background, c* = 0a;; o tensor de shear e w? = ww;;

o tensor de rotacao, que aparecem via a identidade:

V(v V)] = %92 +o?—u? (3.74)

onde § = V - v é o divergente da velocidade peculiar do fluido.

8Essa equacdo é uma generalizacao da deduzida em [198] para um fluido nao esférico e rodando.
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Como estamos estudando estruturas de matéria escura fria temos que w =0 e g(a) =

3

a=3. Além disso, no caso simplificado de colapso esférico o

= w? = 0 de forma que a

equacao nao linear a ser resolvida se reduz a:

3 F 443w §2 3 Qo
" Sy ) - e | =0. .
g +<a+E> 314+w)l+6 2a5E25( +9)=0 (3.75)

Note que se tomarmos somente a parte linear da equagao acima re-obtemos a equacgao

(13.32), usada no estudo linear da perturbacao na matéria.

No caso de gravitacao modificada, nao podemos escrever uma equacao Unica para a
evolucao do contraste de densidade, assim como feito na RG com a equacao ou
na teoria linear com a equacao (3.33)). Teriamos que resolver o sistema com as equagoes
para o fluido, com a equacgao de Poison modificada para o poténcial gravitacional e com
a equacao de Klein-Gordon perturbada para a perturbacdo no campo escalar extra (ao
menos em teorias escalar-tensor). No trabalho [16] esse célculo completo ¢ realizado para
o caso de colapso esférico em f(R) e em [115] para a expansao esférica considerarndo
diferentes densidades no ambiente em que esta o void.

Para tentar levar em conta algum efeito de gravitacao modificada sem todas as com-
plicacoes de se resolver todo o sistema, iremos considerar a modificacao na gravitagao
somente a nivel de background, tornando a constante de Newton dependente do fator
de escala e do modo de Fourier k através da funcao p(a, k) , de forma analoga ao
caso linear . O estudo da evolugao dessa equacao com a gravitacao linearizada sera
apresentada na secao sobre o raio de turnaround.

O objetivo dos estudos de colapso e expansao esféricos é calcular o parametro de
contraste de densidade critica para os halos ou voids, parametro esse que trara informagcao
de qual é o contraste de densidade que deve ser atingido, em teoria linear, para que haja
a formacao de uma dessas estruturas.

Para o célculo deste parametro, devemos ajustar as condigbes iniciais (por tentativa
e erro) de forma que o contraste de densidade, na teoria nao linear, atinja o valor que
indica a formacao da estrutura hoje, e entao usar essas mesmas condicoes iniciais e evoluir
a equacao linear também até hoje. O valor obtido serd o parametro de formacao da
estrutura em teoria linear e sera utilizado em sua abundancia e seu bias.

Para o caso de um halo, consideramos que ele sera formado quando o contraste de

densidade divergir, ou seja, quando a estrutura colapsar na teoria nao linear. Ja no caso
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Figura 3.8: Figura descrevendo o processo de se encontrar o parametro de contraste de
densidade, extrapolado em teoria linear até hoje, para o caso de um halo (ver explicagao
no texto principal). Figura 1 de [§].

de um wvoid ,consideramos que ele sera formado quando o contraste de densidade nao
linear for de —0.8, valor necessario para ocorrer o shell crossing em um universo Einstein-
de Sitter, onde ha uma solucdo analitica |[10]. Como veremos depois esse critérios podem

ser alterados de forma se gerar resultados melhores ou por motivos numéricos.

A figural3.8)mostra a evolugao, em fungao do fator de escala, do contraste de densidade,
em teoria linear e nao linear, partindo das mesmas condigoes iniciais. Vemos que em um
certo instante (a ~ 1072) a solugao nao li di iar da li

¢ao nao linear comeca a se distanciar da linear e que, em
a = 1, ela diverge enquanto a solugao linear atinge o valor de § = 1.686. Portanto, este
serd o valor do contraste de densidade, linearmente extrapolado até hoje, para a formacao

de um halo, e que serd utilizado nos calculos de abundancia.
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Tabela 3.1: Densidade criticas para o colapso e expansao esféricos nos limites de campo
fraco (u = 1) e forte (1 = 4/3) da teoria f(R).

L Oc dy

1 || 1.675 | -2.788
4/3 | 1.693 | -2.765

3.4.2 Resultados em Gravitacao Modificada

Como dito anteriormente, o caso de gravitacao modificada é muito mais complicado de
ser resolvido pois seria necessario considerar a evolugao de quatro equagoes de primeira
ordem [16], um perfil de densidades inicial [16},30,31,[173,|199] e/ou o ambiente em que a
estrutura estd evoluindo [115].

Uma simplificacao que torna o calculo idéntico ao caso de ACDM é considerarmos
somente os limites de campo fraco e campo forte. Esses limites ocorrem quando ma > k,
escalas muito maiores que o comprimento de Compton do campo escalar extra (campo
fraco), ou quando ma < k, escalas muito menores que o comprimento de Compton do
campo escalar (campo forte).

O caso de limite de campo fraco implica que a modificacao na gravitacao sera des-
prezivel, portanto teremos que p = 1. Ja no caso do limite de campo forte a alteracao na
gravitacao serd mdaxima, nesse caso p = 1 + 232. Portanto, no caso do limite de campo
fraco, teremos simplesmente a equagao da RG e, no limite de campo forte, a equacao tera
a mesma forma porém com a constante de Newton multiplicada por um fator constante
de 1+ 2. O estudo desses dois limites nos permite, em principio, estudar os casos limites
de alguma teoria de gravitacao especifica e obter o intervalo em que as solugoes completas
estardo [76]]

A tabela apresenta os valores para os contrastes de densidade nos casos limites de
campo fraco e forte considerando uma teoria f(R) onde § = \/ig. Desta tabela podemos
ver que a diferenga relativa entre os dois limites é muito pequena (~ 1%) se comparada
com a diferenga relativa na variancia do campo de contraste de densidade linear (que
chega a 50%). Esse fato serd importante na modelagem da abundéancia de voids.

Outra quantidade importante para o estudo dos wvoids é o fator pelo qual ele expande

da teoria linear para a nao linear e que deve ser levado em conta no calculo de sua

9Alguns trabalhos mostraram que as solucdes, considerando a fungao completa u(k,a) (3.34) ou a
evolugao completa das perturbagoes, nao obedecem os limites impostos pelas solugoes de campo fraco e
forte [16,27.(30}/31,/173L{199)].
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abundancia. Pela conservacao de massa vemos que esse nimero sera:
NL = (14 Apia) V2~ 1.71, (3.76)

onde A4 é 0 contraste de densidade nao linear que define um void esférico (que tomamos
como sendo A, = —0.8) e que é o andlogo da sobredensidade do virial dos halos.
Este valor relaciona o raio linear de um void com o seu raio real (ndo linear) pela

relacao Ry, = NL x Ry.
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Capitulo 4

Voids Cosmolégicos

Neste capitulo, apresento meus resultados relacionados a wvoids, que, como discutido na
introducao, vém se mostrando uma parte da estrutura em larga escala do universo com
muita informacao a respeito da teoria gravitacional. Este trabalho foi desenvolvido com
meu orientador Marcos Lima (IF-USP), com ajuda das simulagées de N-corpos ISIS [200]

desenvolvidas por David Mota (Universidade de Oslo) e Claudio Llinares (Universidade

de Oslo e Universidade de Durham).

Na primeira secao, eu apresento o formalismo tedrico do excursion set theory usado no
calculo da abundancia e bias linear de halos. Apresento as nogoes gerais da teoria e dou
foco ao formalismo utilizando integrais de trajetérias, que possibilitam a introdugao de
efeitos mais complicados nas predigoes, como possiveis nao-esfericidades dos halos, bem

como fatores estocasticos no processo de detectd-los em simulagoes e em dados reais.

Na secao seguinte, amplio o formalismo das integrais de trajetéria para o caso da
abundancia de voids, onde o void-in-cloud effect precisa ser levado em conta. Essa secao
descreve a principal ferramenta tedrica desenvolvida por mim para se colocar vinculos nas
diferentes teorias de gravitacao com uso de voids.

Na terceira se¢ao, descrevo as simulagoes de N-corpos que utilizei para testar nossa
predigao tedrica da abundéancia de voids em gravitacao modificada [200], e também des-
crevo o void finder que criamos, bem como o processo de se povoar halos de matéria
escura com galaxias (processo de HOD).

Ja na se¢ao quatro, eu mostro todos os resultados envolvendo os catalogos de voids cria-
dos utilizando-se simulagoes, mostrando comparagoes entre nossas teorias e as simulagoes,

o poder da abundancia de voids para se vincular gravitacao modificada e cosmologia, e
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apresento os resultados para os catalogos de galdxias criados. Essa secao contém os prin-
cipais resultados de um trabalho publicado [27].

Por fim, na quinta secao, eu mostro algumas outras propriedades dos voids nas diferen-
tes teorias de gravitacao, como seus perfis de densidade e velocidade, além de apresentar

uma discussao sobre a relagao entre esses dois perfis e a teoria linear.

4.1 A Abundancia Teorica dos Halos

A abundancia de halos ja foi muito mais estudada do que a de voids e, além disso, é mais
simples. Por isso a mesma serd aqui descrita primeiro, a fim de introduzir-se o formalismo
necessario.

Para a construcao da expressao tedrica que descreve esse observavel, serd utilizada
uma forma moderna de se fazer o excursion set formalism [111], utilizando integrais de
trajetéria [9,112,201] para trabalhar com a dinamica estocéstica que o campo de contraste

de densidade possui.

4.1.1 O FExzcursion Set Formalism

Para o estudo de estruturas, trabalharemos com o campo de contraste de densidade sua-

vizado em uma escala R
5(x, R) = / B2 W (% — |, R)5(x) | (4.1)

onde W(|x — x'|, R) é a funcao janela que suaviza o campo e, por isotropia, sé depende
do médulo da diferenca entre os posicoes dos dois pontos.
Em principio iremos trabalhar com a funcdo janela sendo uma sharp-k (top-hat no

espago de Fourier), que no espago de Fourier possui a forma:

W(k, R) = 6(k; — k), (4:2)
sendo ky = 1/R.
Utilizando o campo de contraste de densidade no espago de Fourier, a equacao (4.1)

fica:

S(x=0,R) = / (;i:;gﬁ/(k, R)é(k). (4.3)
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4.1. A ABUNDANCIA TEORICA DOS HALOS

Por simplicidade, e usando a invariancia translacional, serd tomado x = 0 nos calculos,

e usada a notagao 0(R) = d(x =0, R).

O campo §(R) é estocdstico, ji que nao sabemos seu valor em um dado ponto (por
conta das condigoes iniciais aleatérias geradas no periodo inflaciondrio), e essa estocasti-
cidade na posicao se propaga para a escala através da equagao (4.3)). Derivando o campo

suavizado com relacao a escala obtemos:

00
5p = C(R) (4.4)
onde R
C(R) = / (%3 ng By (4.5)

() = [ Gorepon = R I

272

(4.6)

Usando a varidvel k¢ no lugar de R e, definindo a quantidade Q(kf) = —(1/ks)((ky),

a equagao (4.4)) fica:

)
T, = Q) (4.7

sendo que a fungao estocastica Q)(ky) possui correlacao dada por:
<Q(k‘f1)Q(k’f2)> = AQ(k‘fl)5D(ln k’fl —In ]{?fg) s (48)
onde A?(k) = k*P(k)/(272).

Para uma funcao janela do tipo sharp-k (4.2)), podemos escrever a seguinte equagao

diferencial para a variancia do campo de contraste de densidade linear:

= A?(ky), (4.9)

de forma que a equacao para o contraste de densidade suavizado, em termos da nova

varidvel S fica:

=n(5), (4.10)
onde n(kr) = —(1/kr)((kr)/A?(kr), com a relagdo entre S e kp dada por (4.9). A
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variancia dessa nova variavel seré:
(n(S1)n(S2)) = dp(S1 — S2) - (4.11)

A equagao (4.10), com uma fonte estocdstica que possui uma correlagdo da forma
(4.11)), é dita possuir com ruido branco e descreve um passeio aleatério Markoviano, de
forma que cada ponto §(S) depende somente do ponto no ”tempo”anterior S — d.S, e nao

de toda a historia da trajetoéria.

A densidade de probilidade I1(4, S) de um ponto § ocorrer em um certo ”tempo” S sera

dada pela equagao de Fokker-Planck

JI(s,5)  16°11(6,5)
95 2 08

(4.12)

Como visto no capitulo anterior, um halo ird se formar quando o contraste de densidade
linear atingir um certo valor critico §. (dado na tabela . Portanto queremos saber a
densidade de probabilidade de um passeio aleatério, que comega em § = 0 quando S = 0,
atingir o valor 6 em S, sendo que nao estamos interessados em trajetorias que ja tenham
passado por 0, em um S menor (escala maior), pois essas estruturas ja sao halos e nao
queremos estudar sua estrutura internaﬂ Devemos entao resolver a equacao de Fokker-

Planck (4.12) sujeita as condigoes:

I1(6,S = 0) = 6p(8) e I(6=46.,5)=0. (4.13)

Note que a condicao de contorno absorvente nao ¢ justificivel, e na préxima segao

iremos apresentar uma deducao para essa condicao.

Utilizando o método das imagens chegamos ao seguinte resultado para a densidade de

probabilidade:

1
116,8) = —~— e=9/25) _ o=(20:-07/25) | (4.14)

A probabilidade de ”primeiro cruzamento”, ou seja, de que uma trajetéria cruze o

1Esse efeito é conhecido como cloud-in-cloud effect, e ndo considers-lo leva a um fator de 2 errado no
resultado final, assim como aconteceu no célculo original de Press e Schechter [21].
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S, S, S

Figura 4.1: Representagao de uma trajetéria que cruza o limiar o = J,. pela primeira vez
em Sy, indicando a formagcao de um halo de raio R(S7), e cruza novamente em uma escala
menor Sy, representando um halo menor de raio R(S;) dentro do primeiro e que nao nos
interessa para o calculo da abundancia. Figura 2 de [9].
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limiar 6. pela primeira vez em S sera dada por:

F(S) = /5 m doTI(6,8) =1 — /_ ; dsTI(8, S) = erfc <%) , (4.15)

sendo v =4./0, 0 = V'S, e foi usada a unitariedade do processo no primeiro passo e uma
mudanca de variaveis no segundo.

Portanto a taxa de trajetorias que cruzam o limiar . entre S e S + dS sera:

dF b M 14 5.
=" — _ D i — ¢ ,70c/(29) 41
F8) =35 /5 95 T T2 0 |y, Vst  (416)

sendo que foi usada a equacao de Fokker-Planck (4.12)) na segunda passagem.
A densidade de halos com uma massa entre M e M + dM serd relacionada com essa

taxa pela equagao:

dM™ M

d 5| dF 5 . dlno!
" i ‘— aM = L) 22

— e dM (4.17)

dln M ’

onde definimos a func¢ao de multiplicidade f(o)
f(o) =20*F(a?). (4.18)

Chamamos a fungao f(o) (4.18) de ”fungao de massa”, pois ela determina completa-

mente a abundancia de halos de matéria escura.

4.1.2 O Formalismo com Integrais de Trajetoria

Para obtermos uma equacao de Langevin com ruido branco tivemos que usar uma funcao

janela tipo sharp-k (4.2). Porém essa janela, no espaco das posigoes sera:

1 sinu—wucosu
W(r,R) = 52 3 ) (4.19)

onde u =r/R com r = |x — X/|.

Essa funcao possui o problema de que quando integrada de 0 até +o0o nao convergir,
portanto nao é possivel definir o volume do halo e, consequentemente, sua massa.

Em contrapartida, se usamos uma funcao que nos da um volume bem definido como

uma sharp-x (top-hat no espago das configuragoes, onde o volume é dado por 4/3mR?),
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4.1. A ABUNDANCIA TEORICA DOS HALOS

a equagao de Langevin (4.10) nao possui mais ruido branco e, portanto, a densidade de
probabilidade nao ird mais obedecer a equagao de Fokker-Planck (4.12)), tornando dificil

a predicao da funcao de massa.

Para tentar entender e resolver esse problema, em [9,[112,201] foi desenvolvido um
formalismo para o calculo da fungao de massa utilizando uma ferramenta mais poderosa,
as integrais de trajetdria, de forma analoga a utilizada em mecanica quantica. A ideia é
conseguir recuperar os resultados anteriores nesse formalismo e, entao, de forma perturba-
tiva, adicionar corregoes que levem em conta efeitos mais realisticos (como uma janela que

permita calcular um volume bem definido e a introdugao de uma barreira mais realistica).

Nosso interesse é calcular a densidade de probabilidade de a trajetdria 6(S) estar em
um “ponto”’d em um certo "tempo”S. Para isso vamos discretizar o intervalo [0, S] em
passos AS = ¢, de forma que S, = ke com k=0,...,ne S, =5, e vamos considerar que
o passeio parte de dy quando S = Sy, ambos dados. Uma trajetéria sera definida pela
colecao de valores {01, ..., 9, }, tal que 6 = 6(Sk). A densidade de probabilidade, de uma

dada configuracao especifica de passeio é dada por:

W (80381, .., Oni Sn) = (6p(3(S1) — 61)--0p(6(Sp) — 6,)) . (4.20)

Em termos da funcao W, a nossa densidade de probabilidade de a trajetéria alcangar
o ponto 9, em um tempo S, partindo de d; em Sy = 0 sem nunca ter cruzado o limiar

0 = 0, sera:

b b
H(5O,5n,5n) = / d51/ d(5n_1W((50;(5l,...,(5n_1,(5n;Sn) y (421)

onde estamos simplesmente integrando sobre todas as trajetérias discretizadas possiveis

que nunca cruzaram ..

A taxa de trajetérias que cruzam J,. pela primeira vez em S (4.16]), nesse formalismo,

sera dada simplesmente por:

56
F(S) =— / daﬂ_&ﬂe(%&nﬁ), (4.22)

—0o0

sendo que manteve-se o indice € para lembrar a discretizacao escolhida.

Note que nesse formalismo nao precisamos inserir nenhuma condic¢ao de contorno ar-
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Figura 4.2: Representagdo de uma discretizacao feita na trajetéria 6(S) onde vamos in-
tegrar sobre todos os valores dos pontos d, de —oo até . para obtermos a densidade de

probabilidade I1(dg, d,,, S,) (ver equagao (4.21))).

bitraria para obter a taxa correta. Veremos que essa condi¢ao surgird naturalmente deste

formalismo.

Utilizando a representagao integral da fungao delta de Dirac, a funcao W (4.20)) pode

ser escrita como
o dN TodN, - S~
W (80; 01, ..., ; Sh) = /_OO g/_oo 5 exp <Z;Ai(sz~> <exp (—z;m(&)» .
(4.23)

Tomaremos dy = 0 nos calculos por simplicidade, e no final a sua depéndencia pode

ser recuperada de maneira trivial.
Para flutuagoes gaussianas
n 1 n
<eXp< @ZZI (5)>> eXp< ZQUZI i (6(S5) (Sg)>c) (4.24)

onde usamos a expansao em Taylor da exponencial e o teorema de Wick para decompor

correlagdes maiores em termos da de dois pontos’}

2Neste ponto podemos ver uma forma natural de considerar ndo gaussianidades primordiais na
abundancia de halos, basta considerar correlagdes de mais pontos na equagao (7.1). Isso foi feito em [201],
por exemplo.
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Com essa notagao a fungao II(dy, 6, S,) (4.21)) fica:

e be . n 1 n
I1. (8o, 6, Sy) :/Ood(sl.../oo dén_l/DAexp (z;)\iéi—zé DA <5i5j>c) ,

ij=1
(4.25)

+oo +o0o
[oa= [ e[ e (4.26)
oo 2T oo 2

onde definimos a medida

Para o caso em que a trajetéria §(.S) é Markoviana (obedece a equagao (4.10|) com o
ruido branco (4.11])) e o campo é gaussiano (vale o teorema de Wick ([7.1))), e considerando

a condicao inicial 6(S = 0) = 0, podemos resolver a equagao de Langevin e obter:

Correcoes ao caso Markoviano serao introduzidas através da mudanga dessa correlacao

(ver [9]).

Nesse caso, a funcao W sera uma integral gaussiana, que pode ser resolvida analitica-

mente [9]
W9 (661 5) = o [ LS 6y ) (4.28)
05,01y ++50nyn) — (271'6)”/2 p c a i+1 L ) :
onde usou-se que (A1) = 2e (A )1 = (A Y1 = —1 parai = 1,..,n — 1,

(A1), = 1, det(A) = 1. Usou-se também o indice ”gm” para lembrar que estamos no

caso gaussiano e Markoviano.

Uma propriedade importante da funcao W9 é:

ng(ao; 51, ceey 571; Sn) = \Ije(én — 5n71)ng<50; 51, ceey 5n71; Snfl) (429)
onde
1 (A0)?
U (A)) = N exp (— 5 ) . (4.30)
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Neste caso, a funcao de densidade de probabilidade ird obedecer a equagao integral

dc
9™ (30, 8., S,) = / 06,0, (6, — 8 )T (80,81 S (4.31)

que é uma generalizac¢do, para um J, finito, da equagao de Chapman-Kolmogorov [202].

Para obtermos a equagao que nossa densidade de probabilidade deve obedecer, deve-

mos estudar o limite continuo em que tomamos o limite € — 0. Para isso, vamos reescrever

a equagao (4.31)) com a mudancga de variaveis §, =0, 6, —d,_1 = Ade S,_1 =95

+oo
19" (80,6, S + €) = / A(AS) T (ASIIT™ (5,5 — A5, S) . (4.32)

0—0c

Primeiramente, em ordem zero em ¢, a equagao no limite continuo fica:

+oo
1750, 6,5) = [ d(A)50 (MG (50,5 — A6, ). (4.33)
0—0c¢

Essa equacao nos diz que, se § > 6. = Il.—¢(do,d,S) = 0. Portanto conseguimos
obter, através desse formalismo, a condigao de contorno do excursion set theory (4.13)) de

maneira natural.

Agora, considerando a expansao de ambos os lados da equagao (4.32)), até primeira

ordem, temos do lado esquerdo:

OI19™ (6, 0, .S)

19" (6o, 6, S = I19""(6y, 0, S
6(077 +€) e<077)+€ BYS

+ O(e?), (4.34)

e do lado direito:

/ " (A0 (A (3,,0-26,5) = 3

—5.

(—1)" 919 (5, 8, S) /+°°
nl 9on s

n=0 —dc

(4.35)
onde, para § < 6, (de forma que (§ — 6.)/v/2¢ — —oo quando € — 0F) e desprezando
o termo que é exponencialmenre suprimido nesse limite (ver [9]), a integral possui o

comportamento:

/ - A(AS)(AS)" T (AS) — 2 (n — 1)1, (4.36)
0—0d¢

para n par e 0 para n impar.
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Portanto a equagao (4.32)) ficara:

OI19™ (4o, 9, S)
oS

2TT9m
+0O(e?) = 198, 6, S)+Ea = (50’5’S)+0(e2). (4.37)

gm
H€ (50,(5,5)"‘6 9 (952

Note que a fungao I19™(dy, d,S) ainda possui uma dependéncia implicita em €, dada
pela discretizacao escolhida para a trajetéria. Podemos expandir essa dependéncia de

forma anéloga
[ (80,8, S) = T1Z%(d0, 9, S) + €IIf]) (0, 6, S) + O(€?) , (4.38)

de forma que as fungoes I17Z; (o, 9, S) e I} (do, 6, 5) ndo dependem de e.
Colocando essa expansao na equacao (4.37)) e coletando os termos de ordem linear em

€ obtemos
o™ (6o, 0, .5) B 182Hf$0(60, J,5)
oS 2 062

(4.39)

que é a equacao de Fokker-Planck utilizada no ezcursion set formalism .

Esse formalismo de integrais de trajetéria, para o caso de uma trajetoria markovi-
ana (que é determinada pela escolha da funcao janela) e de um campo gaussiano, nos
permite deduzir, em ordem zero, a condicao inicial que haviamos imposto a mao no ex-
curision set formalism e, em primeira ordem, nos produz a equacao de Fokker-Planck
para a densidade de probabilidade. Portanto, esse formalismo permite chegar aos mesmos
resultados anteriores, porém de uma forma mais robusta. Além disso fica claro que po-
demos adicionar novos elementos a teoria, por exemplo considerando uma funcao janela
mais realistica [9], ndo gaussianidades no campo de contraste de densidade linear [201],
barreiras difusivas [112] e uma dependéncia qualquer da barreira com a escala S [203].

O formalismo também resolve o problema de se usar uma funcao janela problematica
, pois como mostrado em [9], os resultados encontrados nessa se¢ao sdo o primeiro
termo quando se calcula a funcao de massa para uma janela sharp-x, justificando poder-se

usar essa janela ao se medir o volume e massa dos halos.

4.2 A Abundancia Tedrica dos Voids

O principal objetivo do nosso trabalho em voids é estudar como suas propriedades depen-

dem da teoria de gravitacao. Como no caso dos halos de matéria escura, a abundancia
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dos wvoids é o observavel mais simples de ser medido [100}204-206]. No caso da RG,
existem algumas previsoes tedricas [10}98,/102] e ja se foi mostrado ser uma boa fer-
ramenta para distinguir teorias gravitacionais [27,/103,207], além de impor vinculos na
cosmologia [208,209).

O objetivo desta secao é de, utilizando o formalismo desenvolvido na anterior, construir

uma predi¢ao para a abundancia de voids esféricos.

4.2.1 O Modelo com Barreiras Estaticas

Como vimos na secao anterior a densidade de probabilidade de uma trajetéria estar em
um ponto § em um "tempo” S é bem descrita pela equacao de Fokker-Planck sujeita
as condigoes de fronteira corretas. No caso dos voids, como nao estamos interessados em
contar subestruturas, uma condigao que deve funcionar, em analogia com o caso dos halos
é:

(5 = 6,,S) =0, (4.40)

onde J, é o contraste de densidade linearmente extrapolado até hoje para a formacao de
um void (semelhante ao . do caso dos halos).

Porém, para o caso dos voids, ha uma complicacao a mais pois além de nao querermos
contar voids que estao dentro de outros voids também nao iremos contar voids que estao
dentro de halos, ja que os mesmos serao destruidos conforme o halo externo va ficando
mais denso e saindo da teoria lineai’] Portanto devemos adicionar uma outra condicio

de contorno ao problema

(5 = 6.,8) = 0. (4.41)

A presenca da condicao de fronteira demonstra uma propriedade da abundancia
dos voids, que ela também depende de caracteristicas de halos, tornando as predi¢oes um
pouco mais complicadas de serem feitas. No formalismo de integrais de trajetdria, essa
condigao estra se reflete em um limite inferior finito nas integrais de trajetéria ([4.21]).
Isso torna a predicao um pouco mais complicada, porém ela ja foi realizada em [208], por
exemplo.

A solucao direta da equacao de Fokker-Planck , sujeita as condicoes de fronteira
e e a mesma condigao inicial do caso dos halos, pode ser encontrada por

3Esse efeito é conhecido como void-in-cloud effect.
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separacao de variaveis

Z 2 sin (m‘s ) sin ( 5) Bz (4.42)
onde o1 = . + |0,].

Também podemos obter a solucao da equacgao pelo método das imagens

{exp [—W] — exp [— (0 = 2nor + 25”)1 } o (4.43)

o0
1
S)= 2. 7=
e 21 S 28 2S5
Observando a solucao (4.43) vemos que, no limite de grandes escalas (S — 0), apenas
o termo n = 0 ird contribuir, deixando-a exatamente igual a expressao (4.14)), para halos,
com a troca 6. — —d,. Isso ocorre pois o void-in-cloud effect sé é importante para voids
pequenos, pois nao esperamos que hajam halos muito grandes capazes de destruit grandes

v01dS.

Ap6s o célculo da derivada necessaria, obtemos a funcao de multiplicidade (4.18]) para

0s voids:

9 )
(ymo)*| jmo* . [ jmé

=2 E U 4.44

eXp{ 207 } 0F Sm<5%> (44

Outra peculiaridade da abundancia dos voids é que ela nao é predita pela expressao
(4.17) como no caso dos halos. Como mostrado em [10], ao usarmos essa expressao (co-
nhecida como modelo SVAW [102]) obtemos resultados nao fisicos para a fracao do volume

do universo contido nos voids. Esse volume pode ser calculado através da expressao:

F(R) = /R drV( ) dCIZZT (4.45)

e que representa o volume do universo ocupado por voids com raio maior do que R. O
resultado para diferentes modelos, usando a mesma fungao de multiplicidade (4.44]) é
apresentado na figura |4.3|

O modelo similar ao dos halos nao funciona pois no caso dos voids é errado conside-
rarmos que a densidade numérica de estruturas é conservada do regime linear para o nao

linear. Em vez disso, foi proposto em [10] que a densidade da fragdo volumétrica é que
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Figura 4.3: Fracao do volume do universo, contido em voids com raio maior do que R,
para trés modelos para sua abundancia, todos utilizando a mesma funcao de multiplicidade
. A regiao rachurada representa o limite entre a teoria onde 9, é o valor critico para
o colapso dos halos e a teoria em que ele é o contraste de densidade no momento do
turnaround. Figura 2 de [10].

seja conservada, de forma que

dn V(ry) dnp dlnrg
= = 4.46
dlnr V(r) dlnrg dlnr |7 (4.46)

V(r)dn = V(ry)dncl,,

onde o indice L representa as quantidade calculadas no regime linear e r1,(r) como o raio
linear depende do raio real (dado pelo fator de 1.71 calculado por conservagao de volume
na segao de expansao esférica).

O modo de calcular a abundancia de voids através da equacao (4.46]) é conhecido como
modelo Vdn, e foi o empregado em todos os casos, por conta de sua fisica mais clara e de

se saber possuir bons resultados em ACDM [10].

4.2.2 Uma Pequena Generalizagao

O modelo descrito na subsegao anterior é o mais simples possivel que pode ser feito para
descrever a abundancia dos voids, ele assume as mesmas hipdteses que o modelo de Press
e Schechter [21] para halos. Portanto, é de se esperar que, assim como no caso de halos,
seja possivel encontrar um modelo mais preciso.

No caso de halos, um dos primeiros melhoramentos que foram feitos na funcao de
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massa de Press e Schechter foi considerar que os halos nao sao perfeitamente esféricos.
Sheth e Tormen em 1999 [22] propuseram uma fungao de massa onde a barreira (condi¢ao
de contorno) nao é uma simples constante e sim uma fungdo complicada de S, ajustada

por simulagoes, consideracao que melhorou muito o acordo da teoria com as simulacoes.

Novamente, motivados pela teoria dos halos, um primeiro aprimoramento da funcao
seria tentar implementar uma barreira nao constante afim de descrever voids que
nao sao totalmente esféricos. Além disso, mesmo no caso esférico, a densidade critica
para sua formacao é dependente da escala considerada quando estamos trabalhando com

teorias modificadas de gravitagao [16,127,[30,31},173,199].

A forma mais simples de se implementar uma barreira nao constante é considerando
uma dependéncia linear em S. Para o caso dos halos essa simplificagao ja se mostrou ser
capaz de incorporar, de forma satisfatéria, os efeitos de um colapso nao esférico [210],

além de existir uma expressao analitica neste caso [172].

Para generalizar mais o problema, consideramos que as barreiras também fazem uma
trajetdria estocdstica Markoviana com variancia D,,S. Essa generalizacao deve conseguir
levar em conta possiveis dificuldades envolvidas na detecgdo dos wvoids (problemas de
pureza e completeza) e/ou com a teoria de expansao esférica (como a aproximacgao tomada

no calculo do colapso esférico em gravitagao modificada).

Essas generalizagoes podem ser implementadas promovendo as barreiras d. e 6, para

barreiras estocésticas B.(S) e B,(S) que devem obedecer

(B(S)) = dc+f.S,
(By(5)) = bv+B5,
(Be(5)Bc(5)) = Demin(S,5"),
(Bu(9)B,(S")) = Dymin(S,5"), (4.47)

onde 0. e J, sao os parametros criticos para a formacao de halos e voids em RG, 3. e (3,
descrevem as dependéncias com a escala na formagao de ambas as estruturas, e D. e D,

as variancias de cada uma das barreiras.

Para o estudo da densidade de probabilidade I1(d,.S), é conveniente introduzir-se uma
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nova variavel estocdstica [210]

de forma que a equacao de Langevin para essa variavel fica:

ay

5 =6+ uS), (1.49)

onde (n(S)n(S")) = (1 + D,)min(S,S") e, a partir de agora tomaremos a simplificagao
5c - Bv = ﬂﬂ

A equacao de Fokker-Planck modificada para a distribuicao de probabilidades, em

termos dessa nova variavel, se torna:

oIl Ol 1+ Do
—=—f=+—== 4.
95 ~ Pay T o ave (4.50)
sujeita as condicoes de contorno e inicial:
Iy =0,5) = 0,
Iy =-ér,5) = 0,
I(Y,S=0) = op(Y —4,), (4.51)

onde nossa simplificacao com os (’s torna a segunda condi¢ao de fronteira muito mais

simples por eliminar a dependéncia em S.

Em analogia com o caso de halos [210], para resolver essa equacao devemos fazer a
mudanca de varidvel Y — Y = Y/v/1+ D, e em seguida escrever nossa distribuigdo de

probabilidades como:
(Y, S) = U(Y, S) exp [C(Y/ —S/2— %)] , (4.52)

onde c = /v/1+ D ef/o:év/\/l—l—D.

Dessa forma a distribuicao U (f/, S) ird obedecer a equagao de Fokker-Planck usual

4Note que, em principio, essa simplificacdo é tomada somente para tornar as equacoes resolviveis.
Porém, como apresentado em [27], vemos que esses coeficientes possuem o mesmo sinal para ambas
estruturas, e, além disso, possuem valores da mesma ordem ~ 1073, justificando essa simplificacio.
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(4.12). Portanto a solugao, em termos de Y, fica:

f(8) =

2.2

(Y, S) = exp {HLD(Y —BS/2— 1 Z £ sin (””5 ) sin <%Y) exp { ”257; (1+ D)S] .

(4.53)

E a funcao de multiplicidade sera

1+ D 0II o, n?m?
=2(1+D 2(1+D>1D —S 1+ D)S| .
£ G, , 200 e s (52 Yoo |0
(4.54)

Lembrando que Y = 0 = §(5) = B,(5).
Existem trés casos limites que sao importantes de se verificar:
e D = 0: Neste caso a espressao (4.54) fica:

F(S) = 2e 755 i "7 § sin nmoy ex —ﬁs (4.55)

- 2452 or )P T 227 ‘

que coincide com a expressao (C10) em [102]. Note que em [102] é usada uma

inclinagao negativa para barreira, portanto deve ser feita a correspondéncia § — —[3;

e 3 =0: Neste caso temos:

f(8)=21+D)Y" %ssm (”;f) exp { T;; (1+ D>s] (4.56)

e a expressao se torna igual a original (4.44])) porém com a substituicao S — (1 +
D)S ou (0¢,8,) = (6¢,0)/v/1+ D, assim como ocorre no caso de halos quando se

considera somente uma barreira difusa [112];

e Limite de Grandes Raios: Como no caso original (com duas barreiras estaticas da
equacao (4.44))), sabemos que o void-in-cloud effect nao deve ser relevante para voids
de grandes raios pois nao esperamos que existam halos com raio 2 3 Mpc/h. Entéao
para voids grandes a expressao deve se reduzir a de uma barreira difusa e
inclinada [172]

f(5) =

a2 [_M} | (4.57)

VS0 D) 25(1+ D)
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A equivaléncia desta expressao com a derivada no caso de duas barreiras (equagao

(4.54)), na regiao de raios grandes, ndo é ébvia, mas pode ser visualizada na figura

A4

Portanto, nossa fungao de multiplicidade (4.54])) coincidi com todas as outras conhe-
cidas na literatura, para o caso dos voids, e possui as mesmas propriedades das fungoes

conhecidas para o caso dos halos.

4.3 Simulacao de N-corpos e o Void Finder

Uma das principais complicagoes da cosmologia (em comparagdo com outras areas da
fisica) é a impossibilidade de se fazer miltiplas realiza¢oes de um experimento para testar
nossas teorias, pois s6 temos um nico universo observavel. Portanto a tinica possibilidade
¢é fazer multiplas observacoes do universo.

Para tentar aliviar esse problema, algo muito utilizado sao simulagoes de N-corpos, ja
que com elas é possivel se ter uma ideia de como seria o Universo hoje assumindo um certo
conjunto de condigoes iniciais, de parametros cosmoldgicos e uma teoria de gravitagéoﬁ]
nessa configuracao.

Este trabalho usou simulacoes para comparar nossas predigoes tedricas com os dados
simulados e investigar o efeito de teorias modificadas de gravitagao em alguns observaveis.
O objetivo desta secao ¢ o de descrever as simulagoes utilizadas e o algoritmo desenvolvido

para obtencao do catalogo de wvoids (e halos).

4.3.1 Descricao das Simulagoes

Neste trabalho foram utilizadas simulagoes evoluidas com o cédigo de N-corpos ISIS [200],
baseada no RAMSES [211], que é um algoritmo que considera somente o campo de matéria
escura fria. Foram utilizadas um total de oito simulagoes, onde todas elas tiveram as
mesmas condigoes iniciais e cosmologia e vario-se as teorias gravitacionais utilizadas para
a evolugao temporal.

Para todas as simulagoes foram utilizados os valores para os parametros cosmoldgicos

presentes na tabela [4.1]

5Na verdade, normalmente se realiza esse processo apenas para matéria escura e, a partir de sua
distribuigao, temos predigdes de como se colocar galdxias e outros observaveis [99].
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1 IRatio Betwegn Modelg
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Figura 4.4: Grafico da diferenga relativa da abundancia de wvoids, usando a expressao
(4.46) e as funcoes de multiplicidade com uma Eq. (linha pontilhada e tracejada
roxa) e duas Eq. (linha tracejada azul) bareiras com relacdo a expressdo com as
duas barreiras estaticas Eq.. Pode-se ver que a partir de R 2 5 Mpc/h, as fungoes
sdo idénticas. Também estao apresentados o casos com somente D # 0 (linha continua
verde) e somente $ # 0 (linha pontilhada vermelha) para o caso de duas barreiras, com
todos os valores nao nulos fixados em 0.3.
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Tabela 4.1: Parametros cosmolégicos utilizados nas simulagoes.

Parametro Valor
Q 0.045
Qpum 0.222
N 0.733

Q 0

Q, 0
H, (km/s/Mpc) 71.9
Tens (K) 2.726

N, 0

n 1

A, 2.018 x 107*

Y. 0.24

Tabela 4.2: Parametros das gravitagoes modificadas utilizados nas simulacoes.

Modelo | n | |fro| || Modelo | zssp | B | L
fofr4 | 1| 107* || Symm A 1 1]1
foft5 | 1| 107° | Symm B 2 1]1
foft6 | 1 | 107% || Symm C 1 211

Symm D 3 111

O parametro A, corresponde a um og = 0.8 na simulacao com ACDM.

As simulagoes possuem N = 5123 particulas em um caixa ctibica de Ly,, = 256 Mpc/h
de lado, de forma que a densidade média de particulas é n = 8 h/Mpc?, a separacao média
entre elas é de [ = 0.5 Mpc/h. A massa de cada particula é 9.26 x 10°M, /h. Esses valores
dao uma ideia da resolucao da simulagao em regides de baixa densidade.

Foram realizadas: uma simulacao para Relatividade Geral, trés para a teoria f(R) de
Hu-Sawicki [1] e quatro para o modelo Symmetron [4]. Os parametros para cada uma das

simulacoes de gravidade modificada estao indicados na tabela

4.3.2 Descricao dos Algoritmos

O algoritmo mais utilizado na literatura para detecgdo de wvoids é o ZOBOV [212], que
estima a densidade local de cada particula utilizando uma tessela¢ao de Voronoi 3D (veja
ﬁgura e atribui o inverso do volume de cada célula de Voronoi como sendo a densidade
da particula que gerou aquela célula. Apds a determinacao das densidades, o programa
usa um algoritmo de Watershed para encontrar os minimos locais do campo de densidade

e determinar ”zonas”ﬂ, entdo ele une essas zonas (utilizando um certo parametro) para

6As zonas sdo determinadas como sendo vales de densidade, de forma que o gradiente de densidade
sempre aponte para fora da zona.
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JAVE

N

Figura 4.5: Exemplo da criacao de uma tesselagdo de Voronoi (em vermelho) em um
conjunto de particulas 2D (pontos pretos) a partir do conjugado de uma triangulagao de
Delaunay (em preto).

formar os voids.

O catalogo final gerado pelo ZOBOV contém, entre outras coisas, a particula central
(particula menos densa), o volume total do void, que normalmente é utilizado para estimar
um raio para o memso, e a probabilidade de o void nao ser somente uma flutuacao de
Poisson (a significancia da detecgao).

Muitos trabalhos na literatura utilizam a saida desse algoritmo [15/98,99,/116,204,206].
Porém o fato de os voids nao serem esféricos e sim uma uniao de células de Voronoi, torna
dificil a modelagem teérica de sua abundancia [98]. Além disso, o tinico parametro livre do
codigo, que determina como unir as “zonas”, possui grande impacto no catalogo obtido.

Outra tentativa de conciliar os dados com a teoria é o de se encontrar voids esféricos
ao invés dosnao esféricos de Voronoi e utilizar a teoria de expansao esférica usual. Isso
foi mostrado produzir bons resultados [10].

Nesse trabalho foi desenvolvido um algoritmo para a deteccao de woids esféricos em
simulagdes de N-corpos, baseado no programa Z0BOV [212], semelhante ao que foi feito
em [10].

O programa funciona com duas opgoes principais que determinam como o centro de
cada void sera escolhido. A primeira opcao utiliza como centro a particula menos densa

de cada zona dada pelo ZOBOV e a segunda utiliza o ”centro de Volume”m das particulas

70O centro de volume ¢é dado de maneira aniloga ao centro de massa porém com as posicdes pesadas
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de cada zona. Verificou-se que que a escolha do centro nao é relevante no estudo da
abundancia dos wvotids, mais possui impacto sobre seus perfis. Uma vez determinada a
posicao central dos voids ela nao é mais alterada, pois esse processo simples ja encontra
resultados satisfatérios e tentativas de se redefinir o centro a medida que se cresce o void
sao instaveis, no sentido que nao convergem para um resultado final nunca.

A lista com os centros é ordenada de forma que os pontos que representem voids com
menores chances de serem ruidos de Poisson venham primeiro. Note que essa ordenacao
dos centros (ordem com que os voids serao procurados) é importante pois ndo queremos
overlaps. Além disso, sdo mantidos somente os centros que possuam uma sobredensidade
menor do que o limiar escolhido (A,q = —0.8).

O catalogo de particulas é entao salvo de forma a tornar mais facil de se encontrar
particulas proximas umas as outras, até um certo limite de distancia.

Cada um dos centros é avaliado, dentro de um loop, de forma paralela, afim de se
descobrir qual o tamanho da regiao esférica em torno dele que possui 1 + A,.q vezes a
densidade média do catalogo. Esse processo é idéntico ao feito em um halo finder onde o
paramteor 1 + A,,q substitui o A,.

O usudrio determina um raio maximo que os voids poderam ter (que pode ser estimado
pela teoria, para o nosso caso utilizou-se 20 Mpc/h). Sao consideradas as particulas
dentro de um cubo com o dobro desse comprimentoe com centro no centro de cada void
e calcula-se suas distancias até o centro. Entao ordenam-se as distancias e se calcular a
sobredensidade numérica de uma esfera com o raio indo até cada uma das particulas até
que ela fique maior do que nosso critério 1 — A,piq.

O woid estérico é considerado como tendo o raio igual a média entre a distancia da
primeira particula que ultrapassou o limiar e a iltima que nao e a diferenca entre elas
(dividida por dois) é tomada como o erro no raio.

O centro do void é a mesma da posicao central escolhida no comeco e o numero de
particulas é igual a quantidade que nao ultrapassou o limiar.

Todas as particulas desse void sao marcadas, de forma a nao poderem estar em outro
void. Quando um void comeca a crescer sobre outro ele para imediatamente e sao tomados
os mesmos procedimentos de quando ele atinge o limiar.

Note que esse processo nao possui nenhum parametro livre, apenas parametros fisicos

pelo volume de sua respectiva célula de Voronoi e nao por sua massa.
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(como 0 A,pig) € de optimizagao (como tamanho maximo para os v0ids).

Ao fim de todo o processo sera gerado um catalogo contendo: um rank para cada void
(que determina a posigdo na lista de centros ordenada), sua coordenada central x, y e
Z, Seu raio e erro no raio, o numero total de particulas nele e um indicador de se o void
parou de crescer por atingir o limiar de densidade ou por ter atingido outro void.

Nosso procedimento encontra voids menores que o Z0OBOV, o que se a seguirmos um

critério de densidade média fisica e por nao permitirmos overlap entres os voids.

4.3.3 Povoando com Galaxias

A fim de tornar as simulagoes de matéria escura mais parecidas com observacoes reais,
é possivel adicionar galaxias seguindo alguma predicao especifica. No nosso caso foi
utilizado um HOD (Halo Occupation Distribution).

Para aplicar o HOD ¢ necessario encontrar os halos de matéria escura primeiro. Para
isso foi utilizado um procedimento semelhante ao do caso dos voids porém os centro foram
tomados como sendo todas as particulas que possuam uma sobredensidade maior que ZO(ﬂ

A figura mostra o resultado da abundancia de halos para a RG e para as teorias
f(R). Vemos que a diferenga relativa chega a passar dos 50% para o caso |fro| = 1074
Além disso vemos que os dados em RG sao bem descritos pelo ajuste de Tinker et al. [11].

Dado esse catdlogo de halos de matéria escura é possivel popula-los com galaxias
seguindo a descrigao de [213], onde o nimero médio de galdxias centrais em cada halo, é

dado por:

(Noon (M) = [1 +erf (logM —log Mm”)} , (4.58)

2 Olog M
seguindo a distribuicao do inteiro mais proximo.

J& o numero médio de galaxias satélites em cada halo sera:

(4.59)

(N 01)) = (00} (22

My
e deverda seguir uma distribuicao de Poisson.

As galéxias centrais sao colocadas no centro dos halos e as satélites devem seguir um
perfil de densidade radial (tomado como sendo um NFW [114]) e serem aleatoriamente

colocadas angularmente.

8Note que no caso dos halos essa definicio exata do centro ndo é muito importante.

113



CAPITULO 4. VOIDS COSMOLOGICOS

Halo Distribution 30 Relative Difference
Lok fpy=107"
bd fpy=107
2004 & fre=10°

2.5]

f(R)/GR—-1

>

»

»

>
>
B

-

P
-

Funcao de Massa de Tinker i 0.0
¢ ¢ ACDM simulation
I
I
T
1

logyo(dn/dinM)|[Mpc/h) *

fro—10 4 ~05
Fro=107" ~1.0
fro=107°

s
13.0 13.5 14.0 14.5 15.0 15.5 13.0 135 14.0 145 15.0 15.5 16.0

logyo(M)[M ;)] logyo(M)[M )]

Figura 4.6: (Esquerda): Abundancia dos halos de matéria escura na simulagdo com RG
(cinza) e para trés parametros de f(R): |fro| = 107¢ (verde), |fro| = 107° (azul) e
|fro| = 107* (vermelho), a linha preta ¢é a predi¢do de Tinker et al. [11] para RG. (Di-
reita): Diferenca relativa da abundéancia dos halos entre cada um dos casos de gravitacao
modificada, do painel da esquerda, e a RG.

O modelo de HOD descrito acima possui alguns parametro livres que irao fixar pro-
priedades observacionais importantes das galaxias, como sua densidade numérica média e
seu bias. Nesse trabalho foram usado os mesmos parametros do conjunto Main 1 de [99],
com:

(log Myin, Orog 11, log Mo, log M7, o) = (12.14,0.17,11.62,13.43,1.15) .

Esses parametros dao ao catalogo de galaxias um bias b e uma densidade média n de:
(b,n) = (1.3,5.55 x 10~*[h/Mpc]?),

em uma cosmologia ACDM.

Foi aplicado o mesmo void finder nesse catalogo de galdxias, com o mesmo valor para
o limiar de sobredensidade A,iq4s, € obtido um novo catalogo de voids

A figura [£.7] mostra um mapa da densidade nos catélogos de matéria escura e de
galaxias, para uma fatia de 50 Mpc/h na direcao z, e para as teorias da RG e f(R), com
os voids de raio maior que 8 Mpc/h sobrepostos. Vemos que, apesar de ndo parecer haver
grande diferengas entre os campo de matéria escura em RG e f(R), aparecem alguns voids

a mais no segundo caso. Isso se deve ao fato de os wvoids serem um pouco maiores em
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Figura 4.7: Mapa de densidades para o catdlogo com particulas de matéria escura (painéis
de cima) e galdxias (painéis de baixo) para o caso da RG (painéis da esquerda) e f(R)
com |fro| = 107" (painéis da direita), onde cores mais avermelhadas representam regioes
mais densas e mais azuladas regides menos densas. Foi tomada uma fatia de 50 Mpc/h
na dire¢ao z (para se evitar problemas com a projecao). Os circulos amarelos e vermelhos
representam os voids com mais de 8 Mpc/h de raio em RG e f(R) respectivamente.

115



CAPITULO 4. VOIDS COSMOLOGICOS

150 Relative Difference in f(R) 100.__Relative Difference in Symmetron
9 |frl=10"" b 9 55=3
k-4 |frol=10"" é“; jssni?
B A [fr|=10"C 80 SSB=
100} -
53 X
~ ‘T 60
| —
2 el § E
= 500 :
g ] S 40
= <
3 b
s o £ 20
0
~50 ‘ | L | | I
2 4 6 8 10 12 2 4 6 8 10 12

Figura 4.8: Diferenca relativa entre a abundancia de voids para cada um dos parametros
de gravitacao modificada considerados e o caso ACDM. Os erros sao simplesmente Poisson.
(Esquerda): Diferenca relativa no modelo f(R) de Hu-Sawick para os parametros |fro| =
1079 (quadrados vermelhos com linha tracejada e pontilhada), 107° (triangulos verdes
com linhas tracejadas) and 10~ (circulos azuis com linha sélida). (Direita): Diferenga
relativa no modelo Symmetron para parametros zgsp = 1 (quadrados vermelhos com
linha tracejada e pontilhada) , 2 (tridngulos verdes com linhas tracejadas) e 3 (circulos
azuis com linha sélida), e com f = L = 1 em todos os casos.

f(R), fazendo que alguns que tinham raios menores que 8 Mpc/h em RG passarem a ter
raios maiores que esse limite em f(R).

Na mesma figura vemos que o caso com galaxias possui uma resolu¢gao muito baixa do
campo de densidades, portanto nao é esperado ser possivel identificar grandes diferencas

entre RG e f(R) em um volume pequeno como esse.

4.4 Comparacoes da Abundancia dos Voids

Até agora, ja desenvolvemos um formalismo para prever a abundancia de wvoids via a
expressao . Além disso, foi desenvolvido um algoritmo para a deteccao de wvoids
esféricos em simulagoes de N-corpos, descrito na se¢ao anterior.

Na figura vemos a diferenca relativa na abundancia de wvoids para quase todas

as simulagéesﬂ Note que chegamos a obter diferencas maiores que 40% em 1o, e que

9Nao inclui-se a simulacio symmC pois ela é a tnica que possui um valor diferente de 8 e, por
simplicidade, escolheu-se as simulacoes de forma que somente um parametro variasse.

116



4.4. COMPARACOES DA ABUNDANCIA DOS VOIDS

Void Distribution (Spherical Voids)
4 ¢ ACDM simulation
I

i f(R) simulation

35

|
FS
IS

»

1
bbb A
o w o N

pa
e

logyy(dn/dinR)[Mpc/h

|
;oL
©
.
%

-6.2) & ‘

_60_01 0.501 0.701 0.901 1.101

logio(R)[Mpc/h]

Figura 4.9: Abundancia de voids para ACDM (pontos circulares cinzas) e f(R) com
log | fro| = —4 (tridngulos vermelhos) acompanhados com a teoria de Vdn com a
fungao de multiplicidade (4.44)) utilizando o espectro de poténcia de ACDM (em linhas
cinzas) e de f(R) com log|fro| = —4 (linhas vermelhas). A regiao hachurada representa
todas as possibilidades de valores para d. entre o valor de turnaround e de colapso.

assim como no caso dos halos, a diferenca aumenta em funcao do raio. As incertezas nas
abundancias foram calculadas considerando-se somente o erro de Poisson na contagem
dos voids.

A figura[4.9 mostra que mesmo a teoria mais simples para a abundancia de voids, com
duas barreiras constantes e deterministicas (equagao (4.44])) consegue obter bons resul-
tados. Além disso, simplesmente usando o espectro linear para a gravitacao modificada,
a curva ja possui a mesma tendéncia que os pontos, ficando maior para voids com raio
maior e menor em raios menores, se comparado com o caso ACDM.

Ambas as figuras nos mostram que as teorias de gravitagao modificadas deixam marcas
na abundancia de voids que, principalmente em observagoes em grandes volumes, podem
ser detectadas. Além disso, vemos que mesmo o modelo mais simples possui uma con-
cordancia boa com os dados, tornando potencialmente promissor o uso desse observavel
para vincular teorias modificadas de gravitagao (principal motivagao deste trabalho).

Nas proximas subsecgoes estudarei os vinculos que trés fungoes de multiplicidade dife-
rentes produzem. Utilizarei o modelo mais simples com as duas barreiras estaticas ,
o modelo com somente uma barreira com depéndencia linear na variancia e com estocas-
ticidade , e o analogo com duas barreiras , onde em todos os casos utilizarei
o modelo Vdn para passar nossa predi¢ao para o regime nao linear.
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Tabela 4.3: Modelos para as fungoes de multiplicidade dos voids usadas nesse trabalho
com suas respectivas propriedades e notagoes.

Modelo Barreiras Parametros Nao nulos | Equacao
2SB 2 estaticas Ocy Oy Eq.(4.44)
1LDB 1 linear e difusa 0y, B, D Eq.(4.5

2LDB 2 lineares e difusas Ocy Oy, B, D Eq.(4.54

A tabela [4.3] apresenta as func¢oes de multiplicidade utilizadas nesta secao para a
comparagao com os voids da simulagao, bem como as caracteristicas de suas barreiras e
os parametros nao nulos. Note que d. e J, nao sao parametros livres e sao fixados pela

teoria de expansao e colapso esféricos em ACDM (veja tabela .

4.4.1 Ajuste dos Parametros Livres

Tanto no modelo com uma barreira quanto no de duas , existem dois parametros
livres que devem ser ajustados. O parametro [ tenta descrever a dependéncia da(s) bar-
reira(s) com a escala, que pode acontecer por conta de uma dindmica nao esférica [22]
ou por conta das dependéncias explicitas de gravitagdo modificada [16]. O parametro D
tenta descrever possiveis erros na detecgao dos voids e nos célculos (como no simplificado
célculo de expansao esférica feito).

Para os proximos célculos foi assumido, quando trabalhando com a teoria f(R), que
o limite da RG ocorre quando log|fro| = 107%. Esse limite foi tomado para nio ser
necessario percorrer o espaco de parametros até —oo. Além disso, nao é mais possivel
distinguir entre teorias f(R) e a RG a partir desse ponto. Em outras palavras, log | fro| =
1078 produz uma abundancia igual a log|fre| = 1073°, que por sua vez é a mesma da
RG, nos limites de nossas simulagoes.

A figurad.10] apresenta os valores ajustados para os parametros livres nas 7 simulagoes
consideradas e os dois modelos de abundancia (1LDB e 2LDB). Também sao apresentados
ajustes simples (linear e quadrético) desses parametros em fun¢do dos parametros de
gravitacao modificada.

A tabela apresenta os valores numeéricos utilizados para esses parametros com seus
respectivos desvios padroes para todos os casos. A covariancia entre os dois parametros
nao é nula, porém foi desprezada (a menos do processo de marginaliza¢do) nos ajustes da

figura

Algo interessante a notar é a aparicao de valores negativos para o D, apesar desses
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Figura 4.10: (Quatro Painéis Superiores): Ajustes de D e (§ para os modelos 1LDB, 2LDB
em fungao do parametro log|fro| da teoria f(R). (Quatro Painéis Inferiores): Mesmos
graficos porém em funcao do parametro zgsp da teoria Symmetron.

valores nao fazerem sentido dada nossa interpretagao inicial de representar a constante
de difusao das barreiras. No entanto, esse valores foram usados em todos os cédlculos
seguintes provendo bons resultados. Esse valores negativos provavelmente aparecem para
compensar o valor de J, sendo utilizado (fixado no valor da RG), que néo foi calculado
de uma teoria de expansao esférica completa para gravitagao modiﬁcada@.

As relagoes obtidas na figura serao usadas, juntamente com as dependéncias
no espectro de poténcia linear, para vincular os parametros das teorias modificadas de

gravitagao consideradas.

4.4.2 Vinculando Gravitacao Modificada

As figuras e apresentam a abundancia de voids em todas as simulagoes considera-
das juntamente com as predicoes para os modelos 25B, 1LDB e 2LDB com os paramteros
encontrados na subsegao anterior (presentes na tabela .

Nos painéis inferiores estao presentes as diferencas relativas em porcentagem. Neles
vemos que as teorias com os parametros 3 e D possuem um desvio de ~ 10%, em 1o,

com os resultados das simulacoes, mostrando que o formalismo desenvolvido traz gran-

ONote que os valores negativos aparecem somente em gravitacao modificada e vao ficando mais nega-
tivos conforme a modificagao vai aumentando.
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Tabela 4.4: Valores médios e desvio padrao (o) da distribuigao marginalizada para os
parametros livres 8 e D em todas as simulagoes de N-corpos e para os dois modelos de
abundancia 1LDB e 2LDB

Gravity | 3 1LDB | D ILDB 32LDB | D 2LDB

GR 0.0165-99% [ 0.18539% || —0.03439%2 | 0.0575-014
|[frol = 107° | 0.0290555 | 0.168503) || —0.032005 | —0.0035:5;F
|[frol = 107> || 0.0345565 | 0.146055; || —0.0305:065 | —0.0656015
|[frol = 107* || 0.0445:563 | 0.0765:651 || —0.0265:065 | —0-1556010
zesp =1 | 0.0103:993 | 0.1509920 | —0.0455:592 [ 0.001912
sosp =2 | 0.025663 | ~0.0115318 | 0032885 | ~0.185¢53
zssp =3 || 0.0349:902 | —0.149391% || —0.0243501 | —0.3470:358

Tabela 4.5: x? reduzido para cada um dos modelos de gravitacao modificada considerados
e para os trés modelos para a abundancia.

Gravitacao 2SB | 1LDB | 2LDB
CR 1576 | 3.45 | 1.59
|fro| = 1073 || 21.10 | 552 | 211
|frol = 1074 || 34.86 | 5.66 | 2.78
zgsp=1 | 2220 | 3.64 | 1.12
zgsp =2 | 49.06 | 4.75 | 257
zgsp =3 | 209.05 | 810 | 4.77

des melhoras a predicao se comparado ao modelo mais simples 2SB, que possui as duas
barreiras estaticas e nao estocasticas.

A tabela apresenta o valor do x? reduzido (x? por grau de liberdade) para todos
os casos apresentados nas figuras e[d.12] Fica claro que os modelos com parametros
livres sao ~ 10 vezes melhores do que o mais simples 2SB. Além disso, vemos que o
modelo 2LDB é um pouco melhor do que o 1LDB, indicando que o void-in-cloud effect é
realmente importante.

Os resultados para os modelos de abundancia 1LDB e 2LDB sao bons, ja que apresen-
tam um Y2 reduzido préximo da unidade. No entanto, é importante notar que as teorias
com menores modificagoes sao melhores descritas por nossos modelos, indicando haver
ainda algum ingrediente faltando nestas predi¢oes da abundancia de voids em gravitacao

modificada.
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Void Distribution for ACDM
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(Superior Esquerdo): Distribuigao de voids para RG da simulagao (pontos
cinzas), da predicao 2SB (curva solida vermelha), 1LDB (curva pontilhada e tracejada
roxa) e 2LDB (linha tracejada azul). Os painéis inferiores mostram a diferenca relativa de
cada teoria com os pontos da simulacao, com a mesma escolha de cores e estilos de linhas.
(Superior Direito): O mesmo para a teoria f(R) com |fro| = 107%. (Inferior Esquerdo):
O mesmo para |fro| = 107°. (Inferior Direito): O mesmo para |fro| = 1074
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Figura 4.12:  (Superior Esquerdo): Mesmo do painel superior esquerdo da figura m

(Superior Direito): O mesmo para a teoria Symmetron com zgg, = 1. (Inferior Esquerdo):
O mesmo para zgg, = 2. (Inferior Direito): O memso para zgsp = 3.
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Tabela 4.6: Valores do melhor ajuste (maximo da posterior) e média (+10) para todas
as simulagoes e previsoes tedricas consideradas.

Parametro Melhor Ajuste Média
Modelos 2SB | 1LDB | 2LDB 2SB 1LDB 2LDB

logio | fro| = —8 (ACDM) || -6.24 | -8.00 | -8.00 | -6.24+0.09 | -7.9440.08 | -7.92+0.10
log,g | fro| = —6 -5.78 | -5.88 | -6.04 | -5.79£0.07 | -5.89+0.15 | -6.0440.14
logyg | fro| = =5 -5.51 | -4.95 | -5.10 | -5.51£0.07 | -4.95+0.16 | -5.09+0.19
logyg | fro| = —4 -5.36 | -4.01 | -4.00 || -5.36%0.08 | -4.0940.11 | -4.1640.20
zssp = 0 (ACDM) 1.14 | 0.32 0.21 1.14£0.04 | 0.27£0.19 | 0.20%0.16
zgsp = 1 1.46 | 1.17 1.16 | 1.464+0.03 | 1.1740.05 | 1.1740.06
2558 = 2 1.63 | 1.89 1.88 || 2.314+0.03 | 1.89£0.07 | 1.87£0.07
2ss = 3 1.77 | 3.00 2.81 | 2.59+0.03 | 2.97+0.05 | 2.8140.08

Os pontos da abundancia de voids, medidos na simulagao, foram usados como ”da-
dos”, e os modelos para abundancia, juntamente com os ajustes da figura 4.10| como
"modelos” para a construgao da likelihood, que foi mapeada afim de obter-se a posterior
para os parametros de gravitacao modificada (| fro| € zssp). Todos os outros parametros,
inclusive os cosmolodgicos, foram fixados.

Nas figuras e sao apresentadas as posteriores para todos os casos. Nessas
figuras podemos ver que os modelos com dois parametros livres recuperam muito bem
os parametros de gravitagao modificada corretos (em 1o para quase todas as simulagoes)
tanto no modelo f(R) quanto no Symmetron.

Outro ponto importante é que o resultado no caso ACDM depende da teoria de gra-
vitacdo modificada sendo avaliada. Por exemplo, quando avaliamos o modelo f(R), o caso
ACDM fica muito mais explicito de ter sido recuperado do que no modelo Symmetron.
Algo que provavelmente melhoraria os resultados em Symmetron seria tentar estender a
posterior para valores negativos de zggg. Apesar deles nao serem fisicos isso tornariam
as médias de zggp mais proximas de 0.

Na tabela [4.6] os valores obtidos nas andlise das figuragd.13] e sao sintetizados

permitindo uma facil comparacao entre os valores corretos e os obtidos em nossa analise.

4.4.3 Vinculando Cosmologia

Na subsecao anterior os parametros de gravitacao modificada foram vinculados considerando-
se os parameteros cosmoldgicos fixos nos valores corretos das simulacoes. Além disso, foi

estudado qual o efeito de deixar, ao menos alguns parameteros cosmolégicos livres, e apre-
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Figura 4.13: Distribuigao posterior para log;, |fro| do modelo f(R) de Hu-Sawicki nos
trés modelos de abundancia considerados, 2SB (linha continua vermelha), 2LDB (linha
tracejada azul) e ILDB (linha tracejada e pontilhada roxa). A média e desvio padrao do
parametro sao indicados na legenda. (Superior Esquerdo): Posterior para o caso ACDM
(|frol = 107®). (Superior Direito): f(R) com |fro| = 107%. (Inferior Esquerdo): f(R)
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Figura 4.14: O mesmo da figura porém para o parametro zgsp do modelo Symme-
tron. (Superior Esquerdo): Posterior para o caso ACDM (zgsp = 0). (Superior Direito):
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sento esses resultados nessa se¢ao. Em todos os casos se utilizou o modelo 2LDB para a

abundancia dos voids, pois ele foi o modelo que se mostro mais acurado e robusto.

Para os parametros cosmologicos assumiu-se um prior gaussiano com a média no valor
correto da simulagao e um desvio padrao igual ao do Planck [178] quando marginalizando
sobre todos os outros parametros. Esse prior tenta simular o efeito que teriamos ao con-
siderar um experimento de abundancia de voids juntamente com o Planck para vincular

a cosmologia.

A figura apresenta o resultado para as simulagoes de f(R), considerando Hy e €,
livres (além do parametro de gravitagao modificada log |fro|). Vemos que os resultados
para o parametro de gravitagao é um pouco pior do que os encontrados na figura [4.13]
Porém os resultados para os parametros cosmologicos sao um pouco melhores do que os
do Planck sozinho (o desvio padrao é reduzido pela metade), mostrando que a abundancia

de wvoids é capaz de ajudar no vinculo da cosmologia.

Outro aspecto importante é que o parametro de gravitacao modificada é degenerado
com o contraste de densidade da matéria §2,,, algo natural pelo fato de que ambos au-
mentam a formagao de estruturas no universo. Seriam necessarios outros experimentos,
provavelmente que nao sejam relacionados com formacao de estruturas em larga escalalﬂ,

para quebrar essa degenerescéncia.

A figura apresenta resultados similares, porém adicionando o parametro w. As
conclusoes obtidas sao as mesmas, ou seja, o parametro de gravitacao modificada é pior
vinculado se comparado com o caso isolado porém os cosmolégicos melhoram um pouco

os vincuos do Planck.

Algo importante é que no caso ACDM os vinculos realmente indicam um universo
com RG, mostrando que a abundancia de voids é confidavel e nao resulta em previsoes

enviesadas, novamente mostrando seu poder para vincular a cosmologia e gravitacao.

Os resultados dessa secao foram obtidos apenas para testar a capacidade da abundancia
de voids em vincular a cosmologia juntamente com a gravitacao, por conta disso os resul-
tados nao foram reproduzidos para os outros modelos de abundancia de voids nem para

a teoria Symmetron.

"Note que, experimentos que contenham essa degenerescéncia em outra direcao, ao serem combinados
com esse, também seriam capazes de quebrar a degenerescéncia.
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Figura 4.15: Posteriores para o parametro de gravitagdo modificada log |fro| € 0s cos-
molégicos Hy e €),,. Sao apresentadas as posteriores para apenas um parametro nos
painéis diagonais e as curvas de nivel, da posterior de dois parametros, nos demais onde
podemos ver as covariancias. As linhas azuis representam os valores corretos da simulacao
e as linhas verticais tracejadas pretas, nos paineis com um unico parametro, representam
a média da distribuicao. (Superior Esquerdo): f(R) com |fro| = 1075. (Superior Direito):
f(R) com |fro| = 1075. (Inferior): f(R) com |fro| = 107

127



CAPITULO 4. VOIDS COSMOLOGICOS

Qi

J /&«Q A A

° o IR G

fogiolfr) Vi w H logyo(fro) %, w H,

2
P

S

=

logi( fro) Qi w

10gy0(fr0) Dy w H,

Figura 4.16: Mesmo da figura [4.15| porém adicionando o parametro cosmoldgico w
(equagao de estado da energia escura). (Superior Esquerdo): ACDM (|fro| = 107%).
(Superior Direito): f(R) com |fro| = 107%. (Inferior Esquerdo): f(R) com |fro| = 107°.
(Inferior Direito): f(R) com |fro| = 1074
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4.4.4 Resultados nos Catalogos de (Galaxias

Utilizando o procedimento de HOD, descrito na se¢ao anterior, foram criados catdlogos
de galéxias para a simulacao de ACDM e para as trés de f(R).

Na figura vemos que os voids detectados no catalogo de galdxias (pontos cinza)
sao maiores do que os detectados no catélogo de matéria escura (bem aproximados pelas
curvas azuis) criando uma grande diferenga entre as medidas e a previsdo neste caso.

Essa diferenca se deve ao fato de o campo de galaxias ser um tragador enviesado do
campo de matéria escura. Portanto quando encontramos voids com 0.2 vezes a densidade
média no campo de galdxias estamos encontrando wvoids com um critério diferente no
campo de matéria escura.

Considerando que a relacao entre o contraste de densidade de galaxias d, e de matéria

dpnm € dada pelo bias b, da forma:

dg = by0 , (4.60)
isso implica que
ADM:%—FLO, (4.61)
onde Apyr — 1 = dpar.
Entao, se estamos usando o critério d, = —0.8 para definir um void no campo de

galdxias, e o bias dessas galaxias é de 1.3, significa que o critério de sobredensidade no
campo de matéria é A = 0.38.

Para corrigir a teoria da abundancia de voids apresentada na figura vamos consi-
derar que estamos usando esse novo valor como critério para o a densidade dos wvoids, ja
que nossa teoria se baseia no campo de matéria e nao de galaxias.

Utilizando o programa de expansao esférica com esse critério, obtemos um novo valor
critico de 6, = —1.33 para a formacao de um wvoid, e pela conservagao de massa, um fator
de expansao para o raio dos voids nao lineares de NL = 1.37, onde consideramos que o
valor de 6. de colapso dos halos nao é alterado.

O resultado de nossa teoria ”corrigida”é apresentado em linhas vermelhas na figura
4.17, onde vemos que essa mudanca vai na direcao correta produzindo um resultado
qualitativamente melhor do que sem a correcao (linhas azuis).

Nessa mesma figura nota-se que as barras de erros sao grandes, de forma que nao é

possivel saber qual teoria para a abundancia dos voids é mais acurada para descrever os
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dados, a 2SB ou a 2LDB.

O tamanho dessas barras de erros também possui fator crucial em tentar-se discriminar
entre diferentes teorias de gravitacao. Por exemplo, a figura 4.18 mostra a diferenca
relativa, entre os trés casos de f(R) e a RG, mostrando que nao é possivel discriminar

entre qualquer uma das teorias e a RG utilizando a abundancia de voids em galaxias.

A utilizacao da abundancia de voids para vincular gravitacao modificada, apesar de
promissora, s6 serd possivel em volumes grandes onde as barras de erros serao reduzidas e
se tornard possivel obter um sinal-ruido bom. Como comparacao, o catdlogo de galéxias
gerado nesse trabalho possuia cerca de 6 x 10 galdxias, enquanto o DES pretende observar
cerca de 3 x 10® galéxias (redhttp://www.darkenergysurvey.org/the-des-project/survey-
and-operations/), com esse nimero muito maior de objetos, além do volume muito maior
de observagao, esperamos ser possivel a aplicacao das abundancias calculadas nesse tra-

balho para se vincular gravitacao.

Além da baixa densidade de objetos e de seu bias, as observagoes reais ainda apresen-
tarao muitas outras dificuldades como: a geometria nao trivial do survey, mascaras em
sua area de observacoes, erros sistematicos, além de, possivelmente, precisarmos calibrar

a completeza e pureza dos voids observados em maneira similar & feita nos halos [214].

4.5 Os Pertis dos Voids

Além da abundancia dos voids (descrita na segao anterior) outros observaveis interessantes
sao seus perfis, tanto de densidade como de velocidade [15,116]. Alguns trabalhos apontam
que estes perfis possuem um carater universal tanto em simulagoes como em observagoes
[116]. Apesar de os perfis dos voids ja terem sido estudados em alguns trabalhos [15,/116,

215,216| os perfis de voids esféricos, como os encontrados neste trabalho, nunca foram.

Nesta secao irei apresentar o perfil radial dos wvoids esféricos empilhados, mostrando
como a teoria de gravitacao afeta o perfil de densidades, além de estudar como se da a
relacao com o perfil de velocidade radial em ACDM. Além disso, apresento uma funcao

empirica que propusermos para descrever o perfil de densidade de nossos voids.
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Figura 4.17: Abundancia dos voids no caso ACDM, encontrados no catdlogo de galaxias,
juntamente com a predigao teérica do modelo 2SB (em linhas continuas) e do 2LDB (em
linhas tracejadas). Em azul estdo as predi¢oes com os valores usuais e em vermelho as
predicoes corrigidas pelo bias das galaxias.
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Figura 4.18: Diferenca relativa entre a abundancia de voids para os trés valores de log | fro|:
-6 (quadrados vermelhos unidos por linha pontilhada e tracejada), -5 (triangulos verdes
unidos por linha tracejada) e -4 (circulos azuis unidos por linha continua) com a RG,
todos medidos em seus respectivos catdlogos de galéxias.

4.5.1 O Perfil de Densidade em Gravitagao Modificada

O perfil de densidade radial, de cada void, foi calculado através da expressao:

3 m;(r;)=(r;
polr) =1 o 5r)<3 z (5 _) 57 (4.62)

i
onde r; é a posicao, com relacao ao centro do void, da i-ésima particula, r; seu modulo, m;
sua massa e =(r;) = Oy (r; — (r — 1))y (—r; + (r+ 07)) é a combinagao de duas fungoes
de Heaviside 0y que define o bin radial.

Em nosso caso, como estamos estudando uma simulagao, a massa de todas as particulas
¢ igual, portanto a expressao ({4.62)) nada mais é do que a contagem de particulas em cada
bin radial

Uma vez obtidos os perfis individuais foi realizado um empilhamento dos wvoids com
raio semelhante, afim de se obter um objeto esfericamente simétrico e com maior sinal-
ruido.

A figura apresenta o perfil de sobredensidade, para todas as simulacoes conside-

12Quando utilizamos os voids resultantes do void finder que coloca o centro na particula menos densa
removemos essa particula central para que o centro do wvoid fique vazio.
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radas, bem como a diferenca relativa entre os casos de gravitacao modificada com o de
ACDM para trés intervalos de raio diferentes nos empilhamentos: [0.5,1.0], [1.0,2.0] e
[5.0,10.0] Mpc/h da primeira a terceira linha, respectivamente.

Observando os painéis da esquerda vemos que nossos voids sao realmente vazios
préximo ao centro, diferente dos encontrados quando se utiliza diretamente a saida do
ZOBOV [15,/116]. Além disso, eles apresentam uma sobredensidade (”parede”) em sua
regido externa (r/r, ~ 2—4) e tendem a densidade média do universo para raios grandes.
Para os menores voids nao aparece essa tendéncia a densidade média do universo pois
estamos olhando para escalas muito pequenas (< 10 Mpc/h).

Nos painéis da direita vemos que a diferenca relativa é muito menor do que no caso
da abundancia (< 20%) e a maior diferenga ocorre na regiao externa de sobredensi-
daddEL resultado do incremento da taxa de expansao dos voids em teorias modificadas
de gravitacao. Novamente essa diferenca é maior para teorias com maior modificacao, na
gravitacao assim como esperado.

Para a tentativa de ajustar o perfil de densidades foram utilizados somente os resul-
tados em ACDM, pois parece nao haver grandes possibilidades de discriminacao entre os
modelos nesse observavel. Além disso, esse é o caso mais simples e nao possui ajuste na
literatura.

Foi utilizada a seguinte expressao para o ajuste:

po(z) 1%+ AP
= 4.
p (x+k)>’ (4.63)

onde a, 3, A e k sdo parametros livres e © = r/r,.

Essa funcao foi escolhida de forma a cumprir os seguintes requisito (observados nos

perfis da figura 4.19)):

° Pv(%ZO) — 0,
p
o "“T@%lquandox%oo;

e Possuir um méximo (para descrever a sobredensidade na regido externa);

e Possuir um ponto de inflexado (que ocorre quando = ~ 1).

13 As regides muito internas ndo sdo confidveis por estarem em escalas menores que a resolucio da
simulacao e contarem com divisoes de niimeros préximos a zero.
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Figura 4.19: Perfis de densidade radial dos voids em todas as simulacoes consideradas
em funcao de r/r,, com 7y sendo o raio do void . (Primeira Linha): Empilhamento de
todos os wvoids com raio no intervalo [0.5,1.0] Mpc/h, o painel da esquerda apresenta o
perfil de sobredensidade para todas as simulacoes, e o da direita a diferenga relativa entre
todos os casos de gravitagao modificada com o caso ACDM. (Segunda Linha): O mesmo
para um empilhamento de voids com raio no intervalo [1.0,2.0] Mpc/h. (Terceira Linha):
O mesmo para um empilhamento de voids com raio no intervalo [5.0,10.0] Mpc/h.
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Figura 4.20: Perfis de sobredensidade radial empilhados dos wvoids, com o centro tomado
na particula de menor densidade, na simulagdo ACDM (pontos azuis) juntamente com o
melhor ajuste da expressao (4.63) (linha vermelha). (Superior Esquerdo): Empilhamento
no intervalo [1.0,2.0] Mpc/h. (Superior Direito): Empilhamento no intervalo [3.0,5.0]
Mpc/h. (Inferior Esquerdo): Empilhamento no intervalo [5.0,8.0] Mpc/h. (Inferior Di-
reito): Empilhamento no intervalo [8.0,10.0] Mpc/h.

A figura [£.20] apresenta a comparagio entre os perfis medidos e os melhores ajustes
para a expressao . Vemos que nossa expressao teorica também reproduz bem
0s casos que nao possuem o ponto de maximo (paredes) nas regides externas.

Nossos woids possuem algumas caracteristicas semelhantes aos encontrados direta-
mente do Z0OBOV, como a presenca da parede nos menores e sua auséncia nos maiores.
Porém, assim como discutido anteriormente, os nossos voids sao menores e possuem regioes

internas menos densas. Nosso ajuste (4.63) possui 0 mesmo numero de parametros livres

que o utilizado no caso do Z0OBOV [15,[116], porém com uma interpretacdo nao tao clara

até o momento.

A tabela [4.7) apresenta o melhor ajuste para cada um dos parametros da expressao
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Tabela 4.7: Valores para os melhores ajustes do parametros livres do perfil de densidade
dado pela equagao (4.63|) para os quatro intervalos de raios considerados.

Raio Médio do intervalo (Mpc/h) A a g k
1.64 22.56 | 310.8 | 309.5 | 0.00107
3.63 7.861 | 310.8 | 309.5 | 0.01068
5.78 3.382 | 310.8 | 309.6 | 0.01038
8.68 18.48 | 310.8 | 309.2 | 0.01373

Tabela 4.8: Catalogos de voids usados para as comparagoes entre os perfis de densidade
em RG.

Catalogo Centro do void Geometria do void
cv-zb Centro de volume Uniao de células de Voronoi
1d-zb Particula menos densa | Uniao de células de Voronoi
cv-Sp Centro de volume Esférico
ld-sp Particula menos densa Esférico

do perfil (4.63). Nela vemos que os expoentes « e [ possuem valores muito grandes
comparados aos outros valores indicando que esse modelo simplificado talvez nao seja o
mais correto, apesar de reproduzir bem os perfis. Pela tabela temos que a > 3 em todos

os casos, condi¢ao que é necessaria para obtermos o limite que queremos quando x — co.

4.5.2 O Pertil de Densidade em Relatividade Geral

Para tentar entender como as escolhas de nosso void finder afetam o perfil de densidade
nos medidos os perfis, para a simulacao com RG, para as duas geometrias dos voids e
para as duas defini¢oes de centros mais presentes na literatura.

A tabela [4.8] apresenta os quatro catalogos usados bem como a escolha qual foi a
escolha para os centro de geometria dos voids no catalogo.

O catalogo ls-sp é o mesmo utilizado nas anélises anteriores onde o centro é tomado
como sendo na particula menos densa do void e sua geometria é esférica. O catdlogo cv-zb
é igual aos catalogos usualmente utilizados na literatura de voids, ele possui o centro no
"centro de volume”do wvoid e sua geometri é dada pela uniao das células de Voronoi de
cada particula no void. Também usamos outros dois catdlogos que possuem as outras
duas combinagoes spossiveis de centro de geometria, com isso esperamos conseguir ver o
efeito de cada uma das escolhas nos perfis.

A figura mostra a abundancia dos voids para cada um dos catalogos descritos na

tabela 1.8, Vemos que a escolha do centro do void afeta muito fracamente a abundéancia
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Figura 4.21: Abundancia dos wvoids para os quatro tipos de catdlogos utilizados nas
analises dos perfis de densidade apresentado na tabela [4.8|

dos voids esféricos e nao afeta a abundancia dos voids nao esféricos. Além disso, como ja
notado anteriormente, os voids esféricos sao muito menores do que os obtidos diretamente
pelo Z0OBOV, isso se deve ao feto de esses tltimo nao respeitarem nenhum critério de
sobredensidade e nao necessitarem ser realmente vazio.

Para esses testes dos perfis de densidade dos voids tambem vamos considerar o perfil

proposto em [15] descrito pela expressao:

pulr) _ 4 g L (/)" (4.64)
p L4 (r/ry)”
onde d., «, B e r, sao parametros livres e r, é o raio médio dos voids no empilhamento
considerado.

Na figura [£.22] apresento os perfis de densidade dos voids empilhados, para cada um
dos quatro catdlogos descritos na tabela [4.8, para trés diferentes bins de raio. Também
apresento o melhor ajuste de nossa espressao para o perfil e da expressao (4.64)).
Com essa figura podemos ver como as duas propriedades dos voids afetam o perfil de

densidade:

e Os voids nao esféricos possuem a parede de densidade em r = r, enquanto os voids

esféricos possuem essa parede em regioes mais externas com r ~ 2 — 4 X ry;
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e Considerando o centro no ”centro de volume”do woids faz com que a parede de
densidade fique mais proxima do raio do empilhamento, além de fazem com que ela

seja mais estrita do que no caso do centro na particula menos densa;

e O centro na particula menos densa, assim como os voids esféricos, possuem uma

densidade central mais baixa que, para o caso ld-sp, é nula em r = 0;

e A forma funcional se ajusta melhor aos dados para os voids nao esféricos
enquanto, nossa forma funcional , se ajusta melhor para os eféricos. Isso é
natural pois a forma foi criada para concordar com os voids do ZOBOV que
possuem uma regiao central com densidade nao nula e os wvoids esféricos possuem

uma regiao central muito mais vazia;

e A forma funcional (4.64]) prevé densidade negativas para raios pequenos, isso ocorre

pois ela nao consegue ir naturalmente para 0 quando r — 0.

Além dos comportamentos observados acima para os diferentes catdlogos, vemos que
a depéndencia do perfil no raio médio do empilhamento é muito similar em todos os casos,
ondem a parede de densidade vai diminuindo conforme vamos para voids maiores.

A figura apresenta os perfis de densidade (como na figura 4.22)) porém com a
informagao organizada de forma diferente, em cada painel é apresentado os resultados dos
quatro catdlogos para algum bin especifico de raio, dessa forma podemos observar como
voids de mesmo tamanho possuem perfis de densidade diferentes se definidos de maneira
diferentes.

Podemos observar as mesmas propriedades observadas na figura anterior. As barreiras
tendem a ser mais estreitas e ocorrerem em raio menores para o voids nao esféricos, voids
esféricos e com o centro na particula menos densa possuem densidades centrais menores
e nossa forma funcional funciona melhor para os wvoids esféricos enquanto a forma

funciona melhor para os nao esféricos.

4.5.3 O Pertil de Velocidade Radial

Além do perfil de densidade, outro observavel estudado foi o perfil radial da componente

radial da velocidade peculiar das particulas nos wvoids. Ja foi apontado uma possivel
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Figura 4.22: (Superior Esquerdo): Contraste de densidade dos void do tipo cv-zb como
funcao da coordenada radial normalizada pelo raio médio do empilhamento para trés
diferentes raios médios do empilhamento: 2.9 Mpc/h (em vermelho), 4.2 Mpc/h (em
verde) e 8.1 Mpc/h (em roxo). Também é plotado o melhor ajuste para os perfis
(em linhas sélidas) e (em linhas tracejadas). (Superior Direito): O mesmo para o
catalogo 1d-zb. (Inferior Esquerdo): O mesmo para o catalogo cv-sp. (Inferior Direito):
O mesmo para o catalogo 1d-sp.
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Figura 4.23: (Superior Esquerdo): Contraste de densidade para todos os catdlogos da ta-
bela[4.8 como fungao da coordenada radial normalizada pelo raio médio do empilhamento
para um empilhamento de raio médio de 2.76 Mpc/h. Também é plotado o melhor ajuste
para os perfis (em linhas sélidas) e (em linhas tracejadas). (Superior Di-
reito): O mesmo para voids com raio médio de 4.12 Mpc/h. (Inferior Direito): O mesmo
para voids com raio médio de 5.75 Mpc/h. (Inferior Direito): O mesmo para voids com

raio médio de 8.04 Mpc/h.
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4.5. OS PERFIS DOS VOIDS

relacao, utilizando teoria de perturbacoes lineares, entre o perfil de densidades e veloci-
dades radiais para o caso de voids [15], tornando essas medidas combinadas uma possivel

ferramente para se vincular gravitacao e cosmologia.

O perfil radial de velocidades dos voids foi medido utilizando a seguinte relacao:

1 i
w) = 309 zl:vi(r,-) - ;—iVC(ri)E(ri), (4.65)
onde v;(r;) é velocidade peculiar da i-ésima particula localizada em r;, V.(r;) o volume da
célula de Voronoi associada a ela e N(r) = >, V.(r;)2(r;). Usando o volume de Voronoi

como peso garante um perfil de velocidades volumetricamente representativo.

Assumindo que os voids estejam no regime linear de perturbagoes (equagoes (3.31])) o

seu perfil de velocidade pode ser relacionado com o de densidade pela expressao:

ve(r) = —%QV H(z)rA(r), (4.66)

m

onde 7 é o indice de crescimento linear da matéria (~ 0.55 em ACDM), H(z) é a fungao

de Hubble e A(r) é o perfil de contraste de densidade integrado até o raio r

A(r) = % /0 ' (pV(Q) - 1) ¢dq . (4.67)

P

A figura apresenta o perfil de velocidade medido utilizando a expressao (4.65)),
juntamente com o calculado através da expressao (4.66)) utilizando os perfis de densidade

medidos da figura [4.20

Observa-se que a concordancia nao é tao boa quanto no caso dos wvoids do Z0BOV
(ver referéncia [15]). Porém apresenta um comportamento qualitativo semelhante, com
a posicao do maximo muito proxima e com os valores de velocidade negativos para as
regioes externas dos voids menores (onde ha a parede de densidade).

Além disso, podemos ver que a concordancia entre o perfil medido e o predito pela
teoria linear melhora a medida que consideramos empilhamentos com wvoids maiores, isso
é exatamente o esperado pois estes voids maiores possuem um contraste de densidade

menor onde a teoria linear se aplica melhor.

Os valores positivos representam particulas saindo do void, enquanto os valores nega-

tivos representam particulas entrando nele. Observa-se que s6 ha valores negativos nos
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Figura 4.24: Perfis de velocidade radial empilhados dos voids, com centro na particula
menos densa, na simulagdo ACDM (pontos azuis) juntamente com a previsao gerada,
utilizando a teoria linear , a partir dos perfis de densidade da figura m (linha ver-
melha). (Superior Esquerdo): Empilhamento no intervalo [1.0,2.0] Mpc/h. (Superior Di-
reito): Empilhamento no intervalo [3.0,5.0] Mpc/h. (Inferior Esquerdo): Empilhamento
no intervalo [5.0,8.0] Mpc/h. (Inferior Direito): Empilhamento no intervalo [8.0,10.0]
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4.5. OS PERFIS DOS VOIDS

voids menores onde existe a parede na regiao externa. Onde nao ha essa sobredensidade
as particulas sempre sao expelidas do centro do void atingindo a velocidade maxima em

x ~ 2 e indo a zero a medida que o raio cresce.

4.5.4 A Relacao entre os Perfis

Além de se modelar os perfis de densidade e de velocidade dos voids outra possibilidade é
tentar usa a razao entre eles para se obter diretamente uma um vinculo cosmoldgico e na
gravitacao. Pela equacao , dada pela equagao de continuidade linearizada, podemos
escrever a seguinte expressao para a razao entre o prefil de velocidade e de densidade

integrado:
v (1)

rA(r)

_ _% F(2)H(2), (4.68)

onde f(z) é a taxa de crescimento das perturbagoes lineares de matéria escura, e é definida

por:
~ dInD(z)

f(z) = dnalz) ' (4.69)

onde D(a) é a funcao de crescimento das perturbagoes.

Portanto, a equacao (4.68) nos permite relacionar diretamente a razao entre os dois
perfis, que é um observavel, com o produto f(z)H(z). Note que essa predicdo para a
razao entre os perfis nao possui nenhum parametro livre e a tinica suposicao feita foi que
a teoria de perturbagoes linear é valida (algo que esperamos ser aproximadamente perto
dos voids).

Essa medida é interessante pois nos permite medir a taxa de crescimento de forma
independente de og, que é algo que nao é possivel com a maneira usual de se medir esse
parametro através das distorcoes de redshift. Além disso, esse observavel nos permite fazer
medidas locais, tanto no tempo como no espago, que podem ser usadas para se vincular
o principio da equivaléncia diretamente.

Medir o valor da taxa de crescimento é uma 6tima forma de se impor vinculos em
teorias de gravitacao pois ele é muito sensivel a teorias diferentes. Como exemplo a figura
mostra as predigoes, para a taxa de crescimento, para a teoria ACDM, uma teoria
f(R) e uma DGP, além de apresentar a previsao para a precisao que espera-se conseguir
obter, através de medidas de distorgao de redshift, no DESI [12]. Vemos que as teorias de

gravitagao modificada apresentam uma taxa de crescimento muito diferente da produzida

143



CAPITULO 4. VOIDS COSMOLOGICOS

Growth rate = dlnD / dlna
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Figura 4.25: Valores tedricos para a taxa de crescimento no modelo ACDM (linha preta),
para um modelo f(R) (linhas vermelha e verde) e para um modelo DGP (linha azul).
Também sao apresentados os vinculos que espera-se obter no esperimento DEST [12].
Figura 2 de [13].

em RG, se comparado com as barras de erros previstas.

Apesar da taxa de crescimento ser promissora em vincular teorias de gravitacao suas
medidas ainda possuem um erro muito grande, além de nao ser possivel fazer uma medida
nao degenerada com agﬂ.

Na figura apresento um exemplo de um conjunto de medidas do produto f(z)og
em funcao do redshift bem como a previsao dada pela RG. Vemos que as barras de erro
sao grande de forma que nao é possivel diferenciar entre a previsao usando os parametros
cosmoldgicos do Planck e a previsao utilizando os parametros do WMAP5. Além disso,
observando o eixo vertical, fica claro que todas as medidas sao feitas para o produto
f(2)os e ndo somente para a taxa de expansao.

Motivados por essa grande sensibilidade da taxa de crescimento com as teorias de
gravitagao e com a cosmologia e pelo fato de ser dificil medir, de forma acurada e nao
degenerada, esse parametro utilizando os métodos usuais nos testamos os poder da razao
entre os perfis dos voids em se vincular este parametro.

Para esse projeto utilizamos quatro simulagoes em ACDM geradas com o codigo

14Tsso ocorre pois a técnica atualmente utilizada para se medir a taxa de crescimento das perturbacdes
consiste em medir o monopolo e o quadripolo do espectro de poténcias no espago de redshift e, nessa
medida, o f aparece multiplicando o espectro linear.
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Figura 4.26: Medidas para o produto f(z)og em funcao do redshift bem como as predigoes,
dadas pela RG, utilizando os parametros cosmolégicos vinculados pelo Plack (linha
continua) e pelo WMAPS5 (linha tracejada). Figura 15 de [14].

Tabela 4.9: Simulagoes geradas para o projeto de se medir a taxa de crescimento com a
razao entre os perfis dos voids.

Simulacao || €, H,
ledml 0.31 | 67.0
ledm2 0.26 | 72.0
ledm3 0.285 | 69.5
ledm4 0.31 | 72.0

RAMSES . Os parametros cosmoldgicos utilizados em cada simulacao sao apresen-
tados na tabela 4.9

Na figura[£.27 apresento os resultados que obtemos quando consideramos a razao entre
os perfis de voids empilhados. Mostro os resultados para cada bin radial individual bem
como o resultado considerando todos os bins.

Quando consideramos todos os bins radiais vemos que conseguimos sempre recuperar
o valor correto da taxa de crescimento dentro de 20%, diferenca essa competitiva com a
medigoes atuais apresentadas na figura Além disso, vemos que os valores medidos
sdo mais proximos as corretos para os voids maiores (bins maiores), isso se deve pois
esses voids maiores estao mais na teoria linear. Esse mesmo comportamento é observado
quando olhamos diretamente para o perfil de velocidade (figura .

Além das medidas realizadas utilizando-se vérios voids empilhados podemos também
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Figura 4.27: Medidas do valor da taxa de crescimento para cada um dos bins radiais de
empilhamento (pontos azuis) assim como o resultado considerando todos os bins (estrelas
verdes). Em linha preta é apresentado o valor esperado para cada cosmologia bem como
as regioes de 10% e 20% em vermelho.
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4.5. OS PERFIS DOS VOIDS

olhar para as medidas obtidas em cada void individualmente. Isso é 1til pois é muito mais
facil observar-se um unico objeto do que varios deles, além disso, com medicoes individu-
ais, seria possivel colocar vinculos locais nos parametros cosmoldgicos e de gravita(;éoﬁ.

Na figura [£.28] apresento as medigoes individuais da taxa de crescimento em fungao
do raio do void para as quatro simulagoes. Podemos ver, assim como observado na figura
anterior, que os wvoids maiores apresentam resultados mais préximos do esperado com
uma dispersao muito menor. Vemos também que a incerteza na medida de f decresce
conforme aumentamos o raio do void. Portanto, olhando para voids maiores, esperamos
obter um resultado mais préximo do correto e com uma barra de erro menor.

Para o céalculo da taxa de crescimento, considerando tanto voids empilhados quanto
individuais, utilizamos simplesmente a média, sobre todos os valores de r, da razao (4.68|).
Isto pode ser optimizado considerando apenas alguns valores especificos de r ou alguma

técnica mais sofisticada.

15Essa mesma, ideia de medicoes locais é a principal motivacio para se trabalhar com o raio de turna-
round.
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Figura 4.28: Valor da taxa de crescimento medida para cada void individual em funcao
de seu raio para as quatro simulacoes consideradas. Os painéis inferiores apresentam um
zoom, ao redor do valor esperado, e os erros de cada medida.
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Capitulo 5

O Modelo de Halos e Vouds

5.1 Introducao

A proxima geracao de experimentos que pretendem medir a estrutura em larga escala
do universo ird explorar a cosmologia em diferentes escalas e regimes de energia [217-
219]. A habilidade de vincular modelos exige que consigamos relacionar as condigoes
iniciais do universo com aquilo que observamos hoje, o que requer compreendermos como
a distribuicao de matéria evolui no tempo em todas as escalas, e como relacionar essa
distribuicao com observaveis diretos, como galdxias, lentes gravitacionais, entre outros.

Todos esse aspectos representam um grande desafio para a cosmologia moderna [220}221].

Como ja discutimos em capitulos anteriores, em escalas muito grandes (~ 100 Mpc
h™!), a matéria é bem descrita por um fluido nao colisional [105]. Entretanto, nessas
escalas temos poucos modos de Fourier disponiveis, o que torna dificil superar a variancia
césmica e vincular a cosmologia com grande precisao [222,[223]. Por outro lado, em pe-
quenas escalas, onde possuimos mais modos, a teoria de perturbacoes nao funciona mais
e os efeitos barionicos se tornam mais relevantes [224]. Simulagoes numéricas sao muito
lteis para resolver pequenas escalas [211,225,226], além de serem capazes de introdu-
zir, fenomenologicamente, efeitos barionicos e de processos astrofisicos [221]. Apesar dos
significativos melhoramentos que ocorreram na forma de se produzir e analisar estas si-
mulagoes [227233|, elas continuam sendo muito custosas computacionalmente para serem
geradas e analisadas. Em adicao a essas simulagoes, emuladores numéricos [6}/110,228|234]
e simulagoes aproximadas mais rapidas [32,235-237] também tem sido desenvolvidas para

tornar possivel a analise de pequenas escalas.
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CAPITULO 5. O MODELO DE HALOS E VOIDS

Do ponto de vista puramente tedrico, em escalas intermediarias podemos usar a teoria
de perturbacoes cosmoldgicas, como ja discutimos anteriormente. Dentre estas teorias, a
mais utilizada atualmente é a teoria efetiva de campos para a estrutura em larga escala
(EFTofLSS) que consiste em lidar com os problemas do UV da teoria padrao adicionando
contra-termos na expansao perturbativa [7,25,168,238]. Apesar dessa predi¢ao funcionar
bem para a descricao do espectro de poténcias da matéria e de tracadores em simulagoes,
recentemente estd sendo visto que essa série perturbativa parece ser assintética [197] e
que a teoria deve comecar a divergir em k ~ 0.45 Mpc~th para z = 0.

Além das teorias perturbativas, também é possivel descrever a distribuicao de matéria
no universo de forma nao-perturbativa, através do modelo de halos (HM) [40]. O HM
é baseado na premissa de que toda a matéria do universo estd contida dentro de halos
virializadosﬂ Uma consequéncia direta desse modelo é que podemos descrever todas as
funcoes de correlacao como soma de contribuigoes de particulas que estao no mesmo halo
ou em halos diferentes. Por exemplo, para a funcao de dois pontos, podemos escrever o
termo de um halo, que leva em conta a correlacoes entre duas particulas no mesmo halo,
e o termo de dois halos, que leva em conta correlagoes de duas particulas que residem em
halos diferentes. Para calcular estes dois termos, precisamos de trés informacoes basicas:
como a matéria se distribui dentro de um halo (perfil de densidade interna do halo),
como os halos se distribuem no universo (bias linear dos halos para o caso do HM em
nivel arvore) e quantos halos por unidade de volume temos no universo com cada massa
(fungao de massa dos halos).

O grande sucesso e utilidade do HM se da por trés motivos: ele consegue fazer predigoes
para diversos observaveis até escalas completamente nao lineares sem a utilizagao de
parametros livreﬂ; ele cria uma clara distingao entre os termos de um e dois halos (para o
caso da fungao de dois pontos), delimitando as escalas onde cada termo ird dominar; e ele
coloca halos como os ingredientes principais que servem como base para toda a matéria
no universo, permitindo a criacao de outras teorias efetivas.

O HM também possibilita o calculo de quantidades além das func¢oes de N-pontos,
tais como as matrizes de covariancia [40,239,240], correlagoes de lentes fracas [241}242], o

perfil de densidades observado total dos halos [31,243|, correlagoes da linha de 21 cm e Ly«

IEssa suposicdo é correta quando consideramos todos os halos do universo mas se torna uma apro-
ximagao quando olhamos para simulacoes numeéricas e dados reais onde nao conseguimos resolver halos
muito pequenos.

2Note que os ingredientes que entram no HM podem possuir alguns parametros livres.
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Figura 5.1: Tlustracao de todos os termos contribuindo para a correlagao matéria-matéria &,
no Halo Void (Dust) Model. As esferas verdes representam os halos, as cinzas os voids e 0s pontos
azuis a poeira. Todos os termos que contribuem para a funcao de dois pontos sdo representados
pelas setas. Em comparacio com o HM, o HVM introduz trés novos termos: £V €2V ¢ 55%

mim? Smm
J4 o HVDM introduz trés outros termos em adigdo aos presentes no HVM: ¢1D ¢VD o 2D

mm?>’ Smm

. Além disso, o HM é também til quando queremos fazer previsoes além do modelo
ACDM ,, é a base dos modelos de ocupacao de galaxias , ,
usados para a criagao de mapas simulados de galaxias e também serve como base de alguns
métodos semi-analiticos [6].

Apesar de todo o triunfo do HM, é importante notar dois principais problemas que
ele possui. Primeiro, na transi¢cao entre o termo de um e dois halos, o HM concorda com
o espectro de poténcias medido de simulacoes com presisao de apenas ~ 20%, o que é
uma concordancia muito fraca se comparado com EFTofLLSS, por exemplo. Segundo, o
termo de dois halos do HM precisa ser normalizado ”"a mao”ou halos de massas muito
pequenas precisam ser levados em conta para que tenhamos a correta normalizagao em
grandes escalasﬂ Alguns trabalhos tentaram modificar o HM para resolver esses problemas
[109,[248-251], porém eles introduzem novos parametros que nao podem ser ajustados
apenas com as propriedades dos halos ou nao melhoram suficientemente o modelo original.

Para resolver os problemas do HM, em [29] nés propusemos mudar a suposicao inicial

3Isso é um reflexo do fato de que halos muito pequenos, apesar de terem pouca matéria, sio muito
abundantes e continuam a serem importantes para o HM até massas da ordem de < 10°Mg, /h.
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do HM de duas formas diferentes. As mudangas deram origem a dois modelos (veja a
figura :
1. O Modelo de Halos e Voids (HVM): a matéria pode estar presente dentro de halos

ou dentro de voids.

2. O Modelo de Halos, Voids e Poeira (HVDM): a matéria pode estar presente dentro

de halos, dentro de voids ou espalhada pelo universo fora de qualquer estrutura.

Em principio, nés poderiamos também incluir outras estruturas presentes em nosso
universo, como filamentos de folhas, porém essas outras estruturas sao muito mais compli-
cadas por nao possuirem simetria esférica, além de terem suas propriedades muito menos
conhecidas.

A ideia de incluir voids como estruturas complementares aos halos no HVM estd ali-
nhada com outros trabalhos que vem mostrando como voids podem ser relevantes para
se extrair informacao adicional da distribuicao de matéria no universo. Por exemplo,
propriedades dos voids ja se mostraram teis para se vincular parametros cosmolégicos
[204,|205], 1209, 252-259], para o estudo de nao-gaussianidades primordiais [208,260,[261],
para se vincular a massa de neutrinos [262-266|, estudar energia escura [267-271] e gra-
vitagao modificada [27,28}/101},103,207,[272}273]

Para o HV(D)M nds precisamos agora dos trés mesmos ingredientes para os voids em
adi¢do aos trés que ja tinhamos para os halos (abundancia, bias linear e perfil interno).
Além dos ingredientes novos, o HV(D)M introduz uma nova complicac¢do: a abundancia
e o bias linear dos halos e voids devem ser construidas de forma que a soma deles seja
normalizada corretamente e nao cada um isoladamente como é o caso usual. Para isso,
neste trabalho também calculamos uma nova expressao para o bias linear dos voids e halos
usando o mesmo formalismo discutido no capitulo dos woids para se calcular sua funcao

de massa.

5.2 O Modelo de Halos e Voids (e Poeira)

Nesta secao irei primeiro rever o modelo de halos (HM) da estrutura em larga escala do
universo [40] e, entdo, irei introduzir o modelo de halos e voids (HVM) e o modelo de
halos, voids e poeira (HVDM). Para todos os casos, calcularei as previsdes para todas as

funcoes de dois pontos possiveis.
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5.2. O MODELO DE HALOS E VOIDS (E POEIRA)

5.2.1 O Modelo de Halos

A principal hipétese do HM é que toda a matéria do universo pertence a halos [40]. Isso
implica que podemos escrever o campo de densidade da matéria como a soma do perfil

de densidade de todos os halos no universo

halos

p(x) = th(x—xi\Mi), (5.1)

onde pp(x —x;|M;) é o perfil de densidade interno de um halo centrado na posi¢ao x; com

massa M;. Podemos também escrever a Eq. (5.1)) como

halos

p(x) = Z /dM Sp(M — M) /d%’ op(x' — x;)Muy,(x — x'| M), (5.2)

onde dp(x) é a distribuicao delta de Dirac 3D e uy(x|M) = pp(x|M)/M é o perfil de

densidade interna do halo normalizado.

Partindo da Eq. (5.2) podemos escrever predigoes para a func¢ao de correlagao de dois
pontos da matéria e sua contra parte no espaco de Fourier, o espectro de poténcias. Para

a funcao de correlacao, nos temos

(p(x)p(x+1)) = /dM/dng/d%l/d?’z;2 My Moy, (x — x1| My )up(x — Xo + | My)

X <Z Op(My — M;)dp(My — M;)op(x1 — X;)0p (X2 — xj)> . (5.3)

O valor esperado presente na Eq. pode ser dividido em dois termos, I e I?7. O
primeiro contem a contribuicao de todos os termos da somatéria com i = j, de forma que
conta a contribuigdo da correlagao de dois pontos que estdao no mesmo halo (1Halo). O
segundo termo contem as contribui¢oes com i # j e toma em conta a correlacdo de dois

pontos que estao em halos diferentes (2Halo). Esses dois termos podem ser escritos como

dn
IlH — 5D(M1 - M2)§D<X1 — Xg)d—]\;l , (54)
dny, dn
= L1+ (s — Xo| My, My)] (5.5)

dM; dM,
onde dny, /dM é a fungdo de massa dos halos e &y, (x1 —xo| M7, My) é a funcao de correlagao
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halo-halo para dois halos com massas M; e M,. Para obter a Eq. (5.5)) nés usamos

<Z Sp(My — M;)dp(x; — xi)> — S—XZ, (5.6)

que segue da expressao para a densidade média de matéria p,, = (p(x)) e o fato de que

toda a matéria do universo estda em halos

d
B = /dM Md—ﬁ. (5.7)

Correlacao Matéria-Matéria

Usando Egs. (5.4]) e (5.5) a funcao de correlacao matéria-matéria pode ser escrita como

Emm (r) = ﬁ% [(p(x)p(x +1)) = P ] = & () + €00 (x) | (5-8)

onde

€0 (r) = / aM, / aM, / &, / aadn(My — My)op(x1 — )

dny, My M.
d]\Jhl ﬁ—;ﬁ—;uh(x—X1|M1)uh(x—x2+r|M2)

M? dn
_ /dlnMp—zdln?\/[ &y un(y| M)un(y + | M) | (5.9)

M, dn M, dn
2H - dl M_l_h/dl M, 2 S0
S (¥) / S dma ) NS M,

/d?’yluh(}’ﬂMl)/dgyzuh(yQ+1“|M2)§hh(y1 —yo| My, M) . (5.10)

X

Assumindo a simetria esféria para os perfis dos halos, i.e. wy(r|M) = up(r|M), e

tomando a transformada de Fourier da Eq. (5.8)), o espectro de poténcias da matéria fica

Pmm(k) = P#wgz(k) + Pgwgz(k) ) (5-11)
onde
M? dn
PU (L) = In M —_—" M2 12
) = [ i ot (AN, (5.12)
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M, dn
2H _ 1 h
Pmm(k) = /dlnM1 _ﬁm dn M,

MQ dnh
kM) [ din M, 22
un (k| 1)/ L dn M,

Uh(/{?|M2>Phh(]€’M1, MQ) .
(5.13)
Aqui, up(k|M) é a transformada de Fourier do perfil de densidade interno normalizado e

Py, € o espectro de poténcias halo-halo.

Agora, é normal considerar a aproximagao linear para o espectro dos halos: Py, (k| My, My) =

bE(My)bE(My)PL (k) [40]. Sob essa aproximagao, o termo de dois halos fica

M dn ?
Pas ) = | [ am St ARG PEL0), (5.14)

onde b2 (M) é o bias linear dos halos e P (k) é o espectro linear da matéria. Note que,
em grandes escalas, uy,(k|M) — 1, implicando que P2H (k) — PL (k), uma vez que a
funcao de massa e o bias linear estejam corretamente normalizado, ou seja, a matéria nao

é enviesada com respeito a ela mesma, o que se traduz no vinculo integral

In M — M)=1. 1
/dn O (5.15)

Entretanto, dependendo da funcao de massa e bias linear utilizado essa integral converge
muito lentamente no limite de pequenas massas, isso faz com que tenhamos que realizar
essa integral para valores muito pequenos de massas onde a abundancia e o bias nunca
foram testados contra simulacoes. Como iremos mostrar na secao [5.3.4], esse problema é
resolvido quando consideramos o HVM pois os halos de massa muito pequenos desapare-

cem e viram voids muito maiores.

Correlagoes Cruzadas

Outra predigdo muito importante do HM é para a fungao de correlagao halo-matéria (o
perfil de densidade do halo). De forma andloga ao feito para a fungdo matéria-matéria,

nos temos que

Enm ([ M) = ﬁi? [(on(x[M)p(x + 1)) = D] = & (x| M) + & (x| M), (5.16)

155



CAPITULO 5. O MODELO DE HALOS E VOIDS

onde usamos &, para cada contribuicao da correlagao cruzada. Por um processo similar

ao feito para o &,,, nés podemos calcular o termo acima

M
ey = 2880, (5.17)
M, dn
) = [dndn 2ttt [ dyuly MM ). 615

Assumindo novamente simetria esférica para o perfil, nés chegamos a seguinte ex-

pressao para o espectro cruzado
Pu(K|M) = Pl (K| M) + Py (k| M), (5.19)
O termos cruzados de 1Halo e 2Halo sao entao dados por

Py (K| M) = _%uh(k!M), (5.20)

m

M; dn
P2 (k| M) :/dlanp_ldlnX41

Uh(klMl)Phh(k‘Ml,M) (521)
Em escalas onde a teoria linear é vélida, o termo P2 fica

M; dn
P (k| M) = Udlanﬁ—ldeL

un (K| My )by (My) | by (M) Py, (). (5.22)
Para grandes escalas onde u(k|M;) ~ 1, nés temos
Py (k| M) = by (M) Py, (F) (5.23)

e, finalmente

Eun(r|2) = 2D el ). (5.24)

m
Essa expressao veem sendo usado para descrever o perfil observado de halos além da
contribui¢ao do termo de um halo [31,243]. Note que, para as estatisticas cruzadas, é
também muito importante incluir um termo de exclusao que devera suprimir o termo de

dois halos dentro dos halos. Nés iremos comentar mais sobre isso na sec¢ao [5.3.3}

Em resumo, para calcular as predigoes para as fungoes de dois pontos usando o HM,

nos precisamos saber a abundancia dos halos, o bias linear deles e saber seu perfil interno
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(distribuigao de matéria dentro de um halo até seu raio). Na préxima segao irei descrever
o HVM, que adiciona os voids como estruturas fundamentais do universo e, com isso,
consegue aliviar o problema da transi¢ao entre o termo de um e dois halos além de acelerar

a convergencia da integral de normalizagao nas grandes escalas.

5.2.2 O Modelo de Halos e Vouds

Agora, nessa subsegao, iremos definir o HVM através da mudanga na Eq. (5.1), que é a
hipdtese fundamental do HM. Nés iremos supor agora que a matéria do universo pode

também pertencer a voids, de tal forma que

halos voids

px) = D =il M) + 3 pulx = x,[0), (5.25)

onde pp(x — x;|M;) é o perfil de densidade de um halo com massa M; e centro x; e

pu(x — x| M;) é o perfil de densidade de um void de massa M; centrado em X;.

De maneira similar ao que foi feita na Eq. (5.2)), nés podemos reescrever a Eq. ([5.25))

CcCOomo
halos
p(x) = / dM / &’ [Z Sp(M — M;)dp(x — x;) Muy(x — x'| M)
voids
+ ) 0p(M — My)dp(x' — x;)Mu,(x — x| M) | . (5.26)
J

Correlacao Matéria-Matéria

A fungao de correlacao de dois pontos da matéria, no HVM, é agora dada por

i (T) = p% [(p(x)p(x+1)) — o] = & + &0 + &+ + 2607 (5.27)
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onde &M e €20 30 dados, respectivamente, pelas Eqs. (5.9) e (5.10). Os outros termo

podem ser calculados seguindo o procedimento feito na secao [5.2.1} resultando em

M? dn

1V _ v 3

. (r) = /dlnM—p?n Y Ay u, (y|M)u,(y + r| M), (5.28)
M, dn M, dn

() = In My — ——— / In My—2 —"_

i (¥) /d w b g, ) M,

X

/ Py | M) / By 1 (s + T Ma)ew(ys — yolMi, Ma), (5.29)

M, dn M, dn
HV 1 h 2 v
— [dmm 2t dln My =2

o (T) / . 1ﬁmdlnM1/ e dn M,

/ Py un(y, | M) / By 10 (¥ + T Ma)en vy — yol M, M) . (5.30)

X

Aqui &,, e &, s@o a funcao de correlagao void-void e halo-void, com dn,,/dIn M sendo a
abundancia dos voids (como descrito no capitulo anterior). Os novos termos nas expressoes

acima levam em conta as contribuicao para a funcao de dois pontos vindas de: dois pontos

2V

~rn); € um ponto em um voids e

no mesmo void (€L ); dois pontos em diferentes voids (

HVy

outro em um halo (&

No espaco de Fourier, o espectro de poténcias da matéria fica
P (k) = Py (k) + P, (k) + P (k) + Pr (k) + 2P (k) (5.31)

onde P e P2 50 dados pelas Egs. (5.12)) e (5.13)). Para os outros termos, e assumindo

m

novamente simetria esférica nos perfis internos dos halos e voids, nés temos

M? dn
PV (k) = [ dln M— —"|u,(k|M)|? .32
k) = [ b e (AD. (532
M, dn My dn
p¥ = In M — — vM/lM Yy (k| M) Py (k| M- .
2 = [ dndnst ot (0 [ dln byt (KM Py (M, MB3)
My dny, My dn,
pHYV = In M;— M In My—=2 o (k| M) Pry (K| M- 4
A0 = [ S (1) [ din My (M) P (KM M3

onde P,, e Py, sao as transformadas de Fourier de &,, e &, respectivamente.

Note que, como agora a matéria do universo é distribuida entre halos e wvoids, nés

devemos ter que

P = P+ P (5.35)
onde p,, é a densidade de matéria total no universo e pl', e p?, sdo as contribuicoes dessa
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densidade vindas de halos e voids

d

o= /dlnMMﬁ, (5.36)
dn,

o= /dlnMMdh:lM. (5.37)

No6s também precisamos garantir que a matéria nao seja enviesada com relacao a ela

mesma, assim como fazemos no caso do HM, portanto temos que
bhobl =1, (5.38)

onde b e b’ sdao o bias média da matéria em halos e o bias médio em woids, calculados

através de

- M dnh

— dln M — bE(M .
o= [ dmar Sk, (5.39)
_ M dn

— dln M — —= b (M) . 4
no= [amar st (5.40)

Usando esses vinculos integrais em largas escalas, onde os perfis vao para a unidade e
onde podemos desprezar os termos de um halo e um void, o espectro de poténcias é igual
ao espectro linear da matéria Eq. . Note que esse vinculos sao uma generalizacao
dos vinculos presentes no HM. Como mostrado na segao [5.3.4] esses vinculos sao muito
mais facilmente satisfeitos (ndo é necesséario irmos para massas tao pequenas) do que os

mesmos no HM.

Correlagoes Cruzadas

Em analogia com a Eq. (5.31]), a fungao de correlagao halo-matéria e void-matéria sao

dadas por
Eum(r, M) = plh [(Pa(XIM)p(x + 1)) — ]
= G (| M) + (x| M) + €1V (x| M) (5.41)
bom(r, M) = ﬁlﬁ@ (o (XIM)p(x + 1)) — ]
= €V (e M) + €2 (e M) + €7V (2| M) (5.42)
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onde £ e &2 s3o dados pelas Eqgs. (5.17) e (5.18). Os outros termos sao dados por

M, d
Y (M) = / din ap, M1 _dne

3y u, M) ép (y| My, M 4
o dlIlMl yu (y_'_r‘ 1)£h (y’ 1, )7 (5 3)

M, dn
om (X|M) = / dlanﬁ—l dln]’(% &Py un(y +v|My)&n(y| My, M), (5.44)
o (r| M
Eom (T M) = %, (5.45)
M, dn
e = [amdn 2t oS [ Byl 4G vIM, M) (5.06)

Novamente, usando os vinculos das integrais sobre o bias linear e as fungoes de massa
e assumindo perfis internos esféricos, ndés recuperamos as predicoes da teoria linear:
2H(p| M) = bE(M)EE (r) e Y (rIM) = bE(M)EL (r). Aqui, uma vez mais, é cru-
cial incluirmos os termos de exclusao para matarmos os termos de dois voids, dois halos

e void-halo dentro dos voids e halos (veja a segao m para uma discussao maior e uma

forma para esse termo de exclusdo).

Perceba que, &u (r|M) € £y (r|M) podem ser interpretados como os perfis observados
dos halos e voids. O primeiro termo na Eq. (5.41)) modela a parte interna do perfil (por
exemplo através do perfil NFW, para os halos), enquanto os outros termos melhoram a

predicao do perfil para as regioes mais externas dos halos e voids.

No espago de Fourier, os espectros halo-matéria e void-matéria irao também ganhar

contribuigoes adicionais. Por exemplo, Eq. (5.19)) se torna
Pr (kM) = Py (KIM) + Py (K| M) + B (kM) (5.47)
e para os voids

Py (k| M) = Py (K|M) + Py (KIM) + Py (k| M), (5.48)
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com

M, dn,
PRV(KIM) = /dlnM1 pmldlan Uy (K| My) Py (k| My, M), (5.49)
M, d
PHV(E|M) = /dlnM1 L (K| M) Py (E| My, M) (5.50)
dlan
M
P (K|M) = —u,(k|M), (5.51)
M, dn
PY (kM) = In My — ———u, (k| M k| M . 52
) = [ dndn S (MR (R M) (552)

5.2.3 O Modelo de Halos, Voids e Poeira

Nessa secao iremos considerar uma variagao do HVM onde, em adicao aos halos e voids
como estruturas fundamentais no universo, também existira parte da matéria que nao se
encontrara em nenhuma estrutura e que ira seguir o regime linear. Nés iremos nos referir

a essa matéria como sendo ”poeira”e modificaremos a Eq. ((5.25)

halos voids

Z pon(x — x| M;) + Z pu(x — x| M;) + pa(x), (5.53)

onde py(x), a densidade de poeira, é a matéria residual que segue a teoria linear e nao

estd em nenhuma estrutura (halos ou voids).

Correlacao Matéria-Matéria

Nesse caso, a fungao de correlagao matéria-matéria sera dada por

Em() = piz[<p<x>p<x+r>>—pm

m

= Mg 20 Vo 2V oV 9gHD 4 ogVD 4 2D (5 54)

onde os novos termos envolvendo a poeira serao dados por

ow = [amars e [y 0. 659
VD gy / dln]\/[p% d‘f”}’w &y 1 (y| M)y + 1| M) (5.56)
E(r) = Eulr). (5.57)
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Os termos novos acima quantificam as contribuigdes para a func¢ao de correlagao da

HD)
)

matéria vindo dos seguintes pares de pontos: um em um halo e outro na poeira (£,

VD

mm 2D ).

) e dois pontos que estao na poeira (£,

um dentro de um void e outro na poeira (

Como a poeira é considerada como nao possuindo estrutura, nés temos que &2 (r) = 0.
Como mencionado acima, nds consideramos a matéria em poeira como sendo dis-

tribuida no universo seguindo a teoria linear, como resultado, as funcoes de correlagao

incluindo esse tipo de matéria serao dadas por

a(x|M) = bLOE(M)EL, (%), (5.58)
Ea(XIM) = BLOE(M)EL, (%), (5.59)
a(x|M) = (02)° €L, (x), (5.60)

onde be ¢ o bias médio da matéria em poeira, definido como
b=1-0" —b”, (5.61)

Para garantir que a matéria total nao é enviesada com relagao a ela mesma

A densidade total de matéria serd agora dada por

P = Py Py + P » (5.62)

de tal forma que essa expressao naturalmente define a densidade de matéria em poeira

P

O espectro de poténcias no HVDM ¢é dado por

Pom (k) = P (k) + Pr (k) + Py (k) + Py (k)

+ 2PHV(E) 4 2PHD (k) 1 2PV D (k) + PP (k) (5.63)

onde os novos termos que contéem poeira sao dados por

_ M dn

pHD — d/lM h M)bE (M) PL 64
_ M dn

pvD :d/lM Yy (K| M)OE (M) PE .
_ 2

PERR) = (b8) Pk (5.66)

162



5.3. INGREDIENTES

Correlacoes Cruzadas

O HVDM adiciona um extra termo a predicao do HVM para as correlagoes halo-matéria

e void-matéria das Eqs. (5.47) e (5.48)). Essas novas contribuigdes sao:

Py (KIM) = b7, b (M) Py, (K) (5.67)
Py (k[ M) = by, by (M) Py, () (5.68)

Para as correlagoes cruzadas, as corregoes das Eqgs. (5.41)) e (5.42)) sdo

) (x| M) = b b (M), (7) (5.69)
(x| M) = b bl (M)EL, (). (5.70)

5.3 Ingredientes

Nesta segao discutimos os ingredientes necessérios para se calcular o HV(D)M. Esses
ingredientes sao: a fungao de massa dos halos e voids, seus perfis de densidade internos
e seus biases lineares. O objetivo aqui é mostrar cada ingrediente, chamar atencao para
aspectos importantes deles dentro do HV(D)M e comparé-los com uma simulagoes de N-
corpos. Em particular, construiremos um modelo para a abundancia e para o bias linear
que naturalmente normaliza a soma da contribuicao dos halos e dos wvoids nos vinculos
integrais da secao anterior Eq. , como iremos descrever na segao .

Para calibrar os ingredientes que vamos apresentar/calcular nesta segao, nds usamos
uma simulacao de N-corpos rodada com o cddigo RAMSES [211] em uma caixa de 512 Mpc/h
e com 5122 particulas usando a mesma cosmologia das simulagoes Multidark [274], ou seja
(s Qp, QL 03, ns, Hy) = (0.307, 0.048, 0.693, 0.829, 0.96, 67.8).

Para detectar halos e voids nés utilizamos um procedimento muito similar ao utilizado
para construir os catalogos de wvoids no capitulo anterior. A principal diferenca aqui é
que o centro dos wvoids estara nos vértices das células de Voronoi e nao na particula de
menor densidade. Para o caso dos halos, o centro estara na particula de maior densidade.
Para construir a triangulagao de Delaunay, nés utilizamos a livraria CGAL, em C++, e

desenvolvemos todo o resto do cédigo. Essa livraria é mais rapida e faz um uso de memoria
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| Bin | M), [Mo/h] | Np [ r, [Mpc/h]| N, |

0 | 5.25 x 10" | 56414 3.32 15657
1 | 1.23 x 10 | 31453 4.03 11796
2 [ 2.88 x 10'3 [ 15913 4.91 6693
3 [ 6.74 x 10" | 6574 5.99 3028
4 | 1.57 x 10 | 2229 7.29 1109
5 | 3.70 x 10 | 557 8.93 362
6 | 8.07x 10" | 88 10.89 80
7 [ 1.78 x 10 4 13.07 17

Tabela 5.1: Bins de halos e voids considerados nesse capitulo. Para cada bin nds mostra-
mos a massa ou raio médio e o nimero de objetos.

mais eficiente do que o codigo Z0OBOV, utilizado no tultimo capitulo. Nos também definimos
os halos esféricos como regioes desconexas com uma sobredensidade média de 360 e os
voids como regioes desconexas com sobredensidade média de 0.2. Note que os halos e
voids também sao regides desconexas (nao hé halos dentro de woids ou wvoids dentro de
halos) de forma a nao se contar a mesma particula de matéria escura em duas estruturas

diferentes. A divisao usada para binar halos e voids é apresentada na tabela [5.1]

5.3.1 Perfis

Aqui descrevemos os perfis de densidade internos utilizados para descrever a distribuicao
de matéria dentro dos halos e voids. Para halos utilizamos o perfil de Navarro—Frenk—
White (NFW) [114] e para os voids propusemos um novo perfil que descreve melhor nossos

voids em comparacao com perfis normalmente utilizados na literatura [15].

Halos

Para halos, o perfil de densidade mais usado, e o que usamos aqui, ¢ o perfil de Navarro—

Frenk-White (NFW) [114]

_ Ps
e M) = By ran @+ QD) Jrac

(5.71)

onde ps é a densidade caracteristica dos halos (uma normalizagao), ¢ é o parametro de
concentragao [275] e ry;; é o raio do halo definido como sendo o raio cuja esfera interna
possui sobredensidade média A, = 360 (valor préximo a densidade de Virial para essa

cosmologia A, =~ 334).
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A transformada de Fouier, truncada no raio do halo, desse perfil é dada por

™ir Arr? sin kr

0 M kr

Veja também [276] para uma expressao analitica.

No6s comparamos o perfil NFW com os perfis medidos em nossa simulacao no painel
esquerdo da figura 5.2l Vemos que o perfil NFW concorda com o medido até cerca de
duas vezes o raio do halo. Como vamos utilizar esse perfil para descrever apenas a parte
interna do halo, ele é suficiente para ser utilizado no HV(D)M. Esse perfil sub-prediz a
densidade nas regioes mais externas do halo pois ele nao leva em conta a matéria que
estd em outras estruturas. Como veremos na secao [5.4.2] as correcoes introduzidas pelo
HV(D)M sao capazes de descrever esse perfil até regides mais externas do halo pois leva

em conta a matéria de estruturas vizinhas.

Voids

Para voids, o perfil mais utilizado é o de Hamaus—Sutter—Wandelt (HSW) [15]

pv(r) . 1- (T/TS)Q
PR gy

(5.73)

onde 74 é o raio onde p, = P, T, € 0 raio efetivo da void e («, 8, 0.) sdo parametros lives.
Note que 6. é o contraste de densidade central do void e ndo o parametro de colapso dos
halos que computamos anteriormente.

Como os voids identificados por nds possuem um centro vazio, nés tivemos que pro-
por uma nova expressao para os perfis de densidade. Essa expressao possui apenas um

parametro livre que funciona como uma (de)concentragao e é dada por

%‘1) -1 {1 + tanh (y(—y))} , (5.74)

onde y = In(r/r,) e yo = In(ro/r,). O raio ry é fixado impondo que a integral do perfil
até r, seja A, = 0.2, de tal forma que esse parametro 7¢(s) (em unidades de Mpc/h) pode
ser descrito como um polindémio de segunda ordem: ry(s) = 0.37s? + 0.25s + 0.89, onde s
¢ o unico parametro livre no perfil. O parametro s é similar a concentracao, no caso dos

halos, uma vez que ele diz o quao rapido a densidade de wvoids cresce a medida que nos
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Halo Profile Void Profile

$  Simulation =1 v

10°1 M, =5.3 x 10%2 Simulation

10°1 M, =1.2x 1013 — HSW

10°1 M, =2.9 x 1013 —.- Tanh

101 M, =6.7 x 1013

10°1 /M, =1.6 x 10

10°1 M, =3.7 x 10

1'Mp,=8.1x10%

1'Mp=1.8%10%

1071 10° 101!
RIR,

Figura 5.2: (Esquerda:) o perfil de densidade medido dos halos (em pontos azuis) comparado
com a predigado de NFW (em preto). (Direita:) o perfil de densidade medido dos voids (em
pontos azuis) comparado ao perfil de HSW [15] (em preto) e o perfil proposto por nés (em
linhas tracejadas vermelhas). As massas dos halos sdo dadas em unidades de M /h e o raio dos
voids em unidades de Mpc/h.
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distanciamos do centro. Para a simulacao e algoritmo que usamos para detectar voids,
nos verificamos que esse valor varia muito pouco com o tamanho dos voids e que fixando
s = 0.75 temos uma boa descricao para todos eles.

De maneira similar ao que foi feito para halos, temos que a transformada de Fourier

do perfil truncado é dada por

™ Amr? sin kr

u, (k| M) = N 7/)”(7”|M)dr. (5.75)

No painel direito da figura [5.2] comparamos os perfis de densidade dos dois modelos
acima com o perfil medido nas simulagoes. Nés fitamos os parametros do perfil HSW
para os nossos voids. Como ¢é possivel ver, a predi¢ao proposta por nés dd uma melhor
descricao dos woids da simulagao e, por conta disso, utilizaremos a expressao nos
célculos do HV(D)M.

Entretanto, é importante apontar que o perfil proposto por nés funciona melhor para
os voids encontrados com o nosso método, que sao totalmente vazios no centro e nao
possuem uma parede na regiao externa, diferentemente dos wvoids encontrados em [15].
A dependéncia das propriedades dos voids (como o perfil de densidade) com a escolha
particular do detector de voids é um assunto muito importante e que foi pouco discutido
na literatura. Entender essa dependéncia é fundamental para relacionarmos predigoes

com observacgoes e é algo que iremos investigar no futuro.

5.3.2 Funcoes de Massa

Nessa secao, descreveremos a fungao de massa utilizada para halos e voids. Aqui mos-
traremos apenas a expressao funcional final para as funcoes de massa, a derivacao de sua

expressao ¢ analoga a feita no capitulo anterior e também estd presente no apéndice A

de [29].

Halos

Como ja vimos antes, a funcao de massa é normalmente parametrizada da seguinte forma

P dIno?
M dlnM "’

dnh
dln M

— fulo) (5.76)
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onde f (o) é a fungao de multiplicidade que determina o modelo em particular que estamos

usando.

Para as comparacoes dessa secao, iremos utilizar as seguintes formas funcionais para

a funcao de massa dos halos:

1S8(5) = ( )% xp (—262/20%) (5.77)

frmker(5) = { } exp (—c/o?) (5.78)
B20?
2LDB Buo Brde
o) = 2(1+ Dp)ex
(o) ( ) p{ 2(1+ Dy) 1+DJ
e 21+ D

X Z TUZ sin (%) exp [_%UZ] ‘ (5.79)
Aqui, fI°B é a funcdo de massa de Press—Schechter [21], onde o superescrito 1SB
significa que estamos usando uma barreira estdtica. Da mesma maneira, f;I'™k ¢ a fungao
de massa de Tinker onde (A, a,b,c) sio parametros livres [11]. Finalmente, ffLPB é a

previsao de Excursion Set Theory para duas barreiras lineares e difusas (2LDB), como

derivado no tltimo capitulo, e (8, Dy,) sdo os parametros livres desse modelo [27].

Um subcaso importante do modelo 2LDB ocorre quando 5, = Dy = 0. Esse caso

descreve duas barreira estaticas (25B) [104/102]
2B (o) = f*P% (0,8, = 0,D), = 0). (5.80)

Para esse caso, os passeios aleatdrios vao sempre cruzar uma das duas barreiras, de forma

que o vinculo integral da equacao ([5.35) é naturalmente satisfeito (veja mais sobre isso

na secao e no apéndice A de [29]).

e filimker i4 sao normalizados para a unidade, entre-

Como sabemos, os modelos f5B
tanto, o modelo fZ*PB nao é. Isto ocorre pois este tltimo modelo ji leva em conta a
presenca dos voids. Para obtermos a normalizacao correta precisamos entao considerar

nao apenas os halo mas também os voids no modelo.

No painel esquerdo da figura estd mostrada a abundancia prevista pelos modelos
acima, juntamente com a abundancia medida nas simulagoes. Nés vemos que o modelo
de Tinker e 2LDV estao em boa concordancia com as simulagoes com um espalhamento

de ~ 10%, enquanto o modelo PS possui um desvio de ~ 40% para todas as massas. Os
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valores ajustados para Dy, e 3, sdo mostrados na tabela5.2] Nao mostramos os resultados
para o modelo 2SB pois ele produz predigoes iguais ao do modelo 1SB nessas massas, ou
seja, o efeito cloud-in-void é negligenciavel para essas massas.

Voids

Nesse capitulo, nés consideramos as seguintes fungoes de multiplicidade para os voids:

2\ 2 4,
f.%5(0) = (;) —exp (=20;/20%) , (5.81)
2 .2 5|
2LDB — 914D _ Buo _ Bolds
FEPRa) = 21+ Dyexp | -5 -
6 2,2 1 D
B ([ ] on

Novamente, f*8 é 0 mesmo que a previsao de PS. Para voids, nés também temos o modelo

2SB como um caso limite do modelo 2LDB:
[P (0) = [2*PP(0,8, = 0,D, = 0). (5.83)

Verificamos que o modelo 2SB apresenta resultados muito similares ao modelo 1SB
para o intervalo de tamanhos de voids considerados aqui. No painel direito da figura [5.3
estd a comparacao entre as abundancias previstas pelos diversos modelos acima com a
abundancia medida das simulagoes. Os melhores ajustes para D, e 3, estao presentes na
tabela [5.2l Vemos, novamente, que o modelo 2LDB descreve melhor a abundéancia dos

voids, especialmente para aqueles menores onde as barras de erro sao menores.

5.3.3 O Bias Linear e o Termo de Exclusao

Além do perfil de densidade e da abundancia, outro ingrediente fundamental para o

HV(D)M séao os espectros de poténcia halo-halo, void-void e halo-void (veja equagoes

Egs. (5.13)), (5.33)) e (5.34)). Para expressar Py, Py, € Py, em termos do espectro matéria-

matéria (linear) e de alguma dependéncia com o tamanho da estrutura, podemos escrever

os campos das estruturas como
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Halo Mass Function
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Figura 5.3: Abundancia dos halos M (left) e voids (right). Os painéis de baixo mostram a
diferenca relativa entre os diferente modelos e a abundancia medida. Nés consideramos trés di-
ferentes modelos: uma barreira estatica (1SB) ou Press—Schechter (linha pontilhada e tracejada
verda), Tinker (linha tracejada) duas barreiras lineares e difusas (2LDB, linha sélida verme-
lha). Tanto para halos como para voids o0 modelo 2LDB apresenta melhor concordancia com as
observacoes.

onde x = halo (h) ou void (v). O mapa na equagao ((5.84)) pode ser calculado, até o
momento de shell-crossing, usando a teoria de perturbagoes [277]. Neste capitulo iremos

considerar apenas o nivel arvore, de forma que

Sz (k, M) = bE(M)5,, (k) , (5.85)

onde b (M) é o bias linear da estrutura x com massa M. De agora em diante abandona-

remos o super-indice L e escrever

Pup (k| My, My) = by(My)by(Ms)PE (K, (5.86)
va(k|M1a MQ) = bv(Ml)bv(MQ)Panm<k) ) (587)
Pro(k|My, My) = by(My)by (M) P, (k) . (5.88)

Além da expansao em nivel arvore para o espectro xy, nés também consideraremos
o termo de exclus@o, implementado em [278] para os halos, e em [279] para os wvoids.
Esse termo suprime a fungao de correlacao para escalas menores que a soma dos raios

das duas estruturas, e serd especialmente relevante para o calculo da funcao de correlacao
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void-matéria na se¢ao [5.4.3. Esse termo de exclusao é crucial para suprimir o termo de
dois voids e a contribuicao halo-void nas partes mais internas do void. Em nivel arvore,

e levando em conta o termo de exclusao, podemos escrever a correlacao ry como
Eay (1| My, Ma) = W (r|Dyy) [by(M1)by(M2)&mm(r) + 1] — 1, (5.89)

onde W(r|D,y) é o termo de exclusdo entre duas estruturas com raios somados D,, =

R, + R,, que deve zerar para r S D e deve ser um para r 2 D.

Portanto, o espectro de poténcias P, ¢ dado por

Poy(KIMy M) = dmb, (M), (My) / €l ()W (r|Day)jo(kr)
0

b odr /0 e [W(rDay) — 1] jo(kr) (5.90)

onde jo(x) é a fungao esférica de Bessel de ordem zero. Escolhas tipicas para W (r|D) sao

a funcao top-hat ou a fungao tangente hiperbdlica (tanh)

o

1 Inr—InD
Wrann(r|D) = 5 [1 + tanh (uﬂ : (5.91)

onde ¢ é uma parametro livre que controla a transigdo entre o regime W (r|D) = 0 e
W(r|D) =1, e foi fixado em & = 0.1 nessa se¢ao.

Em principio, o valor de ¢ pode ser alterado e ajustado aos dados para reproduzir
melhor os resultados. Porém, neste trabalho mantivemos seu valor fixo pois ele nao ira
afetar nossas conclusoes e serd mais simples interpretar nossos resultados. Note que &
possui um papel semelhante ao contraste de densidade escolhido para se definir os halos
e voids: mudar esses parametros significa considerar mais ou menos matéria que esta nas

regioes mais externas das estruturas.

Agora mostraremos quais foram as formas funcionais que escolhemos para os biases
lineares dos halos e voids. N6s propusemos uma nova expressao funcional para esses biases
usando o mesmo formalismo utilizado para se calcular as fungoes de massa (discutido
em [29,1280]). Note que usar o mesmo formalismo para a funcdo de massa e bias linear
é fundamental para mantermos tudo consistente e evitarmos contar matéria duas vezes
(ou nenhuma). Essa é uma complicagao extra introduzida no HVM, e que é eliminada

quando consideramos poeira no HVDM, ja que a poeira cumpre o papel de renormalizar
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os resultados de forma a estarem corretamente normalizados mesmo sem uma construgao

consistente entre as fungoes de massa e bias lineares.

Halos

Para o bias linear dos halos, consideramos as seguintes expressoes (em analogia as abundancias

consideradas):
2
-1
bP(o) = 147 — (5.92)
plinker (o) — 1 AWV—W + B+ OV, (5.93)
nw oL nmde n?m? Dy) 2 nmde. \ nw Bh
>, & sin ( 55 ) exp [—#O’ } [cotan <6—) 5 — 1
biLDB<O—> _ 1 . 6T T 25T T T 1+D}L(U94)

nT Gin (20 _n2n2(1+Dp) o
d>on 5 sm( 5 >exp [ 2O

onde usamos as mesas notagoes utilizadas para as funcoes de massa e o bias de Tinker é

introduzido em [24].

O ajuste dos parametros livres da expressao 2LDB foi realizado utilizando o espectro
halo-matéria, que possui menos ruido, onde usamos apenas os modos em escalas maiores
(k < 0.1 h/Mpc) e tomamos o valor do bias linear como sendo o termo constante de uma

expressao polinomial quadratica.

Note que os parametros (S, D;) do modelo 2LDB deveriam ser os mesmos que o0s
ajustados para a funcao de massa anteriormente, a fim de que o vinculo integral fosse
garantido. Entretanto, como nessa se¢ao queremos apenas checar se os modelos funcionam
de forma independente, fizemos um ajuste separado para a abundancia e para o bias. Os

valores ajustados estao presentes na tabela [5.2

No painel da esquerda da figura [5.4] estao comparados os bias lineares preditos pelas
expressao acima com os bias medidos na simulagao utilizando o espectro de poténcias
halo-halo e halo-matéria. Vemos que todas as teorias concordam com a simulagao melhor
que 10%. Os bias de Tinker e 2KDB sao consistentes com os valores medidos dentro de

lo.
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Parametro | Abundancia | Bias
578 0.38 0.08
Dy, 0.23 0.18
o 0.09 0.92
D, 0.06 0.07

Tabela 5.2: Parametros ajustados do modelo 2LDB. Os parametros para as abundancias
e bias foram ajustados de forma separada, sem considerar nenhum vinculo para a soma
deles (veja equagao ) Para os resultados do HVM apresentados na secao , nos
nao temos nenhum parametro livre uma vez que usamos o modelo 1SB. Para o modelo
HVDM, nés usamos os valores ajustando a abundancia e bias de forma separada.

Voids

Para os voids, nés consideramos as seguintes expressoes para o bias linear:

) 1
1SB _ v
b, (o) = I+ -5 (5.95)
. 5,0‘ n27'r2(1+Dv) 2 nﬂ'l(svl nmw IB'U
>, 5 sin (L? )exp [—72 o } [Cotan (T) 5y~ T4D }
b?}LDB<O') - n §2, T 267 T T +Dy (5.96)

nw i [ n7|dy| _ n?n2(14Dy) o
Don 52 sm( 5 )exp[ BT S o

onde usamos as mesmas notacoes de antes e ajustamos os parametros livres do modelo
2LDB utilizando apenas os dados dos bias medidos.

A comparagao entre os modelos acima e as medias, utilizando o espectro void-void
e void-matéria, estdo no painel da direita da figura [5.4] Vemos que o modelo 1SB nao
concorda bem com a simulacao, enquanto o modelo 2LDB melhore significativamente a
concordancia com os dados e é consistente com as medidas dentro de 1o. Note que o shot-
noise de Poisson é maior para os voids pois eles apresentam uma densidade numérica muito
menor, e que esse erro de Poisson é propagado como um erro maior nos bias medidos.

Note que ndés mostramos na figura 5.4 apenas o modulo dos bias medidos, para o caso
void-matéria, isso ocorre pois esse bias é negativo para todos os wvoids considerados aqui.

Essa caracteristica de nossos voids é diferente dos woids nao esféricos encontrados
em [279], mas é consistente com a falta de uma parede na parte externa dos voids (veja
figura . A presenca dessa parede na parte externa dos voids é determinada pelo sinal
do bias linear, quando esse sinal é negativo nao vemos nenhuma parede.

E importante notarmos que os diferentes valores encontrados para os parametros
quando usamos a abundancia ou o bias representam uma inconsistéencia do modelo.

Isso acontece por conta das barreira simplificadas escolhidas nesse trabalho (discutido
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Void Linear Bias
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Figura 5.4: Bias linear dos halo (left) e dos voids (right). Os bias foram calculados nas simulagoes
usando o auto espectro (halo-halo, void-void, circle) ou o espectro cruzado (halo-matter or void-
matter), e comparado com as mesmas teorias da figura Os painéis de baixo mostram a
diferenca relativa de cada linha com as medigoes utilizando os espectros cruzados, que possuem
um erro menor. Novamente, o modelo 2LDB apresenta o melhor resultado.

no apéndice A de [29]) que, apesar dos bons resultados para a abundancia e bias, sao
uma simplificagdo com relacao a barreira completa que descreveria o colapso (expansao)
nao esférica dos halos (voids). Essa inconsisténcia nao é importante para os resultados
apresentados na secao pois, para o caso do HVM nés utilizamos o modelo 1SB, que
nao possui nenhum parametro livre, e para o caso do HVDM os termos extra de poeira
conseguem renormalizar qualquer problema que aparecam nos vinculos integrais em largas
escalas.

Além disso, na secao [5.4.3] mostraremos que os valores apresentados na tabela
sao consistentes com os valores necessarios para descrever os perfis dos voids medidos nas

simulagoes. A relacao entre o bias linear e o perfil dos voids é clara quando olhamos a

equacao (|5.103)).

5.3.4 Resolvendo o Problema da Convergéncia

Agora iremos demonstrar a consisténcia de se usar duas barreira para os ingredientes do
HVM. Veremos que usando halos e voids a convergéncia dos vinculos integrais (5.39) e
(5.40) é bastante acelerada, mostrando que o HVM é um modelo efetivo melhor para

descrever a distribuicao de matéria no universo.
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Considerando a integral no termo de dois halos da equacao [5.14f no HM, um vinculo
importante é que as seguintes integrais sobre a funcao de massa e bias linear sejam nor-

malizadas a unidade

I=  [FdnMIdn =1, (5.97)
I"= [¢7din ML odneb(M) = 1. (5.98)

Se isso for verdade, o HM ira recuperar corretamente a teoria linear nas largas escalas.
Para forcarmos esses vinculos no HM, normalmente precisamos normalizar essa integrais
”a mao”ou calcular-las até massa muito pequenas onde nao sabemos se as expressoes para
a funcdo de massa e o bias linear continuam funcionandd?

Vamos considerar como as integrais acima dependem de seus limites inferiores defi-

nindo as fungoes

> M dn
I(Myg,) = dln M ——— | .
> M dn
I°(Myg,) = dln M— b(M) . 5.100
() = [ dmar ) (5.100)

Na figura , mostramos I and I° respectivamente nos painéis da esquerda e direita.
Consideramos trés modelos descritos anteriormente: 1SB, Tinker e 25SB. Como discutido
acima, estes trés modelos naturalmente satisfazem os vinculos. Podemos ver, em ambos
painéis, que as integrais para 1SB e Tinker nao convergem, mesmo indo para massas
menores que 10* M /h. Por outro lado, as integrais ja convergiram no modelo 2SB para
halos com massa 10° M, /h, quando ambos halos e voids sdo considerados.

A convergéncia mais rapida das integrais é uma propriedade chave do HVM, tornando
clara uma das principais propriedades do modelo: ele conta a massa dos halos menores
(< 10 My /h) como sendo pertencente a voids maiores que ja estao bem resolvidos nas
simulagoes. Dessa forma, o HVM é um modelo efetivo melhor, uma vez que incorpora o
efeito de pequenas escalas (halo pequenos) nos voids, que sdo bem descritos pelas grandes
escalas dentro de nossa simulacao.

Note que no apéndice A de [249] é apresentada outra ideia para resolver o problema

da convergéncia dessas integrais. Nessa proposta, um valor diferente de zero é escolhido

4Note que néo hé problemas para massas mais altas pois a abundéancia é suprimida exponencialmente
nesse limite.
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Figura 5.5: Testes de convergéncia das integrais. (Esquerda):N6s mostramos o resultado
para as integral da equagao [5.99)) para os trés diferentes modelos. (Direita): N6s mostra-
mos resultados para a integral da equacao |5.100) que apresenta convergéncia similar.

como limite inferior da integral e contra-termos sao adicionados a abundancia, bias e ao
termo estocastico de forma a conservar a massa total. Com nosso modelo, é possivel
fazer algo similar caso consideremos apenas halos e poeira (HDM). Nesse caso a massa
dos halo menores que nossa escolha sera considerada como parte da poeira, e o espectro
serd corretamente normalizado em grandes escalas. O HDM seria equivalente ao HM uma
vez que o termo de dois halos é degenerado com o espectro linear da matéria em grandes
escalas. A diferenca nesse caso seria somente a interpretacao fisica que teria destes termos

extras.

5.4 A Funcao de Dois Pontos

Agora que ja temos todos os ingredientes necessarios para as predi¢oes do HV(D)M, iremos
proceder para as comparagoes com as medidas realizadas em nossa simulacao. Na se¢ao
5.4.1| iremos comparar as predigcoes, para o espectro matéria-matéria, dos trés modelos
apresentados aqui (HM, HVM e HVDM) com as medidas. Entao, iremos olhar para as

corregoes no espectro cruzado introduzidas pelo HV(D)M, tanto para os halos (na segao

5.4.2)) quanto para os voids (na segao [5.4.3)).

Antes de continuarmos, vamos relembrar do que precisamos para os ingredientes do
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HV(D)ME Para a consisténcia do HVM, nds precisamos satisfazer o vinculo integral
da equacao [5.38. Entre todos os modelos apresentados na secao [5.3] para o HVM nés
escolhemos usar o 2LDB com ), = D), = 8, = D, = 0, modelo que também chamamos de
2SB. Esse modelo é particularmente interessante pois ele garante naturalmente os vinculos
integrais em largas escalas (veja a figura e a nota de rodapé préxima)ﬂ

A fracao de matéria dentro de halos e voids, assumindo o modelo 2SB para abundancia

e bias, sera

~v —~h,
Pm _ 038, Im—062. (5.101)

Pm Pm

Para o HVDM, nés podemos relaxar os vinculos pois permitimos nesse modelos que
bl # 0. Nesse caso, para obtermos os melhores resultados possiveis para a abundancia
e bias, nés ajustamos os parametros livres (S, Dy, 8, D,) separadamente. Os melhores
valores obtidos para cada parametro sdo apresentados na tabela[5.2l No que seque, nés
iremos sempre utilizar os melhores valores obtidos ajustando a abundancia na abundancia
e os melhores obtidos usando o bias no bias. Esse espago de oito parametros poderia, em
principio, se reduzido para quatro se fizéssemos o ajuste da abundancia e bias ao mesmo
tempo, porém isso piora muito os resultados para o bias linear dos voids pois o mesmo é
completamente sub-dominante quando comparado a funcao de massa.

Dentro do modelo 2LDB, obtivemos as seguintes fracoes de matéria dentro de halos,

voids e poeira

v _h ~d
Pm — 029,  Pm—031, PIm_o4. (5.102)
Pm Pm Pm

Em principio, poderiamos escolher modelos diferentes para usar no HV(D)M de forma
a melhorar as previsoes para a funcao de dois pontos. Por exemplo, usando a funcao
de massa [23] e bias linear [22] de Sheth & Tormen os resultados para a func¢ao de cor-
relacao matéria-matéria sao melhores do que com as escolhas feitas acima. De fato, o
HM ¢ sensivel nao somente a escolha de ingredientes utilizados mas também a escolha do
contraste de densidade utilizado para se definir os halos. Por exemplo, usando a funcgao
de massa [11] e bias linear [24] de Tinker com A = 200 também melhora significativa-

mente a predicao da fungao matéria-matéria se comparado com a escolha que fizemos

5K importante enfatizar, novamente, que o grande sucesso do HM veem do fato de que ele faz predigoes
para diversos observaveis sem a necessidade de se ajustar parametros lives para cada um desses ob-
servaveis, tudo e calculado de forma auto consistente apenas sabendo-se os ingredientes necessérios des-
critos na segao anterior.

SEm principios, nés também poderiamos explorar o espago de parametros (3, D) impondo o vinculo
integral da equacao @ porém isso nao melhorou significativamente nossos resultados.
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aqui. Porém, nosso objetivo nesse trabalho nao foi encontrar o conjunto de ingredientes e
parametros que produzam os melhores resultados para um observavel especifico, em vez
disso, nés queremos criar um novo formalismo que seja auto consistente e que melhores
as predicao do HM quando comparado com o mesmo conjunto de escolhas. Por conta
disso escolhemos os modelos descritos acima bem como o raio de virial para se truncar o
halo. Nossos modelos também permitem escolhas diferentes de ingredientes e parametros

de forma a melhorar as predi¢oes para um parametro especifico.

5.4.1 Espectro de Poténcias Matéria-Matéria

Para o espectro de poténcias matéria-matéria, as correcoes do HVM e HVDM sao descri-
tas, respectivamente, pelas equacao e . Cada um dos termos do HVM (HVDM)
sao mostrados no painel da esquerda (direita) da figurar [5.6]

Para o HVM, os termos originais presentes no HM sao dominantes em todas as escalas,
como esperado um vez que o bias médio da matéria em voids é de 0.15 (veja a figura .
Isso faz a contribuicao vinda dos halos quase seis vezes maior nas grandes escalas. A
principal corre¢io adicionada ao HM veem do termo PHY  que contribui com O(10%).

Note que PHV = P2H o P2V hossuem uma forma muito similar nas escalas muito
grandes, esta é a razao pela qual ambos o HM e o HVM concordam nessas escalas apesar
de ambos terem um fisica diferente e o HM ter que ser renormalizado. Em pequenas
escalas os trés termos comegam a diferir, como visto no painel da esquerda da figura [5.6]
de forma que sua soma serd diferente do observado no HM.

Para o HVDM, os termo de poeira sao de ordem dominante, uma vez que correspondem

a 65% do bias total da matéria. P2H =~ p2v = pHV p2Db - pHD o PVD o506 similares em
grandes escalas mas diferem para k > 0.1h/Mpc.

Na figura nos também comparamos os diferentes modelos com o ajuste numérico
vindo diretamente de simula¢ao HaloFit [6]. No painel da esquerda, vimos que a transi¢ao
entre o termo de um e dois halos é levemente melhorada quando consideramos o HVM (o
maximo erro nessa transigao vai de 21.5% para 20.1%). Para o HVDM, o melhoramento
é ainda maio (indo de 28.3% para 21.8%). Em ambos os casos, os termos extras incluidos
por nossos modelos nao mudam o comportamento do espectro em escalas pequenas e

grandes. Em todas as escalas, o erro do HM é muito dependente da escolha particular de

ingredientes, e nossos resultados estao de acordo com outras da literatura |109]. Note que
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Figura 5.6: Todos os termos que contribuem para Py, (k) no HVM (esquerda) e no HVDM
(direita). A soma de todos os temos é mostrado pela linha sélida preta. Termos que contribuem
mais em grandes escalas sao mostrados por linhas tracejadas e os termos que contribuem mais
em pequenas escalas por linhas pontilhadas.

mesmo a predicao do HM muda do painel da esquerda para o da direita, isso ocorre pelos
diferentes modelos utilizados para a funcao de massa e bias linear. Como os ingredientes

do HVDM sao livres, o seu resultado é melhor nas pequenas escalas.

Temos que enfatizar que os resultados apresentados aqui podem ser muito melhorados
se considerar diferentes ingredientes (por exemplo usando a fun¢ao de massa e bias linear
de Sheth & Tormen) ou usando diferentes valores para as sobredensidades dos halos e
voids (por exemplo usando A, = 200 para os halos). Quando tomamos outras escolhas
que nao sao totalmente consistentes teoricamente, nés conseguimos alcancar uma precisao
de 11% para o HM e de 5% para o HVDM, mostrando que o melhoramento de ~ 6%
continua mesmo para essa diferente escolha. Porém, como dito antes, o objetivo aqui nao
¢ encontrar a melhor escolha de ingredientes para o espectro de poténcias, e sim compara

o HV(D)M com o HM para escolhas consistentes.

Note também que a leve sobre predicao no espectro da matéria em grandes escalas
(k < 0.2) no HM a no HV(D)M ocorrem por conta do termo de um halo que se torna
um termo tipo de shot-noise para grandes escalas. Esse termo pode ser suprimido se
considerarmos o formalismo desenvolvido em [249] e, portanto, nao é um problema para

nenhum dos modelos.
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Figura 5.7: Espectro de poténcias matéria-matéria para o HVM (esquerda) e o HVDM (direita).
Os painéis inferiores mostram a diferenca relativa de cada modelos com o HaloFit. Note que o
HVM melhora em ~ 1% a predi¢ao. J4 considerando-se a poeira, a melhora é maior do que 6%.
Ambos para as pequnas e grandes escalas, o HV(D)M concorda com HM. Perceba que mesmo
0 HM varia bastante quando consideramos diferentes modelos para seus ingredientes.

5.4.2 O Espectro Halo-Matéria e o Perfil Observado dos Halos

Como mencionado na secao [5.2, uma das principais caracteristicas do HM é ele também
ser capaz de fazer predigoes para a fungao de correlacao halo-matéria, muito utilizada
para descrever o perfil observado dos halos, ou seja, o perfil que vai além do raio do halo
que e possui correcoes da matéria que se encontra em outros halos. A correcao do HVM
para o espectro halo-matéria é dada pela equacao e o termo extra envolvendo poeira,
do HVDM, pela equagao [5.67,

No painel esquerdo da figura [5.8| ¢ mostrada a diferenca no espectro de poténcias
halo-matéria, entre o HM e o HVM, para dois bins de massa dos halos. As contribuigoes
vindas dos voids e da poeira sao esperadas serem menores do que as contribui¢oes vindas
dos halos. Por exemplo, PV contribui muito pouco para o espectro final, fazendo com
que o HVM reproduza o HM com um melhoramento marginal. Vemos que para halos de
pouca massa, a escala do termo de um halo é menor, de forma que esse termo nao corrige
a predicao linear pela quantidade correta em pequenas escalas. Para os halos de massa
maior, ambos o0 HM e o HVM reproduzem bem os dados simulados. Os resultados para

o HVDM (painéis da direita) sdo muito similares.

A transformada de Fourier de Py, da a funcao de correlacao halo-matéria &,,, que
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Figura 5.8:  Espectro de poténcias halo-matéria para dois bins de massa (em unidades de
Mg/h). Na esquerda, comparamos o HVM (linha roxa tracejada) com o HM (linha verde
tracejada e pontilhada) e o modelo linear (linha sélida vermelha). Note que o HM e o HVM
diferente por menos de 1% para esse observavel. Vemos que ambos os modelos sao melhores
para descrever halos mais massivos. Nos painéis da direita temos o mesmo mas para o HVDM,
como indicado nas legendas.
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Figura 5.9: Fungao de correlagao halo-matéria, que também pode ser interpretado com o perfil
de densidades observado dos halos, para dois bins de massa (em unidades de M /h). Resultados
mostrados para o HVM (esquerda) e para o HVDM (direita). A diferenga entre esses modelos e
o HM (linha verde) é marginal. As corregoes do HM para o perfil NFW sao também presentes
tanto no HVM quanto no HVDM. Nés usamos os mesmos ingredientes do HM no HV(D)M,
como descrito na secao
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também pode ser interpretada como o perfil de densidade total observado do halo, como
mostrado na figura [5.9 O termo de dois halos do HM traz corre¢des importantes ao
perfil interno do halo (NFW, termo de um halo) nas regides externas ao halo (veja o
painel da esquerda da ﬁgura, pois esse termo leva em conta a contribuicao da matéria
presente em outros halos. Aqui nés consideramos o perfil truncado de NF'W para sermos
consistentes com o ingrediente utilizado no calculo do HM. Escolhemos mostrar os perfis
desta forma para deixar explicito que s6 é necessario conhecermos a distribuicao de matéria

na parte mais interna dos halos.

O HVM adiciona corregoes ao perfil dos halos como descrito pela equacao [5.41] en-
quanto o HVDM adiciona as corregoes descritas pela equagao [5.69] Assim como ocorre
para o espectro halo-matéria, as corre¢oes do HV(D)M sao negligencidveis. Como espe-
rado dos resultados para o espectro, vemos que as correcoes adicionadas pelos modelos

sao mais precisas para os halos de massa maior.

Outro ponto interessante que fica claro com a figura[5.9|é que o HM faz uma predicao
incorreta para o raio de splashback dos halosﬂ. Dentro do HM, esse raio é estimado como
sendo perto de ry;, onde medidas de simulacoes apontam esse raio como sendo préximo
de 2r;.. Esse resultado também indica que o raio do virial nao é a melhor escolha para o
raio dos halos no HM. Embora essa escolha de raio seja arbitraria, é provavel que o uso
do raio de splashback, ou um valor menor para A;., melhoraria a transicao entre os termo

de um e dois halos.

5.4.3 O Espectro Void-Matéria e o Perfil Observado dos Void

O espectro de poténcias void-matéria é dado pela equacao [5.48 e o termo extra com
poeira pela equacao No painel esquerdo da figura sao mostrados os espectros
void-matéria para os oito bins de raio, definidos na tabela para o HVM (painéis da
esquerda) e para o HVDM (painéis da direita).

Para o caso do espectro cruzado envolvendo voids, é claro que o HM nao faz nenhuma

predicao por nao possuir essas estruturas. Entretanto, se considerarmos as grandes escalas

onde up(k|M) = u,(k|R) — 1, podemos simplificar o termo de dois wvoids, halo-void e

"Esse raio é usualmente definido como o ponto onde a derivada do perfil muda de comportamento.
Dentro do contexto do HM, esse seria o raio onde ocorre a transi¢ao entre o termo de um e dois halos.
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void-poeira, para escrevermos uma predigao do que iremos chamar de Void Model (VM)
PNt (k|R) = Py (kI R) + by(R) Py (k) (5.103)

onde PV(k|R) é o termo de um wvoid presente no HV(D)M. Esta expressao é similar &
apresentada em [279] e é muito mais simples de ser calculada pois s6 requer conhecimento
do perfil interno dos voids e de seu bias linear.

Na figura [5.10, vemos que os modelos nos pinéis da direita descrevem melhor a si-
mulacao, pois utilizamos uma predicao melhor para o bias linear dos voids, ja que utili-
zamos o HVDM que nao precisa ser normalizado. Vemos que todos os modelos prevéem
uma inversao no espectro cruzado em pequenas escalas, algo que também estéd presente no
espectro medido e vem principalmente do termo de exclusao, que é muito mais relevante
para voids. Vemos que o espectro medido é muito ruidoso nas pequenas escalas, o que
acontece por conta do termo de shot-noise ser maior devido ao menor niimero de objetos,
se comparado com halos.

Na figura [5.11) mostramos o perfil observado de wvoids, incluindo o termo de exclusao
descrito na secao Os painéis da esquerda se referem ao HVM. Vemos que essas
predigoes sao piores, novamente pelo fato de o bias linear dos voids ser pior nesse caso. Ja
para o HVDM, nos painéis da direita, a predi¢ao dos voids de raio menor sao melhoradas
pelo fato de estarmos usando um bias linear dos voids muito melhor, como vemos na figura
5.4l Essa melhora é a mesma que vemos para o espectro de poténcias cruzado. Ambos
modelos (HV(D)M) arrumam o perfil tanh na regiao r > r,, de forma que o perfil
reproduz a transicao correta para a densidade do background em grandes escalas.

Para o perfil dos voids, nao é possivel ver uma diferenga significativa entre o HV(D)M
e o VM, mostrando que a expressio efetiva simplificada da equagao [5.103] re-derivada

neste trabalho, é suficiente para descrever a distribuicao de matéria no entorno dos vouds.
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Figura 5.10:  Espectro de poténcias void-matéria para oito bins de raios (em unidades de
Mpc/h). Nos painéis da esqueda ndés comparamos o HVM com o VM (veja equagao . O
VM é um modelo simplifica efetivo do HVM que propusermos nesse trabalho. Note que, como o
bias linear dos voids é mais restringido nesse caso, l_)fn = 0, os erros para alguns bins sao maiores.
Nos painéis da direita nés comparamos o HVDM com o VM. Note que, como o bias linear dos
voids é melhor agora, a predi¢ao para os perfis dos voids também é muito melhorada.
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Predigoes para o perfil de densidade observado dos wvoids para oito diferentes

bins de raio (em unidades de Mpc/h). O HVM, na esquerda, corrige o perfil tanh, da equagao
(5.74), para reproduzir a densidade de fundo para r > r,. Note que, assim como na figura
o pior perfil linear dos voids piora a predicao para seus perfis de densidade. Na direita, 0 mesmo
é mostrado para o HVDM. Como podemos escolher um bias dos voids melhor no HVDM, esse
modelo também é capaz de reproduzir melhor os perfis de densidade observados.
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Capitulo 6

Raio de Turnaround

Neste capitulo sao apresentados os principais resultados para o estudo do raio de tur-
naround para diferentes teorias gravitacionais, tentando relacionar os resultados tedricos
com dados ja disponiveis. Esse trabalho foi desenvolvido juntamente com o aluno de
doutorado Rafael C. Lopes (IF-USP), o professor Raul Abramo (IF-USP) e o professor
Laerte Sodré Jr. (IAG-USP).

Na primeira secao, apresento uma breve motivagao para a realizacao desse estudo,

bem como uma pequena introducao sobre o que é o raio de turnaround.

Na secao seguinte, descrevo a aproximacao de colapso esférico e mostro quais sao
as principais equacoes que devem ser resolvidas, no contexto de gravitacao modificada.
Também apresento os desafios numéricos envolvidos no calculo dos parametros principais

do modelo.

Na terceira se¢ao, mostro o efeito de diferentes parametros de gravitacao modificada
sobre os valores dos parametros obtidos pelo calculo do colapso esférico, dando principal
énfase aos comportamentos diferentes que aparecem quando o teorema de Birkhoff é
quebrado e quais as consequéncias disso para possiveis observacoes. Essa secao apresenta

os principais resultados dos trabalhos publicados [30431].

Ja na ultima secao, apresento os calculos feitos, bem como os resultados obtidos, no
processo de se relacionar diretamente o raio de turnaround de uma estrutura com a massa
de seu halo central. De posse dessa relacao, é possivel comparar-se diretamente nossas

predicoes com dados observacionais.
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Figura 6.1: Evolucao do raio de uma estrutura esférica em funcao do tempo para tres
valores diferentes da equacao de estado da energia escura. Figura retirada das aulas de
Wayne Hu (astro 321).

6.1 Introducao e Motivacao

Na figura apresentamos um exemplo de como o raio da estrutura esférica evolui com
o raio. Vemos que o raio da estrutura cresce até atingir um raio maximo (o raio de
turnaround) e entao comegara a diminuir até que chegue em zero (momento do colapso).
Como mostrado na figura, o que acreditamos que de fato aconteca, é que a estrutura
nao colapsa até um raio zero, pois dessa forma nao observariamos grandes estrutura no
universo. O que ocorre é que, em algum momento durante seu colapso, ela entra em um
estado de virializagao em que para de colapsar e se estabiliza em um raio constante.

Neste trabalho, estamos interessados em estudar, nao o momento em que a estrutura
colapsa (ou virializa), mas sim o momento em que ela atinge seu raio maximo, conhecido
como momento de turnaround.

O estudo do raio de turnaround possui algumas motivagoes, como:

e Esse raio pode ser diretamente medido das observagoes [17,123] enquanto o momento
do colapso sé é usado na teoria através da extrapolacao linear das condigoes iniciais

para o calculo da fungao de massa e do bias linear (como discutido na segao anterior);

e A densidade média dentro desse raio é muito menor do que a densidade dentro de

um halo [30] o que faz com que os mecanismos de blindagem atuem de forma mais

188



6.1. INTRODUCAO E MOTIVACAO

fraca permitindo que a gravitacao modificada fique mais visivel;

e A informacao sobre esse raio esta contida no campo de velocidades (pois definimos
o momento de turnaround como sendo quando 7 = 0) que também é mais sensivel

a teorias modificadas de gravitacao [281];

e Em principio, o raio de turnaround pode ser medido, e predito, para estruturas de
forma individual, sem fazer stacks, o que permite uma vinculo local no tempo e
espaco dos diferentes parametros das teorias de gravitacao, algo que possibilita um

teste direto do principio da equivaléncia;

e J4 existem algumas observagoes desse raio [17}18}|123}[282] possibilitando uma com-
paracao imediata entre a teoria e observagoes, além de uma grande possibilidade
de mais dados com os futuros levantamentos de galdxias espectroscépicos (como o

DESI [12));

e FExistem alguns trabalhos que sugerem uma violacao desse raio com relacao a pre-

visaod e ACDM [117,/121]

Devido a todos esses aspectos, o estudo tedrico do raio de turnaround vém se tornando
cada vez mais atrativo. Em particular, muito esforco vém sendo feito para se prever
o raio de turnaround méximo de uma estrutura em diferentes modelos de gravitacao
[118-120}|122]. Esse raio é definido como sendo aquele no momento em que # = 0, e
representa o maior raio de turnaround que uma estrutura pode ter. Portanto observar
um raio maior do que o raio maximo predito em ACDM mostraria um problema com o
modelo.

Apesar deste esforco tedrico na predicao do raio de turnaround maximo, pouco vém
sendo feito na tentativa de se prever o raio exato de turnaround em diferentes teorias
gravitacionais. Com isso em mente, o nosso estudo possui duas propostas principais, que

se organizarao em dois diferentes trabalhos publicados:

e (Calcular o raio de turnaround, através do colapso esférico, para diferentes parametros

de uma teoria f(R);

e Achar uma relacao direta entre o raio de turnaround e a massa central de uma

estrutura.

189



CAPITULO 6. RAIO DE TURNAROUND

O segundo ponto se torna interessante, pois os calculos tedricos, utilizando o forma-
lismo de colapso esférico, considera a massa total dentro da casca esférica que estd sendo
estudada. Portanto, considerando somente o colapso esférico, conseguimos encontrar uma
relacao entre o raio de turnaround e a massa dentro desse raio, enquanto a massa usual-
mente medida nas observagoes ¢ a massa do halo central.

No restante do capitulo, apresentarei os detalhes de como foi feita a evolucao das
equacoes do colapso esférico, como foi calculada a relacao entre as duas massas e, por fim,
mostrarei os resultados obtidos.

Este capitulo apresenta resultados mais precisos da descricao do colapso de uma estru-
tura com simetria esférica em uma teoria de gravitacao modificada. Todos os resultados
foram obtidos considerando a teoria f(R) de Hu & Sawicki [1]. Os valores para o acopla-

mento () e a massa do campo escalar (m) sdo dados na equacao (3.38)).

6.2 Efeitos da Gravitacao Modificada no Colapso Esférico

Nesta secao, apresentarei as principais equagoes para o colapso esférico em gravitacao
modificada, os procedimentos utilizados para evolui-las, bem como os resultados para o
contraste de densidade linear para o colapso e o nao linear para o turnaround. Diferen-
temente da secao de colapso esférico apresentada anteriormente, aqui consideramos toda
a dependéncia na escala dos termos de gravitacao modificada, implementada através da
funcao p(k,a) (3.34).

Esta se¢ao contém os principais resultados do trabalho publicado [30].

6.2.1 Equacoes para o Colapso Esférico em MG

Em gravitacao modificada, a equacao nao linear para o colapso esférico sera modifi-
cada de maneira analoga ao que acontece para a equacao de perturbacoes lineares ,
através do fator u(k,a) (3.34). Quando consideramos o efeito de gravitagao modificada
como sendo somente uma alteragao na equagao de Poisson dada pela fungao p(k, a), esta-
mos nos limitando a considerar apenas o efeito da gravitagao modificada em ordem linear,
portanto os mecanismos de blindagem nao serao considerados.

No caso nao-linear, a equacao em gravitacao modificada a ser resolvida sera mais

complicada, pois, como existem termos nao lineares na equacao, as perturbacoes serao
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acopladas para k’s diferentes. De maneira geral, podemos escrever a equacao de evolugao

nao-linear das perturbacoes na forma:

Lo (3 HY\, 468? 14+6_,
5 +(5+ﬁ)5 Al (6.1)

onde a depéndencia com o laplaciano do potencial gravitacional é explicitado.

Note que, para escrever a equacao , nos mantivemos a suposicao feita no colapso
esférico na RG de que v(r) = A(t)r que, em outras palavras, diz que o gradiente da
velocidade sera espacialmente constante, de forma que o formato do perfil de densidade
nao ird mudar com o tempo. Essa suposicao nao é verdade para um perfil nao top-hat,
como mostrado na figura[6.2 e nao é verdade em geral em gravitacao modificada. Como
mostrado na figura [6.3], um perfil de densidade top-hat também terd sua forma alterada

com o tempo por conta da quebra do teorema de Birkhoff.

Apesar disso, como estamos interessados, principalmente, no instante do turnaround,
o perfil sera pouco alterado até 14, tornando essa suposicao, aproximadamente, verda-
deira. Além disso, como vamos considerar somente a casca mais central nos calculos essa
suposicao sera mais forte, pois a parte central do perfil é a que muda mais lentamente,

como podemos ver na figura [6.2]

Utilizando a forma linearizada da equacao de Poisson em gravitacao modificada, po-

demos escrever o potencial gravitacional na forma:
B(F,a) = —4nGap,, / e R L+ ek a)(Roa). (6.2)

Portanto, a equacao nao linear para a evolucao das perturbagoes do campo de matéria
sera:
sin(kr)

kr
(6.3)

3B\, 407 3(1+9)
a FE 3(

" hd - — -5 * 2
6"+ ( + 170) " 2B Qo a /0 dk k*[1 4 €(k, a)](k, a)

onde a equacao linear a ser resolvida para se obter d. é a mesma usada para o célculo do

espectro de poténcias linear (3.33)).

A equacao (6.3)) é dependente da variavel radial do contraste de densidade, isso ocorre
pois o teorema de Birkhoff é quebrado em gravitacao modificada, fazendo com que cascas

radiais sejam afetas por todas as outras cascas. A consequéncia numérica mais severa
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deste fato é que agora teremos que evoluir todas as cascas e, para isso, teremos que
escolher uma perfil de densidade inicial para a evolucao.

Neste trabalho consideramos dois perfis de densidade inicial: uma tangente hiperbdlica
e um perfil fisico calculado utilizando a teoria do peak background split [283].

O perfil tangente hiperbdlica foi utilizado pois é a generalizagao mais simples do perfil
top hat, que é normalmente utilizado no calculo do colapso esférico. Esse perfil possui
dois paametros livres, o raio da estrutura inicial (rb) e a inclinagao da transi¢ao entre a
regiao sobredensa e o background. Este perfil é definido pela expressao:

55(r) = % {1 — tanh (T/”’—_l)] , (6.4)

S

onde ;¢ ¢ a amplitude da perturbacao e é o parametro que deve ser ajustado para que o
colapso (ou o turnaround) ocorra no tempo desejado.

Ja o perfil inicial fisico, calculado em [283] e utilizado para o colapso esférico em [199], é
dado pela convolucao entre o perfil tedrico no espaco de Fourier e a funcao de transferéncia

T(k)

2 [ i
5i(r, R) = = / diek25o(k, RS2 (1) (6.5)
T Jo r
onde o perfil tedrico é dado por:
1 2 P2
Oo(k, R) = 0107 m(ns + 5 R M (kR)™ F(v,ns, k, R), (6.6)
com
F(v,ng, k,R) =
6_%(2213)3@2 ((12715 + 60)e§(:§§i§)3/2”2

+ (0.632ns + 13.52)n, + 44.6) 3
+4/——v
(ns + 5>2 (2\/(0.25715+0.75)V2+0.45ns+8.25 /zzig 1/) ns + 9

ns+5
Vi (2R — n, — )4 (2 3) CWR +n+3) !
oI (55) " 21 (557) (0 +5)T (%)

(6.7)

Utilizando um dos dois perfis iniciais, e evoluindo a equagao ([6.3]), podemos obter os

valores para os parametros do colapso e do turnaround.
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Para evoluir a equagao, utilizamos o método de Runge-Kutta de quarta ordem e o
método de Romberg R(n,3) e R(n,2) para as integrais no espago de Fourier e no espago
real, respectivamente. Utilizamos um espacamento linear para o perfil, pois testes de-
monstraram que essa escolha é mais estavel do que o espacamento logaritmico. Pelo
fato de termos que calcular duas integrais para cada passo temporal, e de estarmos tra-
balhando com quantidades que atingem valores muito grandes, a evolucao da equacao
demonstrou-se muito complicada e instavel. Portanto, tivemos que escolher cuidadosa-
mente os parametros internos do cédigo (como tamanho dos passos temporais e escolha
dos pontos para se calcular o perfil).

Por conta das instabilidades numéricas, adotamos o critério de A = 200 para o mo-
mento do colapso dos halos, e ndo A — 0o como usualmentd'|

O momento do turnaround ocorre quando:

361 =a, (6.8)

Qg

que ¢ obtido utilizando-se a conservacao de massa e o fato de o turnaround ocorrer quando

R = 0 (onde aqui R é o tamanho fisico de uma dada casca esférica e ndo a coordenada
radial do perfil).

Para a obtencao do momento do colapso e do turnaround , consideramos as condi¢oes
acima na casca central (r = 0). Uma maior discussdo dessa escolha pode ser obtida
em [30].

Na figura 6.2 apresento a evolucao, considerando ambos perfis iniciais, do perfil de
densidade da perturbacao para os casos de campo forte e fraco, normalizando o perfil por
sua densidade central. Os perfis, para os dois casos, foram evoluidos a partir das mesmas
condigoes inicias e tomados quando possuiam a mesma densidade central. Como esperado
dos casos limites, onde nao hé a quebra do teorema de Birkhoff, a mudanca na constante
de Newton nao muda a evolucao da forma dos perfis, sendo que a unica diferenca é que a
perturbagao atinge valores elevados muito mais rapidamente no caso de campo forte.

Notamos também, assim como esperado, o perfil vai ficando mais concentrado a medida
que o tempo vai passando, isso ocorre pois nao consideramos componentes nao radiais na

velocidade de forma que nao é possivel chegar ao estado de virializacao onde o raio da

IEssa escolha j4 foi mostrada produzir resultados melhores para a abundéncia de halos com grande
massa no caso de ACDM [284].
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Figura 6.2: Evolucao do perfil de densidade, para os limites de campo forte e fraco,

normalizando pela densidade central. No painel da esquerda é mostrado o caso para o
perfil inicial tangente hiperbdlica (6.4]) e na direita para o perfil fisico (6.5)).

estrutura para de diminuir.

Na figura (Figura 2 de [16]), mostro a evolugao temporal, para dois perfis tipo

tangente hiperbdlica (6.4) com dois valores diferentes de s, em gravitagao modificada.

Essa figura mostra um fenomeno que ocorre em gravitagao modificada, quando tomamos
um perfil inicial préximo a um top hat (valor de s pequeno) comega a surgir um pico de
sobredensidade fora do centro que, de fato, colapsa antes. Esse pico surge pois ha um
gradiente de densidade muito grande proximo da ”borda”do halo, o que faz com que o

efeito de gravitacao modifica seja maximizado somente nesta regiao. Vemos que nao ha
esse pico no caso em que S € maior.

Esse comportamento nao é fisico e nao é esperado que aconteca na natureza, porém essa
forma de perfil inicial, quase top hat, também nao é esperada existir. Quando calculamos

o perfil fisico (6.5)), vemos que ele é bem menos concentrado do que os perfis tangente

hiperbélica com os valores de s considerados (figura[6.2)).

vimos que o valor de s

Portanto, nao podemos escolher um valor muito pequeno para s. Com alguns testes

0.4 é suficiente para nao termo problemas com colapsos fora
do centro nos modelos de gravitacao modificada considerados. Além disso, mantivemos

os calculos com o perfil inicial tangente hiperbdlica para tentar parametrizar como os

parametros que estamos interessados vao depender da forma do perfil inicial.
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Figura 6.3: Evolucao de dois perfis tipo tangente hiperbdlica (6.4) com um pequeno valor
de s (linhas pontilhadas roxas) e com um valor grande (linhas sélidas azuis). Figura 2

de [16].

6.2.2 Resultados para o Parametro de Colapso (6.)

De maneira similar ao feito em RG, nds evoluimos a equacao nao linear (|6.3)), para algum
dos dois perfis iniciais, até que o contraste de densidade central (em r = 0) fosse 200.
Escolhemos esse valor, e nao infinito como feito anteriormente, pois a equacao comega a
ficar menos estavel para valores muito grandes de §, além disso, como mostrado em [284],
a a funcao de massa descreve melhor as simulagoes quando consideramos esse critério de
colapso para o calculo do 6.

Uma vés obtido o tempo em que nossa estrutura ird colapsar (6(t = t.,r = 0) = 200)
evoluimos a equacao linearizada, partindo das mesmas condigoes iniciais, até esse mesmo
instante e tomamos o valor do parametro d. como sendo o valor central da perturbacao
de(te) = Qiin(t = te,r = 0). Assumimos que esse valor é o critério de colapso (ou formagao
do halo) para um halo que possuia uma forma para o perfil inicial como a utilizada para
a evolugao (que para o perfil tangente hiperbélica serd determinada pelo parametro s) e
uma massa dada por:

4

M = §7TR3‘m, (6.9)

onde R é o raio inicial da estrutura (raio em coordenadas lagrangeanas) que, para o perfil
tangente hiperbodlica é o 7, e para o perfil fisico o R.

Podemos usar a relacao entre a massa e o raio lagrangeano da estrutura pois
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estamos assumindo conservagao de massa, ou seja, a massa da estrutura nao varia durante
sua evolucao. Outra observacao importante é que, também devido a conservacao de massa,

o mapa entre as coordenas lagrangeanas e eulerianas é dado por:

Ry

Rp=—"r
E (1+5>1/3

(6.10)
portanto, quando ¢ fica muito grande, como no caso do colapso de uma estrutura, R — 0
justificando nossa escolha de utilizar a casca mais interna para estudar o colapso da
estrutura.

Na figura mostro os valores obtidos para d,. como funcao do redshift de colapso
da estrutura para os dois perfis iniciais. Apresento os resultados para o limite de campo
fraco, o limite de campo forte e para trés valores de fry = 107%, 107° e 10~* com n fixado
em 1. Na figura [6.5] apresento resultados similares mas com o ¢. em fungao da massa de
estruturas que colapsaram em z = 0.

Nessas figuras podemos ver que os limites de campo fraco e forte nao sao respeitados
pois os resultados para gravitagao modificada sao menores do que o limite de campo fraco.
Esse mesmo resultado foi observado em outros trabalhos [16,27,173,199| e isso ocorre por
conta da equacao linear ser utilizada para extrapolar linearmente as condicoes iniciais até
o redshift de colapso, como veremos na proxima se¢ao, para o caso do turnaround, onde
nao precisamos da equacao linear, os limites sao respeitados.

Outro comportamento nao esperado, que fica mais evidente na figura 6.5, é o fato de o
0. nao possuir um comportamento monotonico em teoria de gravitagao modifica possuindo
um minimo que depende do valor de frg e parece nao depender de s. Esse comportamento
parece ocorrer quando consideramos a equacao linear em gravitacao modificada para fazer
a extrapolagdo das consigdes iniciais. Trabalhos como [16]/199] fazem a extrapolagao
utilizando a equacao linear de ACDM e encontram que o valor de . é menor a medida
que se diminui a massa do halo chegando a valores ~ 20% menores do que em RG
para massas da ordem de 10¥ M, /h, Por outro lado, alguns outros trabalhos consideram
a extrapolacao das condigoes iniciais utilizando a equagao linear dada pela gravitacao
modificada [27,128,/173] e, nesses trabalhos, também encontram um valor minimo para J,
(de maxima diferenga com ACDM) que é pouco diferente do valor encontrado em ACDM
~ 3%.

Esse minimo possui alguma relagao com o valor da massa dentro de um comprimento
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Figura 6.4: Dependéncia do parametro do colapso 6. com o redshift para estruturas com
massa de 10*M /h. Nos painéis da esquerda sdo mostrados os resultados para o perfil
inicial tangente hiperbdlica e nos da esquerda para o perfil inicial fisico . Em
linhas pretas temos o resultado para RG, em linhas cinzas o resultado para o limite de
campo forte, em linhas azuis os resultados para fry = 107% em linhas vermelhas os
resultados para fry = 107° e em linhas amarelas os resultados para fry = 10~*. Para o
caso do perfil inicial tangente hiperbdlico apresentamos, em linhas continuas, os resultados
com s = 0.4 e, em linhas pontilhadas, o resultado com s = 0.8 mostrando a regiao entre
esses dois resultados com as areas hachuradas. Os painéis inferiores mostram a diferenca
relativa entre cada uma das teorias e a RG.

197



CAPITULO 6. RAIO DE TURNAROUND

1.61 — €=1/3,2,=0.0 161k — e=1/3
— Lcbm — LCDM, 2,20.0
— f..=10-5 e
10 Tro=10 1.60} fro=10
— fro=1075 p——— T
1.59 _
fro=1074 150k feg=10-4
£ =
§ 1.58 z
< & 1.58}
1.57 PR
’,.,’ / 157k
"'a"/
1.56 -
-------- - 1.56} /
Tl Senme
155" T e .
1.55
5x10131x 1014 5x 1014 x 1015 5x 1015 5x10131x 1014 5x10141 x 1015 5x1015
Mclh™" Mo] Mclh™" Mg

Figura 6.5: Dependéncia do parametro do colapso . com a massa de estruturas que
colapsam em z = 0. As cores e tipos de linhas sdo as mesmas da figura [6.4]

de Compton do campo escalar extra em background. N ao é claro como aparece essa
relagdo mas pode ser visualizada facilmente ao se olhar para a figura 2 de [27] que mostra
que os minimos de d. ocorrem para halos com massa pfoximas a massa do campo escalar
no background?]

Jé& as pequenas oscilacoes que aparecem nessas curvas sao causadas por erro numeéricos
que nao conseguimos melhorar de forma que o programa ainda desse os resultados em um
tempo viavel.

Uma tultima observagao a ser feita sobre esses resultados para 6. é que a diferenga
relativa entre os valores de gravitagao modificada e ACDM sao pequenos de, no maximo,
3%. Isso também nos motiva a trabalhar com o turnaround que, como veremos em breve,

possui diferencas muito maiores com ACDMH.

6.2.3 Resultados para o Parametro de Turnaround (J;)

Os resultados para o parametro do colapso foram calculados, principalmente, para com-
parar com os outros resultados da literatura e checar se o programa estava funcionando

corretamente. Além disso, o mesmo programa utilizado para o calculo do contraste de

2Note que o calculo realizado nesse trabalho é extremamente simplificado, porém apresenta resultados
similares aos obtidos aqui.
3E ao nao € 1 j i idad 1 ¢ d li
ssa comparacao nao ¢ totalmente justa, pois essa quantidade para o colapso ¢ de natureza linear
enquanto a quantidade obtida para o turnaround tem uma natureza nao linear. Além disso, o J. apa-
rece em uma exponencial para o calculo da abundancia de halos, isso amplifica as diferengas relativas
apresentadas nessa segao.
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densidade de turnaround pode ser usado para o colapso, tornando o calculo do mesmo
pouco custoso.

Entretanto, o objetivo principal desse projeto ¢ o calculo do parametro de turnaround
(0¢) e, através dele, o calculo do raio de turnaround. O momento do turnaround é definido
como sendo quando a casca mais central obedece a equacao e, por sua vez, o §;(t;)
¢ definido como sendo o valor do contraste de densidade da casca mais central nesse
momento. Igual ao caso do colapso a massa do da estruturaé definida pela expressao
(69).

Na figura apresento a depéndencia de §; com o redshift, para estruturas com massa
de 10" M /h, em todas as teorias de gravitagao consideradas no caso do colapso e para
os dois perfis iniciais. Ja na figura apresento a depéndencia de §; com a massa das
estruturas para aquelas que atingiram o instante de turnaround em z = 0.

Em ambas as figura e podemos ver que, diferente do caso do colapso, os limites
de campo forte e campo fraco sao respeitados, isso se deve ao fato de nao evoluirmos a
equacao linear de forma que toda a alteracao esta presente somente na equacao nao linear.

Essas figuras também reforcam dois comportamentos esperados, primeiramente, olhando
a figura vemos que o efeito de gravitacao modificada é mais forte em redshift mais
baixo, isso ocorre pois, nesses casos, a gravitagao modificada teve mais tempo para atuar
na perturbagdo. J& na figura [6.7, vemos que o efeito de gravitagdo modificada é mais
forte em estruturas de massas menores, isso ocorre pois o gradiente do perfil de densidade
¢ maior para halos menores (eles sdo mais concentrados) fazendo com que a forga extra
seja mais forte nesse caso.

Utilizando novamente a conservacao de massa, podemos estimar o raio de turnaround

de uma estrutura por:

5 1/3
AT Qmope[l + 0i(a, My)]

Ry(a, M,) = aM,’? (6.11)

onde utilizamos os valores das figuras e para &;(a, My) e M,.

Na figura é apresentado os valores do raio de turnaround em funcao da massa
dentro desse raio para estruturas que atingem o turnaround em z = 0. Uma figura similar
com a dependéncia no redshift é mostrada em [30] (figura 7).

Observamos nessa figura as mesmas caracteristicas presentes em com a Unica mu-

danca de que a diferenca com a RG é menor pois R; depende de d; por meio de uma raiz
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Figura 6.6: Dependéncia do parametro de turnaround 0, com o redshift para estruturas

com massa de 10 Mg /h. Nos painéis da esquerda sao mostrados os resultados para o
perfil inicial tangente hiperbdlica (6.4)) e nos da esquerda para o perfil inicial fisico (6.5)).

Em linhas pretas temos o resultado para RG, em linhas cinzas o resultado para o limite

de campo forte, em linhas azuis os resultados para frg = 107%, em linhas vermelhas os
resultados para frg = 1075 e em linhas amarelas os resultados para fry = 10~%. Para o

caso do perfil inicial tangente hiperbdlico apresentamos, em linhas continuas, os resultados
com s = 0.4 e, em linhas pontilhadas, o resultado com s = 0.8 mostrando a regiao entre
esses dois resultados com as areas hachuradas. Os painéis inferiores mostram a diferenca

relativa entre cada uma das teorias e a RG.
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Figura 6.7: Dependéncia do parametro do turnaround ¢; com a massa de estruturas que
atingem o turnaround em z = 0. As cores e tipos de linhas sdo as mesmas da figura [6.6]

cubica. A diferenca maxima, que ocorre para o caso do limite de campo forte ou para
pequenas massas nos casos intermediarios, é de ~ 7%, algo que nos motiva a continuar
estudando-a. Entretanto, é importante relembrar que a as massas presentes nas figuras
[6.7 e 6.8 sao as massa dentro do raio de turnaround e nao a massa da estrutura central.
Para comparagoes com dados observacionais é mais conveniente o uso dessas grandezas

como funcao da massa do halo central.

O 1ltimo estudo feito foi tentar entender a relacao entre o raio de turnaround que
calculamos e o raio de turnaround maximo calculado em outros trabalhos (por exemplo
em [18]). Além disso, gostarfamos de entender como é o comportamento de diferentes
cascas de uma estrutura e como o raio de Euler de cada casca em seu momento de
turnaround se relaciona com a massa dentro dela e com a amplitude da perturbacao
inicial.

Na figura mostro o raio de Euler em ACDM, de cada uma das casca de uma
estrutura, no momento em que cada uma delas atinge o turnaround em funcao da massa
dentro delas, massa essa definida atrvés de considerando o raio Lagrangeano de cada
casca. Consideramos as casca de uma estrutura evoluida a partir de uma perfil inicial
tangente hiperbdlica com s = 0.4 e 1, = 7.0 e com quatro diferentes valores para sua
amplitude inicial §, = 5,5.5,6,6.5 x 1073, E mostrado também o momento em que a

casca central atinge o turnaround para cada valor de amplitude inicial.
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Figura 6.8: Dependéncia do raio do turnaround R; com a massa de estruturas que atingem
o turnaround em z = 0. As cores e tipos de linhas sdo as mesmas da figura [6.0]
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Figura 6.9: Relagao entre o raio de Fuler de cada casca no momento do turnaround e
sua massa interna para uma mesma estrutura com um perfil inicial tangente hiperbdlico
com s = 0.4 er,=7.0em ACDM. Sao apresentados os resultados para quatro diferentes
valores para a amplitude da perturbagao inicial bem como a previsao tedrica para o raio
de turnaround maximo. Na legenda é mostrado qual o fator de escala no momento em
que a casca central atinge o turnaround.

Por essa figura vemos que o limite méximo para raio de turnaround (calculado em [18])
nao é violado para nenhum dos casos. Além disso, vemos que as estruturas que atingem o
turnaround antes possui um raio mais proximo ao maximo sugerindo que esse limite seja
assintoticamente alcangado por estruturas que tivesse atingido o turnaround no comego
do Universo, caso esse que nao € realistico. Vemos também que, para cascas que possuem
raio Lagrangeano maior do que 7 Mpc/h (M 2 10 M, /h) o raio Euleriano comeca a
tender para uma assintota, demonstrando que nao observaremos o turnaround a distancias

muito grandes do centro do halos.

6.3 O Raio de Turnaround para Estruturas Realisticas

Na secao anterior calculamos o raio de turnaround como funcao da massa de turnaround
(massa dentro deste raio) e apresentamos esse resultado na figura . Porém, do ponto
de vista observacional, essa massa nao ¢é facilmente acessivel. Usualmente, é medida a
massa do halo central da estrutura.

O objetivo desta secao é relacionar o raio de turnaround com a massa do halo central
da estrutura. Para isso assumimos uma perfil de densidade, motivado pelo halo model [40],
que esperamos que descreva a distribui¢ao de um halo para distancias maiores do que seu

raio [243].
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Esta secao é dividida em trés principais topicos: a apresentacao do perfil de densidade
utilizado; alguns resultados para a razao entre as massas do halo e de turnaround bem
como para seus raios; e, o resultado principal desse projeto, a relagao entre o raio de

turnaround e a massa central.

6.3.1 O Perfil de Densidade

Para relacionarmos a massa de turnaround com a massa do halo central, que normalmente
é observada, precisamos assumir algum perfil de densidade para os halos de matéria
escura. Porém, perfis normalmente usados como o NFW [114], que descreve muito bem
a destribuicao de matéria dentro do halo quando comparado com simulag¢oes, nao é uma
boa escolha em nosso caso, pois ele nao descreve bem as regioes externas ao halo [243].

Na tentativa de construir um perfil de densidade adequado até o raio de turnaround nos
utilizamos a mesma ideia do halo model [40], que foi testada e confirmada funcionar [243].
A ideia principal é considerar a distribuicdo de matéria envolta de um halo de matéria
escura como sendo a soma de duas contribuicoes: o termo de um halo e o de dois halos.
O termo de um halo terd informacao sobre a distribuicao de matéria no interior dos
halos (informacao nao linear) enquanto o termo de dois halos terd informacao sobre a
distribuigao de halos no Universo (informacao linear).

Assumindo essa ideia do halo model e lembrando que o perfil de densidade do halo
possui a mesma informacgao da fungao de correlagao halo-matéria, podemos escrever o

perfil na forma:

p(r|M) = pmn&hm(rIM) = pin(r|M) + pan(r|M), (6.12)

onde é explicitado que a forma do perfil ir4 depender da massa do hald]

Como termo de 1 halo escolhemos o perfil de Navarro-Frenk-White [114] dado por:

B Ps
plr) = (r/r)(L+7/rs)2

(6.13)

onde p, é a normalizacao do perfil, determinada forgando que a integral do perfil até o

raio do halo seja igual a massa do halo, e ry, = Ry /c sendo R o raio do halo e ¢ sua

4Estudos mais recentes veem mostrando que a distribuicdo dos halos é afetada por outras propriedades
além de sua massa, como seu spin e idade, porém essas dependéncias sao subdominantes e nao serao
consideradas neste trabalho.
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Figura 6.10: Perfil de densidade para um halo de massa 10 M, /h nas cinco teorias
gravitacionais consideradas: limite de campo fraco (linha preta), limite de campo forte
(linha cinza), fro = 107¢ (linhas azul),fro = 107° (linha vermelha) e fro = 10™* (linha
amarela). No painel da direta é mostrada a diferenga relativa do perfil em cada gravitagao
com o perfil em RG. A linha vertical laranja indica o raio do halo.

concentragao onde utilizamos a expressao de Bullock et al. [275]

(M) =9 ( j‘j) o (6.14)

sendo M* definido via o(M*) = 0.(M™).

J& o termo de 2 halos é dado pela funcao de correlagao halo-matéria linear
pan(r|M) = & (r|M) = prb(M)&p (r) (6.15)

sendo b(M) o bias linear dos halos (que assumimos como sendo o de Tinker et al. [24]) e
¢L(r) a funcio de correlacao linear da matéria.

Na figura apresento o perfil de densidade, para um halo de massa 10** Mg /h, nas
cinco teorias de gravitacao. O perfil é afeta pela gravitagao modificada por duas principais
formas: através da mudanca no M* e pela mudanca no espectro de poténcias linear. O
primeiro afeita mais o termo de um halo e o segundo o termo de dois halos.

A gravitacao modifica ira alterar o valor de M* pois o valor da variancia do campo
linear serd modificada bem como o valor de ¢, (incluindo uma dependéncia na massa no
mesmo). O valor de M* serd aumentado em teoria mais modificadas, isso ocasionard que
os halos sejam mais concentrados em teoria mais modificadas de gravitagao, podemos ver
esse efeito na figura [6.10 ao observar as partes mais internas dos halos, nelas vemos que
quanto maio fro maior o valor da densidade.

Ja a mudanca no espectro de poténcias da matéria ira afetar tanto o bias linear dos

halos quando a propria funcao de correlacao linear da matéria. O bias linear sera maio

205



CAPITULO 6. RAIO DE TURNAROUND

para teorias mais modificadas enquanto a funcao de correlagdo sera menor, nas grandes
escalas, para compensar o fator de ser maior nas menores escalas. A soma desses dois
efeitos produz uma modificacao nao mondétona do perfil com o paraametro de gravitacao
modificada, parte dessa mudanca podemos ver para as distancias maiores, onde vemos
que as teorias com maiores frg produzem densidades menores.

Portanto, como evidenciado na figura [6.10] é importante usarmos os perfis de densi-
dade em gravitagao modifica em nossos calculos pois eles apresentam uma diferenca, com
respeito a RG, da mesma ordem das diferengas observadas no raio de turnaround [6.8

Podemos relacionar a massa de turnaround com a massa do halo, utilizando o perfil

(6.12), com a integral:
Ry
M, = 47r/ drr® [parw (1| M) + pop(r|M)] (6.16)
0

que, utilizando as expressoes para o termo de um (6.13)) e dois (6.15]) halos, fica:

MM, R;) = d4mp, L(—]L)r In [1%@4)%}_ 0(5\5;4—2%;1

Ry
+  A7pb(M) / drr2ek (r). (6.17)

0

Colocando a relagao M;(M, R;) (dada em (6.17)) na equagao (6.11)) obtemos uma

equagao nao linear que podemos resolver para encontrar a fungao R,(M).

6.3.2 Relacoes entre a Casca no Colapso e em Turnaround

Uma vez obtendo a relacdo R;(M) é possivel também calcular a razdo entre os raios e as
massas das casca no momento de turnaround e de colapso. Essas razoes, em principio,
sao também observaveis que podem vincular teorias gravitacionais porém, como notado
na secao anterior, a observacao da massa da casca em turnaround é menos acessivel. Por
outro lado, esses observaveis podem ser testados em simulagoes de N-corpos.

Para todos os resultados obtidos nesse projeto utilizamos a definicao do halo central
como sendo a regiao que possui 200 vezes a densidade média de matéria no Universo.
Esse valor para o contraste de densidade é o mais utilizado em medidas com simulagoes
de N-corpos além de ser consistente com o valor utilizado nos célculos de colapso esférico

feitos na secao anterior.
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Figura 6.11: Razao entre o raio de turnaround e o raio do halo central, em funcao da
massa do halo, para quatro teorias de gravitacao: RG (linha petra), fro = 107° (linha
azul), fro = 107° (linha vermelha) e fro = 10~ (linha amarela). Nos painéis da esquerda
sao mostrados os casos para o perfil inicial tangente hiperbdlica e na direita para o perfil
inicial fisico. Nos painéis de baixo sao apresentadas as diferencas relativas com relacao a
RG. Para o caso do perfil inicial tangente hiperbodlica sao apresentados os resultados para
s = 0.4 (linhas solidas) e s = 0.8 (linhas tracejadas).

Na figura e apresento a razao entre os raio, e entre as massas, da casca no
momento do turnaround e a casca no momento do colapso (quando A = 200) em fungao
da massa dentro da casca no colapso. Mostro os resultados para: RG (linha petra),
fro = 107% (linha azul), fry = 107 (linha vermelha) e fry = 10~* (linha amarela).
Também é apresentado, nos painéis inferiores, a diferenca relativa, de cada teoria, com

relagao ao resultado da RG.

Vemos que o comportamento das curvas em ambas as figuras é muito semelhante, isso

se deve ao fato de podermos escrever a razao entre as massa em funcao da razao entre os

M, 1+6 s
= Zt(%> . (6.18)

raios
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Figura 6.12: Mesmo da figura porém para a razao entre as massas de turnaround e

do halo.
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Olhando para a expressao e comparando ambas as razoes presentes nas figuras
podemos ver que os perfis de densidade escolhidos possuem um papel fundamental em
nossa descri¢ao e é muito importante levarmos em conta efeitos de gravitagao modificada
em seus calculos. Outro reflexo dessa importancia pode ser vista no fato de os resultados
para o perfil inicial tangente hiperbdlico (painéis da esquerda) serem muito parecidos para
valores diferentes de s enquanto os resultados para §, nao s@ao. Também vemos que os
resultados para ambos os perfis iniciais sao muito semelhantes enquanto os resultados de
d; Nao sao.

De maneira geral, observando todos os painéis das figuras e [6.12] vemos que a
diferenga relativa das teorias de gravitacao modificada com a RG ¢ maior para halos de
massa menores, comportamento igual ao observado nas figuras para d;(M;) e para
Ry (M) (6.8).

Vemos também que a razao entre os raios, assim como a razao entre as massas, diminui
conforme a massa do halo aumenta, atinge um minimo para M ~ 10°M, /h e volta a
aumentar para massas maiores. Além disso, para o caso de ACDM, as razoes sao quase
constantes ficando entre 3.5 e 4.0, para os raios, e entre 3.0 e 4.0 para as massas, algo

semelhante a resultados encontrados em simulagoes de N-corpos.

6.3.3 O Raio de Turnaround em Funcao da Massa do Halo

Nessa se¢ao apresento o principal resultado desse projeto (até o momento): a relagao
entre o raio de turnaround e a massa do halo central de uma estrutura. Para a construcao
desse resultado precisamos saber a solucao d;(M;), dada pelo colapso esféric em gravitagao
modificada e apresentado na figura [6.7, bem como a relagao entre a massa de turnaround
(M;) e a massa do halo central (Msg), calculada assumindo o perfil e com o
resultado dado pela equacao .

Na figura [6.13| apresento o raio de turnaround em funcao da massa da regiao central
que possui 200 vezes a densidade média do Universo. E mostrado os resultados para
as cinco teorias gravitacionais consideradas neste projeto com a diferenca relativa, com
relacao ao resultado da RG, apresentada nos painéis inferiores. Também sao mostrados
os resultados para os dois perfis iniciais utilizados no calculo do colapso esférico com dois
diferentes valores de s para o caso tangente hiperbdlica.

Assim como no caso para a razao entre os raio, apresentado na figura[6.11], os resultados
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Figura 6.13: Valor do raio de turnaround, em fungao da massa do halo, para cinco teorias
de gravitacdo: RG (linha petra), fro = 107 (linha azul), fro = 107° (linha vermelha),
fro = 107" (linha amarela) e o limite de campo forte (linha cinza). Nos painéis da
esquerda sao mostrados os casos para o perfil inicial tangente hiperbdlica e na direita
para o perfil inicial fisico. Nos painéis de baixo sao apresentadas as diferencas relativas
com relacao a RG. Para o caso do perfil inicial tangente hiperbdlica sao apresentados os
resultados para s = 0.4 (linhas sélidas) e s = 0.8 (linhas tracejadas).
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dependem muito pouco do perfil inicial utilizado no calculo do colapso esférico, além disso,
para o caso tangente hiperbdlica, os resultados sao incenssiveis a escolha do valor de s.
Esses resultados sao interessantes pois nos mostram que o raio de turnaround espera
de uma estrutura ird depender muito fracamente do perfil inicial da mesma e terd uma
dependéncia muito maior com a massa do halo e com a teoria de gravitagao modifica que

sao as informacoes que temos mais interesse em recuperar.

Na figura [6.13] mostro também o resultado para o limite de campo forte, em linhas
cinzas. Vemos que sua diferenga com relacao ao caso da RG (limite de campo fraco) é
muito maior do que o apresentado na figura [6.8] onde o raio de turnaround é mostrado
como funcao da massa de turnaround, isso evidencia mais uma vez que o calculo com-
pleto do perfil de densidade (apresentado na figura ¢ fundamental na obtencao de

resultados corretos.

Para os resultados de f(R) vemos que teorias com uma modificagdo maior (maior
valor de fgro) possuem uma diferenga maior com relacdo aos resultados da RG, além
disso, vemos que massas menores possuem uma diferenca maior também assim como
obtidos nos célculos do colapso esférico. Vemos que, para massas de pequenos aglomerados
(= 10" Mg /h), a diferenca relativa com relagao a RG é ~ 10% para o caso com fry = 1079,
que ainda é permitido pelas observacoes atuais. Esses resultados sao competitivos com os

vinculos atuais impostos em teorias f(R) por outros observaveis.

Na figura [6.14] mostro nossos resultados, para o caso do perfil inicial fisico, juntamente
com alguns dados observacionais ja coletados em outros trabalhos. Na mesma figura

também é mostrado o limite méximo para a raio de turnaround obtido em [118}|119}|122].

Esses resultados mostram que as observacoes do raio de turnaround devem ser muito
aprimoradas antes que possamos colocar vinculos em teorias gravitacionais ou na cos-
mologia. Porém, com os diversos surveys que estao sendo langados esperamos conseguir
obter resultados muito mais precisos, através de levantamentos espectroscépicos como o

DESI [12] ou levantamentos fotométricos de grande precisao como o J-PAS [285].

Do ponto de vista tedrico também ha muito a ser feito, como o teste de nossos resul-
tados em simulagoes de N-corpos com gravitacao modificada, como a ISIS [200], o teste
e aprimoramento da suposicao de simetria esférica feita, o teste do perfil de densidade
utilizado para descrever a distribuicao de matéria dos halos de matéria escura e testes

sobre o impacto de tragadores enviesados nas medidas.
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Figura 6.14: Raio de turnaround como funcao da massa My dos halos. Nas linhas
continuas sao apresentadas nossas predicoes tedricas com as mesmas legendas da figura
[6.13 com o agréscimo do raio de turnaround méximo em linha azul clara. Também sdo
apresentados alguns resultados para observagoes feitas extraidas do trabalho [17] (pontos
marrons), de [18] (quadrados rosas) e de |19] (em losangolos verdes).
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Apesar destes problemas observacionais e dos testes tedricos que ainda precisam ser
eitos, vemos que nossos resultados ja estdao préximos aos valores observados, além de
feitos, Itad t 1 b dos, além d
parecer haver uma grande possibilidade, por conta das grandes diferencas, de se vincular

gravitagao através do raio de turnaround.
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Capitulo 7

ExSHalos: Um novo Método para a
Rapida Geracao de Catalogos de
Halos

Neste capitulo, descrevo um novo método desenvolvido, juntamente com os professores
Marcos Lima (IF-USP) e Raul Abramo (IF-USP), para a rapida geracao de catédlogos de

halos de matéria escura, que podem ser usados para a geragao de catalogos de galaxias [32].

Na primeira secao, fago uma introdugao do nosso método e dou uma motivagao para a
importancia desse tipo de algoritmo, bem como uma discussao do motivo de nosso método

ser especialmente relevante para os proximos levantamentos de galdxias.

Na segunda se¢ao, descrevo todos os passos de nosso método e apresento alguns resul-

tados intermediarios que justifiquem ou ajudem a descrever cada um deles.

Na terceira secao, apresento uma comparacao entre os catalogos de halos gerados
utilizando diferentes opgoes de nosso codigo e discuto como cada opcao pode ser utilizada

em casos realisticos.

Na quarta secao, faco uma comparagao entre os halos gerados por nosso método com
halos encontrados em simulagoes de N-corpos utilizando duas defini¢oes diferentes. Nesse

ponto é discutida a precisao de nosso método.
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CAPITULO 7. EXSHALOS: UM NOVO METODO PARA A RAPIDA GERACAO DE
CATALOGOS DE HALOS

7.1 Introducao e Motivacao

Levantamentos atuais de galdxias (como o DES [217] e o JPAS [285]) e, principalmente, os
préximos levantamentos (como o DESI [12] e o LSST [286]) exigirao uma imensa quanti-
dade de tempo computacional para a realizacao de suas analises de dados, algo que é caro
e trabalhoso. Por conta disto, a elaboracao e testagem de pipelines, que posteriormente
serao utilizados em dados, é fundamental para a economia tempo e dinheiro nos trabalhos
de grandes colaboragoes.

Os multiplos testes desses pipelines requerem a criacao de catalogos realisticos de
galdxias que, além da fisica correta, devem conter também as propriedades observacio-
nais adequadas, como e.g. erros sistematicos. Por outro lado, a criacao desses catdlogos
realisticos, utilizados no estudo da estrutura em larga escala do universo, também nao
¢ facil e usualmente requerem grande tempo computacional, pois é necessario rodar si-
mulagoes de N-corpos (como a RAMSES [211] e a GADGET [225]) e programas para a produgao
dos catédlogos de galdxias, como detectores de halos [287] e rotinas para se popular esses
halos com as galaxias [213].

Além de ser necessario produzir varios desses catdlogos, com cosmologias e proprie-
dades observacionais diferentes, também é necessario gerar diversas realizagbes para uma
mesma cosmologia e para as mesma caracteristicas observacionais, a fim de estimar a
matriz de covariancia, e erros em geral, para um dado observavel. Isso se torna inviavel
quando queremos produzir resultados com uma boa resolucao em grandes volumes, utili-
zando as técnicas usuais em simulagoes de N-corpos.

Por conta destas limitagoes na utilizacao de simulacoes de N-corpos para se gerar
uma grande quantidade de catalogos de galaxias, novos métodos foram criados para a
rapida produgao de catalogos de halos, que depois podem ser e.g. populados com galaxias.
Estes métodos buscam gerar catalogos de halos rapidamente, consumindo poucos recursos
computacionais. Porém, seus resultados possuem algum desvio das simulagoes, que podem
ser medidos e, em principio, nao afetam os resultados obtidos para as covariancas e nao
prejudicam os testes dos pipelines.

Os métodos existentes para a geracao rapida de catalogos de halos consistem em, de
alguma forma, atribuir halos a um campo de densidades definido em um grid. Esse campo
de densidades é sempre obtido a partir de um campo linear Gaussiano gerado a partir

de algum espectro de poténcias (algumas vezes utiliza-se o préprio campo Gaussiano). A
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Figura 7.1: Esquema do funcionamento de alguns métodos de geracao rapida de catalogos

de halos. Figura 2 de [20].

figura apresenta um diagrama com a exemplificacao dos passos seguidos por alguns
métodos que sao amplamente discutidos e comparados em .

Como vemos, existem métodos que encontram os halos diretamente no grid de densi-
dades linear inicial, como o PINOCCHIO , e o0 mass-peak patch algorithm [289].
Ha também métodos que modificam o grid inicial e entao acham ou colocam halos nesse
grid, como é o caso do HALOGEN , do PATCHY e do PTHalos , por
exemplo. Existem ainda métodos que evoluem uma simulagao de N-corpos, com baixa
resolucao, utilizando a teoria de perturbagoes de Lagrange para corrigir os erros gerados,
como o COLA e o FASTPM [291].

A série de artigos faz uma extensa comparacgao entre diversos métodos,
comparando fungoes de correlacao de dois e trés pontos, além das matrizes de covariancia
estimadas por cada método. Esses artigos também propoem uma classificacao muito
util para os diferentes métodos (classificacao semelhante a usada em [289)]), enquadrando
cada método em uma de trés classes. Primeiramente, métodos com parametros livres que
precisam ser fitados usando simulacoes, alguns exemplos sao PTHalos , HALOGEN
[125], EZmock e PATCHY [290]. Em segundo lugar, métodos simples que ndo

possuem parametros livres mas que nao fazem nenhuma predicao, como o Lognormal
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[292]. Por fim, métodos preditivos, que nao possuem parametros livres a serem fitados em
simulagoes, mas que podem possuir alguns parametros internos que precisam ser ajustados
para melhorar a performance do algoritmo. Estes tltimos métodos também sao capazes
de realizar predigoes sobre alguns observaveis, e alguns exemplos desta classe sao o COLA
[235], o FASTPM [291], o PINOCCHIO [236},288|] ¢ o mass-peak patch algorithm [289).

Nos estamos propondo um novo método para a rapida geracao de catalogos de halos,
o Excursion Set Halos (ExSHalos). Este método consiste em achar os halos diretamente
no grid de densidades linear (Gaussiano) utilizando, de maneira explicita, as ideias do
excursion set theory [9,111,112,)201] e, em seguida, mover os halos utilizando a teoria de
perturbagoes Lagrangeana (LPT).

Nosso método consiste de trés principais etapas: a construcao do grid Gaussiano de
densidades, encontrar os halos nesse grid e deslocar os halos encontrados seguindo a LPT.
Deste modo, o método, além dos parametros do grid e da cosmologia, requer apenas alguns
simples ingredientes para a geragao do catalogo final: i) o espectro de poténcias linear da
matéria para se gerar o grid Gaussiano, ii) uma barreira dizendo qual a sobredensidade
para cada escala, necessaria para a formacao de um halo, e iii) as equagdes dizendo como
o halo deve ser deslocado, que sao dadas, em alguma ordem, pela LPT. Como o espectro
linear pode ser calculado utilizando algum cédigo piiblico, como o CAMB [2], ou por algum
cddigo préprio, como o descrito na secao de perturbacoes lineares, a barreira pode ser
obtida através da solucao do colapso esférico, como descrito na secao de perturbacoes nao
lineares, e as equacoes de deslocamento sao dadas resolvendo a LPT, nosso método nao
possui nenhum parametro livrd!]

Por conta de nosso método nao possuir parametros livres, mas ainda assim fazer
predicoes sobre as funcoes de correlagao e a abundancia dos halos, podemos classifica-lo
entre a classe dos métodos preditivos e dos métodos mais simples, como o lognorma]E].
Isso traz algumas vantagens para a nossa abordagem, pois, como nao precisamos utilizar
nenhuma simulagao de N-corpos para ajustar parametros livres, é possivel gerar catdlogos
de halos para modelos cosmolégicos nao convencionais com mais facilidade. Além disso,

nosso método possui todas as etapas extremamente claras, facilitando qualquer tipo de

'De fato, nossa implementacdo atual permite a utilizacio de uma barreira ndo constante, utilizada
para descrever o colapso nao esférico [22] e, nesse caso, hé trés parametros livres na barreira que, em
principio, nao dependem da cosmologia.

2No caso de usarmos a barreira nao constante, o nosso método se torna pertencente & classe de métodos
preditivos.
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modificagao e tornando o cédigo muito rapido e pouco custoso computacionalmente.

Entre as principais vantagens de possuirmos um algoritmo simples, esta a possibilidade
de modificé-lo de forma a produzir catalogos de halos em teorias de gravitacao modificada,
algo dificil de se alcancar com outros métodos, uma vez que seriam necessarias varias
simulagoes de N-corpos em gravitacao modificada para se ajustar todos os parametros
livres, algo invidvel atualmente. Nosso cddigo necessitaria apenas de i) um espectro de
poténcias linear em gravitagao modificada, como o gerado e.g. pelo MGCAMB [3] ou por nés
na segao de perturbagoes lineares e apresentada em [27], ii) uma prescrigao da barreira
de colapso em gravitacao modificada, como as calculadas em [16,,/173,/199] ou por nés na
segao de colapso esférico e apresentada em [27,30,31], e iii) uma nova prescrigdo para se

mover os halos, como uma alteracao na LPT [293].

7.2 Descricao do Método

Nosso método possui trés etapas principais necessarias para a geracao do catalogo de

halos:

e Primeiro nés geramos um grid de densidades linear Gaussiano que siga algum espec-
tro de poténcias dado como nput, do mesmo modo como feito em condigoes iniciais

de simulagoes de N-corpos [294] e nos métodos apontados na introdugao;

e Em seguida nds encontramos os picos de densidade no grid e crescemos ”esferas” até
que a densidade média dentro delas seja menor do que uma dada barreira, o que
é apenas uma realizacao explicita dos cédlculos feitos para se obter a densidade de

probabilidade para o colapso no excursion set theory;

e Por ultimo nés deslocamos os halos encontrados, seguindo LPT, de forma a passar
os halos do espaco de Lagrange para o espaco de Euler, o que corrige o bias linear

dos halos e todas as suas fungoes de correlagao.

Uma descricao mais detalhada de cada uma destas etapas sera realizada nas préximas

subsecoes.
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7.2.1 Construcao do Grid de Densidades

Como dito anteriormente, o primeiro passo para a geracao dos nossos catalogos de halos
¢ a construcao de um grid de densidades linear Gaussiano que respeite algum espectro de
poténcias dado, similar ao que ¢ feito em condigoes iniciais de simulagdes [294]. Para isso
nés primeiro definimos o tamanho fisico da caixa L (em unidades de Mpc/h) e o niimero

de divisoes por dimensao Ny de forma que o grid possua N3 células de tamanho L/N,.

De posse dos parametros geométricos da caixa, contruimos o grid de densidades no
espaco de Fourier atribuindo, para cada célula, um nimero aleatério que siga a seguinte

distribuicao Gaussiana

1 (6(k))”
Plo(k)] = ———exp | — , 7.1
509] = — == o | =555 (r.)
onde P.(k) é o espectro de poténcias convoluido, dado por
L/2 in(k
Pu(k) = 4r / drsmkf ") 2, (), (7.2)
0 r

e {,(r) é a funcao de correlagao linear de dois pontos, calculada usando o espectro de

poténcias linear da matéria

1) = 2—;2 /0 h dksmlifr)kQPL(k:), (7.3)

onde o espectro P (k) é obtido utilizando-se o programa CAMB [2].

Nos utilizamos o espectro de poténcias convoluido para gerar o campo de densidades,
pois é necessario considerar o tamanho da caixa utilizada. Se nao considerarmos isso,
o grid de densidades final possuira uma funcao de correlacao subestimada em grandes
escalas, além de possuir uma variancia menor [295]. Como estamos interessados em en-
contrar os halos no grid de densidades no espaco das posigoes, essa subestimacao poderia
afetar a abundancia de halos. Outra implicagao de se usar o espectro convoluido é que
nosso mapa final de densidades tera (4(x)) # 0, o que ocorre pelo fato de nossa caixa ter
tamanho finito, e essa média s6 ser exatamente nula quando consideramos todo o volume

do universo.

Nos tomamos entao a transformada de Fourier discreta inversa desse grid, de forma a
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obter um grid de densidades no espago das posigéesﬂ Esse grid ira consistir do valor de um
campo de densidades nos pontos (x,y, z) = (iL/Ng+L/(2N4),jL/Ng+L/(2Ng), kL/Ng+
L/(2Ny)) com i,j5,k = 0,1,..., Ny — 1 (centro de cada célula), que siga o espectro de

poténcias (Pr(k)) dado inicialmente.

Ao fim deste processo, teremos um mapa de densidades §(x) Gaussiano, que nada
mais é do que uma evolucao linear das condicoes iniciais do universo, e por isso também
chamamos esse grid de um grid de densidade linear. O fato de ser somente uma evolugao
linear das condigoes iniciais faz com que esse campo possa atingir valores arbitrariamente
pequenos ou grandes. Isso nao é fisico pois sabemos, pela defini¢ao, que 6 > —1, o que
motiva a cria¢ao de transformagoes que tornem esse campo fisico, como a lognormal [292],

ou a atualizagdo de campos de densidade gerados a partir da LPT [124].

7.2.2 Detectando os Halos

De posse do grid de densidades linear, nds seguimos explicitamente as ideias do excursion
set theory [111] para achar/definir os halos de matéria escura. Nesse contexto, nossa
principal hipétese é que a informacao sobre os halos ja estd nas condigoes iniciais do

universo [21], ou seja, no campo de densidades Gaussiano gerado no primeiro passo.

Partindo dessa ideia, a primeira coisa que fazemos é encontrar os picos de densidade no
grid. Para isso, olhamos todas as células que possuam uma densidade maior do que todas
as suas vizinhas. Tais células serao as células centrais de nossos halos, j4 que desejamos
gerar halos esfericamente simétricos. Os picos que ja estiverem contidos em algum halo
maior ou que nao conseguirem atingir o limiar de densidade nao serao associados a nenhum

halo. Todos os outros terao um halo correspondente.

Possuindo a posicao de todos os possiveis halos, precisamos em seguida atribuir uma
massa a cada um deles. Para isso crescemos esferas, unindo células vizinhas ao pico, até
que a densidade média, dentro dessa esfera, seja menor do que algum limiar de densidade

(barreira), que pode depender da massa atual do halo. Até o momento nés implementamos

3Note que nés aplicamos o fato de o campo de densidades ter que ser real no espaco das posicoes
exigindo que 6(—k) = §*(k)
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duas barreiras diferentes

Bsp(S) = O, (7.4)
Bpp(S) = Vad. (1.0+ Blar®)™) , (7.5)

onde Bgp(S) é a barreira estética (contante), que descreve o colapso de halos esfericamente
simétricos, e foi a primeira utilizada em calculos da fungao de massa [21], ¢ Bgg(S) ¢ uma
barreira que tenta descrever o colapso elipitico, colocando uma dependéncia do limiar de
formacao de um halo com sua massa. Esta tltima barreira produz uma funcao de massa
que descreve melhor as simulagoes, porém possui trés parametros livres que precisam ser
ajustados com as mesmas [22]. Nesse trabalho nds usamos a = 0.72, « = 0.98 e 8 = 0.36,
que foram fitados de forma que as escalas lineares e intermediarias de nosso espectro de

poténcias coincidissem com as da simulagao.

As barreiras apresentadas na equacao ([7.5)) relacionam o limiar de densidade para a

formagcao de um halo com a sua massa através da variancia do campo de densidades linear
S(R) (equagao (3.36)).

Ao fim deste estagio, teremos uma esfera feita com a uniao de diversas células. A figura
apresenta uma representagao desse processo para um caso 2D. Nessa figura temos um
halo que cresceu ao redor de um pico de densidade (célula azul) e é formado pela unido
da célula azul, das células verdes e das amarelas. Esse crescimento ocorreu checando se a
densidade média dentro de cada uma das possiveis esferas era maior ou menor do que a
barreira escolhida. Primeiramente checamos se o pico possuia uma densidade maior que
a barreira (esfera de raio 0); em seguida olhamos se o pico mais as quatro células mais
proximas possufam a densidade superior a barreira (esfera de raio L/Ny); e assim por
diante, até que vimos que a esfera contendo as células vermelhas (esfera de raio v/5L/N)

possuia uma densidade menor do que a barreira. Desta forma, foi associado a esse halo

uma massa de 13 células (M}, = 13 X (L/Ng)*pm).

Quando crescemos as esferas, também paramos o processo caso encontremos alguma
casca esférica com células que ja pertecam a outro halo ja definido anteriormente. Isso é
feito para que nao haja sobreposicao entre halos, assim como esperado pela excursion set
theory. Como a ordem em que escolhemos os picos para crescer as esferas ird influenciar o

catalogo final, ordenamos os picos em func¢ao de suas densidades, de forma que comegamos
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Figura 7.2: Uma representacao 2D do encontrador de halos no grid Gaussiano. A célula
azul representa o pico de densidade onde estamos crescendo a esfera, as células verdes
representam a esfera onde a densidade é maio do que a barreira e as células vermelhas +
amarelas representam a proxima esfera que, ao ser adicionada ao halo, deixa-o com uma
densidade menor do que a barreira. As células amarelas sao aquelas que sao adicionadas
ao halo para melhorar a sua rezolucao de massa.

a crescer halos em picos de densidade maior.

Como crescemos halos esféricos, que sao a uniao de vérias células, nao conseguimos
saber exatamente quanto é a massa do halo, podendo saber somente que este possui uma
massa entre a massa total de duas esferas consecutivas. Para obter uma melhor resolugao
nas massas, nés adicionamos mais algumas células ao halo, as amarelas no exemplo da
figura[7.2] Escolhemos essas células ordenando, por densidade, todas as células que estao
na ultima casca esférica que tentamos adicionar, e gerou uma densidade abaixo da barreira,
e entao adicionamos célula por célula no halo até que ele possua uma densidade menor que
a barreira. Nesse processo também nao consideramos as células nessa casca que estejam
em algum outro halo. Portanto, no exemplo dado na figura [7.2], o halo final teria uma
massa de 15 células (M}, = 15x (L/Ny)?p,,). Para o caso 3D essa discretizagdao da massa é
maior, tornando esse acréscimo de algumas células adicionais mais importante para gerar
uma funcao de massa mais suave.

Outro ponto a ser notado, que é importante para o caso de barreiras nao estaticas, é
que estamos crescendo esferas e nao diminuindo como ¢ feito na teoria do excurison set.

Essa diferenga pode fazer com que, no caso em que nossa trajetéria cruze a barreira duas
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Figura 7.3: Outra representacao do nosso método para se achar os halos em comparacao
com as figuras usuais do excursion set theory. Nos vemos a "trajetoria” feita por uma
halo, na linha sélida preta, juntamente com alguns pontos com o nimero de céluas dentro
de cada uma das esferas que podemos crescer, esses pontos sao a unica informacao que
temos da trajetéria em nosso método. As cores sao as mesmas utilizadas na figura [7.2]
com respeito a barreira estatica (linha preta tracejada). Também é mostrada a barreira
eliptica em linha tracejada verde.

vezes, nos leve a achar um halo de massa menor pois iremos considerar apenas o segundo
cruzamento. Para evitar esse problema, o que fazemos é crescer o halo considerando uma
barreira estatica igual ao valor minimo da barreira que queremos utilizar, e assim que a
trajetoria cruza essa barreira estatica nés comegamos a diminuir o halo até que ele possua
uma densidade maior do que a barreira nao estatica. Desta forma o ponto em que a
trajetoria cruzar essa barreira, agora de baixo para cima, serd o ponto de primeiro cru-
zamento. Novamente estamos assumindo que nossas trajetorias serao monotonicamente
crescentes com respeito a S.

Na figura [7.3| apresentamos um exemplo de uma trajetéria, definida por algum halo,
bem como as duas barreiras que temos implementadas no momento e pontos representando
os instante da trajetéria que temos acesso com nosso detector de halos. Os pontos também
contém o numero de células em cada esfera e possuem cores com os mesmos significados
da figura[7.2] com relacdo a barreira estdtica.

Com essa figura podemos observar novamente que nossa resolucao de massa é muito
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baixa se considerarmos apenas as células que formam esferas, justificando as células extras
adicionadas. Essa trajetéria representa um halo com 21 células, como consideramos a
SB. Quando consideramos a EB, vemos que o halo ird possuir mais de 33 células (néo
sao mostradas as células extras para o caso dessa barreira). Além disso, vemos que se
nao considerassemos o esquema descrito acima de se crescer a esfera e depois diminuir,
nao teriamos nenhum halo, pois o pico (ponto azul) estd abaixo da barreira EB, o que
exemplifica a importancia deste procedimento.

Finalizados os procedimentos descritos nesta segao, obtemos um catalogo de halos
com suas posicoes definidas pela sua célula pico e com suas massas dadas pela soma da
massa, em background ((L/Ny)? % pn), de todas as células que formam o halo. Porém,
cOomo veremos, essas posicoes nao estao corretas pois correspondem a posicoes no espaco
de Lagrange. Além disso, também queremos atribuir velocidades aos halo, para que

futuramente possamos coloca-los no espago de redshift .

7.2.3 Deslocando os halos

Ao encontrarmos os halos, como descrito na subsecao anterior, estaremos encontrando-os
no espaco de Lagrange, pois fazemos isso utilizando as condigoes iniciais. Além disso, como
sabemos da teoria do excursion set, a abundancia dos halos encontrados nas condigoes ini-
ciais estard correta, porém o bias linear nao [280]. Portanto, para corrigirmos as posigoes
dos halos e conseguirmos atribuir uma velocidade a eles, precisamos passa-los ao espaco
de Euler.

A transicao entre o espaco de Lagrange e Euler é realizada utilizando-se a teoria de
perturbagoes Lagrangeana (LPT). Essa teoria nos diz que a posigao Euleriana de uma

particula (x) estara relacionada com sua posi¢ao Lagrangeana (q) pela seguinte expressao

x(q) =q+s(q), (7.6)

onde s(q) é o campo de descolamento que precisamos calcular em alguma ordem de teoria
de perturbacoes.

Nos iremos assumir que essa prescricao sera suficiente para atribuir posicoes corre-
tas para os halos, suposicao que é justificada comparando-se predigoes tedricas com as

simulagoes de N-corpos [24},296].
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Quando aplicarmos a equacao , a posicao Lagrangeana q serd o ponto central
da célula pico do halo e a coordenada Euleriana x serd a posicao final do halo em nosso
catdlogo. A massa é assumida se conservar do espaco de Lagrange para o de Euler
(suposicao fundamental de [21]).

Até segunda ordem em teoria de perturbagoes, a relagao (7.6)) serd dada por |124]
x(q) = q— D1V + DyV,0? (7.7)

onde D; é a funcao de crescimento linear, Dy é a funcao de crescimento de segunda ordem,
que é bem aproximada por Dy ~ —7/3D? [297], e ¢V e ¢ sdo os potenciais de primeira

e segunda ordem, dados por

VipW = g, (7.8)
vio® = 3 [elel) - (o) (7.9)
i>]

onde as dependéncias em g e no tempo estao implicitas em todas as quantidades e ;; =
0%/0q;0q;.

Note que o campo de densidade 6(q) é o mesmo gerado no primeiro passo do nosso
método e utilizado para se encontrar os halos.

Na figura [7.4] nés apresentamos uma fatia do grid de densidades para as condigoes
iniciais Gaussianas (& esquerda) e do mesmo mapa apds aplicarmos a teoria Lagrangeana
de perturbagoes em segunda ordem (2LPT) (a direita). No painel da direita podemos
ver que ja ha alguma estrutura, como aglomerados e filamentos, enquanto o da esquerda
¢ mais homogéneo. Isto ocorre pois a teoria Lagrangeana em segunda ordem reproduz
a funcao de correlacao de dois e trés pontos e aproxima muito bem as fungoes de mais
pontos [297,29§].

Nessa figura também apresentamos os 20 halos mais massivos nessa fatia com suas
posicoes Lagrangeanas (pontos azuis) e Eulerianas (estrelas amarelas). Podemos ver,
como esperado, que esses halos se encontram préximos as regioes mais amarelas, de maior
densidade, e que, além disso, sao deslocados para posicoes mais proximas as dos aglo-
merados de matéria do painel da direita. Outra caracteristica importante é que esses
halos, apesar de estarem em z = 0, sao deslocados por distancias muito menores do que

o tamanho tipico dos filamentos presentes na fatia, isso realca a caracteristica mais linear
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Figura 7.4: Mapa de densidades de uma fatia das condigoes iniciais Gaussianas (esquerda)
e do mesmo mapa quando aplicado a 2LPT (direita). Os pontos azuis sao os 20 halos
mais massivos nessa fatia e as estrelas amarelas sao as posicoes desses halos apés serem
deslocados utilizando-se a 2LPT.

dos halos, quando comparado com as particulas, e reforca as ideias do halo model [40].
Ao fim dos trés passos descritos nessa secao, terminaremos com uma catalogo de halos
contendo a posicao, velocidade e massa de cada halo. Nas préxima secao analisaremos as

estatisticas extraidas desses catalogos.

7.3 Analisando as Saidas do Caédigo

Nessa se¢ao analisarei como o catdlogo final de halos ird depender das escolhas especificas
da ordem da teoria de perturbacoes Lagrangeana e da escolha da barreira. Para todas as
analises nos fizemos 8 realizacoes, com diferentes sementes para os nimeros aleatorios, de
trés caixas cubicas com tamanhos de 512, 1024 e 2048 Mpc/h, totalizando 24 catédlogos
de halos para cada conjunto de opgoes. Em todos os casos nés utilizamos uma resolucao
de N; = 512 e o mesmo conjunto de sementes para os nimeros aleatérios para todos
os conjuntos de opgoes. Dessa forma é possivel comparar ponto a ponto nos graficos

apresentados.

A tabela apresenta o nome de todos catalogos utilizados nas comparacoes dessa
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Tabela 7.1: Especificagao de todos os catalogos utilizados nas comparagoes dessa se¢ao
com suas principais caracteristicas.

Nome Caracteristicas

OLPT Barreira estatica com OLPT

1LPT Barreira estatica com 1LPT

2LPT Barreira estatica com 2LPT

EB Barreira eliptica com 2LPT

se¢ao, juntamente com seus conjuntos de opgoes. Aqui xLPT significa que foi utilizada a

teoria de perturbacoes Lagrangeana de ordem x.

7.3.1 Consideracoes Iniciais

Os dois aspectos que queremos mostrar nessa se¢ao sao como os catalogos de halos depen-
dem da escolha da barreira e da escolha da ordem da teoria de perturbagoes. Na figura
nés mostramos a dependéncia com a massa das duas barreiras consideradas nesse tra-
balho. Olhando para essa figura podemos obter alguns comportamentos que esperamos
de nossos catalogos com barreiras diferentes: esperamos que os catalogos gerados com a
barreira estatica possuam mais halos com pequena massa e menos com grande massa,
quando comparados com os halos gerados utilizando-se a barreira eliptica. Além disso, a
massa onde deve ocorrer essa transicao sera a mesma onde as duas barreiras se cruzam
~ 10" M, /h. Isso ocorre pois uma barreira com um valor menor torna mais facil que
trajetérias a cruzem antes, gerando halos maiores.

Na figura apresentamos uma fatia do mapa de densidades dos halos gerados
utilizando-se a teoria Lagrangeana de perturbacoes de ordem zero, onde os halos nao
sao deslocados e estao em suas posicoes Lagrangeanas, de ordem um e de ordem dois.
Semelhante ao visto nos mapas de densidade das particulas, figura [7.4] vimos que a dis-
tribui¢ao dos halos é muito mais homogénea antes de se realizar o deslocamento dos halos
(OLPT) e comega a possuir estrutura quando utilizamos as perturbacoes de primeira or-
dem, possuindo pouco diferente entre o mapa utilizando-se primeira ou segunda ordem
de perturbacoes.

Algo interessante que é possivel ver no primeiro painel dessa figura é que, para o caso
dos halos, mesmo antes de se utilizar a LPT ja ha alguma estrutura no mapa de densidades,

isso se deve ao fato de os halos, apesar de estarem distribuidos nos centros das células
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Figura 7.5: A dependéncia com a massa das barreiras utilizadas nesse trabalho. Em linha
azul sélida temos a barreira estatica e em linha tracejada e pontilhada verde temos a
barreira eliptica com os parametros fitados nesse trabalho.

do grid, nao estao em todas as células, como as perticulas, isso induz alguma estrutura
e, como veremos depois, func¢oes de correlacao nao nulas. De fato esse comportamento é
esperado do excursion set pois 1a vemos que o bias linear dos halos, no espaco de Lagrange,
nao ¢é nulo.

Por fim, na figura [7.7} apresentamos uma comparagdo, um & um, de uma realizagao
de nosso método e uma realizacao de uma simulacao de N-corpos gerada com o codigo
RAMSES [211] utilizando condigbes iniciais calculadas com o cédigo MUSIC [294]. Ambas
as realizagbes utilizaram uma caixa de 500 Mpc/h e uma resolucao de 256 células por
dimensao, além disso, utilizamos as mesmas condigoes iniciais para rodar os dois cédigos.
Para a geragao da figura pegamos a mesma fatia de 8 Mpc/h, na dire¢ao z, em todos os
painéis.

Na primeira linha da figura apresentamos as condigoes iniciais utilizadas para se rodar
os dois codigos, elas sao mostradas apenas para se ver que sao iguais e que nao foi cometido
nenhum erro.

Na segunda linha mostramos o mapa de densidade das particulas finais, em z = 0,
produzidas pela simulagao e pelo nosso método utilizando-se 2LPT. Vemos que o mapa
gerado pela simulacao possui as estruturas mais resolvidas, de forma que o mapa gerado

com 2LPT parece ser uma versao "borrada”’do mapa gerado com a simulagao, porém
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Figura 7.6: Uma fatia do mapa de densidades dos halos, com 8 Mpc/h na dire¢do z,
sem deslocé-los (primeira coluna), deslocando seus centros utilizando a 1LPT (segunda
coluna) e deslocando seus centros com a 2LPT (terceira coluna). A mesma escala de cores
foi utilizada nas trés colunas.

contendo as mesmas estruturas, como aglomerados e filamentos. Pela comparagao dos
dois painéis da segunda linha também vemos que os aglomerados de particulas estao nas
mesmas posigoes, novamente justificando o procedimento de se deslocar os halos seguindo
LPT. Por outro lado, vemos que esse aglomerados sao maiores, menos densos, tornando
inviavel utilizar-se os mesmos parametros, para se encontrar os halos, que sao utilizados
nas simulagoes. Esse é o principal motivo de ser necessario introduzir parametros livres
nos métodos de geracao de halos que sao preditivos e tentam achar os halos no mapa de
densidades gerado utilizando-se 2LPT.

Na terceira linha da figura é apresentado o mapa de densidades dos halos que foram en-
contrados na simulagao utilizando-se a técnica de sobredensidade esférica com parametro
de A =360 (a esquerda) e o mapa de densidades dos halos gerados pelo nosso método (a
direita). A primeira coisa que vemos é que nosso método gera muito mais halos do que
sao encontrados na simualacgao, isso ocorreu pois utilizamos uma resolucao muito baixa de
firmo que nao conseguimos encontrar todos os halos na simulagao, porém nosso método
nao sofre com esse mesmo problema, de forma que a abundancia de halos préximos ao
limite de resolugao nao sera subestima e, ao invés disso, ird apresentar um espalhamento
maior. Esse comportamento ficara mais claro quando mostrarmos a funcao de massa para
diferentes resolugoes e as comparacoes com as simulagoes.

Na figura ainda vemos que, apesar do problema com a abundancia dos halos simulados,

nosso método parece reproduzir bem a estrutura do mapa de densidades dos halos, quando
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Figura 7.7: Comparagcao entre a simulagao (coluna da esquerda) e nosso método (coluna da
direita) usando as mesmas condigoes iniciais para ambos (mostrada na primeira linha).
Os painéis mostram uma fatia do mapa de densidades de 8 Mpc/h na diregao z. A
segunda linha mostra o mapa de densidade final das particulas (z = 0) da simulagao e
do nosso 2LPT. A terceira linha mostra o mapa de densidade para os halos encontrados
na simulacao e os halos gerados pelo nosso método no mesmo redshift. Areas escuras
representam regioes de baixa densidade e areas vermelhas regides mais densas.
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Figura 7.8: Funcao de massa dos halos para 8 realizacoes feitas e para os trés tamanhos
de caixas. Sao mostrados os valores médios para a SB (quadrados verdes) e para a EB
(pontos azuis), juntamente com +1lo. Nés também plotamos as predigoes tedricas de
Press-Schechter [21] (linha sélida), de Sheth-Tormen [22] (linha tracejada e pontilhada) e
de Tinker et al. [11] (linha tracejada). Nos painéis inferiores estao as diferencas relativas,
de cada catédlogo, com relacao a predicao tedrica de Tinker et al..

comparado com a simulacao, isso se deve, principalmente, a utilizacao da LPT para mover

os centros dos halos.

7.3.2 A Funcao de Massa e o Bias Linear

Na figura nos apresentamos a funcao de massa medida utilizando-se as 8 realizagoes
para cada tamanho de caixa e barreira. Note que apresentamos somente os resultados
para a barreira estatica (SB) e para a barreira eliptica (EB), sem referéncia a ordem da
LPT, pois a abundancia dos halos é definida ja no segundo passo de nosso método e
nao é afeta pelo deslocamento dos halos. Os pontos dizem respeito a média tirada das 8
realizacoes e as barras de erro correspondem a +10. Nessas figuras consideramos os halos
com mais de 27 particulas.

Observando essa figura, e principalmente os dois primeiros painéis que sao os que
possuem maior resolucao, vemos que nossa abundancia concorda com a de Tinker et
al. |11], o melhor ajuste com das simulagdes, dentro de 20% para todo o intervalo de
massas considerado, esse é um resultado muito bom e competitivo com os outros métodos
existentes, ainda mais pelo fato de que nao assumimos nenhuma funcao de massa na
criacao de nossos catalogos de halos.

Comparando os pontos azuis com os quadrados verdes, vemos também que o compor-
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tamento observado nas barreiras da figura é apresentado nos catalogos finais, onde
existem mais halos de baixa massa, no catalogo com SB, e menos halos com grande massa,
e a transicao entre os dois regimes ocorre para M ~ 10 M /h.

Outra propriedade que podemos notar com essa figura é que nossos catalogos gera-
dos, utilizando-se a SB, possuem uma abundancia mais préxima da de Tinker et al. do
que a previsao tedrica de Press-Schechter, que é feita também utilizando-se uma barreira
estatica. Isso ocorre pois nosso método nao faz nenhum truncamento na série perturba-
tiva que aparece quando consideramos funcoes janela fisicas para suavizar o campo de
densidades. De fato nosso método deve reproduzir a abundancia dada por uma janela de
suavizacao cubica onde todos os termos nao Markovianos sao levados em conta.

A dltima observacao a ser feita, utilizando-se essa figura, é sobre o comportamento
de nosso método com diferentes resolucoes. Vemos que o método tende a apresentar
um espalhamento maior na abundancia para halos de pequena massa e subestimar a
quantidade de halos com grande massa porém, quando aumentamos o tamanho da caixa
e reduzindo a resolucao de massa, o espalhamento nos halos de pequena massa aumenta
e a previsao para os halos de grande massa melhora. Esse comportamento é diferente
do encontrado nas simulagoes, onde a abundancia de halos de pequena massa tende a
ser subestimada, assim como vimos na figura [7.7} Isso nos diz que, se nao estamos
preocupados em obter uma funcao de massa com grande espalhamento, podemos utilizar
catalogos de baixa resolucao que serao muito mais rapidos de serem gerados.

Na figura [7.9] apresentamos o bias linear dos halos gerados pelo nosso método, com
as mesmas caracteristicas da figura [7.8] mas para os catalogos OLPT, 1ILPT, 2LPT e EB,
pois a escolha da ordem da LPT ira afetar essa grandeza que depende da distribuicao dos
halos na caixa.

Para o calculo desse bias linear nés medimos o espectro de poténcias densidade-
densidade dos halos, para cada bin de massa apresentado, e utilizamos todos os bins que
continham mais de 750 objetos. O bias, para cada bin, foi entao estimado utilizando-se

que

(7.10)

onde Py, (k| M) é o espectro dos halos medido no bin e P,,,,,(k) é o espectro de poténcias
da matéria tedrico gerado pelo CAMB.

Ajustamos a razao ([7.10) um polinémio de primeira ordem utilizando todos os valores
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Figura 7.9: Bias linear dos halos para 8 realizacoes feitas e para os trés tamanhos de
caixas. Sao mostrados os valores médios para a SB (quadrados verdes) e para a EB
(pontos azuis), juntamente com +1o. Nés também plotamos as predigoes tedricas de
Press-Schechter [21] (linha sélida), de Sheth-Tormen [23] (linha tracejada e pontilhada) e
de Tinker et al. [24] (linha tracejada). Nos painéis inferiores estao as diferencas relativas,
de cada catédlogo, com relacao a predicao tedrica de Tinker et al..

com k < 0.1 h/Mpc e tomamos o bias linear como sendo o valor do coeficiente que nao
multiplica nenhum k. Os erros foram calculados como a raiz quadrada da variancia da 8

realizacoes.

Vemos que, para o bias linear, assim como para a abundancia, nossos resultados para
o catdlogo 2LPT concordam dentro de 20% com a previsao tedrica de Tinker et al..
Além disso, vemos que a diferenca entre os resultados para os catdlogos 1LPT e 2LPT é
despresivel, isso se deve ao fato de que, em primeira ordem, a LPT ja recupera a funcao
de dois pontos em escalas lineares. A diferenca entre os catalogos 2LPT e EB também é

muito pequena.

Novamente, nossos catalogos gerados com a SB concordam com a previsao de Tinker
et al. melhor do que a previsao tedrica de Press-Schechter, mostrando que as correcoes

nao Markovianas também sao importantes para o bias linear.

Assim como observado anteriormente, vemos que o bias linear para o catdlogo onde
os halos nao foram deslocados seguindo a LPT nao é nulo, mostrando que os halos ja
possuem uma distribui¢ao intrinseca. Mais do que isso, vemos que o bias linear desses
halos concorda com a previsao de Tinker et al. no espago de Lagrange, deixando explicito
o que fazemos quando deslocamos os halos: nds passamos nosso catalogo, que ja possui

as massas corretas, do espaco de Lagrange para o de Euler.
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Nas proximas subsecoes serda apresentada a dependéncia em k, das funcoes de cor-

relacdo, e as consequéncias do deslocamento feito ficarao mais claras.

7.3.3 As Funcoes de Dois Pontos

Na figura apresento os espectros de poténcias de densidade-densidade (primeira li-
nha), densidade-velocidade (segunda linha) e velocidade-velocidade (terceira linha) para
todos os catalogos de halos descritos na tabela e para os trés tamanhos de caixas. Es-
ses espectros foram calculados utilizando-se 256 células por dimensao no grid e o método
cloud-in-cell (CIC) para a construcao do grid de densidades. N6s consideramos todos os
halos com mais de 8 particulas em cada uma das caixas, isso aumenta a quantidade de
objetos e diminui a contribuicao do shot noise nos espectro, possibilitando analisar toda
a dependéncia em k. Para a construcao do grid de velocidades nés utilizamos o método
CIC pesado pelo divergente das velocidade (0 = V).

Comparando os espectros para os catalogos 1LPT e 2LPT é possivel entender os efeitos
da teoria perturbativa em ordem superior. Primeiramente, olhando para os espectros de
densidade (primeira linha) vemos que, em escalas lineares, os dois possuem o mesmo valor,
isso justifica o fato de o bias linear, na figura[7.9] ser o mesmo para ambos os catalogos e
concorda com o esperado da teoria. Para escalas nao lineares vemos que ha uma pequena
diferenca entre os dois, com a perturbacao de primeira ordem levemente superestimando o
espectro da caixa menor, que possui um bzas menor, e subestimando o da caixa maior, que
possui um bzas maior, isso mostra que, principalmente quando estivermos interessado em
construir catalogos de galdxias onde apenas os halos mais massivos importam, a teoria de
segunda ordem ird prover um espectro de poténcias de densidade um pouco mais correto
em escalas quase lineares. A escolha da 2LPT se torna mais relevante quando queremos
acertar as fungoes de correlacao de mais pontos.

Quando comparamos os resultados de 1LPT e 2LPT nos espectros de velocidade-
velocidade vemos algo diferente do visto no espectro de densidades, os dois continuam
em acordo para escalas lineares, porém o 1LPT perde muito mais poténcia, se comparado
com o 2LPT, nas escalas quase lineares e nao lineares, além disso, como também notado
no espectro de densidades, a perda de poténcia é mais relevante para as caixas maiores
que possuem um bias maior. Isso mostra que a velocidade dos halos possui um aspecto

mais nao linear se comparada com suas posicoes. Esses tltmo ponto ficarda mais claro
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Figura 7.10: O espectro de poténcias densidade-densidade (primeira linha), densidade-
velocidade (segunda linha) e velocidade-velocidade (terceira linha) para cada uma dos trés
tamanhos de caixas: 512 Mpc/h (primeira coluna), 1024 Mpc/h (segunda coluna) e 2048
Mpc/h (terceira coluna). Nés apresentamos a média das 8 realizagoes, com £1o, para os
catélogos com SB usando segunda (pontos azuis), primeira (pentdgonos cyan) e nenhuma
(estrelas rosas) ordem de LPT, juntamente com o catalogo EB (quadrados verdes). Os

painéis inferiores de cada plot mostram a diferenca relativa entre cada catdlogo em o caso
SB com 2LPT (catélogo 2LPT).
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quando compararmos nossos catalogos de halos lineares com os catalogos de simulagoes,
na se¢ao seguinte.

Comparando agora os espectros dos catdlogos que utilizam a barreira estatica (2LPT)
e os que utilizam a barreira eléiptica (EB) conseguimos ver os efeitos da defini¢ao dos halos
nas fungoes de dois pontos. A primeira coisa que notamos é que, em escalas lineares, a
diferenca entre os espectros é um fator constante, esse fator constante, para o caso dos
espectros de densidade, é a razao entre os bias lineares apresentados na figura e é
esperado pela teoria da excursion set [280]. Olhando para as escalas quase lineares e nao
lineares vemos que ha somente uma pequena dependéncia dos espectros com a escala, essa
dependéncia se deve aos bias nao lineares que entram na expansao de ¢, em termos de
dm [296] que também podem ser calculados atrvés do excurison set theory e irdo depender
da escolha particular da barreira. Como exatamente a barreira ira afetar essa dependéncia
em k é dificil de se prever, além de nao ser claro como a escolha da barreira ird afetar os
outros termos da expansao de J, que nao sao potencias de ¢, e surgem no processo de
renormalizacao [299).

Por tltimo vemos que o espectro de densidades do catalogo OLPT ¢é nao nulo, porém
muito pequeno, assim como qualitativamente esperado pela figura [7.6] Isso, novamente,
mostra que os halos possuem uma funcao de correlagao nao nula ja no espaco de Lagrange,
algo diferente do que ocorre para as particulas que sé ”ganham estrutura”’no espaco de
Euler.

Para os espectros de velocidade-velocidade e densidade-velocidade foi utilizado a ve-
locidade dada pela 1LPT pois os halos nao possuem nenhuma velocidade no espacgo de
Lagrange, portanto esses graficos sao uma convolucao complicada de halos, no espaco de
Lagrange, com velocidade dadas pela 1LPT e os resultados sao dificeis de serem analisa-

dos.

7.3.4 As Funcgoes de Trés Pontos

Na figura [7.11] mostro o bispectro de densidades para os halos apresentados na tabela
7.1 para os trés tamanhos de caixas. Esses bispectros foram calculados utilizando-se 128
células por dimensao no grid e com o método CIC para a construcao do grid de densidades.
Para os cédlculos utilizamos o método descrito em [300] que utiliza 6 transformadas rapidas

de Fourier mas nao necessita de se somar explicitamente sobre todos os triangulos na
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caixa. Na figura é apresentado os bispectros para triangulos equildteros (primeira linha),
isésceles (segunda linha), onde um lado é o dobro dos outros dois, e o limite exprimido,
onde um dos lado possui o tamanho minimo possivel Ak = 27 /L.

Primeiramente, comparando os resultados para os catdlogos 1ILPT e 2LPT, vemos que
as diferencas no bispectro sao maiores do que no espectro de poténcias das densidades,
isso ocorre pois as correcoes em ordens superiores na LPT sao mais importantes para as
fungoes de correlacdo de mais pontos [297], portanto se queremos um catélogo de halos
com uma funcao de trés pontos mais acurada precisamos utilizar a teoria de segunda
ordem.

Quando comparamos os resultados para os catdlogos com diferentes barreiras vemos
que o comportamento observado nos espectros de poténcia se mantém, a diferenga entre
os dois bispectros é constante em escalas lineares e ha uma pequena dependéncia, com a
escala, nas escalas quase lineares e nao lineares que vem dos termos de ordem mais alta
da expansao de d;,. Entender essa dependéncia é ainda mais dificil para o bispectro [299].

Quanto ao catalogo de halos no espaco de Lagrange, o OLPT, vemos que o bispectro é
ainda menor do que o espectro de poténcias sendo nulo nas escalas lineares para os halos
menos massivos. [sso ocorre pois, assim como observado na comparagao entre os catalogos
1LPT e 2LPT, o mapeamento adequado entre o espag de Lagrange e Euler é mais relevante
para as fungoes de mais pontos, portanto, mesmo ja havendo uma estrutura intrinseca
na distribuicao dos halos, a mesma ¢ muito mais homogénea no espago de Lagrange, algo

que se reflete, principalmente, nas funcoes de correlacao de mais pontos.

7.4 Comparacoes com a Simulacao

Nesta secao apresentarei algumas comparacoes entre os catalogos de halos gerados por
nosso método e catdlogos extraidos de uma simulacao de N-corpos. Para essas com-
paracoes, nos utilizamos dois catdlogo de halos extraidos da realizacao MDR1 da Mul-
tiDark Simulation [301]. Em todos os catalogos nés utilizamos a mesma cosmologia da
MDR1: h=0.7, Q,, = 0.27, Qy = 0.73, Q, = 0.0469, n, = 0.95 e o5 = 0.82.

Na tabela[7.2] mostramos todos os catdlogos considerados nas comparagoes realizadas
nesta se¢ao. Sao apresentados os nomes utilizados nos gréaficos e discussoes, o tamanho

de cada caixa, o nimero de particulas, para o caso das simulacoes, ou de células, para o
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Figura 7.11: O bispectro sugando a configuracao equildtera (primeira linha), isésceles
(segunda linha) e o limite exprimido (terceira linha) de triangulos para cada uma dos trés
tamanhos de caixas: 512 Mpc/h (primeira coluna), 1024 Mpc/h (segunda coluna) e 2048
Mpc/h (terceira coluna). Nés apresentamos a média das 8 realizagoes, com +10, para os
catalogos com SB usando segunda (pontos azuis), primeira (pentdgonos cyan) e nenhuma
(estrelas rosas) ordem de LPT, juntamente com o catalogo EB (quadrados verdes). Os

painéis inferiores de cada plot mostram a diferenca relativa entre cada catdlogo em o caso
SB com 2LPT (catalogo 2LPT).

239



CAPITULO 7. EXSHALOS: UM NOVO METODO PARA A RAPIDA GERACAO DE
CATALOGOS DE HALOS

Tabela 7.2: Especificagoes dos catdlogos utilizados nas comparagoes dessa se¢ao, com
seus nome, tamanho de caixa, numero de particulas (para o caso das simulages) ou de
células no grid (para o caso dos catalogos gerados com nosso método), a massa minima de
resolucdo (a massa de cada particula ou dentro de cada célula), o numero de realizagoes
do catalogo e as caracteristicas especificas de cada um.

Nome L [Mpc/h] Np/Ng Mpuin [Mo/h] Realizagoes Caracteristicas
BDMV 1000 20483 8.721 x 10° 1 Sobredensidade Esférica com A = 360p,,
FoFc 1000 20483 8.721 x 10° 1 Friends-of-Friends com [ = 0.2
SB 512 5123 7.491 x 10'° 8 Barreira Estatica com 2LPT
EB 512 5123 7.491 x 10'° 8 Barreira Eliptica com 2LPT

caso do nosso método, a massa minima de resolucao do catdlogo, o niimero de realizagoes

utilizadas e as principais caracteristicas de cada caso.

Como mostrado na tabela, utilizamos 4 tipo de catdlogos de halos diferentes nas
analises: o BDMV, que sao halos esféricos encontrados na MDR1 com sobredensidade
A = 360, valor proximo a sobredensidade de Virial para essa cosmologia; O FoFc, que sao
halos encontrados com a técnica de friends-of-friends com um linking length de | = 0.2,
que também gera halos com uma sobredensidade, em média, préxima a do Viria]F_f]; o SB,
que consiste em halos gerados com nosso método com a barreira estatica e utilizando
segunda ordem da LPT, ou seja, catdlogos gerados sem nenhum parametro livre; e o EB,
que sao halos gerados utilizando a barreira eliptica com os parametros ajustados na secao

anterior e utilizando 2LPT.

Nés usamos tanto o catdlogo com halos esféricos (BDMV) e com halos encontrados
via friends-of-friends (Fofc) pois nosso método deve concordar melhor com o primeiro,
ja que também assumimos halos esféricos na construcao do método. Por outro lado, os
halos FoF sao muito utilizados na literatura e gostariamos de comparar nossos resultados
com eles, além de podermos analisar se as diferencas observadas entre halos definidos por

diferentes barreiras sao consistentes com as diferencas observadas em simulagoes.

Para calcular erros para as grandezas medidas, dividimos os catdlogos vindos da
simulacdo em 8 catalogos com 500 Mpc/h, aproximadamente o mesmo tamanho dos
catalogos gerados por nosso método, de forma que as comparacoes ficam mais diretas.
Note que, apesar de nossos catalogos possuirem uma resolu¢cao minima de massa 8 vezes
maior do que a da simualagao, nossos catalogos, como mostrado na tltima se¢ao, nao per-

dem halos de pequena massa, tornando possivel, como veremos, realizar as comparagoes.

4Veja [287] para um comparacdo, e breve revisao, de diferentes achadores de halos.
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Figura 7.12: Abundancia dos catalogos de halos descritos na tabela : SB (pontos
azuis), EB (quadrados verdes), BDMV (diamantes vermelhos) e FoFc (triangulos roxos),
com t1o0. Nés também plotamos a predic¢ao tedrica de Press-Schechter [21] (linha sélida),
de Sheth-Tormen [22] (linha traceja e pontilhada) e de Tinker et al. [11] (linha tracejada).
No painel inferiore nés mostramos a diferenca relativa, para cada catdlogo, com respeito
a teoria de Tinker et al..

Também é importante notar que, os dois catalogo vindos da simulagao, BDMV e FoFc,
possuem as mesmas condigoes iniciais, portanto é possivel comparar seus resultados ponto
a ponto. O mesmo acontece para os dois catalogos produzidos por nosso método, SB e
EB.

Os parametros utilizados na barreira eliptica do catdlogo EB foram ajustados de forma
que o nosso espectro de poténcias concorde com o do BDMV, em escalas lineares, e para
isso pesamos o x? por uma Gaussiana de forma que as escalas nao lineares contribuam

muito pouco para o ajuste.

7.4.1 A Funcao de Massa e o Bias Linear

Na figura[7.12] apresentamos a funcao de massa para todos os catalogos de halos descritos
na tabela[7.2] Os pontos representam a média das 8 realizagoes e as barras de erro a raiz
quadrada da variancia dessas realizacoes. Para o calculo da abundancia usamos todos os
halos com mais de 64 particulas, para o caso da simualacao, e com mais de 8 células, para
o caso dos halos gerados com nosso método. Vemos que mesmo considerando halos com

poucas particulas a abundancia nao é subestimada.
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Com essa figura fica claro como a previsao tedrica de Tinker et al. é a melhor das
trés, acordando dentro de 5% com os dados da simulacao. Por conta disso usamos esse
ajuste para as discussoes anteriores. Vemos também que nossos catalogos SB concordam
dentro de 25%, em todas as escalas de massa, com a teoria, superestimando a abundancia
de pequenos halos e subestimando dos grandes. Ja nossos catdlogos EB subestimam a
abundancia para massas intermediarias enquanto acertam para massa pequenas e grandes.

O catalogo FoFc apresenta um abundancia similar a teoria, para massas pequenas, e
maior, em até 50%), para massas grandes, mostrando que nosso método, tanto com a SB
quanto com a EB, sao mais proximos dos halos encontrados na simulagao com a técnica
de sobredensidade esférica, como esperado.

No painel inferior dessa figura também vemos que nossos catdlogos SB, produzidos
utilizando-se a barreira constante, possuem um acordo melhor com a teoria e com a
simualacao do que a previsao tedrica de Press-Schechter, que também utiliza a barreira
constante. Isso se deve ao fato de nao truncarmos a série perturbativa e considerarmos
todos os fatores nao Markovianos gerados pela escolha da fungao de suavisagao do campo
de densidades, que para nosso caso é uma top-hat cibica.

Na figura apresento o bias linear dos catélogos de halos mostrado na tabela [7.2]
Medimos esses bias da mesma forma que explicado na secao anterior.

Para o caso do bias linear, apresentado na figura nossos catalogos concordam
com a teoria dentro de 10% para todas as escalas de massa, mesmo nivel de concordancia
obtido pelo catdlogo esférico da simulagdo (BDMV) e melhor do que o obtido com o
catalogo FoFc da simulagao. Isso mostra que a utilizacao da LPT consegui recuperar, ao

menos em escalas lineares, a distribuicao dos halos.

7.4.2 Os Espectros de Poténcias

Na figura7.14]apresento o espectro de poténcias para todos os catalogos descritos na tabela
[7.2] Foi utilizado um grid com 256® células construido com o CIC. Utilizamos todos os
halos com massa maior do que 5 x 10?M /h para termos mais objetos e reduzirmos o
impacto do shot noise afim de ter informacao para pequenas escalas.

Vemos que nossos catalogos SB, gerados sem nenhum parametro livre, concordam com
o catdlogo BDMV dentro de 10% para escalas lineares (k < 0.15 Mpc/h) e comega a perder

poténcia nas escalas quasi lineares, chegando a uma diferenca de, aproximadamente, 25%.

242



7.4. COMPARACOES COM A SIMULACAO

Linear Halo Bias

—— PS Theory @
| ===~ ST Theory / i
1 - Tinker Theory ¥

by
o

bn
- N N w w
w o w o w

iy
o
L

© o o
o = u

—-0.11

—-0.21

Relative Difference

|
e
W

1012 1013 104
M[Mo/h]

Figura 7.13: Bias linear dos catélogos de halos descritos na tabela[7.2} SB (pontos azuis),
EB (quadrados verdes), BDMV (diamantes vermelhos) e FoFc (triangulos roxos), com
+1o. Nés também plotamos a predigao tedrica de Press-Schechter [21] (linha sélida), de
Sheth-Tormen [22] (linha traceja e pontilhada) e de Tinker et al. [24] (linha tracejada).
No painel inferior nés mostramos a diferenca relativa, para cada catdlogo, com respeito a
teoria de Tinker et al..

Power Spectrum
1400

L]
' ¢ BDMV
1200 +: +  FOFc
[ * . + SB
S *"QI + EB
& 10001 PR
*
= " L Y it reeasrossatasn
8 ‘e LI MM
Q8001 T
X .: 4 A A a4 A A aoa
A4 L . e e o ®°
600
>
80.2 T*
& 0.14 -y
£ oo ot .
a . t' ll.........ll.
o -0.14 -
>
5_0.2_+“llll‘:::AAAAAAAAAA::
g ® ® 90000000
-0.3
0.0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6
k[h/Mpc]

Figura 7.14: Espectro de poténcias densidade-densidade para os catalogos de halos descri-
tos na tabela[7.2} SB (pontos azuis), EB (quadrados verdes), BDMV (diamantes verme-
lhos) e FoFc (triangulos roxos), com £1o. No painel inferior nés mostramos a diferenca
relativa, para cada catdlogo, com respeito ao espectro medido do catalogo BDMV.
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Ja nossos catdlogos EB, que tiveram seus trés parametros livres ajustados para re-
produzir o espectro dos catdlogos BDMV, concordam com a simulacao dentro de 10%
para todo o intervalo de escalas apresentado, pofem apresenta um excesso de poténcia
nas escalas lineares. Isso ocorre pois, nessas escalas, o erro do espectro da simulacao
é maior, por conta da variancia cosmica, o que leva a esses pontos possuirem um peso
menor no ajuste. Como veremos depois isso ird levar a uma superestimacao do espectro
de poténcias das galaxias.

Além disso, observando a diferenca entre os dois catdlogos simulados, vemos que ela é
constante, para as escalas lineares, e possui uma pequena dependéncia com k, nas escalas
nao lineares. Esse comportamento é similar ao visto na tltima segao e reflete o fato de
a mudanca na definicao do halo, assim como a mudanca na barreira escolhida, afetar
os coeficientes da expansao de J;, onde o coeficiente linear, o bias linear, é o mais rele-
vante, levando o espectro inteiro a ser modificado, principalmente, por um fator constante
multiplicativo.

Para comparar as velocidades dos halos encontrados nas simulagoes com os halos gera-
dos por nosso método nés medimos a distribuicao, de alguma componente da velocidade,
dos dois catdlogos, presente na figura [7.15] bem como o espectro de poténcias do diver-
gente das velocidades, como feito na segao anterior, e presente na figura [7.16]

Na figura[7.15 apresentamos a distribuigdo da componente z das velocidades dos halos
de uma realizacao do catalogo BDMV e do SBH. Vemos que ambas sao aproximadamente
Gaussianas, como esperado, e possuem uma, dispersao muito proxima. Isso mostra que o
valor das velocidades, calculado seguindo 2LPT, sao muito préximos aos valores vindos
da simulacao.

Por outro lado, como mostrado na figura [7.16], os espectros de poténcias densidade-
velocidade e velocidade-velocidade apresentam resultados piores quando comparamos os
catalogos BDMV e SB. Nessa figura vemos que os halos gerados por nosso método con-
cordam com os simulados somente em escalas muito grandes, possuindo uma diferenca
de mais de 20% para k = 0.1 h/Mpc. Essa perda de poténcia é muito mais acentuada
do que no espectro de densidades, reforcando o que haviamos visto na ultima segao, que
as correlacoes de velocidade sao mais sensiveis a correta evolugao nao linear, em outras

palavras, as correlacoes de densidade sao mais sensiveis ao mapeamento do espaco de

5As outras componentes da velocidade, bem como outras realizacdes de cada catdlogo, apresentam
distribuicoes similares.
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Figura 7.15: Distribuigao da componente x da velocidade dos halos para os halos do
catdlogo BDMV (em vermelho) e SB (em azul) juntamente com o desvio padrao para
cada catalogo. Nos usamos a mesma binagem para os dois e normalizamos a distribuicao.

Lagrange para o de Euler, necessitando mais corre¢oes nao lineares para atingir o mesmo
nivel de precisao das correlacoes de densidade.

Quando comparamos os resultados para os catdlogos EB vemos que eles sao ainda mais
distantes da simulacao, mostrando que o ajuste feito para obtermos um melhor espectro
de poténcias de densidade nao garante que teremos um melhor espectro de velocidades.

Nessa mesma figura também vemos que a diferenca entre os espectro de velocidade
dos catalogos simulados nao é mais aproximadamente constante, portanto a expansao de
0, nao deve ser dominada pelo termo linear e o efeito da barreira nos coeficientes dos
termos nao lineares sera mais importante.

Como estamos recuperando os espectros de velocidade, mesmo que em escalas muito
grandes, esperamos que isso seja o suficiente para gerar-se catalogos de galaxias no espaco
de redshift, pois a maior contribuicao para o espectro, em escalas nao lineares, vira do

perfil de velocidades das galaxias dentro dos halos de matéria escura.

7.4.3 Os Bispectros

Na figura [7.17] apresento os bispectros para os catdlogos de halos descritos na tabela
Utilizamos as mesmas configuracoes de triangulos, resolucao e algoritmo utilizados
para medir os bispetros na secao anterior. Como no caso dos espectros de poténcias, nés
utilizamos todos os halos com massa maior do que 5 x 1012M, /h para termos mais objetos

e reduzirmos o impacto do shot noise.
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Figura 7.16: Espectro de poténcias densidade-velocidade (esquerda) e velocidade-
velocidade (& direita) para os catdlogos de halos descritos na tabela [7.2} SB (pontos
azuis), EB (quadrados verdes), BDMV (diamantes vermelhos) e FoFc (triangulos roxos),
com +1o. Nos painéis inferiores nés mostramos a diferenca relativa, para cada catalogo,
com respeito ao espectro medido do catalogo BDMV.
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Figura 7.17: Bispectro densidade-densidade-densidade para os catélogos de halos descritos
na tabela[7.2} SB (pontos azuis), EB (quadrados verdes), BDMV (diamantes vermelhos) e
FoFc (triangulos roxos), com £1o. No painel inferior nés mostramos a diferenca relativa,
para cada catdlogo, com respeito ao bispectro medido do catalogo BDMV. A primeira
coluna apresenta o bispectro para a configuracao equilateral de triangulos, a segunda
para a isésceles e a terceira para o limite exprimido.

246



7.4. COMPARACOES COM A SIMULACAO

Vemos que nosso catdlogo SB concorda com o BDMV, da simulacao, para as trés
configuragoes de triangulo, em escalas lineares (k < 0.1 h/Mpc) e, assim como ocorreu
para o espectro, perde poténcia em escalas menores, chegando a uma diferenca de mais
de 50%.

Ja nosso catalogo EB, de forma semelhante ao apresentado para o espectro, possui
mais poténcia em escalas lineares e apresenta um resultado mais proximo da simulagao
nas outras escalas. Isso mostra que o ajuste feito com o espectro também ajuda o bispectro
produzindo um resultado melhor sem a necessidade de um ajuste direto nesse observavel.

Outro comportamento que é similar ao do espectro no bispectro é a diferenca, entre
os bispectros, dos dois catalogos vindos da simualacao que é quase constante. Portanto,
os termos novos que aparecem na expansao do bispectro sao fracamente dependentes
da definicao dos halos utilizada, algo esperado dado que esses novos termos surgem da
necessidade de renormalizar o bispectro e devem conter informagao da fisica em pequenas

escalas.

7.4.4 Os Catalogos de Galaxias

Para testar as hipétese do modelo de halos [40] nés povoamos os halos encontrados nas
simulagoes e os gerados pelo nosso método com galaxias seguindo um HOD (Halo Occu-
pation Distribution). Para isso nés usamos a prescrigao descrita em [213], a mesma usada
no estudo dos voids utilizando catdlogos de galaxias, com a mesma escolha de parametros
do catédlogo Main2 de [99], que foram determinados para imitar o conjunto, limitado em
volume, do catdlogo principal de galaxias do SDSS DR7, que possui um limiar de lu-
minosidade de —21 de magnitude absoluta na banda r. Noés aplicamos essa prescricao,
que foi ajustada com halos com A = 200, em nossos halos diretamente pois nao estamos
interessado em reproduzir os dados observacionais, estamos somente querendo comparar
nosso método com as simulagoes.

Nos colocamos as galaxias nos halos seguindo os mesmo procedimentos utilizados na
criacao dos catdlogos de galdxias utilizados na parte dos wvoids, seguindo a distribuicao
(4.58]), para as galaxias centrais, e (4.59)), para as galaxias satélites. Porém agora utili-
zamos os parametros log M, = 12.78, oios iy = 0.68, log My = 12.71, log M| = 13.76 e
a = 1.15.

Na figura(7.18], apresento o espectro de poténcias densidade-densidade para os catalogos
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Figura 7.18: Espectro de poténcias densidade-densidade para os catalogos de galéxias
gerados a partir dos catalogos de halos descritos na tabela SB (pontos azuis), EB
(quadrados verdes), BDMV (diamantes vermelhos) e FoFc (tridngulos roxos), com +1o.
No painel inferior nés mostramos a diferenca relativa, para cada catdlogo, com respeito
ao espectro medido do catdlogo BDMV.

de galdxias criados utilizando-se 0 HOD nos catdlogos de halos da tabela[7.2] Utilizamos
2563 células no grid, consideramos todas as galdxias e utilizamos o CIC para a construcao
do grid de densidades.

Vemos que o espectro de poténcias para o catdlogo SB, que nao possui nenhum
parametro livre, concorda com o da simulacao dentro de 20% para todas as escalas,
sendo igual nas grandes e pequenas escalas e possuindo uma fala de poténcia nas escalas
intermediarias. Esse é exatamente o comportamento esperado pelo modelo de halos, onde
as grandes escalas sdo descritas pela distribuigao (linear) dos halos e as pequenas escalas
sao descritas pela distribui¢ao de matéria dentro dos halos (o perfil de densidade) havendo
uma fala de poténcia em escalas intermediarias que ”colam”as duas contribuicoes.

Portanto, o fato de nosso espectro de poténcias dos halos estar correto em escalas
lineraes, como vemos na figura [7.14} e de usarmos um perfil de densidade correto, nesse
caso o NFW [114], garante um espectro das galaxias correto nas escalas grandes e pequenas
e com uma pequena falta de poténcia nas escalas intermedidrias.

Olhando para o espectro do nosso catdlog EB vemos que a superestimacao do bias
linear, que podemos ver na figura [7.14] produz um excesso de poténcias em todas as

escalas que chega a uma diferenca de 50% com relacao a simulagao. Portanto, o ajuste
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Figura 7.19: Bispectro densidade-densidade-densidade para os catdlogos de galdxias ge-
rados a partir dos catdlogos de halos descritos na tabela : SB (pontos azuis), EB
(quadrados verdes), BDMV (diamantes vermelhos) e FoFc (triangulos roxos), com +1o.
No painel inferior nés mostramos a diferenca relativa, para cada catalogo, com respeito
ao bispectro medido do catalogo BDMV. A primeira coluna apresenta o bispectro para a
configuracao equilateral de triangulos, a segunda para a isésceles e a terceira para o limite
exprimido.

dos parametros livres da barreira eliptica, deve ser realizado com mais cuidado de forma
a nao "dar’muita poténcia para o espectro dos halos, evitando a contagem dupla dessa
poténcia.

Comparando os espectros paras os dois catalogos gerados a partir da simulagao vemos
que a diferenga constante entre eles se mantém para o catalogo de galaxias, isso mostra
que o espectro das galaxias também tera sua expansao dominada pelo bias linear.

Na figura[7.19] aspresento os bispectros para os catalogos de galéxias criados utilizando-
se o HOD nos catdlogos de halos da tabela [7.2] N6s utilizamos o mesmo método e
parametros do caso dos halos para realizar as medigoes.

Nos dois primeiros painéis, vemos que o bispectro do catalogo SB, gerado com nosso
método, possui comportamento similar ao do espectro de poténcias, com um resultado
igual do catalogo BDMV em pequenas e grandes escalas e uma falta de poténcias nas es-
calas intermedidrias, que para o bispectro chega a 30%. Os motivos desse comportamento
sao os mesmos descritos antes e podem ser entendidos pelo modelo de halos. A diferenga
constante presente no ultimo painel reflete a mesma diferenca presente no caso dos halos
e é dificil de ser analisada, ainda mais com os grandes erros nesse caso.

O bispectro, para o catalogo EB, também ¢é superestimado e possui a mesma explicagao
do caso do espectro, a superestimacao do bias linear quando o ajuste dos parametros da

barreira foi feito. A relacao entre os bispectros dos dois catalogos vindos da simulacao
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tambem ¢ basicemente constante refletindo a dominancia do textitbias linear na expansao.

Em resumo, nosso método é capaz de gerar um catalogo de halos, sem nenhum
parametro livre, de quatro a cinco ordens de magnitude mais rapido do que uma si-
mulacao de N-corpos e, além disso, gerar um catalogo de galaxias com o espectro correto
dentro de 20% e o bispectro dentro de 30%, com uma pequena falata de poténcia em
escalas intermedidrias. Além disso, nosso método possui grande facilidade para ser ge-
neralizado para modelos de gravitacao modificada e energia escura alternativa, sendo o
unico na literatura com essa possibilidade.

Nosso cédigo ainda disponibiliza a opgao de se ajustar alguns parametros livres para
melhorar seus resultados ainda mais, como fazem outros métodos preditivos. Porém esse
ajuste deve ser feito com cuidado para se evitar uma dupla contagem de poténcias que

poderia estragar as fungoes de correlagao de galéxias.
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Conclusoes

Os préximos anos serao de grande importancia para estudos cosmolégicos, devido ao
grande numero de levantamentos de galaxias que ocorrerao, mapeando a distribuicao de
galdxias no universo em um volume e com uma densidade como nunca antes. Espera-se que
esses levantamentos tornarao possivel avancar significativamente nosso entendimento de
fisica fundamental. Em especial, seremos capazes de compreender melhor as componentes
escuras do universo, o periodo inflacionério inicial e a teoria de gravitacao que evoluiu

essas condigoes inicias dadas pela inflacao.

Durante este doutorado, estudamos diferentes formas com que podemos utilizar dados
provenientes de levantamentos de galdxias para se estudar cosmologia. Em particular,

para se vincular parametros relacionados com a teoria gravitacional (veja o capitulo [2)).

Através da teoria de perturbagoes cosmolégicas (capitulo , podemos prever, pertur-
bativamente, como serd a funcao de N-pontos da matéria, ou de qualquer outro tragador,
em fungao dos parametros cosmolégicos e das condigdes iniciais. No trabalho [25], por
exemplo, fomos capazes de prever qual serd o espectro de poténcias para um campo dado
por uma transformacao nao linear do campo original. Encontramos que, usando uma
transformagao logaritmica do campo de densidades, esse campo se torna mais linear (pre-
cisamos de menos ordens para descrever bem os dados) e mais Gaussiano (as fungdes de
N > 2 pontos sdo menores), fazendo com que toda a informagao cosmoldgica se concentre

na fungao de N = 2 pontos.

Ja em [26], n6s usamos EFTofLSS para calcular o espectro de poténcias para o caso
de dois tragadores e estudamos quanto o uso de mais de um tracador pode melhorar o

vinculo nos parametros cosmoldgicos. Encontramos que a utilizagao de todo o espectro,
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e nao sé a parte linear ou o pico de BAO, consegue melhorar os vinculos em, pelo menos,
60%. Isso se deve a quebra de degenerescéncia entre os parametros cosmoldgicos, de bias
e estocdsticos que ocorre quando consideramos os espectros cruzados entre os diferentes

tracadores.

Além das perturbacoes cosmologicas, também estudamos e estendemos o halo model
(capitulo , que é um modelo nao-perturbativo para descrever como a matéria se distribui
no Universo, sendo também extremamente ttil para se entender como as galdxias se
distribuem através de um modelo de ocupacgao dos halos. Em [29], consideramos os voids
como também sendo elementos fundamentais na estrutura do universo. Com a adicao
dessas estruturas, fomos capazes de aliviar diversos problemas classicos do modelo de
halos. Conseguimos diminuir a diferenca entre o modelo e os dados por um fator de
~ 6%, nas escalas entre os termos de um e dois halos, além de conseguir tornar natural a

normalizacao do termo de dois halos em grandes escalas.

Além do estudo direto sobre como a matéria se distribui no universo, também estuda-
mos como podemos usar algumas estruturas para melhor vincular a teoria gravitacional

e a cosmologia.

Em [30] e [31], estudamos cuidadosamente como a teoria de gravitacao e a cosmolo-
gia afetam o raio de turnaround dos halos de matéria escura. Primeiramente em [30],
estudamos como esse raio, e sua sobredensidade associada, serao modificados para estru-
turas idealizadas nas quais conhecemos toda a distribuicao de matéria o tempo todo. Ja
em [31], relacionamos o raio de turnaround de uma estrutura maior com o raio de Virial
de uma estrutura menor dentro dela, e desta forma fomos capazes de escrever um modelo
para esse raio em funcao da massa do halo observavel. Para os modelos de gravitagao
estudados, encontramos uma diferenca de, pelo menos, 7% para esse raio em estruturas

observadas no universo recente.

Em adicao ao estudo utilizando as funcgoes de correlacao e as propriedades dos halos,
em [27] e [28], nds também estudamos como os voids podem ser utilizados para se vincular

a teoria gravitacional (veja o capitulo 4| para mais detalhes).

Primeiramente, em [27], nés computamos uma nova expressao para a abundancia
de woids utilizando o colapso esférico, em gravitacao modificada, e o excursion set the-
ory. Este modelo possui dois parametros livres além dos parametros cosmologicos e de

gravitagao. Mostramos que o modelo é reproduz a abundancia de wvoids para todas as
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teorias de gravitacao testadas (RG, f(R) e symmetron), sendo capaz de recuperar os
parametros de gravitacao modificada e cosmologia quando utilizada em uma anélise de
Monte Carlo. Com uma pequena modificacao no parametro de densidade dos voids, nosso
modelo também foi capaz de reproduzir a abundancia de voids encontrados em um campo

de galéxias.

Para estender o trabalho em wvoids, em [28] nés também investigamos os vinculos
impostos nos parametros de gravitacao, quando utilizamos o perfil de densidade dos voids
e o bias linear. Nesse trabalho, vimos que o perfil de densidade, assim como a abundancia,
proporcionam vinculos mais fortes do que o bias linear, o que ocorre por conta do maior
erro presente nesse ultimo observavel. Também verificamos que, quando utilizados esses
trés observaveis, conseguimos nao s6 vincular os parametros de gravitacao modificada,
mas também distinguir entre os diferentes modelos através de tensoes nas posteriores

para cada observavel isolado.

Uma vez que compreendemos como diferentes observaveis do campo de matéria sao
afetados pelas diferentes teorias de gravitagao, em [33] e em estudos atuais realizados no
grupo, comecamos a estudar como as galaxias sao distribuidas dentro dos halos, prin-
cipalmente utilizando o modelo de ocupacao de galaxias nos halos (HOD). Mostramos
que perturbagoes de comprimento de onda longo em trés diferentes operadores (sobre-
densidade, campo gravitacional e perturbagoes compensadas de isocurvatura) geram uma
resposta do numero médio de galaxias em cada halo, e que, estas respostas poderao afetar

nossa predi¢ao para o bias das galaxias.

Por tltimo, em [29] (veja também o capitulo , criamos um novo algoritmo capaz de
gerar catalogos de halos de forma réapida. Mostramos que podemos reproduzir a funcao
de massa, bias linear, espectro de poténcias e bi-espectro com alta precisao utilizando
um cédigo ~ 10° vezes mais rapido do que uma simulacao usual. Com esse tipo de
codigo, somos capazes de calcular matrizes de covariancia para qualquer observavel com
grande precisao, podendo adicionar efeitos observacionais mais facilmente do que por vias

tedricas.

Em resumo, durante este doutorado nds estudamos diversas formas de utilizar as
estruturas do universo para se vincular cosmologia e teorias de gravitacao. Dentre elas, a
mais notavel foi o estudo que fizemos sobre a utilizagao de voids. Unindo nossos modelos

para a abundancia, juntamente com o modelo de halos e wvoids, somos capazes de usar
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varios observaveis relacionados a voids. A funcao de correlacao void-matéria parece ser um
dos observaveis mais promissores, por ser capaz de codificar informacao da relacao entre
o perfil de velocidade e densidade dos voids de forma observavel. Esse observavel ja foi
medido em levantamentos de galaxias atuais e sera ainda mais relevante em levantamentos
futuros que terao uma maior densidade de objetos.

Além do estudo direto dos wvoids, também estudamos como podemos aplicar nosso
conhecimento tedrico em dados reais através do estudo da relacao entre halos e galaxias, e
do estudo de métodos capazes de calcular matrizes de covariancia. Todas estas ferramentas
tornam possivel um estudo de cosmologia e, principalmente, de gravitagao, com dados

reais de forma mais acurada do que qualquer outro estudo utilizando voids na literatura.
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