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Resumo

O objetivo deste artigo é mostrar o motivo de se considerar a matéria escura como ingrediente fundamental para
o Universo. A existéncia da matéria escura é indispensavel para formar as estruturas cosmicas que observamos
como galaxias e aglomerados de galaxias. Apesar de ainda desconhecermos a natureza desta componente
cOsmica, pois ainda nao a detectamos diretamente, o aspecto discutido neste trabalho é considerado um dos
principais argumentos a favor da existéncia da matéria escura.

Abstract

The goal of this work is to show the reason why one considers dark matter as a fundamental ingredient of the
universe. Dark matter existence is indispensable to form structures like galaxies and galaxy clusters. Though
its nature is unknown due to the lack of direct detection, the aspect discussed in this work is considered the

main argument in favor of dark matter existence.
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1 Introdugao

Um leitor interessado em astronomia e nos mis-
térios do cosmo j& deve estar familiarizado com
o termo Matéria Escura. Do ponto de vista as-
trofisico existem varias evidéncias atestando que
deve existir no Universo algum tipo de maté-
ria que ainda nao foi detectada. A historia da
matéria escura tem sua origem com os traba-
lhos de Fritz Zwicky nos anos 1930, onde ele in-
fere que o aglomerado de COMA possui uma ra-
zao massa/luminosidade ~ 500Ms /Lg. Estudos
mais recentes deste mesmo aglomerado indicam
valores menores, ~ 180Mg /L), mas ainda preva-
lece a ideia que um excesso de matéria em com-
paracao a luz emitida por esse objeto.

Galéxias espirais também sao denunciantes da
existéncia deste novo elemento. A curva de rota-
¢ao de galaxias espirais tem sido estudada desde
os anos 1970, notadamente com os trabalhos de
Vera Rubin, e o comportamento constante da ve-
locidade de rotacao de estrelas e gases a partir de
certas distancias, em contradicao ao comporta-
mento esperado ao se utilizar a dindmica newto-
niana para a dada distribuigao de matéria obser-

vada, indica a existéncia de alguma quantidade
de matéria invisivel nestes sistemas.!

O fenémeno conhecido como lentes gravitaci-
onais, quando a luz percorre uma trajetoria nao
retilinea devido & curvatura do espago-tempo que
é criada por uma distribuicdo de matéria, por
exemplo, uma estrela um uma galaxia, também
indica a existéncia de matéria escura no Universo.
O angulo de deflexao deste processo, ou o quanto
a luz “se curva”’, é proporcional a massa da lente,
que pode ser uma galaxia. Assim, estudando em
detalhes o padrao de deflexdao da luz emitida por
objetos distantes ao atravessar a lente, temos uma
espécie de balancga césmica, capaz de medir com
precisao a massa da galéxia lente, bem como sua
distribuigao.

As evidéncias apontadas acima pertencem ao
dominio de estudo da astrofisica. Sem duvida,
sao indicios fortes do fenémeno “matéria escura’.
No entanto, existem propostas que interpretam
estas observacoes sob outra perspectiva: talvez
nao exista matéria escura nestes sistemas, mas a

Veja a contribuicio de Davi Rodrigues sobre o pro-
blema da curva de rotagdo de galaxias neste mesmo nu-
meros dos Cadernos de Astronomia.
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teoria gravitacional utilizada, seja a newtoniana
ou a relativista, esta errada e nos leva, erronea-
mente, a deduzir que matéria escura deva existir.
Esta é a motivacao ao se estudar as chamadas te-
orias estendidas (ou, modificadas) da gravitagao.

O objetivo deste artigo é discutir em detalhes
uma evidéncia “cosmoldgica” da existéncia de ma-
téria escura. Em resumo, a configuracao obser-
vada de galédxias e aglomerados de galdxias, de-
nominada doravante estrutura em grande escala
do Universo, nao seria concebida na auséncia de
matéria escura. Na préatica, elas nao existiriam.
E muito comum ouvir, entre os pesquisadores da
area, que o argumento apresentado a seguir é o
mais robusto a favor da matéria escura.

Na préxima se¢ao vamos fazer uma rapida des-
cricao sobre a dindmica de expansao de fundo do
Universo. Seremos sucintos em muitos aspectos.
Para o leitor pouco familiarizado com cosmolo-
gia recomendamos a leitura de [1]| para maiores
detalhes.

Na Secao 3 discutiremos os principios basicos
da teoria de perturbagoes cosmologicas, uma fer-
ramenta fundamental para o entendimento da es-
trutura em grande escala do Universo.

2 Uma breve histéoria do Universo

O modelo padrao para a descricao da evolugao
c6smica, conhecido como big bang, indica que o
Universo inicia sua histéria de expansao a par-
tir de um ponto singular, extremamente denso e
quente. A medida que o Universo expande ele
esfria e diferentes processos fisicos sao iniciados.

Para uma expansao homogénea e isotrdpica, a
expansao cosmica é ditada pela fungao de Hubble

m=2 )

a(t)

onde a é o fator de escala do Universo e o ponto
“ -7 denota a taxa de variagdo com relagdo ao
tempo cosmico t. Esta funcao dita a taxa de ex-
pansao do Universo. Ao normalizarmos seu valor
hoje ap = 1 podemos escrever sua relagao com o
desvio para o vermelho (redshift) z,

1
a= .
1+ 2

(2)

Assim, podemos parametrizar a expansao do Uni-
verso em termos de valores de z. Hoje, z = 0. O
infcio do Universo é caracterizado pelo passado

assintotico z — oo enquanto que o futuro assin-
totico por z = —1.

A taxa de expansao H é determinada pelo con-
tetddo energético do Universo seguindo a equagao
de Friedmann para um Universo plano

w =", 3)
3

onde p é a densidade de energia total do Universo,
ou seja, é a soma das densidades das ¢ componen-
tes cosmicas p = Y. p;. Uma descri¢ao aproxi-
mada do Universo faz uso de quatro componen-
tes: radiagao, matéria baridnica, matéria escura
e energia escura. Em um Universo em expansao
estas densidades dependem do tempo e, portanto,
a densidade total p é, geralmente, melhor aproxi-
mada pela densidade da componente que domina
o conteudo energético. Cada densidade p; é de-
terminada pela equacao da continuidade

pi + SH(pi —|—pi) =0, (4)

uma vez que conhecemos a equacao de estado da
componente. Para a radiagao p, = p,/3 levando
apr ~a? = (1+2)* Para a matéria sem
pressao (tanto matéria escura quanto barions)
Pme = pp = 0 obtendo ppe ~ pp ~ a3 = (14+2)3.
A energia escura, na forma de uma constante cos-
mologica, possui densidade constante (pee = 0),
equivalendo a um fluido com pressao Pee = —pPee-
Assim, se medirmos o valor da densidade de qual-
quer destes fluidos em algum instante, por exem-
plo, hoje (z = 0), saberemos seu valor em qual-
quer instante da histéria cosmica.

O Universo hoje é completamente preenchido
por uma radiagao emitida logo apds o big bang.
Trata-se da radiacdo cosmica de fundo (RCF).
No Universo primordial, fétons e elétrons esti-
veram fortemente acoplados. A expansdo cos-
mica, e consequentemente seu resfriamento, con-
duz a um momento onde, finalmente, a radiagao
consegue se desacoplar dos elétrons. Isso ocorre
quando o Universo tinha apenas 380.000 anos
de idade correspondendo a um valor z ~ 1100.
Este momento é chamado simplesmente de de-
sacoplamento. Esta radiagao primordial é detec-
tada hoje na faixa de microondas e possui um
espectro tipico de corpo negro com temperatura
Tror = 2,726 K. Essa informagao nos dé acesso
a densidade da radiacao hoje e, segundo a solu-
¢do p, ~ a~*, sabemos a densidade da radiacio
em qualquer momento. A densidade da radia-
¢ao é pouco relevante para a dindmica cosmica
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hoje mas era a componente dominante no Uni-
verso primordial. A RCF possui uma distruigao
quase homogénea e isotrépica como visto da bem
conhecida Figura 1. Esta imagem utiliza coor-
denadas galacticas com o plano da nossa gala-
xia correndo horizontalmente ao longo do ponto
central desta imagem. A diferenca entre pontos
quentes (vermelhos) e frios (azuis) ¢ da ordem de

AT
—  ~107°. 5
TroF 5)

Ao levarmos em conta diversos observaveis cos-
mologicos e astrofisicos chega-se ao modelo de
concordancia cosmolbgica que nos diz que, hoje,
o Universo ¢ composto por ~ 70% de energia es-
cura, 25% de matéria escura, ~ 5% de matéria
conhecida (barions) e apenas 0,0049% de radia-
¢ao. Seguindo estes valores e as leis de evolugao
para as densidade de cada fluido, verifica-se que
a densidade da radiacao foi igual a da matéria
em 2y ~ 3400 (desvio para o vermelho da igual-
dade), quando o Universo tinha apenas cerca de
51.000 anos de idade. Neste momento, deu se ini-
cio a fase de dominacao da matéria que so tera
fim quando sua densidade for igual & da energia
escura. Isso ocorre em z ~ 0.3, cerca de 3 bilhoes
de anos atras. Resumindo, ao longo de seus 13,8
bilhoes de anos, o Universo pode ser separado em
3 fases dindmicas: uma fase dominada pela radi-
acado (z > zjg), uma fase dominada pela matéria
escura e uma fase dominada pela energia escura
a partir de z < 0.3.2

A descrigdo acima assumiu que a matéria es-
cura ji existia no Universo, como uma compo-
nente independente, desde momentos muito proé-
ximos ao big bang. Para momentos anteriores a
z ~ 1100, quando houve a liberacao da RCF, a
matéria conhecida, elétrons e prétons, estava aco-
plados com a radiagao e ndao podiam se unir para
formar um atomo de hidrogénio. Assim, usa-se o
termo fluido barion-féton para esta componente
de radiacao que existia antes da separacao entre
RCF e matéria baridnica. A partir de z ~ 1100,
estando elétrons e protons livres, eles se unem em
orbitas de Bohr e a atracao gravitacional destes
entes d4 origem as primeiras nuvens de hidrogénio

2A relagéo entre tempo cosmico, medido em anos, e z
nao ¢é linear. Eventos que ocorrem entre z = 0 e z = 1
sao separados por cerca de 7 bilhoes de anos. Eventos
que ocorrem entre z = 1000 e z = 1001 s@o separados por
setecentos anos.

no Universo. A subsequente atragdo gravitacio-
nal destas nuvens criard os primeiros protétipos
de estrelas que, por sua vez, se aglutinarao para
formar protétipos de galaxias. Em tese, esse pro-
cesso pode seguir indefinidamente até formarmos
estruturas cada vez maiores. Este é o processo hi-
erarquico de formacao de estruturas, mais aceito
atualmente, onde as menores estruturas formam-
se primeiro). A partir de agora, podemos fazer
questionamentos mais detalhados: qual a veloci-
dade de formagao destas estruturas? Quais sao
as maiores estruturas ja formadas?

3 A formacao de estruturas césmicas e a
necessidade da matéria escura

O principio cosmoldgico é fundamental para
descrever a expansao cOsmica pois nos assegura
que o Universo é homogéneo e isotrépico em gran-
des escalas. No entanto, é 6bvio que, quando
temos uma boa resolucao e observamos objetos
colapsados como estrelas e galéxias, percebemos
que o Universo nao é exatamente homogéneo e
isotréopico nestas escalas. Portanto, ha uma es-
cala limite acima da qual o Universo aparenta® ser
homogéneo e isotrépico, enquanto que em esca-
las menores identifica-se a nao-homogeneidade da
distribuigdo de matéria. Nao existe um valor de
consenso para esta escala mas estima-se que seja
proxima a 200 Mpc, ou seja, acima desta escala
temos uma distribuicdo homogénea. Galéxias
possuem um tamanho tipico da ordem de pou-
cas dezenas de milhares de parsecs. Por exemplo,
o planeta Terra, que estd mais proximo da borda
da galaxia que de seu centro, estd a uma distan-
cia de 7,9 kpc do centro da Via Lactea. Nossa
galédxia esta localizada em uma regiao do espacgo
juntamente com outras 30 galaxias formando o
chamado grupo local de galaxias. Androémeda,
pertencente a este grupo, possui tamanho similar
& nossa galdxia enquanto que as demais sao de
menor porte (galaxias anas). Ao redor do grupo
local existem outros grupos e aglomerados galac-
ticos separados por distancias da ordem de deze-
nas de Mega parsecs. Por exemplo, o aglomerado
de Virgo, que contém cerca de 1000 galéxias, esta

3Rigorosamente, a homogeneidade e isotropia sdo con-
ceitos estabelecidos de maneira estatistica. Na prética,
por maior que seja a escala, nao ha 100% de homogenei-
dade.
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Figura 1: Mapa da distribui¢do de temperatura da radiagdo cosmica de fundo. A diferenga de temperatura entre pontos
vermelhos (quentes) e azuis (frios) ¢ da ordem 107°. Créditos: Agéncia Espacial Europeia (ESA).

distante cerca de 20 Mpc do grupo local de galé-
xias.

A teoria de perturbagao cosmoldgica é uma das
principais ferramentas utilizadas em cosmologia.
A ideia segue um principio muito simples: preci-
samos entender a evolucao das pequenas pertur-
bagoes de densidade que surgiram no Universo, ao
longo de sua historia, até a confecgao dos aglome-
rados de galaxias que observamos hoje em dia.

O nascimento das perturbagoes de densidade
ocorre no periodo da inflagdo césmica, muito pro-
ximo ao big bang. Nesta época, as leis da me-
cénica quantica governavam o Universo. Grosso
modo, o principio da incerteza de Heisenberg nao
permite a exata determinacgao da distribuicao de
matéria e, assim, é natural que existam flutua-
¢Oes na configuracao energética do Universo pri-
mordial. Estas flutuagbes sao as sementes que,
apés germinarem e crescerem, deram origem as
estruturas cosmicas.

Ao introduzir pequenas flutuacgdes ao redor de
cada quantidade fisica descrita no fundo cosmo-
logico implementamos a técnica da teoria de per-
tubagoes. Podemos implementar uma separagao
entre a densidade média do Universo nao pertur-
bado p(t) e as perturbagoes. Com isso, pode-
mos escrever a densidade total como p(t)+ p(7, t),
onde o simbolo “ * 7 significa uma pequena per-
turbacao ao redor da densidade do fundo homo-
géneo e isotropico p(t). Entao, a densidade total

NGT)
50 ) ©)
— P [1+A®F )],

onde definimos uma quantidade fundamental
para nossa discussdo daqui para frente:
traste na densidade A(7,t) = p(7,t)/p(t).

A estratégia é adotar uma aproximagao onde
cada componente coésmica comporta-se de acordo
com as equacoes da hidrodindmica em um sistema
em expansao. Para a grande maioria da escalas
de interesse, como galaxias e aglomerados, pode-
se utilizar uma aproximacao newtoniana.

Para isso considera-se as equacoes da continui-
dade, expressando a conservagao de massa.

p+V(pV) = 0. (7)

Nesta equagao, V é o campo de velocidades do
fluido. Para o caso cosmologico utiliza-se a lei de
Hubble V = H7.

A equacao para a dinAmica do movimento sera
a equacao de Euler, expressando a conservacao de
momento,

O con-

Lo — v

ViV - vW=-"L_vo (8)
p

e a equacgao de Poisson, descrevendo o potencial

gravitacional

V20 = 4nGp. (9)

Para discutir a evolucao de perturbagoes no
Universo padrao é conveniente utilizar coordena-
das coméveis x. Este sistema de coordenadas que
“acompanha” a expansao do Universo. Assim, a
posicao 7 é reescrita como,

7= a(t)z. (10)

O sistema de coordenadas r denota a posicao
fisica, real, de cada particula (galaxia, por exem-
plo). Em um Universo em expansao, a posigao
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de uma galaxia ir4d mudar gradativamente com
o tempo. Se vocé tentar desenhar a posicao de
uma galdxia, em eixos cartesianos fixos, precisara
de uma quantidade cada vez maior de papel e es-
pago fisico para acompanhar o efeito da expansao
do Universo.

No sistema de coordenadas coméveis x a parti-
cula permanece fixa em um ponto dos eixos coor-
denados. O efeito da expansao ocorre ao mudar a
nocao de distancia demarcada nos eixos cartesi-
anos. As coordenadas (na préatica, os “nimeros”
que estao anotados sobre os eixos) vao se ajus-
tando para acomodar o efeito da expansao do
Universo. Na tentativa de desenhar a evolugao
da posicao de uma galaxia em uma folha de papel
utilizando as coordenadas x, o Universo sempre
caberd em uma unica folha, mas os eixos sempre
precisarao ser demarcados a medida que o tempo
passa.

A velocidade propria 7 em cada ponto x pode
ser escrita como

V =a(t)i+ 0, (11)

de maneira que v é a velocidade peculiar descre-
vendo o movimento de uma parte do fluido em
relacdo a um observador fundamental em & que
estd comoével com a expansdao do fundo cosmol6-
gico. Trata-se, na verdade, do que chamaremos
de perturbacao da velocidade. Assim, o conjunto
de variaveis (Z,t) substitui (7, ).

A partir do processo de linearizacao, cujos de-
talhes sao apresentados no apéndice, encontra-
mos que perturbagoes em um fluido sem pressao,
p = 0, devem obedecer & seguinte equacao dife-
rencial

A +2HA — 47GpA = 0. (12)

Por se tratar de uma equacao diferencial, lembre-
se que sua solugao necessitara a adotagao de duas
condigbes de contorno.

Enquanto as perturbacdes sdo lineares, A <<
1, esta equagao é valida. Trata-se do regime linear
das perturbacoes. Estruturas césmicas, como ga-
laxias e aglomerados, sao obviamente estruturas
nao-lineares, no sentido da definicdo de A apre-
sentada acima. De fato, a densidade local destas
estruturas é muito maior que a densidade média
de uma porg¢ao consideravel do espago ao redor.
O objetivo de uma evolucao satisfatoria é que as
perturbagoes lineares crescam o suficiente para
chegar ao nivel nao-linear.

Dada a imensidao cosmica e suas centenas de
bilhGes de galaxias seria impossivel estudar a evo-
lucao de cada pequeno desvio da homogeneidade
(flutuagdo) que geraria uma galaxia especifica.
Este processo levaria & resolugao de bilhoes de
equagoes do tipo (12) para a evolugao de cada
regido “superdensa’. Ao invés disso, esta equa-
¢ao é resolvida no espaco de Fourier onde cada
escala possui sua condigao inicial propria. Uma
dnica escala, por exemplo, com 0.1 Mpc, repre-
sentaria a evolugao média de todos aglomerados
de galaxias que devem ter este tamanho. A de-
pendéncia com a escala nao apareceu na equagao
(12) pois decidimos estudar fluidos sem pressao,
como a matéria escura e os barions. Portanto,
de acordo com (12), todas as escalas evoluirao da
mesma maneira.

Temos em (12) uma equagao diferencial de se-
gunda ordem. Este tipo de equagao também
descreve, por exemplo, um oscilador harmoénico
amortecido. O termo 2HA ¢ conhecido como
termo de friccao de Hubble, pois quanto maior for
a taxa de expansao H, mais dificil sera amplificar
as perturbagdes A, ou seja, a expansao dificulta
o processo de formacao de estruturas coésmicas.

Tanto a matéria escura quanto a matéria bari-
onica obedecem a equagao (12) pois as conside-
ramos como fluidos sem pressao. No entanto, a
condicao inicial a ser utilizada para cada compo-
nente, a amplitude da perturbacdo em um ins-
tante inicial, sera diferente. A matéria baridnica
esté acoplada a radiagao até z ~ 1100 (momento
chamado de desacoplamento). A matéria escura,
de acordo a hipotese mais aceita para sua des-
cricao, desacoplou do plasma primordial em um
momento muito anterior. Assim, enquanto a ma-
téria barionica estd “presa’ a radiacao, formando
a componente barion-féton, a matéria escura co-
megou a formar estruturas, por meio da atragao
gravitacional, desde instantes anteriores. Na pra-
tica, as flutuacoes de temperatura da RCF, da or-
dem de 1073, servem como condicdo inicial para
este problema por meio da chamada formula de
Sachs-Wolfe |2]:

=24 (13)

Nesta expressao, gZS é a perturbacao no poten-
cial gravitacional. Por meio da equagao de Pois-
son perturbada (veja apéndice), percebe-se que
¢ ~ A. Com isso, a amplitude das flutuacdes na
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Radiacdo | Matéria

Contraste da densidade

Nivel nao-linear ’

alcangado
X

Nivel ndo-linear
nao alcancado

Fator de escala a(t)

2~3400 z~1

Figura 2: Evolucao das perturbagoes da matéria escura e dos barions em fungao do tempo. O ponto no gréfico onde
se lé “nivel nao-linear nao alcangado” refere-se & amplitude alcancada pelas perturbag¢es no barions caso nao existissem
as perturbagoes de matéria escura (curva preta). Esta figura é uma representacao quantitativa. Os eixos ordenados nao

possuem a escala apropriada quantitativamente.

RCF fornecem o valor para as condigoes iniciais
do problema.

Pela equagao (12), o conceito de “formar” uma
estrutura refere-se a amplificar o valor do con-
traste da densidade A, desde valores muito pe-
quenos, até proximo do valor ndo-linear A ~ 1.
Uma maneira mais facil de se visualizar a solugao
da equacdo para A é trocar a variavel dinamica
para o fator de escala a. Com isso, teremos:

H 3 (87Gp
N 41 192 [ O Pm _
aA<+F+aH}Mx 2<3H2)A 0
(14)

onde o simbolo significa uma derivada com

relacdo ao fator de escala. Quando o Universo é
-3/2

Wil

dominado pela matéria escura temos H ~ a
e, com isso, 3+ aH'/H = 3/2. Ainda, o termo
87Gpm/3H? ~ 1. Portanto, a solucio da equa-
gao (14) serd A o a, ou seja, cresce linearmente
com o fator de escala. Note que essa aproximacao
s6 é valida apos a igualdade entre as densidade
de radiacdo e matéria, z < 3400. Antes disso,
z > 3400, a dinamica é dominada pela radiagao,
87Gpy/3H? < 1. Isso inibe o aparecimento de
uma solugdo crescente para A em z < 3400. A
curva preta da Figura 2 demonstra esse fenémeno.
Estas estruturas serao chamadas de halos de ma-
téria escura. Somente apoés a igualdade entre ma-
téria e radiacao, com a dominagao da matéria, a
expansao cosmica se desacelera e as perturbagoes
da matéria escura crescem de maneira mais acen-
tuada.

Vamos analisar agora o crescimento das estru-
turas de matéria baridnica, de acordo com a linha

vermelha da Figura 2. Quando a RCF é liberada,
em z ~ 1100, ocorre o momento do desacopla-
mento e a matéria baridonica estd livre para se
aglomerar, por meio da atracao gravitacional. O
processo de formacao da componente bariénica é
acelerado pois, lembre-se que, em z ~ 1100, os
halos de matéria escura (curva preta na Figura
2) ja existiam. Estes halos de matéria escura pré-
existentes formam pocos de potencial gravitacio-
nal que impulsionam a aglomeracao da matéria
barionica. Se estes halos primordiais de matéria
escura nao existissem, as estruturas baridnicas,
como as galédxias, nunca existiriam pois, dada a
taxa de crescimento esperada pela equagao (12),
A x a, nao haveria tempo suficiente para que o
contraste de densidade da matéria baridnica cres-
cesse o suficiente para chegar ao nivel nao-linear.
Se a curva vermelha da Figura 2 iniciasse um cres-
cimento « a a partir de z ~ 1100, sendo ampli-
ficada por um fator 1000, o resultado final seria
o ponto denotado por X vermelho nesta figura
A ~ 107 x 10® = 10~2. Portanto, acabamos de
descrever um cendario no qual a matéria escura se
faz imprescindivel para o sucesso da estrutura em
grande escala do Universo. Este é um dos princi-
pais argumentos em favor da existéncia da maté-
ria escura no Universo. A tunica alternativa para
construir uma explicagao aceitavel para a cosmo-
logia abrindo mao da existéncia da matéria escura
seria abandonar a RG e buscar uma nova teoria
para a gravitacao que explique o processo de for-
magao de estruturas cosmicas e acelere a aglome-
ragao de nuvens bariénicas no periodo posterior
a liberagao da RCF.
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4 Consideragoes finais

A mensagem deste texto é muito clara: matéria
escura € um elemento fundamental no Universo
pois ela é a responsavel por guiar as flutuacoes de
densidade dos barions até o processo nao linear
de formacao de estruturas.

Cabe também um comentario sobre o papel da
energia escura do processo de formacao de es-
truturas. Como dito acima, entendemos que o
processo de formacao de estruturas ocorreu pri-
meiramente com as menores estruturas e, a cons-
tante aglomeracao causada pela atragao gravita-
cional, forma as estruturas maiores. Aglomera-
dos de galaxias sao as maiores estruturas césmi-
cas conhecidas. Objetos maiores que aglomera-
dos de galaxias nao existem pois, quando super-
aglomerados? teriam a oportunidade de se unir,
a energia escura passou a dominar a expansao
cosmicas. A energia escura age acelerando a ex-
pansao coésmica e, com isso, separando o objetos
cosmicos. Na dominacao da energia escura, que
ocorreu a partir de z ~ 0.5, a funcao H volta a
crescer e, com isso, o termo de friccao de Hubble
(2HA) também cresce. Uma vez que um objeto
cosmico estd formado, ou seja, chegou ao nivel
nao-linear, a expansao coésmica passa a ter papel
secundario na sua dindmica interna. Portanto, se
os modernos mapeamentos de galaxias encontra-
rem alguma hiper estrutura césmica, muito maior
que um aglomerado de galaxias, teremos um ce-
nério desafiador a ser explicado.

Apéndice A: Deducao da equagao de
evolucao para as perturbacoes

Neste apéndice vamos detalhar a obtencao da
equagao (12). Aqui, trataremos apenas do caso
mais simples, onde estudamos a evolucao das per-
turbacoes das componentes sem pressao, como
matéria escura e matéria baridnica, sob a pers-
pectiva de uma teoria newtoniana. Outros exem-
plos sobre teoria de perturbagoes cosmologicas,

4Cabe aqui uma explicacio. Estamos considerando que
as maiores estruturas sao os aglomerados de galédxias pois
estes s&0 as maiores estruturas virializadas. E possivel en-
contrar na literatura o termo super-aglomerado, referindo-
se ao conjunto de varios aglomerados. No entanto, grosso
modo, esta reunidao de aglomerados ndo forma um tnico
objeto virializado, cuja dindmica é determinada pela sua
auto-gravidade.

incluindo a anélise relativistica, podem ser en-
contrados em [3].

Em um Universo que expande, de maneira ho-
mogénea e isotropica, de acordo com a lei de Hub-
ble, podemos escrever as chamadas quantidades
de base, da seguinte maneira:

p=pt), V=Vo=H()" (15)

Agora, vamos assumir que pequenas perturba-
¢Oes existem neste sistema. Com isso, as quanti-
dades fisicas serao reescritas da seguinte forma

p = p(t) + p(7,t),

(I):‘I)()—Fé.

Ao inserir as defini¢bes acima na equacao da con-
tinuidade para um fluido sem pressao

op . e\
E%—,OijLV(p-VO)—O (17)

Da mesma maneira, a linearizacao da equacgao de
Euler fornece

Eh . . .

S (V)o@ VV+Ve=0. (18)

ot

Por fim, a linearizacao da equacgao de Poisson é
V2¢ = 4nGp. (19)

A mudanga para coordenadas comédveis con-
verte os operadores diferenciais para atuar me-
diante o novo conjunto de coordenadas Z. O ope-
rador V (nabla) se transforma, de acordo com a
regra da cadeia, da seguinte maneira:

r = — Vuz, 2
V,=-v (20)

enquanto que as derivadas temporais sdo substi-
tuidas por

(@), = () () e

Agora, definindo o contraste de densidade A =
p/p, seremos levamos a um conjunto intermedia-
rio de equagoes:
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V%) = 4rGa’pA. (24)

Com o objetivo de obter uma equagao para a evo-
lugao de A precisamos eliminar os termo v destas
equagoes. Ao tomarmos a derivada temporal da
equagao (22) e combinarmos com o gradiente da
equagao (23) encontraremos

V24

Finalmente, a expressao acima, quando combi-
nada com a equacao de Poisson perturbada (24)
resultara na equagao (12).
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