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Resumen

En este trabajo, se investigo el proceso de formacion de estructuras dentro del
marco del modelo de colapso esférico. Se exploraron diversos modelos cosmolo-
gicos que incorporan ecuaciones de estado dinamicas para la energia oscura,
con el proposito de evaluar los efectos de estas ecuaciones en la formacion de
estructuras a gran escala en el Universo. Se utiliz6 la hidrodindmica newtoniana
para derivar las ecuaciones de evolucion de las perturbaciones de materia y,
a partir de estas, se calcularon los parametros que caracterizan el modelo de
colapso esférico: el factor de crecimiento lineal D, , la sobredensidad critica o,
y la sobredensidad virial A,;.. Se observo que, independientemente del modelo
considerado, D, . y A, siempre estuvieron muy cerca de los valores obteni-
dos para el modelo estandar ACDM. Lo mismo ocurri6 para el radio virial ¥,;,.
Finalmente, se aplico el formalismo Press-Schechter para examinar el niimero
predicho de halos de materia oscura en los diferentes modelos. Se encontrd que,
en general, este valor puede ser mayor, igual o menor que en el modelo ACDM,
con una fuerte dependencia en el rango de masas estudiado.

Palabras clave: Cosmologia, energia oscura, estructura a gran escala del
Universo.



Capitulo

Introduccioén

El descubrimiento de la expansion acelerada del universo en 1998, es un hecho
corroborado por el analisis observacional de una clase particular de supernovas,
las supernovas tipo A [I], 2]. Desde el punto de vista teorico este fenémeno
puede ser explicado introduciendo en las ecuaciones de campo una constante,
denominada constante cosmologica [3]. También puede deberse a un componente
dinamico desconocido llamado “energia oscura” [4] o a alguna modificacion
en la teoria de la gravedad a escalas muy grandes [, [6]. Determinar cual de
estas posibilidades es la mas adecuada para describir este fenémeno, es uno
de los grandes desafios de la cosmologia moderna. En este sentido, un aspecto
importante que hay que tener en cuenta es que cada una de estas posibilidades
tiene implicaciones directas en el proceso de evolucion de las perturbaciones,
en particular en el colapso o formacion de las estructuras, y la abundancia de
las estructuras a gran escala que se observan actualmente en el Universo.

Para describir el proceso de evoluciéon de las perturbaciones, hasta el colapso o
formacion de la estructura, se utiliza la formacion de estructuras newtonianas [7],
la cual describe muy bien este proceso. Sin embargo, persiste un inconveniente en
cuanto a que se desconoce la naturaleza precisa de los componentes dominantes
de la densidad de energia del universo, la materia y la energia oscura. No
obstante, hoy en dia, los datos observacionales permiten concluir que el universo
es espacialmente plano, con un contenido de materia aproximado del 31 %,
donde el 5% corresponde a materia bariénica (neutrones, protones y electrones)
y un 26 % a materia oscura [§]. Ademas, existe un contenido de radiacion
casi nulo del orden de 107 [8]. El restante, es decir, el 69% de la energia,
corresponde a la denominada “energia oscura” [§], la cual se puede describir
por medio de un fluido de presion negativa y cuya ecuacion de estado puede
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ser escrita como: Wye = Pae/ Pde, donde wge es una cantidad negativa, la cual,
segtn los datos observacionales, es aproximadamente —1,03 £+ 0,03 [§]. Un
caso particular de tal sustancia seria la constante cosmologica, A, para la cual
wge = wp = —1 [3, 9], haciendo referencia al modelo cosmologico estandar A
Cold Dark Matter (ACDM).

A pesar del éxito del modelo ACDM, aun persisten dificultades tedricas y
observacionales que limitan su capacidad para describir completamente la
evoluciéon cosmologica del Universo. Desde el punto de vista tedrico, se destaca
el problema asociado con la constante cosmologica A |9, [10]. Por otro lado,
a nivel observacional, surgen tensiones en parametros como H, [11], os [12],
y las anomalias en el fondo coésmico de microondas (CM B por sus siglas en
ingles) [13| [14], entre otras. Con el propoésito de abordar estas limitaciones
[9, 10], se han propuesto e investigado otros modelos que pueden describir
el comportamiento de la energia oscura [I5]. Estos modelos se caracterizan
por ecuaciones de estado que pueden ser, en principio, funciones arbitraria
del tiempo, con la condiciéon de que w < —% para lograr una expansiéon
acelerada, ajustandose asi a los datos observacionales existentes [§]. Por otro
lado, siempre es posible construir o disenar modelos de energia oscura donde el
fondo esta descrito completamente por ecuaciones de estado dindmicas wg.(a),
que generalmente se han formulado utilizando campos escalares [4], [T5H20],
campos vectoriales [21H29], formas [28] [30-33], y otras construidas a partir del
analisis fenomenologico[34-44]. Estas propuestas buscan superar las limitaciones
del modelo estandar y proporcionar una comprension mas completa de la
dindmica cosmologica.

En el contexto de la formacién de estructuras césmicas, el modelo de colapso
estérico (MCE) [45], 46] destaca como una herramienta semianalitica amplia-
mente aceptada, gracias a su simplicidad y eficacia al analizar la evolucion de
sobredensidades de materia en el universo. Estas sobredensidades, debido a la
inestabilidad gravitacional, colapsan eventualmente para formar estructuras
a gran escala. En el marco de este modelo, el componente de energia oscura
influye en el proceso de formacion de estructuras de dos maneras distintas.
En la primera y en la mayoria de los casos, la energia oscura en la region
esférica sobredensa se trata simplemente como parte del fondo homogéneo sin
acoplamiento a ningin componente de la materia [47]. Por otro lado, se ha
explorado el proceso de formacién de estructuras considerando el acoplamiento
entre la energia oscura y la materia [40, 48-51]. Ademas, recientemente se
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amplioé este modelo para incluir deformaci(’)nE], vorticidad [52), 53] y modelos
no minimamente acoplados [54]. Estos escenarios introducen caracteristicas
distintivas en el proceso de formaciéon y abundancia de las estructuras coésmi-
cas, lo que podria permitir corroborar o descartar estas hipotesis mediante
observaciones [55].

En este trabajo se analizo el proceso de formacion de estructuras a gran escala
dentro el marco del modelo del colapso esférico. Se exploraron diversos modelos
de energia oscura caracterizados por ecuaciones de estado dindmicas, las cuales
fueron construidas a partir de campos escalares, campos vectoriales, formas
y otras derivadas del analisis fenomenolégico. Se obtuvieron las expresiones
que rigen al dindmica del modelo de colapso esférico a partir de la teoria de
perturbaciones cosmologicas y se construy6 un codigo en C'//C' + + que calcula
tanto la ecuacion de estado para cada modelo de energia oscura como las
cantidades caracteristicas del modelo de colapso esférico: la sobredensidad d6(a),
la sobredensidad virializada A,(a), la funcién de crecimiento lineal D, (a) y
la sobredensidad critica d.(a). Ademas, se determiné la abundancia de halos
de materia oscura utilizando el formalismo de Press-Schechter. Este enfoque
permite una comprension mas detallada de la influencia de la energia oscura
en la formaciéon de estructuras cosmicas.

Este documento se estructura de la siguiente manera: En el capitulo [2], se
deducen las ecuaciones que rigen la evolucion de las perturbaciones, y se pro-
porciona una descripciéon detallada de la metodologia utilizada para resolverlas,
asi como para calcular los pardmetros caracteristicos del modelo de colapso
esférico. Estos pardametros incluyen: i) la sobredensidad lineal y no lineal 9,
i) la funcion de crecimiento lineal D, iit) la sobredensidad critica d, y i) la
sobredensidad virial A, . En el capitulo 3], se dedica a describir los diversos
modelos de energia oscura empleados en este trabajo. Posteriormente, en el
capitulo [4], se presentan y analizan los resultados obtenidos para los pardmetros
relevantes del modelo de colapso esférico. El capitulo [5| aborda el formalismo
Press-Schechter y expone los resultados derivados al evaluar el impacto de la
energia oscura en la abundancia de halos de materia oscura. Finalmente, en el
capitulo [ resume los hallazgos de esta investigacion y se proponen trabajos
futuros.

IEsto se refiere al estiramiento o deformacion de las estructuras césmicas durante su
formacion, resultado de las fuerzas gravitacionales y la expansién del universo.
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En el estudio sobre la formacion de estructuras cosmicas, se destacan aspectos
cruciales relacionados con las perturbaciones primordiales, que comprenden
tanto su origen como su posterior evolucion. En una primera instancia, el origen
de estas perturbaciones constituye la fase mas especulativa de la teoria de
formacion de estructuras. No obstante, la teoria inflacionaria [56-58], respaldada
por predicciones coherentes con los datos observacionales actuales [8, (K9],
proporciona una explicacion simplificada. Segin esta teoria, durante el periodo
inflacionario, las fluctuaciones cuénticas del vacio evolucionan hacia estados
clasicos, convirtiéndose en las semillas primordiales que dan origen a todas
las estructuras observadas en el Universo. En segundo lugar, la posterior
evolucion, aunque posee un nivel mayor de certeza gracias a la existencia de
una teoria bien establecida para describir este proceso, la teoria de la formacion
de estructuras newtonianas [7], sigue presentando un inconveniente en cuanto
a que se desconoce la naturaleza precisa de los componentes dominantes de la
densidad de energia del universo, es decir, la materia y la energia oscura. Este
enigma plantea preguntas fundamentales que contribuyen a una comprensiéon
més detallada de la dinamica cosmologica.

2.1. Modelo del Colapso Esférico

Las estructuras que se observan en la actualidad se originaron a partir de
perturbaciones primordiales que surgieron durante el periodo inflacionario y
crecieron debido a los efectos de la inestabilidad gravitacional [60]. Dado que
la mayoria de las estructuras en el universo exhiben formas méas o menos
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simétricas, se puede usar el modelo del colapso esférico [45] [46] para entender
su evolucion. En principio, este modelo proporciona un enfoque préactico para
entender el papel de la energia oscura en la formacion de estructuras cosmicas.

El modelo del colapso esférico describe la evoluciéon de una perturbacion
esféricamente simétrica inmersa en un fondo homogéneo. Inicialmente, esta
perturbacion se expande al igual que el resto del universo, alcanza un radio
maximo y luego comienza a colapsar hasta llegar a un radio minimo que, en
principio, tiende a cero. Sin embargo, en términos fisicos, el radio no puede llegar
realmente a cero, por lo que, en este punto inicia el periodo de virializacion,
marcando el equilibrio donde la perturbacion esférica colapsante alcanza su
estado final, formando asf la estructura coésmica.

2.1.1. Enfoque hidrodindmico

Se supondra que el universo esti lleno de un fluido ideal con densidad de
materia p(t), velocidad ©(t), presion p(t) y potencial gravitacional ®(¢), donde ¢
es el tiempo coésmico. Este fluido se puede describir por medio de las ecuaciones
hidrodinamicas basicas de la fisica newtoniana [7, [61]:

Ip;

EJrﬁr-(@ijpﬁr-ﬁj =0, (2.1.1.1)
ot ; . V.p;
Z 4 (T V)T 4 VD — = 0, 2.1.1.2
6t+<v] V,.)u;+V +pj—|-pj ( )
VIO =47G (pr + 3pr). (2.1.1.3)
k

Estas ecuaciones son: la generalizacion de la ecuacion de continuidad, la ecuacion
de Euler (valida para cada fluido j) y la ecuacion de Poisson (la cual es valida
para la suma de todos los fluidos), respectivamente.

Debido a que el Universo esté en expansion y las coordenadas fisicas cambian
con esta, se realizard un cambio de coordenadas fisicas (7, t) a coordenadas
comoviles (Z,t), esto partiendo del hecho de que estas coordenadas no se
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modifican con la expansion del Universo,

9
ot

F=af, V,=-Va, A (2.1.1.4)
a a

y definiendo las cantidades:
2.1.1.5

)
2.1.1.6)
2.1.1.7)
(T, t) = 0;(t) + 1@;(7, 1), 2.1.1.8)

donde se dividi6é cada cantidad como la suma de dos partes, una homogénea
(indicado por una barra) y una perturbacién no homogénea (indicada por un §).
Insertando las ecuaciones (2.1.1.5))-(2.1.1.8]) en las ecuaciones (2.1.1.1)-(2.1.1.3))
se obtiene:

(
(
(
(

0; + (1 +w;)(1 4 8;)V, - it; = 0, (2.1.1.9)
il L L1
a—; + 2H @, + (@ - V)i, + Va0 =0, (2.1.1.10)
V26— 4nGa® >~ prbi(1 + 3wy) =0, (2.1.1.11)
k

donde se ha definido el contraste de densidad como §; = dp;/p;.
Ahora se toma la divergencia de la ecuacion de Euler (2.1.1.10)),
v'a‘j+2Hv.ﬁj+v-[(ﬁ‘vx)ajwév;(b:o, (2.1.1.12)
y se define la descomposicion
V- [(@- V)i = %92 + 0% — w?, (2.1.1.13)
donde 0 = V - i, 02 = 0;;0% y 0 se puede interpretar como el tensor de

deformacion (o anisotropfa cosmica), w? = w;w”, siendo w? la vorticidad.
Tomando la derivada temporal de la ecuacion (2.1.1.9)),

. \vaRT# R vavTs
5J+wj(1—|—5]) uj +(1+w])6] u]
L 2.1.1.14)
_— (
(14 w,)(1 +6;) a“ﬂ - %v ;| =0,
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y combinando con las ecuaciones (2.1.1.12)) y (2.1.1.11f), se obtiene la ecuacion
para la evolucion no lineal del contraste de densidad

d; 2H — J _ J J
]+< 1—|—w]) J 3(1—|—w])1—|—5]
—4rG(1+w;)(1+6;) > pbe(1 + 3uwy) (2.1.1.15)
k

(14w (L +§;)(0* = w?) =0,

donde el punto indica la derivada con respecto al tiempo coésmico t. Al realizar
el cambio de la variable ¢ al nimero de e-folds N = Ina, donde a es el factor
de escala, usando la relaciéon

d d d? d d?
Bl < Sl — = H— + H*— 2.1.1.16
a - ay T e Han TN ( )

siendo H el pardmetro de Hubble, la ecuacion de evolucion ([2.1.1.15]) toma la

forma:

E 4+3w; 07
5/‘/ 2 - _ J (')‘/ _ J J

_g( ‘|‘wj)(1“‘53');%%((1)51@(1—!-31016) (2.1.1.17)

—(1 4 w;)(1 + §;)(0* — w?®) =0,

donde la prima (') indica la derivada con respecto al nimero de e-folds N y
Q0 es el parametro de densidad del fluido en a = 1,

gr(a) =e><p{—3/1a [1+wk(a')]dlna’}, (2.1.1.18)

es una funcién que especifica la evolucién temporal del fluido césmico conside-
rado y

Q.. Q
E(a) = = \/ a3’0 —+ ;;0 —+ Qde,O gde(a)7 (21119)

es el parametro de Hubble adimensional, el cual s6lo afecta las cantidades de
fondo.
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El caso de interés en este trabajo es considerar el colapso de una esfera
homogénea. Por lo tanto, se desestima la contribucion de la cantidad o;; ya que
no habra deformaciones. Asimismo, se ignorara la cantidad w;; al asumir que,
inicialmente, los fluidos son irrotacionales y mantendran esta propiedad en el
régimen lineal [62]. Estas consideraciones implican que la ecuacion (2.1.1.17))
conduce a la forma generalizada de la ecuacion (7) que se obtiene en [46].

2
) / 4+3wj 5;

731+ wy) 1+ 4
3 Q
(L +w)(1+6;) Y ﬁgk(a)(sk(l + 3wy) = 0.
k

FE w

o+ (”f— T
w.

’ (2.1.1.20)

2

La ecuacion diferencial anterior describe la evolucion de las perturbaciones con
simetria esférica hasta el colapso, o formacion de la estructura. Esta ecuacion
diferencial, tal y como se presenta, incluye la posibilidad de que el componente
de energfa oscura sea no homogéneo y se pueda agrupar. Sin embargo, en este
trabajo solo se considera agrupaciéon de materia, con energia oscura homogénea,
por lo que la ecuacion diferencial se transforma en

. EY ., 4 6% 3

donde wy, = wy, =0, gr(a) = gm(a) = a2y Qul(a) = L, /(a*E?). Consideran-
do solo términos a primer orden en las perturbaciones, la ecuacion diferencial

(2.1.1.21)) se transforma en
E' 3
§" + (2 + E) § — éﬂm(a)é =0, (2.1.1.22)

que es una ecuacion diferencial lineal.

2.1.2. Virializacién en el colapso esférico

La ecuacion ([2.1.1.20)) describe la evolucion de una perturbacion esférica hasta el
colapso, asumiendo que la perturbacion se contrae hasta un punto con R = 0. Sin
embargo, en la realidad fisica, durante el colapso no se forma una singularidad,

10
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sino mas bien una estructura con un radio minimo distinto de cero, denotado
como R,,;, # 0. Para analizar este proceso, se emplean dos cantidades clave: el
radio virial (o radio minimo) normalizado al radio maximo, Yy, = Ryir/ Ria,
y la sobredensidad viral con respecto al fondo, A, = p(Ryir)/pp(avir). Estas
cantidades por lo general son funciones del corrimiento al rojo.

Es conveniente expresar las sobredensidad virial en términos del radio virial
normalizado ¥, v la sobredensidad (;, en el momento en que se alcanza el
radio méaximo, esto es

3
A'U = Cta (ajv“ﬂ> 9 (2121)
donde Z i = ayir/ay, es el factor de escala virial normalizado al factor de escala
ayq, donde se alcanza el radio maximo, y (o = 1 + 6(ayq)-

Para evaluar el factor de escala a;,, se resuelve la ecuacion (2.1.1.21)) y se

determina la relacién
1 d(a) +1

que, ademés de constantes irrelevantes, es la inversa del radio de la esfera,
R. El valor maximo de R se logra en el instante en que la perturbacion cesa
su expansion con el universo y comienza a colapsar, lo que implica que su
inversa alcanzard su minimo al mismo tiempo. En consecuencia, determinar
la ubicacion del minimo proporcionard autométicamente el valor méaximo. Al
integrar la misma ecuaciéon hasta dicho punto, as,, se obtendréd (;,, — 1.

El radio virial, 4, se obtiene utilizando tanto el teorema del virial [63]

1 ou
T'=—-|R= 2.1.2.3
> () 2123
como el supuesto de la conservacion de la energia
1
T - §UG + Ude (2124)
Tvir + Uvir - T;fa + Utaa (2]—25)

donde T corresponde a la energia cinética y U corresponde a la energia potencial,
ambas evaluadas tanto en el inicio del colapso como en el momento de la

11
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virializacion. En una geometria esférica, las expresiones para la energia cinética
y la energia potencial estan dadas por [63, [64]:

T = /u2pst, (2.1.2.6)
s 167
Us = G / / P)palr) sy 167G / 02 (r)dr
|r — 7| 3 0
M2
= 3G : (2.1.2.7)
ps pde / 167T2G /R 4
Uge = Po(r)paelr’) o o(F)pae(r)d
; // e )y
47TGpdeOMR2 14+ wgee(a)

MR oy [0 [ ] 2

donde Uy es la energia potencial gravitacional y Uy es la energia potencial
inducida por el componente de energia oscura. Usando las ecuaciones
y (2.1.2.8) en las ecuaciones (2.1.2.4) y (2.1.2.5)) se obtiene la siguiente ecuacion
para Yy, [63] 64]

2[(1 + 3wde(GC))Qdeogde(QC)]ygzr
[2Qan0a + (1 4 3wge(aia)) Qe Gae (ra) | Yuir (2.1.2.9)
+Ctan0a73 - O

donde, sin perdida de generalidad, se ha tomado la virializacion justamente en
el momento del colapso, es decir a,;, = a..

En el caso limite de un Universo de Einstein-de Sitter (EdS)H se puede ver
facilmente que y,; = 1/2, ya que Q,, = 1 y Q4 = 0. Suponiendo que la
solucion de la ecuacion tiene la forma y,; = 1/2 4+ € (con € una
variable pequena)[65] y eliminando los términos € > O(2), se obtiene la solucion
aproximada

1
- 5771
Yoir = ————3—, (2.1.2.10)
2+ N, — 5771

'En este modelo, se asume que el universo es plano (£, = 0) y esta compuesto inicamente
por materia no relativista, lo que significa que la densidad de materia (€2, ) es igual a 1. No
hay contribucién de energia oscura (£2,, = 0) ni radiacién (2, = 0).

12
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donde
1+ 3w(ae)| Qe gae(ac 1+ 3w(aiw)]|Qdey Gae (g
ta® bmoWiq ta® fmo Yia

2.2. Metodologia para determinar los Parame-
tros caracteristicos del Modelo de Colapso
Esférico

Las ecuaciones (2.1.1.21) y (2.1.1.22)), para condiciones iniciales apropiadas,
proporcionaran el pardmetro de sobredensidad, 6 = dp/p, tanto en el régimen
no lineal como en el lineal, respectivamente, en cualquier momento. Este
parametro muestra como evoluciona la densidad de las perturbaciones dp con
respecto a la densidad del fondo p. Ademas, La ecuacion (2.1.1.22)) se utiliza
para determinar la evolucion temporal del factor de crecimiento lineal, definido
como D, (a) = §(a)/é(a = 1), que establece la normalizacion de la amplitud de
las fluctuaciones de densidad lineal en las estructuras a gran escala.

Para determinar las condiciones iniciales adecuadas, se comienza considerando la
ecuacion diferencial no lineal . Dado que esta representa la evoluciéon no
lineal de la sobredensidad 4, su valor en el tiempo de colapso elegido a, diverge.
Es decir, a medida que se acerca el momento de colapso, la sobredensidad no
lineal experimenta un crecimiento exponencialmente elevado, representado por
d(a.) — oo. Por lo tanto, se busca un contraste de densidad inicial 9§, , tal que
el 6 que resuelve la ecuacion diferencial no lineal diverja en el tiempo de colapso
elegido a.. Numéricamente, esto significa que ¢ tiende al infinito numéricoﬂ.
Una vez que se encuentra la sobredensidad inicial, este valor se utiliza como
condicién inicial en la ecuacién diferencial lineal para encontrar la
sobredensidad critica ¢.. La sobredensidad critica se define como el umbral
de sobredensidad lineal a partir del cual las perturbaciones esférica colapsan,
formando estructuras coésmicas. En otras palabras, cuando la densidad de una
region del universo supera este umbral, la influencia gravitacional local se vuelve
lo suficientemente fuerte como para contrarrestar la expansion césmica, logrando

2Siguiendo a [46} [52] [66], [67], se toma el infinito numérico como § > 108.
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Capitulo 2. Formacion de Estructuras

asi un colapso gravitacional y permitiendo la evoluciéon hacia estructuras a gran
escala.

Para solucionar las ecuaciones diferenciales mencionadas anteriormente, se
necesita conocer tanto el tiempo inicial como el tiempo final, en este caso
el factor de escala a. Este se elige de tal forma que esté dentro de la era
de dominaciéon de la radiacion, debido a que en esta época las fluctuaciones
de densidad de materia ya comenzaban a colapsar, a,,, &~ 1077. Ademas, las
ecuaciones diferenciales son ecuaciones de segundo orden, por lo que, para
solucionarlas se necesita conocer tanto la sobredensidad inicial d, . con su tasa

de evolucion inicial 8! . Para tener una idea del valor numérico y relaciéon de
estas dos cantidades, se lleva a cabo el siguiente procedimiento:

a) La relacion entre la perturbacion inicial §, , y su tasa de evolucion inicial

¢!~ se encuentra asumiendo una solucién en ley de potencias en los
primeros tiempos, es decir ,,, = Ba” = [6§].

b) Derivando 4, , con respecto al factor de escala a,,, se encuentra que
0 = -0 donde n es, en general, del orden de la unidad.

ini . Tind )
ini Qi

c¢) El valor de ¢, . se elije dentro del rango [107,1073]. Este valor es consis-
tente con la informacién que se conoce de la radiacién coésmica de fondo,
donde se ha encontrado un valor aproximado para las inhomogeneidades

del orden de 1075.
d) Usando la ecuacion (2.1.2.2)) y la ecuacion (2.1.1.21)) es posible calcular el

valor del pardmetro (,,. Posteriormente, al combinar este valor con el de
Y,.., calculado usando la ecuacion ([2.1.2.10)), se obtiene la sobredensidad
virial A, (a) segin la ecuacion (2.1.2.1)).

e) Se desarrollo un codigo en C'/C + + para calcular las cantidades caracte-
risticas del modelo de colapso esférico, como d(a), Dy (a), éc(a) y A,(a).
Este codigo, detallado en los Anexos |A| y B| (disponible en GitHubED,
también facilita el calculo de la abundancia de halos de materia oscura,
como se describe en el capitulo [f

3https://github.com/MrPI07 /spherical-collapse-code.git
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Capitulo e

Modelos De Energia Oscura

Los recientes datos observacionales confirman que alrededor del 69% de la
densidad de energia consiste de energia oscura [§], la cual es la responsable
de la expansion acelerada del Universo. En el contexto de la formacion de
estructuras, especificamente en el modelo de colapso esférico, se ha examinado
el impacto de diversos modelos de energia oscura, incluyendo aquellos con
ecuaciones de estado constantes |46, [66], modelos fenomenologicos [46, 52, [54]
y modelos de quintaesencia que involucran un tnico campo escalar [54) 69].
En este capitulo, se presenta una breve descripcion de los modelos de energia
oscura que seran implementados para evaluar sus efectos en el proceso de
formacion de estructuras.

3.1. Modelo EdS

El modelo de Universo de Einstein-de Sitter (EdS) |70} [71], aunque no es un
modelo de energia oscura, se usara para ilustrar el caso especial de un Universo
donde la densidad total corresponde a materia fria no relativista, es decir,
con contribuciéon nula del componente de radiacion, constante cosmologica y
curvatura. Esto es, ,, =1y Q, = Qy = Q; = 0. Aunque actualmente este
modelo esta practicamente descartado por las observaciones, su manipulacion
matematica es de tal simplicidad que sirve como ejercicio para entender como
se relacionan los distintos parametros cosmologicos.
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Capitulo 3. Modelos de Energia Oscura

3.2. Modelo ACDM

Para explicar la expansion acelerada del Universo, la solucion méas simple fue
introducir en las ecuaciones de campo de Einstein la constante cosmologica A
13, 134]:

1
R, — Eg,wR — Ag = 87GT),. (3.2.1)

La accién correspondiente al agregar la constante cosmologica es:

1 4

donde g es el determinante del tensor métrico g,,, R es el escalar de Ricci
y Sur es la accidon de materia. Para la constante cosmologica A, se tiene que
Py = —pa, donde P, representa la presion y py la densidad. Por lo tanto, la
ecuacion de estado, definida como wy = Py /py es igual a —1.

El modelo que incluye la constante cosmolégica se conoce como ACDM y es
el mas simple y exitoso, ya que se ajusta practicamente a todos los datos
observacionales disponibles que explican la expansion acelerada del Universo
[72, [73]. A pesar de su éxito, la constante cosmologica presenta dos problemas
fundamentales [34], [74]. El primero radica en la discrepancia de aproximadamen-
te 120 6rdenes de magnitud entre el valor esperado de las medidas cosmologicas
y el predicho por el modelo estandar de particulas elementales [9], (15, [34], [74],
reduciéndose, en el mejor de los casos, a 50 6rdenes de magnitud [9]. El segundo
problema surge de las desviaciones observadas en el modelo ACDM, conocidas
como anomalias, que no pueden explicarse simplemente mediante la inclusion
de una constante cosmologica [14].

En el modelo ACDM, se consideran los parametros de densidad de materia
Qo = 0,3103 40,0056, energia oscura €259 = 0,6897 £ 0,0056, y Hy = 67,66 +
0,42 km s~'Mpc ™, obtenidos de la referencia [S].
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3.3. Modelo de energia oscura temprana

Este modelo fenomenologico se basa en la construccion de una parametrizacion
efectiva para la ecuacion de estado. Su caracteristica principal radica en presen-
tar una contribuciéon no despreciable de la energia oscura durante la época de
dominacién de la radiacion, siendo subdominante en términos de su densidad
de energia. Ademas, induce una expansion acelerada tardia en el Universo que
concuerda con las observaciones [8]. Esta caracteristica se logra al imponer que,
para corrimientos al rojo elevados, wy = 1/3| _,, v considerando la condicion
para la densidad de energia oscura p, | ., =0b-p,,, 0 <b < 1. Esta condicion
lleva a la suposicion p, | ., o< a~*. Para obtener més detalles sobre este modelo,
consultar [35].

rad

Para lograr una solucién general del sistema dindmico, se propone una parame-
trizacion efectiva para la ecuacion de estado de la forma [35]

4/3

Ta\"T
(2) +1
Q.

donde m es el factor que modula la transiciéon entre los atractores, a, es el
factor de escala en la época de dominaciéon de la materia, definido por

2 = % (3.3.2)

con z = (1/a) — 1, 2z, el corrimiento al rojo en el momento de la igualdad
entre la materia y la radiacion, y z4. el corrimiento al rojo cuando comienza la
dominacién de De-Sitter.

La densidad de energfa oscura p, viene dada por

PO ! 1 /
/ _ —3/ Lrwld) (3.3.3)
p a

4 a’

donde al realizar la integraciéon se obtiene

a\™ 4/m
o= 1o (1) <_) i IR, (3:3.4)

(o)
— ] +1
Q.
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con N
(3) +1
4 Ay
f(z)=(1+2) VAR : (3.3.5)
() +1
Qe
El pardmetro de densidad de energia oscura viene dado por

Qy0

_ P _ :
Qu(a) = o~ Ea)? f(a), (3.3.6)
H
donde E(a)? = # = Qg0 - f(a) + Qo - (@)™ es el parametro de Hubble
0

adimensional y €,,o es el parametro de densidad de materia evaluado hoy en
dia ©,,(a = 1), con

Qp(a) = (a)™. (3.3.7)

En este modelo, se consideran los pardmetros de densidad de materia 2,0 =
0,3103 4 0,0056, energia oscura 25y = 0,6897 4+ 0,0056, y Hy = 67,66 +
0,42 km s~! Mpc™, extraidos de la referencia [8]. Ademas, se incluyen el corri-
miento al rojo z., = 3379 £ 22, y los parametros m = 3,2£0,9 y z4. = 1,21+0,3,
tomados de [35].

3.4. Modelo de energia oscura con campos vec-
toriales de Gauge

Este modelo se basa en campos vectoriales de gauge (CVG), en los cuales se
establece un acoplamiento entre la energia y la materia oscura. La eleccion
especifica de este tipo de campos se fundamenta en su capacidad de establecer
una conexion entre la cosmologia y la fenomenologia de la fisica de particulas
elementales. Para obtener informacion detallada sobre este modelo, consultar
[75]. La descripcion cosmolégica de este modelo se expresa mediante la siguiente
accion:

S = /d4x\/—_g[£1 + Lo+ (X, V)L, + L.+ L), (3.4.1)
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donde £; = %MI?R corresponde a la accion Einstein-Hilbert, donde M, es la
masa de Planck y R el escalar de Ricci. Ademas, Lo = —iFﬁVF#" — > VI(X),
donde Fj, = 9, A; — 0, A}, es el tensor de esfuerzos de los campos de gauge Aj,
y V(X)) el potencial correspondiente al campo. La funcion f(X,Y’) representa
acople (o interaccion) entre la energia oscura y la materia oscura, mientras
que L,, es el lagrangiano de materia oscura y L,, £, son los lagrangianos de
radiacion y materia barionica, respectivamente. Es importante tener en cuenta

las definiciones X = Aj AL y Y = Fj F# en el contexto de esta formulacion.

3.4.1. Ecuaciones de campo y de movimiento

Las observaciones muestran que tanto el Universo primitivo como el tardio son
altamente homogéneos, isotropos y espacialmente planos [76]. Esto permite
describir este modelo, a nivel de fondo, mediante la métrica de Friedmann-
Lemeitre-Robertson-Walker (FLRW),

ds® = —dt* + a(t)?6;;dx'da? | (3.4.1.1)

donde a es el factor de escala, t el tiempo cosmico y ¢ son coordenadas
cartesiana. Considerando la naturaleza del modelo, se pueden emplear tres
campos mutuamente perpendiculares [75], Af, = a(t)A(t)J;. Dado que para el
tiempo actual a(t) = 1, se tiene que A}, = A(t)J7,.

Tomando la variaciéon de la accion (3.4.1)) con respecto a la métrica g"” e
igualando a cero,

0S
ogHv

=0, (3.4.1.2)

y considerando tanto el fondo como los campos, donde las tinicas componentes
distintas de cero son las diagonales y tienen la misma magnitud, se obtiene la
componente temporal, es decir, y =v =0,

2y _ 3 A2 A2 (3.4.1.3)
3M,H :55+3V+3fpm—4f,y§pm+pb+pr, AL
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y la componente espacial, es decir, u = v = 7, de las ecuaciones de campo

A? A2 2fx A% A?
—2M>H = 25+ 2Vx g — 2ixA s 8IyA s
! a2 3 f a 3 f a (3.4.1.4)
4
+3fpm + 3Pt o
Seguidamente, tomando la variacién de la accién con respecto a los campos Aj
e igualando a cero,
oL ( oL )
— =0, | =———— ) =0, (3.4.1.5)
As M\ 0(0,A2)
se obtienen las ecuaciones de movimiento,
A A A 24 8 A 4 A
0=+ H +2Vx~ y2ALx,  Sydfy,  Adlys
3a f 3 a f 3a f LG
.8 f7Xy AA HA?\  fyy [AA HA?\| A_ (3:4.16)
3| f a? a? f a? a? a’m™

Para determinar la dindmica del modelo, se elije convenientemente la forma de
la funcion de acople [75],

[(X,Y) = fo (%) B ehoX/My (3.4.1.7)

as{ como también la forma del potencial [75]:
V(X) = Voe MM (3.4.1.8)

Usando la definiciéon de la funciéon de acople (3.4.1.7)) y la definicién del potencial
(13.4.1.8)), se logra obtener las ecuaciones de Friedmann:

s Primera ecuacion de Friedmann

3 A N
3MZH? = §¥+3V—|—pm(1+n)+pb—|—pr. (3.4.1.9)

= Segunda ecuacién de Friedmann

A2 1 A?
—2m’H = 2——2(]\221/—3~ M2>
(3.4.1.10)

4
+(3+4n)%+3pr—l—pb.
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3.4.2. Sistema dindmico

La solucion de las ecuaciones (3.4.1.9)) y (3.4.1.10) se puede obtener reescri-
biéndolas en términos de un conjunto de variables adimensionales [77], lo que
permite obtener un sistema de ecuaciones auténomo [75],

A 1 174 A

r=———, = , 2= , 3.4.2.1
a2M,H Y= MH V2M,a ( )
~ ﬁm Pb Pr
Q,, = , O = , Q.= . 3.4.2.2
2MZH? T 3M2H? 3M2H? ( )
De aqui que, la ecuacion (3.4.1.9)) toma la forma
1=+ 2+ Qn (1 —2n) +Q + Q.. (3.4.2.3)

A partir de las ecuaciones (3.4.1.10)), (3.4.2.1)), (3.4.2.2)) y la ecuacion de
restriccion , y considerando el cambio del tiempo césmico ¢ al numero
de e-folds dN = Hdt, se obtiene un sistema de ecuaciones diferenciales de
primer orden para la evolucién cada variable independiente

— 2% 4 202222 + 20z (1 — 42?) — 2p022 20,

¥ =xq+ =
24 nQ), (1 — 82
vl (1-82%) (3.4.2.4)
Aponzzy, (x + z)

22 + (1 — 822)
y = =2 zyz(x — 2) + y(¢+ 1), (3.4.2.5)
2 =x -z, (3.4.2.6)
QO =20,(q - 1), (3.4.2.7)

1
Q) = 20, (q - 5) , (3.4.2.8)
donde g = —1 — H /H? es el parametro de desaceleracion,

1 4 - -
7= {1 + 2% — 3y (1 + 3/\22) + 42 — 208, + Q] . (3.4.2.9)
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1
Teniendo en cuenta la presion ppp = —2M?H — 3M>H — 3Py la, densidad

3 A?
PDE = 5—2+3V, calculadas a partir de las componentes y =v =t1ypu=v =0
a

de las ecuaciones de campo (3.4.1.3) y (3.4.1.4]), respectivamente, se puede

determinar la ecuaciéon de estado para el fluido de energia oscura de la forma
[75]:

2 2.2 2
ppe  x°—4X\y“z® — 3y

Wpp = = ) 3.4.2.10

PP opE 3(x? +y?) ( )

Para resolver el sistema de ecuaciones diferenciales ((3.4.2.4)) - (3.4.2.8)) se deben
fijar las condiciones iniciales para las variables adimensionales en la época de
radiacion profunda [75]. En este caso, las condiciones iniciales son las siguientes:
2o = 1,0 x 1071, yg = 6,14 x 1071, 2y = 1,52 x 1071, Qpp = 0,7 x 107°
y .0 = 0,99994, al igual que los pardmetros constantes del sistema: A = 1,
pw = 2,7y n =0,001. Esto se realiza para obtener la evolucién numérica de
los parametros del sistema, como la fraccion de densidad para cada fluido, la
ecuacion de estado efectiva y la ecuacion de estado para la energia oscura. Los
datos hoy en dia calculados con el modelo: Q,,, = 0,3172, Q,, = 3,432 x 1075,
Qpg, = 0,6821 y wg = —0,9999.

3.5. Modelo con campos vectoriales de Gauge
no abelianos

Este modelo se fundamenta en campos vectoriales gauge de norma no abeliana
con una representacion del grupo SU(2), los cuales actian como la tnica fuente
de inflacion y energia oscura. Estos campos proporcionan una explicacion de
manera Unica para la expansion acelerada tanto temprana como tardia del
Universo. Para obtener informaciéon mas detallada sobre este modelo y la
dindmica de los campos, consultar [T8-83]. La descripcion cosmologica de este
modelo se realiza a través de la accion para un campo vectorial de gauge masivo

SU(2) [84].

2
o 4 [/~ mp 1 a v K muw fha \2 1 2 pa
S = /d xXr —g |:7R — ZFMVF‘f + %(Fg FHV) — EmaAHAZ s (351)
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donde g,,, es la métrica del espacio-tiempo, g es su determinante, m,, es la masa
reducida de Planck, R es el escalar de Ricci, y k es una constante definida
positiva con dimensiones [m, 4]. Ademas, Fy, representa el tensor de esfuerzos
del campo

F, = 0,4, —0,A, + gabCAb A, (3.5.2)

de un campo vectorial guage no abeliano A}, con masa m,, g es la constante
de acople SU(2) y . es el simbolo de Levi-Civita. El tensor de esfuerzos dual
se define como

- 1
uy uvpo a
yibs 25 Fpa,

(3.5.3)

con e"?? denotando el tensor completamente antisimétrico.

3.5.1. Ecuaciones de campo y de movimiento

Este modelo, a nivel de fondo, puede ser caracterizado utilizando la métrica
FLRW, cuya expresion se detalla en la ecuacion . Ademas, para describir
este modelo cosmologico, se emplean campos vectoriales de gauge masivos [76],
los cuales estan definidos de la siguiente manera:

AT=0, A= a(t)y(t)os, (3.5.1.1)

donde ¥ (t) es un campo escalar. Abreviadamente, se puede escribir ¢(t) =
a(t)i(t) y se tiene en cuenta que la isotropia requiere que los campos de gauge
tengan masas idénticas, m; = mg = ms = m.

Variando la accion (3.5.1) con respecto a la métrica g"”, igualando a cero
y considerando tanto el fondo como los campos, se obtiene la componente
temporal, es decir, uy =v =0,

a2+a4 +R +

2 2 14 2 12 m2e?
? 92¢a? ¢ + P + Pr, (3.5.1.2)

2772
3mpH 3

y la componente espacial, es decir, u = v = 1, de las ecuaciones de campo

2 241m22 2
2m2H——2{¢ + 4 ¢ + pm+ pr},

3.5.1.3
a? at 2 a2 2 3 ( )
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donde H = a/a es el pardmetro de Hubble. Ahora, al variar la accion (3.5.1])
con respecto a los campos A%, igualar a cero y posteriormente usar la definicion
de estos, la tnica ecuaciéon de movimiento no trivial para los campos es

0= ? (1 + /nggiz> + H—¢ (1 — 3/<;g2¢é>
a a a a

+292¢3 (1 + m¢—2> + m2%.

a

(3.5.1.4)

3.5.2. Sistema dindmico

Para solucionar las ecuaciones de movimiento y las ecuaciones de campo es mas
conveniente definir un conjunto de variables adimensionales [77]. Esto permite
reformular las ecuaciones anteriores en un conjunto de ecuaciones auténomo
78],

gz L0 L og# 1 mb 1 G g
_ﬁmpaH’ y_\/impCLQH’ _\/impaH7 _\/§mpa’
= q,=_Im (3.5.2.2)

" Smf,HQ’ SmIQ)H27

donde €2,,, v 2, son los pardmetros de densidad para la materia y la radiacion,
respectivamente. Teniendo en cuenta las definiciones anteriores y la ecuacion de
continuidad para la materia, p,, +3p.,H = 0, y para la radiacion, p,+4p,.H = 0,
se puede derivar, a partir de la ecuacion , la restriccion de Friedmann

1=2*(1 +4az?) + > + W + Q. + Q. (3.5.2.3)

Usando la ecuacion de movimiento (3.5.1.4)), la ecuaciéon de continuidad para
el fluido de radiacion y la restriccion de Friedmann (3.5.2.3)), se obtiene el

conjunto auténomo de ecuaciones

2 2
v =xq— (14 4az?)7! [2% + 8ar?z® + (1 — 120z + w_)} , (3.5.2.4)
z

Y =y (2E +q— 1) , (3.5.2.5)
z
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W =w (f + q) , (3.5.2.6)
z
Z=x—2z (3.5.2.7)
Q =20.(q—1), (3.5.2.8)
donde g = —1—H /H? representa al parametro de desaceleracion,
1
g=-[1+2°1-1202") + 3> -’ +Q,]. (3.5.2.9)

2

Considerando que el sector oscuro se caracteriza por el parametro de densidad
de energia oscura Qpp = ppe/ (3m12)H %) y la definicion de la ecuacion de estado
wpr = ppr/ppe [78], se puede deducir su evolucion

Qpp = 22(1 + daz?) + y* + w?, (3.5.2.10)

12?1 - 1202") + 97 — WP
© 3 22(1 +4dazt) Fyrdw?

WpE (3.5.2.11)

El sistema auténomo de ecuaciones diferenciales ([3.5.2.4)) - (3.5.2.8) se puede
resolver fijando las condiciones iniciales en la época de radiaciéon profunda
[78]. En este caso, la condiciones iniciales son las siguientes: zo = 3 x 1073,
Yo = 0,001, zo = 1,1 x 10°, wy = 0 y ,,, = 0,99998, al igual que el parametro
constante del sistema: o = 10%. Esto se hace con el fin de obtener la evolucién
numeérica de los pardmetros del sistema, como la fraccién de densidad para cada
fluido, la ecuacion de estado efectiva y la ecuacion de estado para la energia
oscura. Los datos hoy en dia calculados con el modelo son: €2,,, = 0,3049,
Q,, = 7,363 x 107°, Qpg, = 0,6949 y wy = —0,9981.

3.6. Modelo de energia oscura anisétropa con
campos 2-formas

En este modelo, se investiga la dinamica de la energia oscura en presencia de
un campo 2-formas, B,g, acoplado a un campo escalar canonico, ¢, a través
de la interaccién lagrangiana — f(¢) H,p, H**' /12, donde H,gs, representa el
tensor de esfuerzos del campo B,g. Este modelo constituye un ejemplo explicito
en el cual la expansion acelerada es consistente con las observaciones [8], 85],
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incluso cuando se considera un potencial exponencial pronunciado de la forma
V(¢) = Voe **/Mn_ Para detalles adicionales sobre este modelo, consultar [S6].
La accion que describe la dindmica de este modelo esta dada por:

2
S = / d*z\/—g %R — %ama“cb - V(9)

(3.6.1)
—1—12f(cb)HcmHaﬁ7 + Pr(2) |,

donde g es le determinante del tensor métrico g,,,, R el escalar de Ricci, Py(2)
es el lagrangiano puramente K-esencia que describe un fluido perfecto (con
Z = —0,x0"x/2 siendo el término cinético del campo escalar y [87-89]), y
V() el potencial del campo escalar ¢.

3.6.1. Ecuaciones de campo y de movimiento

Para obtener las ecuaciones dinamicas del movimiento, se emplea un fondo
cosmologico anisétropo configurado de manera que el campo 2-formas esté en
el plano (y, z) [86],

Bogdr® A dz? = 2up(t)dy A dz. (3.6.1.1)

Teniendo en cuenta la simetria rotacional en el plano (y, z), el elemento de
linea se puede escribir como

ds? _ —N(t)dt2 + 6201(t) [6_4U(t)d$2 + 62‘7('5) (dy2 + d22)} (3612)

donde N(t) es la funcién de lapso, a = e*® es la media geométrica de tres
factores de escala (con la normalizacion hoy a = 1) y o(t) es la anisotropia
espacial. Las componentes del campo B,z que no desaparecen son Bjz =
—ng = UB.

Variando la accion (3.6.1)) con respecto a N, «,0,¢ y X, se obtiene

1-
3MAH?(1—-%%) = §¢2 + V() + ps + py, (3.6.1.3)
2(T 22 1 12 1 1
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L 2
M |HS + (H + 3H?)S| = —3p8 (3.6.1.5)
¢+3Hp+Vy— %pg =0 (3.6.1.6)
,Of+3H(pf—|—Pf) =0 (3.6.1.7)

donde H = &, ¥ = 6/H y se estableci6 N = 1 al final. Las densidades
de energia del campo 2-formas y el fluido perfecto, denotadas por pp y py
respectivamente, estan dadas por:

f(¢) —4da—40 2

2 € UB?
Para obtener la dindmica de la densidad de energfa del campo B,z se varia la
accion (3.6.1]) con respecto a vp y se obtiene

f(@)e *70p = pg, (3.6.1.9)

donde pp es una constante. Derivando pg en la ecuacion (3.6.1.8]) v usando la
ecuacion (3.6.1.9), la densidad de energia del campo 2-formas evoluciona como

pp = —2Hpp (1 — 2y + L) : (3.6.1.10)

pr = X*Prz — P;. (3.6.1.8)

PB =

2H f

El potencial escalar V(¢) y el acoplamiento f(¢) estan dados por [90H92],
siguiendo a [86]:
V(g) = Voe M f(g) = foe /M, (3.6.1.11)

donde Vj, A\, fo v i se asumen como constantes positivas.

3.6.2. Sistema dindmico

Para obtener las ecuaciones auténomas que determinan la dindmica del fondo,
se introducen las siguientes cantidades adimensionales |77, 86]:

o ey — A Op—_PB
VGHM, T VBHM, 0 3H:MZ
Pr P
T N
3HZM?, SHZM?,

(3.6.2.1)

T
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donde €2,,, €2, v Qg son los parametros de densidad de materia, radiaciéon y
del campo respectivamente. Teniendo en cuenta las definiciones anteriores y la
ecuacion (3.6.1.3]) se obtiene la restriccion

Qp=1—a] —25-3*-Qp—Q,. (3.6.2.2)

Usando las ecuaciones (3.6.1.4)) y (3.6.1.6) con la ecuacion (3.6.2.2), se obtiene

H 1

= 3B+ 37 — 323 + 357 — Qp + Q,), (3.6.2.3)
¢ V6

o _32_561(@3 — 1Qp). (3.6.2.4)

El conjunto auténomo de ecuaciones para las variables adimensionales x1, o,
Y, Qp y Q, se obtiene a partir de las ecuaciones (3.6.1.5)), (3.6.1.7)), (3.6.2.2)),
(3.6.2.3) vy (3.6.2.4))

Ty = ;xl (xf—x§+22—1—§§23+§§lr)
+ \/76()\:153 — 125), (3.6.2.5)
Ty = %xg(zﬁ;f — 322 + 3% + 3 — V6Ar, — Qp +Q,), (3.6.2.6)
Y = %2(39[;% — 375+ 352 =3 - Qp +Q,) — 2Q5, (3.6.2.7)
O = Qp(32? — 322 + 382 +4% + 1+ V6uz, — Qp + Q,), (3.6.2.8)
Q= Q3827 —325+32* - 1-Qp +Q,), (3.6.2.9)

donde la prima representa la derivada con respecto al niimero de e-folds a = In a.

A partir de las ecuaciones (3.6.1.3) y (3.6.1.4)) se puede calcular la densidad,

1.
PDE = §¢2 + V() + pp + 3MLH?Y?, (3.6.2.10)
y la presion para la energia oscura,

1. 1
PpE = §¢2 — V(o) - 3/B T My H?Y?, (3.6.2.11)
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que luego, al definir el parametro de densidad y ecuacion de estado para la ener-
gia oscura como Qpp = ppe/(3H*M})) y wpr = ppe/ppE, respectivamente,
se obtiene [80]

Qpr = B +25+22+Qp=1-0Q, — Q, (3.6.2.12)

= . 3.6.2.13

El sistema auténomo de ecuaciones diferenciales ([3.6.2.5)) - (3.6.2.9) se puede
resolver fijando las condiciones iniciales en la época de radiacion profunda [86],
20 = 8,3 X 107. En este caso, las condiciones iniciales son: z;, = 1,0 x 10713,
Ty, = 2,0 x 1071, 3y = 0,0, Qp, = 1,0 x 1071 y Q,, = 0,999961. Ademés,
se consideran los parametros constante del sistema: A = 2 y u = 50. Esto
se realiza con el fin de obtener la evolucién numérica de los parametros del
sistema, tales como la fraccion de densidad para cada fluido, la ecuaciéon de
estado efectiva y la ecuacion de estado para la energia oscura. Los datos hoy en
dia calculados con el modelo son: €2,,, = 0,3282, 2,, = 0,0001, Qpg, = 0,6717
y wy = —0,9700.

Una vez descritos los modelos cosmolégicos, mencionados anteriormente, con sus
respectivas ecuaciones de estado y condiciones iniciales, para el caso numérico,
se pueden estudiar en las diferentes eras cosmologicas. En la figura [3.1] se
muestra la evolucién temporal del pardmetro de ecuacion de estado w,,,, en
funcion del corrimiento al rojo z para los diferentes modelos cosmolégicos. Se
observa que en cada caso, la ecuaciéon de estado presenta un comportamiento
dinamico en los diferentes desplazamientos al rojo, en comparaciéon con el
modelo de la constante cosmologica ACDM.

29



Capitulo 3. Modelos de Energia Oscura

wp(2)

~1.2 | | | | | |
10! 10° 10 10? 10° 10* 10° 108

z+1

Figura 3.1: Evolucién del parametro de ecuacion de estado w,,, en funcién del desplaza-
miento al rojo z. Las curvas corresponden a los modelos cosmologicos descritos en esta seccion:
ACDM (linea gris), modelo de energia oscura temprana, neDE, (linea discontinua purpura),
modelo de energia oscura con campos vectoriales de gauge, FOCVG, (linea discontinua con
puntos, naranja), modelo de energfa oscura anisotropa con campos, 2FORM, (linea roja) y
modelo con campos vectoriales de gauge no abelianos, NA, (linea discontinua corta verde).
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Capitulo °

Resultado Para Los Parametros Del Mo-
delo De Colapso Esférico

En este capitulo, se analizan los resultados obtenidos para los parametros carac-
teristicos del modelo de colapso esférico, considerando los distintos escenarios
de energia oscura presentados en el capitulo [3| tomando como referencia el
modelo ACDM.

En la figura [4.1], se presentan los resultados para la sobredensidad ¢ lineal y no
lineal en funcion del factor de escala a. Se puede observa como las soluciones
se desarrollan en paralelo hasta un factor de escala a dado, a ~ 2 x 1072.
Luego, la soluciéon no lineal se desvia del comportamiento lineal y comienza a
crecer exponencialmente hasta colapsar, alcanzando hoy en dia é(a, = 1) >
108, mientras que la solucioén lineal alcanza un valor de sobredensidad critica
d.(a. = 1) ~ 1,6863. En los modelos con energia oscura, la evolucion de ¢ es
un poco més lenta debido al término (2 + E’/F) presenta en las ecuaciones
[2.1.1.21] y [2.1.1.22] Esto se traduce en un valor para la sobredensidad critica en
el tiempo del colapso a, = 1 menor que el obtenido en el modelo EdS.

Continuando con la presentacion de los resultados, en la figura 4.2 se muestra
el factor de crecimiento lineal D, (a) normalizado por el factor de escala a en
funciéon del desplazamiento al rojo z. Es bien conocido que, para el modelo
Einstein - de Sitter (EdS), el factor de crecimiento es proporcional al factor de
escala, lo que implica que la relacion D, (a)/a siempre sea aproximadamente
igual a la unidad. En el modelo de concordancia ACDM, el factor de crecimiento
lineal es mas grande que en el modelo EdS en desplazamientos al rojo altos y
disminuye progresivamente para desplazamientos al rojo bajos. El decrecimiento
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10° T T ; T T
0 No Lineal : :
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~N  10'- Lineal . No Lineal [
S 6.=16863 @<«
(Q _____________ e !
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103 e : '
‘ - ‘ L
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a

Figura 4.1: Evoluciéon temporal temporal de la sobredensidad § lineal y no lineal en funcion
del factor de escala a.

del factor de crecimiento lineal para tiempos tardios indica que la constante
cosmoldgica A domina el presupuesto energético del universo, suprimiendo
el crecimiento de las sobredensidades lineales de materia. Sin embargo, para
desplazamientos al rojo altos, ocurre lo contrarios, lo que significa que el
efecto de la constante cosmologica A sobre el crecimiento de las perturbaciones
es despreciables, y por lo tanto, D, (a)/a alcanza una region plana. Este
comportamiento también se sostiene para los diferentes modelos con energia
oscura. La amplitud de D, (a)/a puede ser un poco mas grande, igual o méas
pequena que la del modelo ACDM para desplazamientos al rojo altos.

Ademas del factor de crecimiento, otra cantidad importante es la sobredensidad
critica d., ya que ambas se incluyen en el célculo de la abundancia de camulos
(ver capitulo [5)). En la figura se muestra la evolucion de 9, en funcion del
desplazamiento al rojo z. Se puede observar que, para el modelo EdS, las per-
turbaciones lineales de materia tienden a colapsar a un valor aproximadamente
constante 0,(z) ~ 1,6863. El modelo ACDM y los otros modelos de energia
oscura, con ecuacion de estado dinamica, presentan un comportamiento similar.
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Figura 4.2: Evolucion temporal del factor de crecimiento lineal D, (a) normalizado en el
factor del escala a, como funcién del desplazamiento al rojo z para los diferentes modelos de
energia oscura presentados en el capitulo @

Para desplazamientos al rojo altos, cuando el componente de energia oscura
es subdominante y sus efectos en el escenario de la formacion de estructuras
son insignificantes, tienden al mismo valor numérico de sobredensidad critica
que el modelo EdS. Sin embargo, en desplazamientos al rojo més bajos, el
valor numérico de la sobredensidad critica tiende a disminuir debido a que
en este punto comienza a dominar el componente de energia oscura, y por
su naturaleza repulsiva, inhibe el colapso o formacion de estructuras. En este
escenario, se puede encontrar una diferencia relativa aproximada de 0,013 %
de los modelos de energia oscura respecto al modelo ACDM, tendiendo a ser
mayor para el modelo FOCVG.

En el estudio de la formacion de estructuras no lineales, figura [1.4] se observa
que para el modelo EdS, tanto el radio virial (panel superior), y,, (2) =~ 0,50,
como la sobredensidad en el radio méaximo (panel central), ((z) ~ 5,55, y
la sobredensidad viral (panel inferior), A . (z) ~ 177,64, tienden a un valor
numérico aproximadamente constante. En el caso de los modelos con energia
oscura, tanto el modelos ACDM como los modelos con ecuaciones de estado
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Figura 4.3: Evolucion temporal de la sobredensidad critica §, en funcién del desplazamiento
al rojo z para los diferentes modelos de energia oscura presentados en el capitulo @

dindmicas alcanzan, aproximadamente, los mismos valores numéricos para el
radio virial, la sobredensidad en el radio maximo y la sobredensidad virial en
altos desplazamientos al rojo. En desplazamientos al rojo bajos, se puede notar
una diferencia relativa para el radio virial de ~ £0,13 %, la sobredensidad en
el radio maximo de ~ £0,50 % y la sobredensidad virial de ~ 42,50 % entre
el modelo ACDM y los demas modelos. Ademés, cuando comienza a dominar
el componente de energia oscura, la sobredensidad en el radio méximo y la
sobredensidad virial tienden a crecer, mientras que el radio virial disminuye.
Este comportamiento se debe a que cuando comienza a dominar la energia
oscura e inicia la expansion acelerada en el universo, las perturbaciones de
materia deben ser més densas para poder formar estructuras virializadas en
comparaciéon con las que se formaron antes. En consecuencia, las estructuras
se vuelven mas compactas para evitar el arrastre producido por la expansion
acelerada.
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Figura 4.4: Evoluciéon temporal del radio virial y,, (panel superior), sobredensidad en el giro
¢ (panel central) y sobredensidad virial A, (panel inferior) en funcion del desplazamiento
al rojo para los diferentes modelos de energia oscura presentados en el capitulo F_;}
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Capitulo e

Abundancia De Halos De Materia Oscura

En los modelos jerarquicos de estructuras cosmicas, se sostiene que estas se
forman a partir de la amplificacién gravitacional de pequenas perturbaciones
en la densidad inicial [60]. Por ende, uno de los desafios fundamentales de la
cosmologia consiste en conocer la abundancia y evoluciéon temporal de estas
perturbaciones durante el proceso de colapso o virializacion.

Un calculo analitico propuesto por Press-Schechter [93] ofrece una prediccion
para la abundancia de estructuras coésmicas. Este método utiliza el modelo
de colapso esférico para calcular la densidad numérica comévil de objetos
colapsados con masas en un rango M y M + dM en un corrimiento al rojo z
dado [94] ©5]

dn p dlno(M,z)
W(M’ 2) =" f(0,0,), (5.1)

donde p es la densidad de materia comovil del Universo [96] y f(o,d.) es la
funciéon de masa. Se asume que la fraccion de masa del Universo contenida en
sistemas gravitacionales con masas mayores que una masa M esta determinada
por la fracciéon de espacio donde el contraste de densidad evolucionado lineal-
mente supera un umbral d.. Ademas, se supone que el contraste de densidad ¢
sigue una distribucién normal con media cero y varianza o(M) [93]. De esta
manera, la funcion de masa se expresa como [93], 97|

i) = T (ED Y gy

La cantidad (M, z) = D(z)o [98] es la varianza en el campo de fluctuaciones
de densidad rms en una esfera de radio R que contiene una masa M y D(z) =
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d(2)/6(z = 0) es el factor de crecimiento lineal. Para la cantidad oy = o(M, 0)
se usa el ajuste dado por [99):

M —y(M)/3
Opn — 08 (ﬁ) y (53)
8

donde Mg = 6 x 10'Q,,,h "' M, es la masa dentro de una esfera de radio
Ry = 8h ' Mpc, og = 0(M;g,0) es la varianza del campo de sobredensidad
suavizado en una escala de tamano Rg y, siguiendo [99],

~(M) = (0,37 4 0,2) [2,92 + %log (%)} : (5.4)

donde I" = Q,, hexp(—Qy — /) es el llamado pardmetro de forma.

Para un oy fijo (normalizacion del espectro de potencia), los efectos de los

modelos de energia oscura sobre la densidad numérica de halos de materia

oscura se ven Unicamente a través de la relacion d6.(z)/D(z). Para obtener la

misma abundancia de halos de materia oscura hoy en dia, z = 0, se escala oy

de acuerdo a [40]

5C,Mod(z - 0)
5c, A(Z = 0)

donde la etiqueta Mod indica el modelo dado, el indice A representa el modelo
de la constante cosmologica y se fija og = 0,8083 [§].

08,Mod = 08 A (55)

A partir de la densidad numérica, se pueden estudiar los rasgos o modificaciones
provocados por el componente de energia oscura sobre el nimero de halos de
materia oscura, calculando dos cantidades:

= La primera, es el ntiimero total de halos de materia oscura por unidad de
corrimiento al rojo en un rango de masas dado [46]

, N Msur I, dV
N dz /47r My, AM dzdQ) ’ (56)
donde 9
dv r?(2) 1 21
pu— p— d 5-7
dzdQ  H(z) H(2) Uo H(z) 4 o7
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es el elemento de volumen comévil y r(z) la distancia comoévil. Es im-
portante tener en cuenta que el elemento de volumen comoévil depende
fuertemente de los parametros cosmologico (el fondo cosmolégico) y no
de la hipoétesis de modelo de energia oscura. Por lo tanto, este juega un
papel importante en la determinacion del namero total de halos.

= La segunda cantidad es el niimero de halos integrado en todo el cielo por
encima de un umbral de masa dado, M, s, y y hasta el desplazamiento
al rojo z [100]

Mo 12 dn  dV
Nz, M > M;,r) = ds) —_— dMdz' 5.8
(2, M > M) / /M / L CrsAMd(55)

Teniendo en cuenta las cantidades anteriores, ecuaciones y , se
pueden examinar la modificaciones causadas por el componente de energia
oscura sobre el numero de halos de materia oscura con el mismo observable
calculado en el modelo estandar ACDM. Esto se realiza mostrando cémo las
diferentes ecuaciones de estado cambian el nimero de halos de materia oscura
en rangos de masas dados [M;,r, Ms,,|. En este trabajo, se calcula el nimero

de halos en rangos de masas tipicos de la estructuras cosmologicas actuales
(1013, 10 h=* M, [10™, 1015 A= M y [10'°,10%) A1 M, [46].

En la figura [5.0], se presentan los resultados para el numero total de ha-
los de materia oscura por unidad de desplazamiento al rojo (lado izquier-
do), ecuacion (5.6)), para masas entre [10'3, 10™] A=1 M, [10 10 A1 M v
[1015,10'] =M, en la fila superior, centra e inferior respectivamente. En
el lado derecho, se muestra el numero total de halos integrado en todo el
cielo y por encima de una masa dada, ecuacion , para masas superiores
a M > 10%h My, M > 10"h"'My v M > 10"h~' M, en la fila superior,
central e inferior respectivamente. La integracion se realiza hasta una masa
M_ = 10'%h~1M, vya que este es el rango de las estructuras mas masivas

oo

observada.

El efecto de los diferentes modelos de energia oscura en la abundancia de halos
de materia oscura, mostrados en la figura [5.1], se puede explicar teniendo en
cuenta que cada modelo puede alcanzar la época de formacion de estructuras en
tiempos diferentes. En el caso del modelo neDFE, alcanza la época de formacion
de estructuras de manera similar al modelo ACDM, lo que produce un ntmero
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Figura 5.1: Evolucién del niimero total de halos de materia oscura por unidad de desplaza-
miento al rojo (lado izquierdo) para masas entre [10137 1014} h=tMg, [1014, 1015] h=tMg y
[10'%,10'%] A=* Mo, en la fila superior, centra e inferior, respectivamente, y niimero total
de halos integrado en todo el cielo y por encima de una masa dada para masas superiores
a M > 108h"'My, M > 10"4h~'My y M > 101~ M, en la fila superior, central e

inferior, respectivamente.
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de halos de materia oscura aproximadamente igual en todos los rangos de
masa. Los modelos FOCVG y NA alcanzan la era de formacion de estructuras
un poco mas tarde comparados con el modelo ACDM, mostrando un mayor
nimero de halos en el rango de masas [103,10*] h~* M, y una disminucién en
el rango de masas [10'°,10'%] h=* M. Por otro lado, el modelo 2FORM alcanza
la época de formacion de estructuras mas temprano que el modelo ACDM y
los otros modelos, lo que lleva a que haya tenido tiempo suficiente para formar
un mayor nimero de estructuras mas masivas.

En el panel derecho de la figura 5.1} se muestra que cada subfigura posee una
zona plana que representa la época de formaciéon de estructuras. Sin embargo,
se puede notar que para para cada modelo de energia oscura y en cada rango de
masa, existe un desplazamiento al rojo z donde comienza el cese de la formacion
de estructuras, z < 2,37, 2 < 1,67y 2z < 0,70, para la fila superior, central e
inferior, respectivamente.

Los resultados presentados para la prediccién del nimero de halos destacan
la importancia de llevar a cabo una revision detallada de los parametros y
condiciones iniciales en los modelos basados en campos, mencionados anterior-
mente. Esta revision se vuelve esencial con el propoésito de alcanzar una mayor
concordancia con las predicciones del modelo ACDM. Es crucial tener en cuenta
que el modelo ACDM es actualmente el que mejor se ajusta a las observaciones
cosmologicas. Por ende, adaptar los parametros y condiciones iniciales de los
modelos inspirados en campos se presenta como un paso necesario para mejorar
su capacidad predictiva y alinear sus resultados de manera mas cercana con el
paradigma predominante en la cosmologia actual. Esta estrategia contribuira a
fortalecer la consistencia entre la teoria y las observaciones, brindando asi un
marco tedrico mas robusto y preciso para comprender la formacion y evolucion
de estructuras a gran escala en el universo.

Analizando detenidamente este escenario, es evidente que en la jerarquia de
la formacién de estructuras, los objetos coésmicos con menor masa son mas
abundantes en el universo, mientras que los mas masivos son menos abundantes,
ya que no han tenido tiempo suficiente para formarse.
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Conclusiones

En este trabajo, se estudio el proceso de formacion de estructuras dentro del
marco del modelo del colapso esférico. Se generalizaron las ecuaciones que rigen
la evolucion de las sobredensidades de materia para incluir diversos modelos
cosmologicos con ecuaciones de estado dindmicas para la energia oscura. Se
determinaron las condiciones iniciales adecuadas para resolver las ecuaciones de
evolucion de las sobredensidades de materia y se calcularon diversas cantidades,
como la sobredensidad 9, el factor de crecimiento lineal D_, el radio virial y,,,
utilizando el teorema del virial y la conservacion de la energia, la sobredensidad
en el radio maximo (, la sobredensidad virial A, , y finalmente, la abundancia
de halos de materia oscura.

El objetivo principal de este trabajo es analizar el impacto de incluir diferentes
modelos cosmolégicos con ecuaciones de estado dindmicas para la energia
oscura en el proceso de formacion de estructuras. Los resultados muestran
que el comportamiento general del factor de crecimiento lineal para todos
los modelos es similar al del modelo cosmolégico ACDM, aunque con valores
diferentes en desplazamientos al rojo altos. En el caso de la sobredensidad critica,
se muestra que todos los modelos, incluido el ACDM, tienden al mismo valor
que para el modelo EdS en desplazamientos al rojo altos, pero disminuye cuando
comienza a dominar la energia oscura, mostrando un diferencia porcentual
de aproximadamente 0,013 % respecto al modelo ACDM. En el régimen no
lineal, se evidencia que la sobredensidad virial tiende al mismo valor que el
modelo EdS para desplazamientos al rojo altos. Sin embargo, a diferencia de la
sobredensidad critica, esta aumenta su valor pero disminuye en tamano (radio
virial) para desplazamientos al rojo bajos, evitando asi el arrastre producido
por la expansion del universo.
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Capitulo 6. Conclusiones

Se empled el formalismo Press-Schechter para evaluar las modificaciones cau-
sadas por el componente de energia oscura en cantidades observables, como
el nimero de camulos de galaxias. Se mostré que los modelos que entran
tarde a la época de formacion de estructuras predicen un mayor niimero de
objetos colapsado en el rango de masas inferiores, 101% < M/MO h=t < 101,
pero predicen un niimero menor de objetos en el rango de masas superiores,
10" < M/M_h™' < 10'. Esto confirma la jerarquia en la formacion de objetos
cosmicos, donde los objetos con menor masa son mas abundantes que los mas
masivos. Ademas, se identific6 una region plana que comprende la época de
formacion de estructuras y muestra que para determinados desplazamientos al
rojo y rangos de masas especificos, habra un cese de formacion de estos objetos
cOSmMicos.

Se identifico que el modelo que produce el cambio més notable en las predicciones
en comparacion con el modelo ACDM es el modelo 2FORM. La razén de esta
diferencia significativa radica en que el modelo 2FORM inicia la formacion de
objetos cosmicos de manera mas temprana que ACDM. Este inicio temprano le
proporciona el tiempo necesario para formar estructuras en el rango de masas
superiores, creando asi un déficit en el rango de masas inferiores. Es decir, la
distincion clave en la cronologia de la formacion de estructuras entre el modelo
2FORM y ACDM se traduce en una disparidad notable en las predicciones,
destacando la influencia critica del momento inicial en la evolucién coésmica y
la distribucién de masas de los objetos formados.

Es evidente que las ecuaciones de evolucion para las perturbaciones se presen-
taron de forma generalizada, pero en este trabajo se abordo6 especificamente
el caso de agrupamiento de solo materia. Para futuros trabajos, se sugiere
investigar las modificaciones causadas por la inclusion de perturbaciones de
energia oscura y la incorporacién de modelos de gravedad modificada. Ademaés,
podria ser beneficioso emplear una funciéon de masa mas realista para predecir
el namero de camulos de galaxias y extender el modelo a una simetria mas
generalizada.
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Apéndice

Descripcion Del Cédigo SCM

Para llevar a cabo este trabajo de investigacion, se desarroll6 e implement6 un
codigo denominado SCM (Spherical Collapse Model), utilizando el lenguaje
C'/C'++. El codigo se disend de manera modular, donde cada médulo o archivo
contiene rutinas especificas. A continuacién, se proporciona una descripcion
detallada de su estructura y funcionamiento.

En el moédulo integral.cpp, se encuentran dos métodos para llevar a cabo la
integracion de una funcion: la regla de Simpson (integrateSmp) y el método
del trapecio (integrateTz).

En el moédulo DE-models.cpp, se encuentran los distintos modelos de energia
oscura utilizados en este trabajo, que incluyen el modelo Einstein-de Sitter
(EdS), el modelos cosmologico estandar (LCDM ), el modelo de energia oscura
temprana (neDFE), el modelo de energia oscura con campos vectoriales de
gauge (devgf), el modelo de energia oscura con campos vectoriales de gauge
no abelianos (nonabelian), el modelo dos formas (twoform), asi como otros
modelos utilizados para verificar la correcta funcionalidad del codigo, como el
modelo Chevallier-Polarski-Linder (CPL), el modelo Chevallier-Polarski-Linder
fantasma (CPLF) y el modelo de la doble exponencial (EXP2). Este modulo
también depende de la funcionalidad de otros médulos, como integral.cpp para
la integracion de funciones, 7kf/5.cpp para la integracion de ecuaciones diferen-
ciales mediante el método de Runge-Kutta-Fehlberg y spline.cpp para realizar
la interpolacion de las ecuaciones de estado y facilitar célculos adicionales.

En el moédulo sem.cpp, se utiliza el modulo rkf/5.cpp para solucionar las
ecuaciones diferenciales que rigen la dinamica del modelo de colapso esférico.
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Apéndice A. Descripcion del Codigo SCM

Este modulo emplea los distintos escenarios de energia oscura descritos en DFE-
models.cpp. Ademas, utiliza el moédulo integral.cpp para calcular la abundancia
de halos mediante el formalismo Press-Schechter.

El moédulo modelSelect.cpp facilita la seleccion del modelo con el que se va a
trabajar, ademas de contener algunas variables clave. En este modulo, se elige
el modelo deseado mediante la activaciéon o desactivacion de cada modelo a
través de comentarios, como se ilustra en el siguiente ejemplo:

//modelSelect. cpp
#include "lib /DE-models.cpp"
using namespace EdS; //Modelo seleccionado

/*Modelos no seleccionados: x/
//using namespace LCDM;
//using namespace CPL;

//using mnamespace CPLF;
//using namespace neDE;
//using namespace EXP2;
//using namespace devgf;
//using namespace nonabelian ;
//using mamespace twoform ;

El médulo main.cpp es el lugar central donde se ejecutan todas las funciones
esenciales para calcular los parametros del modelo de colapso esférico y deter-
minar la abundancia de halos de materia oscura, utilizando el moédulo secm.cpp.
En esta seccion, se lleva a cabo la creacion y escritura de archivos, incluyendo:

» Kl archivo cosmology.dat almacena informacién crucial, como el parame-
tro de Hubble E(a), la ecuacion de estado w(a), el pardmetro de densidad
de materia Q)/(a), el parametro de densidad de energia oscura Qpg(a),
y la funcion que describe la evolucion del fluido g(a). Este archivo jue-
ga un papel fundamental al preservar los resultados y caracteristicas
cosmologicas esenciales derivadas durante la ejecucion del programa.

= El archivo datos-delta.dat alberga informacion crucial sobre la evolucion
tanto de la sobredensidad no lineal ,,;(a) como de la lineal 6(a). Ademas,
proporciona la condicién inicial necesaria para que ocurra un colapso
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Apéndice A. Descripciéon del Codigo SCM

hoy en dia, representada por d,;(a = 1) > 10%. Este archivo resulta
fundamental para analizar y comprender la dindmica del colapso esférico
en el contexto de la materia oscura.

s El archivo datos-scm-parameters.dat almacena informacion vital sobre
diversos parametros relacionados con el modelo de colapso esférico. Incluye
datos sobre la densidad critica d.(a), la funcion de crecimiento lineal D(a),
la sobredensidad en el momento del giro (4., el radio virializado y,;-(a) y
la densidad virializada A,;(a). Estos datos son esenciales para analizar
y comprender la evoluciéon de las estructuras cosmicas bajo el efecto de
diferentes modelos cosmoldgicos y de energia oscura.

» El archivo datos-halos.dat almacena informacién crucial sobre la densidad
numérica dn/dM (a), el volumen comovil dV/dz, el nimero de halos por
unidad de desplazamiento al rojo en diferentes rangos de masas A" y el
numero total de halos integrado sobre todo el cielo en un rango de masas
N(a). Estos datos son fundamentales para comprender la abundancia y
distribucién de halos de materia oscura en funcién del desplazamiento al
rojo y bajo distintos modelos cosmologicos.

Este modulo desencadena la logica principal del programa, coordinando el flujo
de ejecucion y asegurando la coherencia en el proceso de célculo.
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Estructura Del Cédigo SCM
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Apéndice B. Estructura del Cédigo SCM

N o o WN

10
11
12
13

14
15
16
17
18
19
20
21

22

23
24
25

26
27

void cosmologyFuntion(a, E(a), wge(a), Qm(a), Qge(a), g(a)){ /* Parametros

cosmolégicos,

médulo DE-models.cpp */
w(a);
g(a) < exp(f211 + w(a)]dina);
B(a) = /Qmoa=3 + Qaey 9(a);
Qm(a) = (mo /E*(a))a™;
Que(a) = (Qaey/E?*(a))g(a);
}
void Model-initialization(){ /* Inicializar modelo, mbédulo DE-models.cpp y
modelSelect.cpp */
/* Se carga la informacién cosmoldgica para cada modelo, DE-models.cpp */
Qo = Qm(a =1);
Qdey = Qdela =1);
wo = w(a =1);
}
void scm-parameters(a, &/, , Oni,, Oni, ¢, Cta, Yoir, Avir) { /* Pardmetros del modelo de
k2
colapso esférico, médulo scm.cpp */
a; — 1077, ‘%lv 1, 0,1, x a;; /* Condiciones iniciales */
k2
if (ni(a) > 10%){
dc; /* Calcular usando la ecuacidén (2.1.1.22) */
Cta = Oni(ata) + 1; /* Calcular a¢q, usando la ecuacién (2.1.2.2 */
Yvir = Ruir/Rta; /* Calcular usando la ecuacién ( */
Ayir = Cta(xc/yvir)?’; /* Calcular usando la ecuacidn (2.1.2.1) */

}
}

médulo scm.cpp e integral.cpp

/* NP masa entre [10'3,10']Mgh~?!
/* N2 masa entre [10'4,10'5]Mgh~1!
/* Nz’m masa entre [10'% 10'6)Mgh~!

}

de masa, mdédulo scm.cpp e integral.cpp
/* N1 masa entre [10'3,10'6]Mgh~!
/* N2 masa entre [10'4 1016]Mgh~!
/* N3 masa entre [10'°,10'6]Mgh~!

Npin  Nbin NPT /% Usando al ecuacién (5. 6)

N1, N1, N1 /* Usando al ecuacidén (5.8)

void N-bin(a, NP, N2, NPy { /% Nimero de halos por unidad de corrimiento al rojo,

*/
*/
*/
*/
*/

void N(a, N1, N2, N3){ /* Nimero de halos integrado sobre todo el cielo en un rengo

*/
*/
*/
*/
*/
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