



%%%���,,,,�����eee���lllQQQHHPPP XXX hhhh (((( ��� IFT Instituto de F��si
a Te�ori
aUniversidade Estadual PaulistaTESE DE DOUTORAMENTO IFT{T.012/07
Energia Es
ura e Forma�
~aode Estruturas em Larga Es
ala

Lamartine Liberato
OrientadorProf. Dr. Rog�erio Rosenfeld

DEZEMBRO.2007



Dedi
o este trabalho �a minha m~ae,Ana Liberato.



IAgrade
imentosAgrade�
o aos amigos Ronaldo Cast��lho Marques Lima e AlexandreStefani pela revis~ao deste trabalho. Sou grato ao Prof. Dr. Rog�erioRosenfeld por sua orienta�
~ao e 
ontribui�
~ao.Agrade�
o ainda aos 
olegas de trabalho Prof. Dr. Luis Raul WeberAbramo e Ronaldo Carloto Batista.Este trabalho teve suporte �nan
eiro da CAPES.



IIResumoInvestigamos a forma�
~ao, em larga es
ala, de estruturas no Uni-verso, na presen�
a da energia es
ura. Sua in
uên
ia sobre o 
res
i-mento de perturba�
~oes 
osmol�ogi
as �e exer
ida tanto atrav�es do efeitosobre a taxa de expans~ao do fundo 
�osmi
o homogêneo, quanto desuas pr�oprias 
utua�
~oes de densidade de energia. Para 
al
ularmosa taxa de forma�
~ao de aglomerados de gal�axias, empregamos umageneraliza�
~ao do formalismo de 
olapso esf�eri
o para a in
lus~ao de
uidos 
om press~ao. Um importante efeito de 
utua�
~oes de energiaes
ura asso
iados a halos de mat�eria es
ura �e a indu�
~ao de halos deenergia es
ura, que reprimem o 
res
imento de estruturas quando te-mos equa�
~oes de estado n~ao phantom; por outro lado, quando temosequa�
~oes de estado phantom, s~ao gerados vazios de energia es
ura, au-mentando o 
res
imento de estruturas de mat�eria. Outro importanteefeito o
orre quando 
onsideramos a possibilidade da energia es
uramudar sua equa�
~ao de estado quando h�a grandes varia�
~oes de suadensidade no interior dos halos em rela�
~ao ao fundo homogêneo. Ogrande n�umero de parametriza�
~oes da energia es
ura que foram obti-dos 
om dados, de supernovas Ia s~ao sens��veis apenas at�e desvios parao vermelho de ordem um. Mostramos que as parametriza�
~oes pro-duzem assinaturas distintas na forma�
~ao de aglomerados 
om o usodo formalismo de Press-S
he
hter. Portanto, futuras observa�
~oes deaglomerados gal�ati
os podem prover v��n
ulos importantes no 
ompor-tamento da energia es
ura durante a evolu�
~ao do Universo.



IIIAbstra
tWe investigate large s
ale stru
ture formation in universe withdark energy presen
e. The dark energy in
uen
e on 
osmologi
al per-turbation growth is exerted both through its e�e
t on the expansionrate of ba
kground, and through its own density 
u
tuation as well.To 
ompute the rate of formation of massive obje
ts we employed thespheri
al 
ollapse formalism, whi
h was generalized to in
lude 
uidswith pressure. An important e�e
t 
aused by 
u
tuations in darkenergy asso
iated with dark matter halos is the indu
tion of darkenergy halos damping the growth of stru
tures when the equations ofstate are non-phantom; on the other hand, phantom models generatedark energy voids, enhan
ing the growth of matter halos. Other im-portant e�e
t o

urs when we 
onsider the possibility of dark energy
hanging its equation of state when there are large di�eren
es betweendensities in the ba
kground and in the halos. The large number ofdark energy parametrizations obtained with supernova Ia data areonly sensitive to redshifts up to order one. We show these parametri-zations produ
e distinguishable signatures in 
luster formation usingthe Press-S
he
hter formalism. Therefore, future observations of ga-laxy 
lusters 
an provide important 
onstraints on the behavior ofdark energy in the 
ourse of universe evolution.
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Cap��tulo 1Introdu�
~ao
H�a fortes evidên
ias que sugerem que o Universo �e espa
ialmente planoe que sua 
omponente dominante na densidade de energia possui naturezades
onhe
ida. An�alises de distân
ias luminosas em grandes desvios para overmelho, doravante denominados redshifts, de supernovas do tipo Ia leva-ram �a 
on
lus~ao de que a expans~ao do Universo est�a a
elerando, 
om in-di
a�
~oes de que esta a
elera�
~ao �e re
ente, ini
iada h�a pou
os bilh~oes de anos[1, 2, 3, 4, 5, 6℄. Tais observa�
~oes s~ao 
orroboradas por pelo menos três ob-serva�
~oes extensas e independentes, o espe
tro angular das 
utua�
~oes de tem-peratura da radia�
~ao 
�osmi
a de fundo em mi
roondas [7, 8℄, as observa�
~oesda distribui�
~ao espa
ial de estruturas em grande es
ala [9, 10℄ e as os
ila�
~oesa
�usti
as de b�arions [11℄.Estes dados observa
ionais sinalizam para uma 
ontribui�
~ao dominante�a densidade de energia de um 
uido 
om press~ao negativa, usualmente 
ha-mado de \energia es
ura". N~ao sabemos o que a energia es
ura �e, e emnossa ignorân
ia de sua real natureza muitas parametriza�
~oes 
onstantes ouvari�aveis 
om rela�
~ao ao tempo ou ao redshift foram introduzidas atrav�es desua equa�
~ao de estado, numa tentativa de des
ri�
~ao de sua evolu�
~ao.A abordagem mais direta �a energia es
ura em seu 
ontexto 
�osmi
o �ea fenomenol�ogi
a, re
entemente adotada por v�arios autores [12, 13, 14, 15℄,na qual a equa�
~ao de estado �e expressa em termos do fator de es
ala a oudo redshift z, que s~ao rela
ionados ao tempo 
�osmi
o. Este pro
edimentogerou v�arios modelos baseados na parametriza�
~ao da equa�
~ao de estado ou,no 
omportamento da densidade de energia es
ura.1



CAP�ITULO 1. INTRODUC� ~AO 2Embora determinar a equa�
~ao de estado 
omo fun�
~ao do redshift prova-velmente n~ao ajude muito em revelar a natureza da energia es
ura, poder�adiminuir o longo o 
aminho atrav�es da elimina�
~ao de v�arios modelos exis-tentes. Portanto, uma das mais importantes tarefas no avan�
o da 
osmolo-gia observa
ional �e a
umular dados su�
ientes em n�umero e pre
is~ao para ainequ��vo
a distin�
~ao entre t~ao numerosa diversidade de possibilidades. As-sim, 
omo para os te�ori
os, o desa�o �e determinar de que formas adi
ionaisa energia es
ura pode se manifestar ou in
uen
iar o 
omportamento do Uni-verso al�em, obviamente, da taxa de expans~ao a
elerada do Universo.Os dados de supernovas Ia s~ao sens��veis 
om rela�
~ao �a equa�
~ao de estadoda energia es
ura somente em uma pequena faixa de redshifts, tipi
amenteat�e z = O(1). Esta �e a raz~ao pela qual h�a grande variedade de parâmetrospermitidos 
om diferentes equa�
~oes de estado. De fato, a mais simples possi-bilidade, o modelo de 
onstante 
osmol�ogi
a �CDM (� Cold Dark Matter),para o qual temos uma equa�
~ao de estado 
onstante e igual a �1, aindapropor
iona um dos melhores ajustes aos dados. Esse fato torna bastantedesej�avel termos outro observ�avel, sens��vel em altos redshifts, que possa que-brar a degeneres
ên
ia entre tantas parametriza�
~oes propostas.A energia es
ura tem um efeito dram�ati
o sobre a dinâmi
a do Universo,alterando a forma 
omo as estruturas 
osmol�ogi
as 
res
em [16℄. Isto ofere
ea possibilidade de que observa�
~oes da forma�
~ao de estruturas em larga es
alapossam forne
er um teste mais aprofundado das propriedades da energiaes
ura, 
omplementares �as informa�
~oes derivadas dos dados de supernovasIa. O desenvolvimento de estruturas no Universo 
om energia es
ura �e as-sunto de grande relevân
ia em estudos 
orrentes [17, 18, 19, 20, 21, 22, 23,24, 25, 26, 27, 28, 29℄ parti
ularmente atrav�es do modelo de 
olapso esf�eri
o[30℄, em asso
ia�
~ao 
om fun�
~oes de massa 
omo a do formalismo de Press& S
he
hter [31℄. Usaremos estas t�e
ni
as na investiga�
~ao de modelos 
os-mol�ogi
os onde a 
omponente de energia es
ura permane
e homogênea nases
alas de grandes estruturas ou permitimos sua aglomera�
~ao, i.e., energiaes
ura inomogênea, para avaliarmos observa
ionalmente suas 
onseq�uên
iasna forma�
~ao de estruturas, espe
ialmente atrav�es do n�umero de aglomeradosde gal�axias.A base de nosso estudo �e a in
uên
ia da energia es
ura em dois 
asosessen
iais quanto a perturba�
~oes, 
om objetivos diferentes. O primeiro 
aso
onsidera a energia es
ura universalmente homogênea, i.e., sem a possibili-dade de 
utuar sua densidade e de aglomerar-se, onde usaremos o formalismo



CAP�ITULO 1. INTRODUC� ~AO 3de Press-S
he
hter para distinguir e futuramente 
onfrontar os diversos 
om-portamentos ou parametriza�
~oes da energia es
ura aos dados observa
ionaisde estruturas em larga es
ala, 
omo desenvolvido em [32℄.No segundo 
aso a densidade de energia es
ura poder�a 
utuar, i.e., 
riarhalos ou vazios. Isto alterar�a a forma�
~ao de estruturas de mat�eria produzindoum 
en�ario 
ara
ter��sti
o que poder�a ser visto 
omo uma assinatura sobreum 
omportamento fundamental da 
omponente de energia es
ura, se estaaglomera ou n~ao. Esta possibilidade foi explorada em [33℄.Abordagens semelhantes tamb�em foram re
entemente desenvolvidas porum modelo de Nunes & Mota [26℄, Manera & Mota [28℄ e Dutta & Maor [34℄.Por�em, estes trabalhos usaram 
ampo es
alar para a energia es
ura. Todavia,
omo j�a dissemos, aqui nosso fo
o est�a na des
ri�
~ao do 
omportamento daenergia es
ura 
omo parametriza�
~oes da equa�
~ao de estado, que �e mais geraldo que o 
ampo es
alar, e possui 
ar�ater fenomenol�ogi
o, pois a equa�
~ao deestado pode ser rela
ionada diretamente 
om os observ�aveis mais amplamenteusados na medida da a
elera�
~ao 
�osmi
a.Ademais, em 
ontraste 
om [26, 28℄, somos 
apazes de investigar 
onsis-tentemente o regime n~ao linear de aglomera�
~ao de ambas as 
omponentes, ade mat�eria e a de energia es
ura, e en
ontramos que h�a efeitos importantessobre a forma�
~ao de objetos 
om grandes massas (M > 1013M�).



Cap��tulo 2O Modelo Padr~ao
2.1 A M�etri
a deFriedmann-Lemâ�tre-Robertson-WalkerPara a Relatividade Geral a Cosmologia �e a tarefa de en
ontramos assolu�
~oes das equa�
~oes de 
ampo de Einstein que s~ao 
onsistentes 
om a dis-tribui�
~ao em larga es
ala da energia e da mat�eria no Universo ao longo desua evolu�
~ao 
�osmi
a.As observa�
~oes 
�osmi
as modernas têm demonstrado que o Universo real�e altamente sim�etri
o em suas propriedades em larga es
ala. Entretanto, asevidên
ias de tal simetri
idade ainda eram des
onhe
idas quando Friedmanne Lemâ�tre 
ome�
aram suas investiga�
~oes pioneiras sobre um dos mais simplesmodelos de Universo, que pressup~oe homogeneidade e isotropia. De fato aisotropia impli
a em homegeneidade, e.g., [35℄.Posteriormente Robertson e Walker, independentemente, demonstraramque a m�etri
a usada por Lemâ�tre leva �a geometria Riemanniana mais geral
ompat��vel 
om homogeneidade e isotropia.Homogeneidade 
�osmi
a signi�
a, grosso modo, que o Universo �e o mesmoem todo lugar em um dado tempo, ou de maneira mais pre
isa, que para
ada evento no Universo h�a uma `hipersuperf��
ie de homogeneidade', i.e.,
ondi�
~oes f��si
as idênti
as para todo evento nesta hipersuperf��
ie. Em 
adaevento desta hipersuperf��
ie a densidade de energia total � e a press~ao p s~ao4



CAP�ITULO 2. O MODELO PADR~AO 5as mesmas.A m�etri
a que 
ondensa estes 
on
eitos �e 
onhe
ida 
omo a m�etri
a deFriedmann-Lemâ�tre-Robertson-Walker, ou m�etri
a FLRW, 
omumente ex-pressa 
omods2 = g�� dx� dx� = �dt2 +R2(t) " dr2f 2(r) + r2d
2# ; (2.1)onde os ��ndi
es � e � referem-se �as 
oordenadas, i.e., x0 = t, x1 = r, x2 = �e x3 = �. R(t) �e o fator de expans~ao do Universo, 
onhe
ido 
omo fatorde es
ala, d
2 = d�2 + sin 2�d�2 e f 2(r) = 1 � kr2 
om k = �1 des
re-vendo, matemati
amente, um Universo \aberto"; k = +1, \fe
hado" e k = 0\plano".2.2 As Equa�
~oes de EinsteinA dinâmi
a 
�osmi
a de
orre dos v��n
ulos impostos pelas equa�
~oes de Eins-tein G�� = R�� � 12 g��R = �8 � GT�� ; (2.2)sobre o tensor m�etri
o. En
ontraremos, a seguir, as equa�
~oes de Einsteinpara a m�etri
a de FLRW isotr�opi
a e homogênea (2.1). As quantidades R�� ,R e T�� ser~ao de�nidas ao longo dos 
�al
ulos.Considere a lagrangeana de uma part��
ula livre no espa�
o-tempo de�nidopela m�etri
a FLRW, L = g�� dx�d� dx�d� ; (2.3)onde � �e o parâmetro a�m, i.e., uma parametriza�
~ao das 
oordenadas.As equa�
~oes de Euler-Lagrange s~aodd� �L� _x� � �L�x� = 0 : (2.4)Usando o tensor m�etri
o de FLRW (2.1) e a lagrangeana (2.3) en
ontra-mos as equa�
~oes de Euler-Lagrange. Um m�etodo pr�ati
o para determinar oss��mbolos de Christofel ���� ,�t+  Rf 2 �R�t ! _r2 +  R�R�t r2! _�2 +  R�R�t r2sen2�! _�2 = 0 ; (2.5)



CAP�ITULO 2. O MODELO PADR~AO 6�r +  2R �R�t ! _t _r � Rf dfdr _r2 + f 2r _�2 � f 2r(sen2�) _�2 = 0 ; (2.6)�� +  2R �R�t ! _t _� + 2r _r _� � (sen�
os�) _�2 = 0 ; (2.7)��+  2R �R�t ! _t _�+ 2r _r _�� (2
ot�) _� _� = 0 ; (2.8)onde o ponto signi�
a derivada 
om respeito ao parâmetro �.Lembrando as equa�
~oes da geod�esi
a,�x� + ���� _x� _x� = 0; (2.9)podemos extrair os s��mbolos de Christo�el das equa�
~oes (2.5), (2.6), (2.7) e(2.8) de Euler-Lagrange, ou equa�
~oes da geod�esi
a,�011 = Rf 2 �R�t ; (2.10)�022 = R�R�t r2 ; (2.11)�033 = R�R�t r2sen2� ; (2.12)�101 = 1R �R�t ; (2.13)�111 = � 1f dfdr ; (2.14)�122 = �f 2r ; (2.15)�133 = �f 2rsen2� ; (2.16)�202 = 1R �R�t ; (2.17)�212 = 1r ; (2.18)



CAP�ITULO 2. O MODELO PADR~AO 7�233 = �sen�
os� ; (2.19)�303 = 1R �R�t ; (2.20)�313 = 1r ; (2.21)�323 = 
ot� ; (2.22)onde os ��ndi
es referem-se �as 
oordenadas, i.e., x0 = t, x1 = r, x2 = � ex3 = �.Com estes s��mbolos poderemos en
ontrar o tensor de Ri

i, que �e o tensorde Riemann-Christo�el 
ontra��do,R�� = R����= ����;� � ����;� + �������� � �������� ; (2.23)onde a v��rgula denota derivada par
ial.Utilizando o s��mbolos de Christo�el na express~ao (2.23), do tensor deRi

i, en
ontramos os seguintes termos diferentes de zero:R00 = 3 �RR ; (2.24)R11 = �R �Rf 2 � 2 _R2f 2 + 2f 0fr ; (2.25)R22 = f 2r2 0��R �Rf 2 � 2 _R2f 2 + f 0fr � 1f 2r2 + 1r21A ; (2.26)R33 = (sen2�)R22 : (2.27)A
ima, o ponto denota derivada 
om rela�
~ao ao tempo e a linha derivada
om rela�
~ao �a 
oordenada radial r. Com estes termos podemos efetuar maisuma 
ontra�
~ao,



CAP�ITULO 2. O MODELO PADR~AO 8R = R��= g��R��= g00R00 + g11R11 + g22R22 + g33R33 ; (2.28)ne
ess�aria para obtermos o es
alar de 
urvatura (2.29), para as equa�
~oes (2.2)de Einstein. Portanto, obtivemos,R = 2f 2R2 0��3R �Rf 2 � 3 _R2f 2 + 2f 0fr � 1f 2r2 + 1r21A : (2.29)O tensor de Energia-Momento para um 
uido perfeito �e dado porT�� = pg�� + (p+ �)U�U� ; (2.30)sendo p press~ao, � densidade e U� o quadri-vetor velo
idade,U� = dx�d� ; (2.31)U i = viq(1� ~v2) ; (2.32)U0 = 1q(1� ~v2) : (2.33)Usando um refen
ial 
om�ovel, ou seja, um referen
ial onde o observadordeslo
a-se 
om o 
uido em 
ada instante, temos U i � 0 e U0 � 1. Obtemosent~ao os elementos n~ao nulos do tensor Energia-Momento,T00 = � ; (2.34)T11 = pr R2f 2 (2.35)T22 = p� R2r2 ; (2.36)T33 = p�R2r2sen2� : (2.37)



CAP�ITULO 2. O MODELO PADR~AO 9Portanto, �nalmente obtemos os elementos n~ao nulos, do tensor de Eins-tein, (2.2), G00 = f 2R2 0��3 _R2f 2 + 2f 0fr � 1f 2r2 + 1r21A ; (2.38)G11 = 2R �Rf 2 + _R2f 2 + 1f 2r2 � 1r2 ; (2.39)G22 = f 2r2  2R �Rf 2 + _R2f 2 � f 0fr! ; (2.40)G33 = (sen2�)G22 : (2.41)A densidade de energia �(t) pode ser expressa atrav�es de R(t) e sua deri-vada temporal pela 
omponente tempo-tempo da equa�
~ao (2.2) de Einstein.Ou seja, usando (2.38) e (2.34) temos8�G�(t) = 3 _R2R2 + 3kR2 : (2.42)Com o uso de qualquer uma das 
omponentes espa
iais da equa�
~ao deEinstein (2.2) e a hip�otese de isotropia en
ontramos a mesma equa�
~ao espa�
o-espa�
o, i.e., usando (2.39) e (2.35) ou (2.40) e (2.36) ou (2.41) e (2.37) 
omp = pr = p� = p�, en
ontramos8�Gp(t) = �2 �RR2 � _RR2 � kR2 : (2.43)Combinando as equa�
~oes (2.42) e (2.43) en
ontramos�4�G [�(t) + 3 p(t)℄ = 3 �RR2 : (2.44)O que poder��amos ter feito diferen
iando (2.42) 
om rela�
~ao ao tempo eo uso da equa�
~ao de 
ontinuidade abaixo,_�(t) + 3 _RR(�(t) + p(t)) = 0 : (2.45)Note um fato 
ru
ial na express~ao (2.44), sua independên
ia quanto �a
urvatura, o que ser�a bastante relevante em desenvolvimentos posteriores.



CAP�ITULO 2. O MODELO PADR~AO 10De fato esta independên
ia �e mais geral. No Apêndi
e A mostramos que,a taxa de a
elera�
~ao, da 
ontra�
~ao ou expans~ao, de uma esfera radialmenteinomogênea tamb�em �e independente da 
urvatura.Podemos fazer o fator de es
ala R(t) sem dimens~ao de�nindoa(t) � R(t)R0 ; (2.46)portanto a0 � a(t0) = 1 no tempo t0 atual. De�nimos tamb�em o parâmetrode Hubble, H(t) � _a(t)a(t) : (2.47)Neste 
aso podemos es
rever a express~oes (2.42) e (2.44), 
onhe
idas 
omoequa�
~oes de Friedmann, em sua forma 
onven
ionalH2(t) = 8�G3 �(t)� ka2 ; (2.48)�a(t)a = �4�G3 [�(t) + p(t)℄ : (2.49)A equa�
~ao de Friedmann (2.48) revela o surpreendente fato de que h�a uma
onex~ao direta entre a densidade de energia do Universo e sua geometria.Para uma dada taxa de expans~ao, h�a uma densidade 
r��ti
a total, �
r, somade todas as 
omponentes do fundo homogêneo, que leva a um Universo plano,k = 0, i.e., �
r(t) = 3H2(t)8 � G : (2.50)Um Universo 
om densidade de energia a
ima deste valor, 
r��ti
o, ser�a es-pa
ialmente fe
hado, por outro lado, uma densidade de energia menor levar�aa um Universo espa
ialmente aberto.



CAP�ITULO 2. O MODELO PADR~AO 112.3 Energia Es
ura e Parametriza�
~oes da Equa�
~aode EstadoA hist�oria da expans~ao do Universo �e determinada pelo parâmetro deHubble, H(t) = _a=a, onde a(t) � R(t)=R0 �e o fator de es
ala de�nido de talforma que a(t0) = a0 = 1 hoje. Assumimos que a energia es
ura possui umaequa�
~ao que rela
iona sua press~ao pe e 
om sua densidade de energia �e emum dado instante atrav�es de pe(t) = !e(t)�e(t) ou, de forma mais apropriada,em um dado redshift pe(z) = !e(z)�e(z). A 
omponente de mat�eria n~aorelativ��sti
a n~ao possui press~ao, pm = 0. Para uma dada equa�
~ao de estadoa taxa de expans~ao do Universo �e governada pela equa�
~ao de FriedmannH2(a)H20 = 
(0)m a�3 + 
(0)K a�2 + 
(0)e eg(a) ; (2.51)onde usamos o parâmetro de densidade de energia de�nido 
omo
i(t) � �i(t)�
r(t) = 8 � G3H2(t) �i(t) = 
(0)i H20H2(t) �i(t)�i(t0) ; (2.52)para 
ada 
omponente i de densidade de energia, ou seja, 
(0)m , 
(0)K e 
(0)eque s~ao os parâmetros de densidade de energia relativos �a mat�eria n~ao rela-tiv��sti
a (bariôni
a e n~ao bariôni
a), 
urvatura e energia es
ura, respe
tiva-mente. Adotamos um Universo plano 
K � (1�
m �
e) = 0. H0 � H(t0)�e a 
onstante de Hubble.A equa�
~ao de estado determina a fun�
~ao g(a), ou seja, usando que pe =we�e e que d�eda = aH d�edt (2.53)na equa�
~ao da 
ontinuidade da energia es
ura, temos que_�e + 3H (�+ pe)d�edt = 0 ) d�e�e = �3 (1 + we) daa : (2.54)Portanto, o 
omportamento da energia es
ura �e determinado por suaequa�
~ao de estado 
om g(a) = 3 Z a0a [1 + w(x)℄d lnx : (2.55)



CAP�ITULO 2. O MODELO PADR~AO 12O parâmetro de densidade de mat�eria 
m(a) e o parâmetro de densidadede energia es
ura 
e(a) evoluem 
omo fun�
~ao do fator de es
ala a(t):
m(a) = 
(0)m a�3 H20H2(a) ; (2.56)e 
e(a) = 
(0)e eg(a) H20H2(a) : (2.57)Neste trabalho adotamos 
(0)m = 0; 25, 
(0)e = 0; 75, H0 = 72 km s �1Mp
�1 [8℄ e �zemos uso do redshift z 
omo vari�avel, 
uja 
orrespondên
ia
om o fator de es
ala �e z = (1 � a)=a, para des
revermos a evolu�
~ao dediferentes quantidades, espe
ialmente as observa
ionais.Medidas re
entes de supernovas do tipo Ia [4, 5℄ levaram a uma evidên
ia
on
lusiva de desa
elera�
~ao da expans~ao do Universo no passado (z > 0; 5),evoluindo para um Universo em expans~ao a
elerada at�e o presente.A existên
ia da energia es
ura que re
entemente a
elera a expans~ao 
�osmi
aest�a estabele
ida e a magnitude atual da densidade de energia es
ura �e bem
onhe
ida. O objetivo agora �e determinar o 
omportamento passado da den-sidade de energia es
ura e sua equa�
~ao de estado em �epo
as diferentes daevolu�
~ao 
�osmi
a. O 
andidato mais simples e natural �e a 
onstante 
os-mol�ogi
a � 
om parâmetro de densidade de energia 
� e equa�
~ao de estado!e = �1, o que ainda propor
iona um bom ajuste aos dados atuais de su-pernovas Ia, pelo menos em redshifts menores que 1.A exata forma fun
ional da equa�
~ao de estado !e(z) da energia es
urapoderia seguir de uma teoria fundamental sobre a natureza desta energia. Os
asos mais bem estudados s~ao os modelos de quintessên
ia, onde a energiaes
ura resulta de um 
ampo es
alar 
om poten
ial de
res
ente.Na ausên
ia de uma teoria �si
amente bem motivada sobre a energiaes
ura, têm-se usado uma abordagem fenomenol�ogi
a 
om a ado�
~ao de formasparam�etri
as de !e(z) que permitam o uso dos dados de supernovas paradiferentes parametriza�
~oes [13, 15, 21, 36, 37, 38, 39, 40℄.
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Tabela 2.1: Parametriza�
~oes P., para a energia es
ura. Alguns destes modeloss~ao de [15℄.P. H2(z) ou !(z) ParâmetrosIa !(z) = !0 + !1 z(1+z)2 = !0 + !1(1� a)a !0 = �1:3!1 = 4Ib !(z) = !0 + !1 z(1+z)2 = !0 + !1(1� a)a !0 = �1:3!1 = �2II !(z) = !0 + !1 z(1+z)1:8 = !0 + !1(1� a)a0:8 !0 = �1:3!1 = 4III H2(z) = H20 [
(0)m (1 + z)3 + 
(0)e + a1 = 0:13+a1(1 + z)3[
os(a2z + a3�)� 
os(a3�)℄℄ a2 = 6:83a3 = 4:57IV H2(z) = H20f
(0)m (1 + z)3 + a1(1 + z)+ a1 = �4:16a2(1 + z)2 + (
(0)e � a1 � a2)g a2 = 1:67V H2(z) = H20 [
(0)m (1 + z)3� qa1 + a2(1 + z)3 a1 = 29:08(
(0)e +pa1 + a2)℄ a2 = �0:097VI !(z) = !01+b ln(1+z) !0 = �1b = 0:25VII !(z) = !0 + !1 z = !0 + !1 1�aa !0 = �1:4!1 = 1:67VIII !(z) = !0 + !1 z1+z = !0 + !1(1� a) !0 = �1:6!1 = 3:3� ! = �1 ou H2(z) = H20 [
(0)m (1 + z)3 + 
(0)e ℄ -
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~oes mostradas na Tabela 2.1 s~ao obtidas de diversos au-tores, nas parametriza�
~oes Ia e Ib usamos a mesma fun�
~ao param�etri
a 
omo mesmo valor de !0 mas 
om valor distinto para !1 na faixa de valores per-mitidos pelo SuperNova Lega
y Survey (SNLS) e pelo Wilkinson Mi
rowaveAnisotropy Probe (WMAP) [38℄. O modelo II �e uma suave modi�
a�
~ao domodelo I. Os modelos III, IV e V s~ao ansatze motivados por os
ila�
~ao, po-linômios quadr�ati
os [13℄ e branas para H(z), respe
tivamente. Usamos osvalores 
entrais de [15℄. O modelo VI foi proposto por [41℄ e seu melhorajuste aos parâmetros obtido por [24℄. As parametriza�
~oes VII [36, 40℄ eVIII [21, 39℄ s~ao expans~oes em Taylor at�e primeira ordem em torno de z = 0e em torno de a = 1, respe
tivamente.
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Figura 2.1: Evolu�
~ao da dos parâmetros de densidade de energia es
ura 
e 
omofun�
~ao do redshift z para parametriza�
~oes da Tabela 1. As linhas s~ao: �CDM(lisa), Ia (tra�
o 
urto), Ib (pontos), II (ponto duplo e tra�
o), III (tra�
o longo), IV(ponto e tra�
o 
urto, V (ponto e tra�
o longo), VI (ponto duplo e tra�
o longo),VII (tra�
o duplo e ponto), VIII (ponto triplo e tra�
o).Na Fig. 2.1 mostramos o 
omportamento das densidades de energia es-
ura resultantes destas parametriza�
~oes at�e z = 5, e podemos ver que a



CAP�ITULO 2. O MODELO PADR~AO 15maior parte delas apresenta problemas, valores ex
essivamente grandes pararedshifts maiores que 1. V�arias parametriza�
~oes apresentam valores muitoaltos para o parâmetro de densidade de energia es
ura no passado, indi
andouma dominân
ia desta 
omponente que ainda n~ao havia, uma outra mostravalores negativos do parâmetro de densidade de energia, que �e absurdo porsi s�o. Muitas parametriza�
~oes ajustam-se bem aos dados de supernovas Ia,entretanto, s~ao �si
amente improv�aveis ou imposs��veis quando 
onsideradasem um 
en�ario mais amplo, em redshifts maiores dos que os 
obertos pelosdados de supernovas Ia.
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Figura 2.2: Evolu�
~ao dos parâmetros de densidade de energia es
ura 
e 
omrela�
~ao ao redshift z para modelos sele
ionados da Tabela 1. As linhas s~ao:�CDM (lisa), Ia (tra�
o 
urto), Ib (pontos) e IV (ponto e tra�
o 
urto).Em nosso estudo sele
ionamos apenas alguns dos modelos, 
om 
ontri-bui�
~ao de
res
ente de 
e(z) em rela�
~ao ao 
Total(z), na dire�
~ao do passado.Es
olhemos modelos 
om 
omportamentos a
ima e abaixo dos valores dadensidade de energia es
ura do modelo �CDM, 
om prop�osito 
ompara-tivo, usando-o 
omo limite entre os modelos que s~ao ditos phantom, quandowe < �1, e n~ao-phantom, quando we > �1.



CAP�ITULO 2. O MODELO PADR~AO 16Os modelos es
olhidos s~ao Ia, Ib e IV, 
ujos parâmetros de densidade deenergia e equa�
~oes de estado s~ao expostas, respe
tivamente, nas Figs. 2.2 e2.3.
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Figura 2.3: Evolu�
~ao da equa�
~ao de estado !e(z) 
om rela�
~ao ao redshift z paramodelos sele
ionados da Tabela 1. As linhas têm a mesma rela�
~ao da Fig. 2.2.Nas pr�oximas Se�
~oes investigaremos as 
onseq�uên
ias destes diferentesmodelos aos parâmetros 
osmol�ogi
os que s~ao relevantes na forma�
~ao de es-truturas em larga es
ala no Universo.



Cap��tulo 3Modelo de Colapso Esf�eri
o
A ferramenta semi-anal��ti
a mais simples no estudo de forma�
~ao de es-truturas em larga es
ala �e o modelo de 
olapso esf�eri
o [30℄. As equa�
~oesde 
olapso esf�eri
o podem ser derivadas da Relatividade Geral, desde que oshear (
isalhamento) n~ao tenha papel signi�
ante [42℄.A maior parte dos estudos sobre o impa
to da energia es
ura na forma�
~aode estruturas foram realizados sob a hip�otese de que esta �e uniformementedistribu��da. Neste 
aso a energia es
ura afeta apenas a evolu�
~ao do fundohomogêneo.O 
olapso esf�eri
o pode ser modi�
ado para in
orporar os efeitos de ener-gia es
ura, por exemplo, a abundân
ia de aglomerados de gal�axias estimadasdentro do modelo de 
olapso esf�eri
o foram usadas para limitar as propri-edades do 
uido de energia es
ura no 
aso mais simples de uma 
onstante
osmol�ogi
a [17, 18℄, no 
aso da equa�
~ao de estado 
onstante we 6= �1[16, 20, 25, 43, 44℄, assim 
omo o 
aso de modelos de energia es
ura dinâmi
os
om algumas parametriza�
~oes de we(t) [32, 33℄.3.1 O Colapso Esf�eri
oA equa�
~ao de 
ontinuidade (2.45) para 
ada 
uido j 
om densidade deenergia 
�osmi
a homogênea �j e press~ao pj = wj�j �e dada por_�j + 3H�j (1 + wj) = 0 ; (3.1)17



CAP�ITULO 3. MODELO DE COLAPSO ESF�ERICO 18onde H = _a=a �e o parâmetro de Hubble e o ponto denota derivada temporal.Considere ent~ao uma regi~ao esferi
amente sim�etri
a de raio r e 
om den-sidade de energia homogênea �
j, a 
hamada distribui�
~ao top-hat. Suponhaque em um dado instante t tenhamos �
j(t) = �j(t) + Æ�j(t). Se no instanteini
ial ti tivermos Æ�j(ti) > 0 esta regi~ao esferi
amente sim�etri
a eventual-mente 
olapsar�a devido a seu pr�oprio pux~ao gravita
ional. Caso 
ontr�ario,Æ�j(ti) < 0, esta regi~ao se expandir�a mais r�apido do que o 
uxo de Hubble,gerando o que 
onhe
emos 
omo vazio.A equa�
~ao de 
ontinuidade destas regi~oes esf�eri
as homogêneas, simpli�-
adas (top-hat), pode ser des
rita em analogia pr�oxima 
om a equa�
~ao de 
on-tinuidade (3.1). Usando a equa�
~ao de estado para o halo, p
j(t) = w
j(t)�
j(t),obtemos _�
j + 3h�
j �1 + w
j� = 0 ; (3.2)onde h = _r=r �e a taxa de expans~ao lo
al, no interior do halo.Note que, em prin
��pio, poder��amos ter equa�
~oes de estado diferentes noexterior e no interior da regi~ao esf�eri
a w
j 6= wj. De fato, a diferen�
a entrea equa�
~ao de estado lo
al e a do fundo homogêneo, Æwj � w
j �wj, pode serrela
ionada 
om a velo
idade efetiva do som do 
uido, 
2efj � Æpj=Æ�j [45℄,atrav�es de Æwj = (
2efj � wj) Æj1 + Æj : (3.3)Usualmente 
2ef �e 
onsiderado 
omo um parâmetro livre, apesar de que,rigorosamente, em teoria de perturba�
~ao o �uni
o outro parâmetro livre �e averdadeira velo
idade do som das inomogeneidades, 
2X [46℄. Por�em a velo-
idade do som 
2ef �e de�nida 
omo a raz~ao entre dois graus independentes deliberdade da perturba�
~ao, portanto tamb�em poder�a depender das 
ondi�
~oesini
iais destas perturba�
~oes. Neste Cap��tulo 
onsideraremos o 
aso onde aequa�
~ao de estado �e a mesma no interior da esfera 
olapsante e no fundohomogêneo, i.e. w
j = wj. Desta forma, temos 
2efj = wj e 
onseq�uentementeÆwj = 0.No Cap��tulo 6 exploramos, um pou
o, a possibilidade da equa�
~ao de es-tado da energia es
ura no halo w
j ser diferente da equa�
~ao de estado daenergia es
ura no fundo homogêneo wj, 
omo feito em [47℄.De�nimos, de maneira usual, o 
ontraste de densidade de enrgia de umdado 
uido j pela equa�
~ao Æj = �
j � �j�j : (3.4)
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om rela�
~ao ao tempo, podemos es
rever_Æj = 3 (1 + Æj) � _aa (1 + wj)� _rr (1 + w
j)� ;= 3 (1 + Æj) (H � h) (1 + wj) ; (3.5)onde assumimos que w
j = wj. Derivando novamente 
om rela�
~ao ao tempoobtemos a seguinte equa�
~ao n~ao linear para Æj��aa � �rr�+  _a2a2 � _r2r2! =� _wj3(1 + wj)2 _Æj1 + Æj + 13(1 + wj) �Æj1 + Æj � 13(1 + wj) _Æj2(1 + Æj)2 : (3.6)Usando (3.5) temos que_r2r2 = _a2a2 � 23(1 + wj) _aa _Æj1 + Æj + 19(1 + wj)2 _Æj2(1 + Æj)2 : (3.7)A segunda equa�
~ao de Friedmann apli
ada �a regi~ao esf�eri
a e homogênea,top-hat, �e �rr = �4 � G3 (�
 + 3 p
) : (3.8)Note que a esfera de sobredensidade ou subdensidade de energia a que serefere a express~ao a
ima, ne
essariamente deve ter 
urvatura k 6= 0. Entre-tanto, a Eq. (3.8) �e independente desta 
urvatura, 
omo pudemos 
omprovaranteriormente, quando en
ontramos (2.44).Apli
ando as equa�
~oes de fundo homogêneo, al�em de (3.7) e (3.8) em (3.6)podemos obter a seguinte equa�
~ao de evolu�
~ao n~ao linear para o 
ontraste Æjde um 
uido qualquer�Æj +  2H � _wj1 + wj! _Æj � " 4 + 3wj3(1 + wj)# _Æ2j1 + Æj =4�G (1 + wj) (1 + Æj) nXk=1 (1 + 3wk) �k Æk : (3.9)Repare que a densidade de energia e a press~ao de energia que apare
emem (3.8) s~ao somas das densidades e press~oes de energia de todos os 
uidos,
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~oes de 
ontinuidade (3.2) s~ao v�alidas apenas para 
ada
uido, na ausên
ia, �e 
laro, de v��n
ulos adi
ionais entre tais 
uidos, al�em dogravita
ional.Observe que a hip�otese de termos uma equa�
~ao de estado dependentedo tempo �e fundamental em nossa abordagem de evolu�
~ao da densidade deenergia es
ura e �e levada em 
onsidera�
~ao em (3.9).Para um sistema de n 
uidos que possam ser perturbados via intera�
~aogravita
ional, devemos 
onsiderar n equa�
~oes tais quais a (3.9), onde 
ada
uido j est�a gravita
ionalmente a
oplado 
om os demais atrav�es do lado di-reito da equa�
~ao, o termo propor
ional �a 
onstante gravita
ional de Newton.3.2 Energia Es
ura Homogênea e Evolu�
~aoLinear das Perturba�
~oesNesta se�
~ao exploraremos ini
ialmente um 
aso mais simples de per-turba�
~oes na 
omponente n~ao relativ��sti
a de mat�eria, pois neste 
aso ad-mitiremos que a energia es
ura n~ao se aglomera, i.e., 
ontribui apenas 
omoparte do fundo homogêneo em es
alas menores do que o horizonte [48℄. En-tretanto veremos que a energia es
ura, mesmo homogênea, �e 
apaz de in
u-en
iar a evolu�
~ao do 
ontraste de mat�eria al�em do 
omportamento do fundohomogêneo e portanto o 
res
imento de estruturas.Considerando um Universo 
omposto por dois 
uidos, prin
ipalmente,mat�eria e energia es
uras. A densidade de radia�
~ao eletromagn�eti
a tempou
a in
uên
ia, pois sua densidade �e pequena e 
ai rapidamente. Al�emdisso, as 
utua�
~oes de densidade de mat�eria s~ao 
onsideras apenas ap�os odesa
oplamento (z � 1000).Por enquanto, investigaremos apenas uma 
omponente 
om possibilidadede 
riar inomogeneidades, a mat�eria. Podemos restringir a express~ao (3.9)assumindo que a mat�eria tem press~ao zero, pm = 0, e que a energia es
ura �ehomogênea, Æe = 0. Al�em disso desprezamos os termos n~ao lineares. Obtemosent~ao 
omo 
aso parti
ular a bem 
onhe
ida [49℄ equa�
~ao de 
ontraste dedensidade para a mat�eria�Æm + 2H(t) _Æ � 32H(t)2
m(t) Æ = 0 ; (3.10)onde Æm �e o 
ontraste de densidade da mat�eria.
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~ao para a evolu�
~ao do 
ontraste de densidade de mat�eria servir�amelhor ao nossos prop�ositos se usarmos 
omo vari�avel o redshift z. Portanto,alteramos a vari�avel de t para z.Sendo que usamos as equa�
~oes de Friedmann abaixoH2(z) = _a2a2 = 8�G3 �(z) ; (3.11)e �aa = �4�G3 [�(z) + 3p(z)℄ ; (3.12)
om �(z) = �m(z) + �e(z) e p(z) = pe = we(z) �e(z).En
ontramos ent~ao,Æ00m + " 12(1 + z) � !0e(z)1 + we(z) + 32(1 + z) we(z)
e(z)# Æ0m == 32(1 + z)2 [1 + we(z)℄
m(z) Æm ; (3.13)onde a linha denota derivada 
om rela�
~ao ao redshift z.Observe que esta transforma�
~ao, da vari�avel t para a z, torna mais apa-rente a in
uên
ia da energia es
ura em (3.13), sendo que a evolu�
~ao do fundohomogêneo ainda o
orre atrav�es do parâmetro de Hubble H(z) presente em
m(z) e 
e(z), reveja as express~oes (2.56) e (2.57).Na Fig. 3.1 mostramos a evolu�
~ao do 
ontraste de mat�eria normalizadopor seu valor hoje D(z) � Æm(z)=Æm(0), para os modelos de energia es
uraque sele
ionamos, al�em de um 
aso de interesse 
omparativo, o de mat�eriapura, ou seja, 
 = 
m = 1.A solu�
~ao anal��ti
a para o 
aso de mat�eria pura pode ser en
ontradafa
ilmente 
om o uso da equa�
~ao (3.10) na vari�avel a, e da hip�otese de quea solu�
~ao �e do tipo Æm = Aa� sendo A e � 
onstantes. Com isto temos que� = 1 e portanto, Æm(z)=Æm(0) = a(z) = 11+z .A equa�
~ao diferen
ial (3.13) �e resolvida numeri
amente 
om o aux��liodo programa Mathemati
a 5. Utilizamos o mesmo programa nas demaisequa�
~oes diferen
iais deste trabalho.Note que, 
omo esperado, perturba�
~oes mais intensas no passado s~ao ne-
ess�arias para al
an�
armos a mesma amplitude hoje (Fig. 3.1), para modelosonde a energia es
ura �e mais importante, pois press~oes negativas tendem a
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Figura 3.1: Evolu�
~ao do 
ontraste normalizado Æm(z)=Æm(0) 
omo fun�
~ao doredshift para os modelos de energia es
ura sele
ionados. As linhas s~ao as mes-mas da Fig. 2.2 e para o 
aso de mat�eria es
ura pura, que tem a solu�
~aoÆm(z)=Æm(0) = a(z) = 11+z , representada pela linha tra
ejada longa.inibir o 
res
imento de perturba�
~oes, pelo menos nos 
asos onde a energiaes
ura n~ao possui 
utua�
~oes.A in
uên
ia do fundo de energia es
ura depende do qu~ao negativa �e aequa�
~ao de estado e da propor�
~ao entre mat�eria e energia es
ura em 
adaest�agio da evolu�
~ao 
�osmi
a. Obviamente todas estas quantidade s~ao depen-dentes da es
olha da fun�
~ao !(z), por�em a 
ompreens~ao f��si
a das quanti-dades que levam a forma�
~ao de estruturas �e mais fa
ilmente vista quandoanalisamos estas quantidades 
om rela�
~ao a seus efeitos na forma�
~ao de aglo-merados de gal�axias.De�nimos X(a) 
omo a raz~ao entre a densidade de mat�eria e a densidade
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Figura 3.2: Comportamento da raz~ao X(z) � 
m(z)=
e(z) 
omo fun�
~ao doredshift para os mesmos 
en�arios de energia es
ura da Fig. 2.2. As linhas s~aomesmas da referida �gura.de energia es
uraX(a) � 
m(a)
e(a) = 
(0)m1� 
(0)m e�3 R 1a d ln y w(y) : (3.14)Para valores grandes de X re
uperamos o 
omportamento dominante damat�eria Æm � a. A raz~ao entre a densidade de mat�eria e a densidade deenergia es
ura X(z) pode ser vista na Fig. 3.2. Note que, para todos osmodelos, ex
eto o modelo IV, a 
ontribui�
~ao de energia es
ura de
res
e ra-pidamente 
om o 
res
imento do redshift. No modelo IV a densidade deenergia es
ura de
res
e lentamente, mas para redshifts maiores do que 0; 5esta parametriza�
~ao n~ao a
elera o Universo.



CAP�ITULO 3. MODELO DE COLAPSO ESF�ERICO 243.3 Energia Es
ura Homogênea e Evolu�
~aoN~ao Linear do HaloPara prosseguirmos na des
ri�
~ao da evolu�
~ao n~ao linear do halo de mat�eriae energia es
ura, adotamos o modelo de 
olapso esf�eri
o [30℄ onde o raio r(t)da regi~ao esf�eri
a homogênea sobredensa obede
e a equa�
~ao de Ray
haudhuri,�rr = �4 � G3 [� + 3p℄� 23 �2 + 23 !2 + 13 _v�;� : (3.15)Esta equa�
~ao tem sua origem na de
omposi�
~ao do 
ampo de quadri-velo
idades v� de um 
uido no espa�
o 
urvo [50, 51℄. A equa�
~ao (3.15)est�a expressa em termos das quantidades da 
osmologia FLRW apli
adas aohalo de mat�eria e energia es
ura.
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Figura 3.3: Evolu�
~ao do 
ontraste linear de densidade de mat�eria (tra�
os) e n~aolinear (linha lisa) no modelo �CDM para valores ini
iais es
olhidos de tal formaque o 
olapso o
orra hoje.
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uido isotr�opi
o e homogêneo no halo, n~ao teremos
isalhamento, �, nem vorti
idade, !, nem gradientes de press~ao, _v�;�, onde oponto e v��rgula denotam derivada 
ovariante.Portanto, ap�os uma breve manipula�
~ao, temos�r = �32 
(0)e [w(a) + 1=3℄ eg(a)r � 12 
(0)m (1 + �i) 1r2 ; (3.16)onde o tempo t �e medido em unidades de 1=H0 e �i �e a sobredensidade ini
ialna esfera. Note que esta equa�
~ao j�a foi obtida antes de outra forma, (3.12).
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Figura 3.4: Limiar de sobredensidade 
om rela�
~ao ao redshift para os diferentesmodelos 
onsiderados. As linhas s~ao as mesmas da Fig. 2.2.Resolvemos esta a equa�
~ao, (3.16), n~ao-linear, numeri
amente para umtempo ini
ial ti onde a(ti) = 10�3, 
om as 
ondi�
~oes ini
iais es
olhidas de talforma que a esfera que 
olapsa est�a ini
ialmente no arrasto de Hubble, i.e.r(ti) = a(ti) e _r(ti) = _a(ti).Utilizando a solu�
~ao num�eri
a, de maneira interativa, en
ontramos osvalores de �i para que o 
olapso o
orra hoje. A evolu�
~ao linear do 
ontrastede mat�eria Æm(z) �e dado por (3.13), 
om a 
ondi�
~ao ini
ial Æm(zi) igual ao
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ontramos, o que resulta no valor do 
ontraste de densidade linear
r��ti
o Æ
, que �e um importante elemento no formalismo Press-S
he
hter [31℄,dis
utido no Cap��tulo seguinte.Na Fig. 3.3 mostramos um exemplo do modelo �CDM de evolu�
~ao lineare n~ao linear para uma sobredensidade �i = 10�4:446, es
olhida de forma queo 
olapso do halo de mat�eria o
orra hoje.Em um Universo de Einstein-de Sitter, o valor exato obtido �e de Æ
 = 1:686[30℄, e veri�
a-se que seu valor �e bastante independente da 
osmologia defundo [22℄.Todavia, 
al
ulamos Æ
(z) nos diferentes modelos, e sua evolu�
~ao 
omrela�
~ao ao redshift z. Os resultados expostos na Fig. 3.4 mostram que de faton~ao h�a grandes diferen�
as entre os valores de 
ada modelo, em 
on
ordân
ia
om [16, 26℄. Usamos os valores de Æ
(z) para 
al
ular a abundân
ia de halosna pr�oxima Se�
~ao, quando ent~ao veremos que existe uma grande sensibilidadeao valor do 
ontraste de densidade 
r��ti
o Æ
.



Cap��tulo 4Contagens de Aglomerados deGal�axias
O Universo que observamos, direta ou indiretamente, i.e., a parte lumi-nosa e n~ao luminosa de mat�eria bariôni
a e a mat�eria es
ura, apare
em 
omoadensamentos suaves de mat�eria em uma es
ala de 200h�1Mp
. Al�em destaes
ala, os adensamentos de mat�eria pare
em se distribuir homogeneamente.As observa�
~oes de gal�axias, aglomerados de gal�axias e super aglomerados degal�axias possuem um amplo intervalo de massas que 
ara
terizam estes sis-temas, aproximadamente 109 � 1010M�, 1011 � 1013M�, 1012 � 1014M�, e1015M� onde M� �e a massa solar. Estes objetos, 
ombinados, formam a 
ha-mada Estrutura em Larga Es
ala (LSS: Large S
ale Stru
ture) do Universo.Um desa�o fundamental na 
osmologia atual �e entender a forma�
~ao eevolu�
~ao das LSS, e para tanto pre
isamos de um ar
abou�
o te�ori
o quepossa fazer previs~oes da forma�
~ao de tais estruturas.As teorias de forma�
~ao de estruturas têm 
omo ponto de partida que estasnas
em de pequenas perturba�
~oes da distribui�
~ao homogênea de densidadesde mat�eria e energia no Universo primordial, que na maior parte �e supostaser 
omposta de mat�eria es
ura.Como mat�eria es
ura supomos um g�as n~ao relativ��sti
o presente em todosos aglomerados gal�ati
os, a segunda maior 
omponente do Universo atual,
ara
terizada por n~ao emitir radia�
~ao eletromagn�eti
a nem interagir 
omesta, possuindo apenas, ou preponderantemente, intera�
~ao gravita
ional. �E27
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luindo a possibilidade de intera�
~oes, outrasque a gravita
ional, entre a mat�eria es
ura e a energia es
ura.A distribui�
~ao de mat�eria, es
ura e bariôni
a, em estruturas 
�osmi
as,o
orre 
omo aglomerados de gal�axias. O n�umero de aglomerados de gal�axiaspor unidade de volume em um intervalo de massa �e 
omumente 
hamado defun�
~ao de massa. A determina�
~ao pre
isa de tal fun�
~ao possui di�
uldadesainda n~ao totalmente resolvidas, do ponto de vista te�ori
o e observa
ional.Uma previs~ao exata, anal��ti
a da fun�
~ao de massa �e imprati
�avel, mesmonos modelos 
osmol�ogi
os mais simples, devido �a forte n~ao linearidade dadinâmi
a gravita
ional envolvida na forma�
~ao de tais objetos.4.1 O Formalismo de Press-S
he
hterH�a um 
onsenso geral de que uma boa aproxima�
~ao que des
reve umafun�
~ao de massa em es
ala 
�osmi
a nas
eu em 1974, 
om a publi
a�
~ao dotrabalho de Press & S
he
hter (PS) [31℄. Este trabalho propôs um ra
io
��nioheur��sti
o para obter a fun�
~ao de massa. Seu su
esso 
ome�
ou a ser re
o-nhe
ido em 1988, 
om a veri�
a�
~ao dos primeiros resultados de numerosassimula�
~oes de N-
orpos, revelando surpreendentes semelhan�
as 
om a f�ormulade PS. Muitos autores tentaram estender o formalismo de PS, ou propuseramalternativas e.g., [52, 53, 54℄.Os aglomerados de gal�axias s~ao, por suposi�
~ao, formados por pi
os na
utua�
~ao da densidade de mat�eria que s~ao aproximadamente esf�eri
os, oque torna poss��vel o uso do modelo de 
olapso esf�eri
o na forma�
~ao destasestruturas. Com o formalismo de PS podemos obter uma fun�
~ao de massaque dar�a o n�umero de sistemas gravita
ionalmete ligados que estejam em um
erto intervalo de massa ou, que ex
edam uma dada massa.A prin
ipal hip�otese do formalismo PS �e a gaussianidade do 
ampo dedensidade de mat�eria, adotando o per�l de densidade top-hat, 
om o qual a
ondi�
~ao para formar objetos ma
i�
os toma a m�edia da densidade de mat�eriaÆ em torno de 
ada ponto. A densidade de probabilidade da amplitude dasperturba�
~oes ini
iais, por suposi�
~ao, segue uma Gaussiana, assim temosp(ÆL; R) = 1p2��e� Æ2L2�2 ; (4.1)onde �(R) �e a variân
ia da 
utua�
~ao linear ÆL e R �e o raio 
om�ovel da
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onsideramos esta variân
ia, e.g, o 
onhe
ido �8 �e de�nido 
omoa variân
ia da 
utua�
~ao linear ÆL em R8 = 8Mp
, �8 � �(R8).Ambos, �(R) e ÆL s~ao fun�
~oes do redshift z. Desta forma se assumimosuma distribui�
~ao Gaussiana, a probabilidade de termos um objeto 
olapsado,um halo, de massa M 
om sobredensidade �
(z) em um modelo linearizadomaior ou igual a Æ
 �ef(ÆL � Æ
;M) = Z 1Æ
 p(ÆL; R) dÆL = 1p2��(M) Z 1Æ
 e� Æ2L2�2(M) dÆL ; (4.2)que �e suposto ser igual a fra�
~ao de massa em objetos ligados 
om M �4�3 �mR3. Esta probabilidade 
orresponde �a fra�
~ao de volume da regi~ao 
om
ontraste de densidade maior ou igual ao 
ontraste de densidade linear 
r��ti
oÆ
(z) na amostra de Universo 
om volumeM=�m. Portanto, a diferen�
a entref(ÆL � Æ
;M) e f(ÆL � Æ
;M + dM) representa a fra�
~ao de volume para aregi~ao na qual ÆL = Æ
 pre
isamente.Estamos interessados na densidade num�eri
a 
om�ovel de objetos 
olapsa-dos em um dado intervalo de massa. Para obtermos tal quantidade devemostomar a derivada de f 
om rela�
~ao a M que forne
e a quantidade de objetos
om massa entre M e M + dM . Multipli
ando por �mM , o resultado �e 
onver-tido numa densidade num�eri
a onde �m �e a densidade m�edia de mat�eria.O 
ontraste de densidade de um halo pre
isa ser pre
isamente igual a Æ
,pois um objeto 
om ÆL > Æ
 seria eventualmente 
ontado 
omo um objeto deum es
ala de massa maior. Como o volume de 
ada objeto 
om massa M �eM=�m, ent~ao obtemos a seguinte rela�
~aon(M) dM = �2 �mM �f(ÆL � Æ
;M)�M dM ;= �2 �mM dfd� d�dM dM ; (4.3)onde n(M) �e a densidade do n�umero de halos 
om massa M , i.e., a fun�
~aode massa.Entretanto, a regi~ao subdensa n~ao �e 
oberta na equa�
~ao a
ima. Press eS
he
hter simplesmente multipli
aram a densidade num�eri
a pelo fator dois.O m�etodo mais 
on��avel para se estudar a abundân
ia de aglomeradosde gal�axias no Universo �e atrav�es de simula�
~oes num�eri
as. Entretanto, aaproxima�
~ao anal��ti
a do formalismo PS [31℄ reproduz satisfatoriamente os
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~oes de N-
orpos [55℄. Existem aproxima�
~oes melhores emais re
entes 
om parâmetros livres extras, 
omo [53℄ e [52℄. Todavia 
onti-nuaremos, por enquanto, nossa explana�
~ao 
om a bem 
onhe
ida abordagemde PS.Note que neste formalismo apenas quantidades lineares s~ao usadas.Com estas 
onsidera�
~oes e o uso de (4.2) em (4.3), levam �a bem 
onhe
idaf�ormula anal��ti
a para a densidade 
om�ovel de halos de massa 
olapsados nointervalo de massa M e M + dM em um redshift z.dndM (M; z) = �s 2� �mM Æ
(z)�(M; z) d ln�(M; z)dM exp "� Æ2
 (z)2�2(M; z)# ; (4.4)onde �m �e a densidade de mat�eria m�edia do Universo e Æ
(z) �e a densidade
r��ti
a, i.e., a extrapola�
~ao linear do 
ontraste de densidade limite a
ima daqual estruturas 
olapsam, ou seja, Æ
(z) = Æ(z = z
ol).A variân
ia da 
utua�
~ao linear ÆL,�(M; z) = D(z) �M ; (4.5)�e a 
utua�
~ao de densidade em esferas de raio 
om�ovel R 
ontendo a massaM . D(z) � ÆL(z)=ÆL(0).A es
ala R �e sempre espe
i�
ada pela massa e pelo volume de�nidos pelafun�
~ao janela do tempo presente, veja e.g. [56℄. Em nossa an�alise usamos oajuste dado por [18℄ �M = �8 �MM8��
(M)=3 ; (4.6)onde M8 = 6 � 1014
(0)m h�1M� �e a massa de uma esfera de raio R8 =8h�1Mp
, e �8 �e a variân
ia da 
utua�
~ao da densidade suavizada em umaes
ala de R8. O ��ndi
e 
 �e fun�
~ao da massa e do fator de forma, � =
(0)m h e�
b�
b=
(0)m (
b = 0:05 �e o parâmetro de densidade bariôni
a), doespe
tro de potên
ia da mat�eria [18℄,
(M) = (0:3� + 0:2) �2:92 + 13 log10 �MM8�� : (4.7)Denotando ~
(M) = d ln�(M;z)dM ,~
(M) = (0:3� + 0:2) �2:92 + 23 log10 �MM8�� ; (4.8)
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rever (4.4) 
omodndM (M; z) = �s 2� �m0M Æ
(z)�(M; z) ~
(M) exp "� Æ
(z)22�(M; z)2 # : (4.9)
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Figura 4.1: Fun�
~oes de massa Press-S
he
hter para modelos diferentes, todosnormalizados a um mesmo valor em z = 0. As linha s~ao as mesmas da Fig. 2.2.Para um �8 �xo o n�umero de halos de mat�eria previstos, dados pelaf�ormula a
ima, �e uni
amente afetado pelos modelos de energia es
ura atrav�esda raz~ao Æ
(z)=D(z). Para 
ompararmos diferentes modelos normalizamos asfun�
~oes de massa a um mesmo valor hoje, ou seja, em z = 0, 
om rela�
~ao aomodelo �CDM, i.e., impomos que�M8 = ÆM
 (z = 0)Æ�
 (z = 0) ��8 ; (4.10)onde o ��ndi
e M indi
a um dado modelo M, onde usamos ��8 = 0:76 [8℄.Mostramos na Fig. 4.1 o resultado de algumas fun�
~oes de massa de diferentesmodelos.O efeito da energia es
ura sobre os halos de mat�eria �e estudado pelo
�al
ulo de duas quantidades. A primeira �e o n�umero de halos de mat�eria emum dado intervalo de massa em toda a esfera 
eleste, Nbin(z), dado porNbin(z) = Z4� d
 Z MsupMinf dndM (M; z) dVdzd
(z) dM ; (4.11)
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om�ovel �e dado pordV (z)dz d
 = r2(z)H(z) ; (4.12)sendo que r(z) = R z0 H�1(x)dx �e a distân
ia 
om�ovel.A evolu�
~ao do elemento de volume 
om�ovel dV=dzd
 
om rela�
~ao aoredshift para os diferentes modelos de energia es
ura s~ao mostrados na Fig. 4.2.Note que o elemento de volume 
om�ovel n~ao depende das perturba�
~oes namat�eria Æm(z), depende apenas do 
omportamento do fundo de 
uidos. Ovolume 
om�ovel �e maior para equa�
~oes de estado mais negativas, pois istoimpli
a em uma maior a
elera�
~ao na expans~ao, 
ompare as Figs. 2.3 e 4.2.
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Figura 4.2: Evolu�
~ao do elemento de volume 
om�ovel 
om respeito ao redshiftpara os quatro 
en�arios 
onsiderados at�e aqui. As linha s~ao as mesmas daFig. 2.2.A segunda quantidade 
om rela�
~ao �a estruturas em larga es
ala que 
al-
ulamos �e o n�umero de aglomerados de gal�axias integrado na esfera 
eleste,a
ima de uma dada massa Minf , e at�e um redshift z [26℄N(z;M > Minf) = Z4� d
 Z 1Minf Z z0 dndM dVdz0d
 dM dz0 : (4.13)



CAP�ITULO 4. CONTAGENS DE AGLOMERADOS DE GAL�AXIAS 334.2 Contagens de Aglomerados de Gal�axiasAs modi�
a�
~oes 
ausadas pela 
omponente de energia es
ura no n�umerode aglomerados de gal�axias na forma de aglomerados de mat�eria s~ao testadose 
onfrontados 
om o modelo de 
onstante 
osmol�ogi
a �CDM.
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Figura 4.3: N�umero de aglomerados de gl�axias fun�
~ao do redshift para halosem intervalos de massa 1013 < M=(h�1M�) < 1014 (quadro superior esquerdo),1014 < M=(h�1M�) < 1015 (quadro superior direito) e 1015 < M=(h�1M�) <1016 (quadro inferior). A linha lisa 
orresponde ao modelo de �CDM. Note osfatores de normaliza�
~ao Nbin106 e Nbin104 nos quadros superiores da �gura. As linhass~ao as mesmas da Fig. 2.2.Examinamos os efeitos de algumas parametriza�
~oes de equa�
~oes de estadosobre o n�umero de halos de mat�eria em intervalos de massa [Minf ;Msup℄ ilus-



CAP�ITULO 4. CONTAGENS DE AGLOMERADOS DE GAL�AXIAS 34trando diferentes 
lasses, ou ordens de grandeza, de estruturas 
�osmi
as. Osintervalos que usamos foram [1013; 1014℄, [1014; 1015℄ e [1015; 1016℄ em unidadesde h�1M�.O n�umero de aglomerados de gal�axias num dado intervalo de massaNbin = dN=dz, obtido em (4.11), s~ao mostrados na Fig. 4.3. Em 
ada 
asodestas �guras expomos o efetivo n�umero de aglomerados gal�ati
os.
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Figura 4.4: Diferen�
a dos modelos da Fig. 4.3 
om o rela�
~ao ao modelo �CDM,sendo �Nbin � NMbin�N �bin. Os intervalos de massa s~ao os mesmos da Fig. 4.3.Note as diferentes es
alas de z entre os quadros e os fatores de normaliza�
~ao�Nbin106 e �Nbin104 nos quadros superiores da �gura. As linhas s~ao as mesmas daFig. 2.2.Repare que estruturas 
om maior massa s~ao menos abundantes e formam-se mais tarde, 
omo deveria ser em modelos de forma�
~ao hier�arqui
a de es-truturas. Tamb�em h�a uma sutil diferen�
a na posi�
~ao z do pi
o de forma�
~ao



CAP�ITULO 4. CONTAGENS DE AGLOMERADOS DE GAL�AXIAS 35de aglomerados de gal�axias nos diferentes modelos de energia es
ura 
onsi-derados.Para que possamos 
omparar melhor os modelos entre si, e 
om nosso mo-delo padr~ao �CDM, subtra��mos os valores NMbin, de 
ada modelo dos valoresde N �bin do modelo �CDM, 
omo pode ser visto na Fig. 4.4.
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Figura 4.5: N�umero de aglomerados de gal�axias integrado at�e o redshift z.Os intervalos de massa s~ao os mesmos da Fig. 4.3, 1013 < M=(h�1M�) <1014 (quadro superior esquerdo), 1014 < M=(h�1M�) < 1015 (quadro superiordireito) e 1015 < M=(h�1M�) < 1016 (quadro inferior). Note os fatores denormaliza�
~ao N106 e N104 nos quadros superiores da �gura. As linhas s~ao as mesmasda Fig. 2.2.A diferen�
a entre os modelos resulta de uma 
ompeti�
~ao entre os diferen-tes volumes 
om�oveis e diferentes 
ontrastes de mat�eria. Em redshifts abaixodo valor 1 o volume 
om�ovel tem o papel mais importante na integral da
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ima deste redshift o elemento de volume 
om�ovel n~ao varia signi�
a-tivamente, onde ent~ao as perturba�
~oes tornam-se as fontes dominantes na
ara
teriza�
~ao de diferen�
as entre os valores dos n�umeros de aglomeradosNbin(z) de 
ada modelo.
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Figura 4.6: Diferen�
as absolutas do n�umero de aglomerados integrado at�eo redshift z. Os intervalos de massa s~ao os mesmos da Fig. 4.3, 1013 <M=(h�1M�) < 1014 (quadro superior esquerdo), 1014 < M=(h�1M�) < 1015(quadro superior direito) e 1015 < M=(h�1M�) < 1016 (quadro inferior). Aslinhas s~ao as mesmas da Fig. 2.2.Uma outra importante quantidade observa
ional �e o n�umero de estru-turas a
ima de uma dada massa obtida 
om o uso de (4.13). Apresen-tamos os resultados do n�umero de halos integrado 
om massa a
ima de1013h�1M�, 1014h�1M� e 1015h�1M�. Estes s~ao exibidos nos quadros da



CAP�ITULO 4. CONTAGENS DE AGLOMERADOS DE GAL�AXIAS 37Fig. 4.5. Nos quadros da Fig. 4.6 mostramos as diferen�
as absolutas, (N �N�)=N�, 
om respeito ao nosso modelo �du
ial �CDM. Interrompemos aintegra�
~ao num�eri
a em Msup = 1018h�1M� na Eq. (4.13).Observe o platô no n�umero de aglomerados integrado que re
ete a �epo
ade forma�
~ao de aglomerados de uma dada massa. Em outras palavras, n~aoh�a forma�
~ao de estruturas 
om massa a
ima de 1013h�1M�, 1014h�1M� e1015h�1M� para redshifts aproximadamente a
ima de z = 2, z = 1 e z = 0:6,respe
tivamente nos quadros superior esquerdo, superior direito e inferior naFig. 4.5. Estes resultados foram publi
ados em [32℄.



Cap��tulo 5Energia Es
ura Inomogênea
A maior parte dos estudos sobre o impa
to da energia es
ura na forma�
~aode estruturas foram realizados sob a hip�otese de que a energia es
ura est�auniformemente distribu��da. Nestes 
asos, a energia es
ura afeta apenas asquantidades do fundo homogêneo, tendo ainda assim alguma in
uên
ia sobreo 
res
imento de estruturas de mat�eria, 
omo vimos no Cap��tulo anterior.Neste Cap��tulo exploraremos um 
aso um pou
o mais 
omplexo do que oanterior, onde al�em de 
utua�
~oes na 
omponente n~ao relativ��sti
a de mat�eria,admitimos 
utua�
~oes na 
omponente respons�avel pela re
ente expans~ao a
e-lerada do Universo. Permitiremos que a energia es
ura se aglomere, ou seja,que 
ontribua 
omo parte do fundo homogêneo em es
alas menores do queo horizonte, e que tamb�em in
uen
ie diretamente o 
onte�udo da densidadede energia da esfera em 
olapso, 
om uma nova fonte de gravita�
~ao, que tempress~ao negativa e vari�avel.En
ontramos as equa�
~oes difen
iais n~ao lineares a
opladas que mostramo 
res
imento destas 
utua�
~oes, em regi~oes simetri
amente esf�eri
as sob ahip�otese de per�l top-hat. O a
oplamento entre os 
uidos, neste 
aso, �eapenas atrav�es da intera�
~ao gravita
ional.Mostraremos 
omo o 
ontraste da 
omponente de mat�eria in
uien
ia o
res
imento das 
utua�
~oes da energia es
ura, que por sua vez, altera o 
om-portamento do halo de mat�eria, mais intensamente de que quando �e ho-mogênea. Mostraremos ainda que, a anergia es
ura, em suas vers~oes phantome n~ao phamtom induzem efeitos 
ontr�arios no halo de mat�eria.Em seguida expomos os efeitos desta rela�
~ao, entre dois 
uidos, no n�umero38



CAP�ITULO 5. ENERGIA ESCURA INOMOGÊNEA 39de estruturas formadas.5.1 Evolu�
~ao N~ao Linear das Perturba�
~oesDesta vez temos dois 
uidos 
om 
utua�
~oes, mat�eria n~ao relativ��sti
a, quein
lui mat�eria bariôni
a e mat�eria es
ura e energia es
ura que �e 
ara
terizadapor sua equa�
~ao de estado.As regi~oes esf�eri
as 
om per�l de densidade top-hat evoluem de a
ordo
om o sistema de equa�
~oes deduzido anteriormente. Usando (3.9) para dois
uidos que 
om 
utua�
~oes de densidade, temos�Æm + 2H _Æm � 43 _Æ2m(1 + Æm) =32 H2 (1 + Æm) [
m Æm + (1 + 3we)
e Æe℄ ; (5.1)�Æe + �2H � _we1 + we� _Æe � " 4 + 3we3(1 + we)# _Æ2e1 + Æe =32 H2 (1 + we) (1 + Æe) [
m Æm + (1 + 3we)
e Æe℄ ; (5.2)onde Æm �e o 
ontraste de densidade de mat�eria e Æe �e o 
ontraste de densidadede energia es
ura. Este �e o sistema de equa�
~oes n~ao lineares a
opladas queestudaremos nas pr�oximas Se�
~oes.5.2 Evolu�
~ao Linear das Perturba�
~oesO regime linear das perturba�
~oes �e fa
ilmente extra��do do sistema (5.1)-(5.2). Desprezando os termos de ordem O(Æ2), obtemos o sistema lineara
oplado �Æm + 2H _Æm = 32 H2 [
m Æm + (1 + 3we)
e Æe℄ ; (5.3)



CAP�ITULO 5. ENERGIA ESCURA INOMOGÊNEA 40�Æe + �2H � _we1 + we� _Æe =32 H2 (1 + we) [
m Æm + (1 + 3we)
e Æe℄ : (5.4)Podemos usar qualquer parametriza�
~ao para a energia es
ura 
omo fun�
~aodo tempo ou do redshift. Entretanto, seremos mais 
autelosos neste modeloem que a energia es
ura aglomera. Ini
ialmente empregaremos a equa�
~ao deestado we = 
onstante.Considere as Eqs. (5.3) e (5.4) no per��odo em que a mat�eria �e dominante(z = 103), quando podemos assumir que 
e � 0 e 
m � 1 no sistemaa
oplado (5.1)-(5.2). Realizando uma mudan�
a de vari�avel de t para a 
omddt = _a dda = H(a) a dda ; (5.5)e d2dt2 = �12 [1 + 3w(a)℄ H(a) a dda +H2(a) a2 d2da2 ; (5.6)onde usamos que _H = �32 (1 + 3w) H2, obtemosÆ00m + 32a Æ0m � 32a2 Æm = 0 ; (5.7)Æ00e + 32a Æ0e � 32a2 (1 + we) Æm = 0 ; (5.8)onde a linha denota derivada 
om rela�
~ao ao fator de es
ala a.A solu�
~ao de (5.7) para o modo 
res
ente do 
ontraste de densidade demat�eria, �e Æm = 
1 a, onde 
1 �e uma 
onstante arbitr�aria. Em (5.8) o 
on-traste de mat�eria �e uma fonte para o 
res
imento de perturba�
~oes na energiaes
ura. Substituindo a solu�
~ao 
res
ente do 
ontraste de mat�eria em (5.8),en
ontramos a solu�
~ao do modo 
res
ente do 
ontraste de energia es
uraÆe = 
1 [(1 + we) a+ 
2℄ = (1 + we)Æm "1 + 
3(1 + we) a# : (5.9)Esta solu�
~ao mostra que Æe �! (1 +we)Æm para (1 +we) a� 
3. Mesmo
om Æe � 0 em um instante ini
ial, jÆej 
res
er�a at�e que o equil��brio a
ima sejaal
an�
ado, ou seja, as perturba�
~oes na energia es
ura 
res
em alimentadaspela mat�eria e in
uen
iadas pela equa�
~ao de estado.
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ondi�
~ao de equil��brio Æe = (1+we)Æm �e 
onhe-
ida 
omo modo \adiab�ati
o", pois pode ser obtida 
onsiderando-se que asexpans~oes ou 
ontra�
~oes do halo o
orrem sem tro
a de energia 
om o fundo[49℄. Ademais, note que, as 
utua�
~oes ini
iais o
orrem em um per��odo emque a mat�eria �e dominante. Qualquer que seja o valor ini
ial das 
utua�
~oesna energia es
ura este valor tender�a a ser suprimido ou in
rementado paraque o
orra o equil��brio adiab�ati
o imposto, pela 
omponente de mat�eria epela equa�
~ao de estado da pr�opria energia es
ura.Devemos observar ainda que, o 
aso do modelo �CDM n~ao permite que as
utua�
~oes na energia es
ura 
res�
am, pois we = �1, logo Æe = (1� 1)Æm = 0.Finalmente, 
onsidere a distin�
~ao de 
omportamento que as 
utua�
~oes naenergia es
ura possuem, quando temos um modelo n~ao phantom, we > �1,e um modelo phantom, we < �1, quando 
onsideramos o equil��brio do modoadiab�ati
o.A obediên
ia da adiabati
idade o
orre enquanto tivermos a raz~ao entre
ontrastes Æe(t)=Æm(t) = [1 + we(t)℄, o que leva o modelo n~ao phantom apromover a aglomera�
~ao da energia es
ura quando a mat�eria aglomera, oua promover a rarefa�
~ao da energia es
ura quando a mat�eria �e subdensa emrela�
~ao ao fundo, Æm(z) < 0.O modelo phantom por outro lado, promove um 
omportamento simetri-
amente 
ontr�ario, i.e., a sobredensidade de mat�eria promove uma subdensi-dade de energia es
ura. Em outras palavras, quando temos halos de mat�eriatemos vazios de energia es
ura, e vi
e-versa. Esse �e um 
omportamentooposto quanto a forma�
~ao de halos entre os dois 
uidos.O efeito das perturba�
~oes de energia es
ura sobre a evolu�
~ao das per-turba�
~oes de mat�eria pode ser entendida de maneira pi
t�ori
a. Como vi-mos, o 
ontraste de mat�eria pode ser visto 
omo uma fonte que alimenta asperturba�
~oes da energia es
ura e esta por sua vez retroalimenta o sistemaservindo 
omo uma fonte mais fra
a para as perturba�
~oes da mat�eria.Quanto a forma�
~ao de halos de mat�eria, uma sobredensidade de energiaes
ura diminui a e�
iên
ia 
om que a mat�eria aglomera, o que de fato �eintuitivo, pois uma 
on
entra�
~ao lo
al de energia es
ura �e uma in
uên
iamaior do que o fundo para a expans~ao. Isto o
orre apenas nos 
asos de energiaes
ura n~ao phantom. Analogamente nos 
asos de energia es
ura phantom,quando temos uma subdensidade de energia es
ura, a mat�eria aglomera 
ommaior e�
iên
ia, pois a 
on
entra�
~ao de energia es
ura no interior do halo �emenor do que no fundo, havendo menor oposi�
~ao ao 
olapso.Tamb�em podemos analisar esta in
uên
ia 
om o aux��lio da Eq. (5.3). Nela
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uên
ia das perturba�
~oes de energia es
ura em halos de mat�eria o
orreapenas atrav�es do termo 
eÆe(1+3we). Como temos sempre w < �1=3, ent~ao1 + 3we < 0. Uma sobredensidade, Æe > 0, de energia es
ura, que o
orre no
aso n~ao phantom, posterga o 
olapso, enquanto uma subdensidade, Æe < 0,
aso phantom, a
elera o 
olapso.Na pr�oxima Se�
~ao teremos alguns exemplos que tornar~ao mais 
lara estarela�
~ao. Para o restante do trabalho adotamos 
m = 0; 25, 
e = 0; 75 eh = 0; 72, 
omo antes.Em nossos exemplos 
onsideramos as 
ondi�
~oes ini
iais que obede
em aomodo adiab�ati
o, i.e., dado um 
ontraste de mat�eria ini
ial Æmi , en
ontramoso 
ontraste de energia equivalente Æei por meio da 
ondi�
~ao de adiabati
idadeini
ial, Æei = (1 + we(zi))Æmi . As outras duas 
ondi�
~oes ini
iais s~ao obtidas
om a suposi�
~ao de que em zi � 1000 a densidade de mat�eria �e dominante, eportanto, Æmi = A=1 + zi, Æ0mi = �A=(1 + zi)2 e Æ0ei = A[1 + we(zi)℄=(1 + zi)2,onde A �e uma 
onstante e a linha refere-se �a derivada 
om rela�
~ao ao redshiftz. Mesmo que tenhamos Æei 6= (1 + wei)Æmi o sistema n~ao linear (5.1)-(5.2)ou o sistema linear (5.3)-(5.4) evoluem de tal forma que Æe �! (1 + we)Æm.Pelo menos enquanto estivermos no regime linear 
om j Æmi j� 1 e j Æei j� 1.Note que, no 
aso phantom, 
om uma 
ondi�
~ao ini
ial Æmi > 0 e Æei > 0, ouo 
ontr�ario, Æmi < 0 e Æei < 0, haver�a tro
a de sinal do 
ontraste de energiaes
ura, passando pelo zero, pois 
ontraria o modo adiab�ati
o deste 
aso.Devemos ter os 
ontrastes de mat�eria e energia es
ura 
om sinais 
ontr�ariosno 
aso phantom. Por simpli
idade usaremos 
ondi�
~oes ini
iais adiab�ati
as,entre os 
ontrastes de mat�eria e energia es
ura.Observamos que 
ondi�
~oes ini
iais diferentes do modo adiab�ati
o, em at�euma ordem de grandeza, ou 
om sinal tro
ado, n~ao alteram signi�
ativamenteos resultados na forma�
~ao de estruturas, pois tal diferen�
a, evolui para omodo adiab�ati
o 
om diferen�
as muito pequenas no 
ontraste de mat�eria,per
entualmente pr�oximas de zero, j�a em z = 10, do 
aso 
om a 
ondi�
~aoini
ial adiab�ati
a.5.3 Modelos N~ao Phantom 
om w ConstanteNos modelos de energia es
ura n~ao phantom temos we > �1. A regi~ao
ontendo uma sobredensidade de mat�eria, Æm > 0, induz uma sobredensidade
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ura, Æe > 0, na mesma regi~ao. Contrariamente, uma subdensi-dade de mat�eria, Æm < 0, em tal regi~ao, induz uma subdensidade de energiaes
ura, Æde < 0.
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Figura 5.1: Contrastes 
om equa�
~oes n~ao lineares, (5.1)-(5.2), na mat�eria
om (tra�
o longo e ponto) e sem (tra�
o e ponto) 
utua�
~oes na energia es
ura(pontos densos) e 
ontraste 
om equa�
~oes lineares, (5.3)-(5.4), na mat�eria 
om(tra�
os longos) e sem (tra�
os) 
utua�
~oes na energia es
ura (pontos esparsos)para we = �0; 8 (quadro superior) e we � 0; 9 (quadro inferior).



CAP�ITULO 5. ENERGIA ESCURA INOMOGÊNEA 44Desta forma, em modelos n~ao phantom um halo de mat�eria induz a umhalo de energia es
ura, e um vazio de mat�eria induz a um vazio de energiaes
ura. Este 
omportamento �e geral se estivermos limitados a 
ondi�
~oesini
iais adiab�ati
as Æei = (1 + wei)Æmi .Para prosseguirmos no estudo do impa
to das 
utua�
~oes da energia es-
ura no 
res
imento das perturba�
~oes da mat�eria, mostramos na Fig. 5.1a evolu�
~ao do 
ontraste de mat�eria Æm(z) 
om as equa�
~oes 
ompletas, i.e.,n~ao lineares, (5.1)-(5.2) e as lineares, (5.3)-(5.4), 
om e sem a in
lus~ao dasperturba�
~oes da energia es
ura para dois valores 
onstantes da equa�
~ao deestado we = �0; 8 e we = �0; 9. Nestes 
asos usamos 
ondi�
~oes ini
iais domodo adiab�ati
o em zi = 1000.A 
ondi�
~ao ini
ial sobre a derivada do 
ontraste da energia es
ura vem dahip�otese de que a energia es
ura �e desprez��vel ini
ialmente. Como a �guramostra, a in
lus~ao da 
utua�
~ao da energia es
ura suprime o 
res
imento dasperturba�
~oes na mat�eria neste 
aso. Na mesma �gura mostramos tamb�em o
res
imento das perturba�
~oes na energia es
ura, que �e bem menor do que as
utua�
~oes da mat�eria, 
omo esperado. Aproximadamente 20% de Æm parawe = �0; 8 e 10% de Æm para we = �0; 9, mas tamb�em tende a formar umhalo de energia es
ura.A admiss~ao de 
utua�
~oes na energia es
ura n~ao linear Æe ou linear Æeldiminui os valores dos 
ontrastes de mat�eria, ambos, o n~ao linear Æm e olinear Æml, em rela�
~ao as 
utua�
~oes que 
onsideram Æe = Æel = 0.Note que no quadro superior da Fig. 5.1, we = �0; 8, as 
utua�
~oes daenergia es
ura s~ao mais in
uentes no 
aso n~ao linear. Por exemplo, emz = 0 o 
ontraste Æml �e 
er
a de 6% menor do que Æml no 
aso linear eaproximadamente 12% menor no 
aso n~ao linear quando 
onsideramos Æe 6= 0.5.4 Modelos Phantom 
om w ConstanteNo 
aso da energia es
ura phantom temos we < �1, e portanto a Eq. (5.9)impi
a que uma regi~ao de sobredensidade de mat�eria, Æm > 0, que se tornar�aum halo de mat�eria, induz a um vazio de energia es
ura, Æe < 0, e vi
e-versa.Novamente este 
omportamento �e geral para 
ondi�
~oes ini
iais adiab�ati
as etende a o
orrer 
om outras 
ondi�
~oes ini
iais.Na Fig. 5.2 mostramos os efeitos das 
utua�
~oes da energia es
ura sobreo 
res
imento das perturba�
~oes da mat�eria para dois valores diferentes e
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Figura 5.2: Contrastes 
om equa�
~oes n~ao lineares, (5.1)-(5.2), na mat�eria
om (tra�
o longo e ponto) e sem (tra�
o e ponto) 
utua�
~oes na energia es
ura(pontos densos) e perturba�
~oes 
om equa�
~oes lineares, (5.3)-(5.4), na mat�eria
om (tra�
os longos) e sem (tra�
os) 
utua�
~oes na energia es
ura (pontos esparsos)para we = �1; 1 (quadro superior) e we � 1; 2 (quadro inferior).
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onstantes da equa�
~ao de estado, we = �1; 1 e we = �1; 2. Como no 
aso daenergia es
ura n~ao phantom, as diferen�
as s~ao pequenas, aproximadamente10% para we = �1; 1 e 20% para we = �1; 2 do valor do 
ontraste de mat�eria.Entretanto, 
ontrariamente ao 
aso n~ao phantom, as 
utua�
~oes na ener-gia es
ura aumentam o 
res
imento das perturba�
~oes na mat�eria. Tamb�emmostramos na mesma �gura, a evolu�
~ao das 
utua�
~oes da energia es
ura que,
omo esper�avamos, tende a formar um vazio de energia es
ura.5.5 Equa�
~ao de Estado Vari�avel we(z)Na estrutura da des
ri�
~ao da energia es
ura por um 
ampo es
alar simples�e imposs��vel para a equa�
~ao de estado 
ruzar a 
hamada barreira phantom emwe = �1 [57℄. Entretanto, em nossa abordagem fenomenol�ogi
a podemos, emprin
��pio, ter uma parametriza�
~ao vari�avel da equa�
~ao de estado !e(z) que
ruze a barreira phantom. De fato, este �e o 
aso de muitas parametriza�
~oesajustadas de dados de supernovas Ia [57℄, que in
lusive j�a foram usadas nestetrabalho, para o 
aso em que a energia es
ura �e homogênea [32℄.A existên
ia da barreira phantom, �e sugerida em nossa abordagem, paraa energia es
ura que pode 
utuar, pelo termo _we=[1 + we(z)℄, na Eq. (5.4).Embora a divergên
ia em we = �1 n~ao seja ne
essariamente fatal para assolu�
~oes das equa�
~oes diferen
iais, por simpli
idade e objetividade, iremos
onsiderar parametriza�
~oes da energia es
ura que s~ao apenas phantom oun~ao phantom no de
urso de sua evolu�
~ao 
�osmi
a.Estudaremos parametriza�
~oes da equa�
~ao de estado da energia es
ura daforma [39℄ we(z) = w0 + w1 [1� a(z)℄ = w0 + w1 z1 + z ; (5.10)
om os parâmetros w0 e w1 es
olhidos de tal maneira que sejam 
onsistentes
om regi~oes de 2�, de observa�
~oes da radia�
~ao 
�osmi
a de fundo, supernovasIa e os
ila�
~oes de barions, e.g. [58, 59℄.Na Fig. 5.3 mostramos o impa
to das 
utua�
~oes da energia es
ura parauma equa�
~ao de estado vari�avel, para n~ao phantom e phantom. Os resultadoss~ao similares aos 
asos das equa�
~oes de estado 
onstantes.Usamos a equa�
~ao de estado (5.10) 
om dois 
onjuntos de parâmetros,(w0; w1)= (�0; 75; 0; 4), n~ao phantom, que denominamos 
omo modelo NP
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Figura 5.3: Contraste 
om equa�
~oes n~ao lineares, (5.1)-(5.2), na mat�eria 
om(tra�
o longo e ponto) e sem 
utua�
~oes (tra�
o e ponto) na energia es
ura (pontosdensos) e 
ontraste 
om equa�
~oes lineares, (5.3)-(5.4), na mat�eria 
om (tra�
oslongos) e sem 
utua�
~oes (tra�
os) na energia es
ura (pontos esparsos), para n~aophantom vari�avel (quadro superior) e phantom vari�avel (quadro inferior).
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utua�
~oes na energia es
ura e modelo NPe quando 
om 
u-tua�
~oes na energia es
ura e (w0; w1)= (�1; 1; �1), phantom, que denomina-mos 
omo modelo P quando sem 
utua�
~oes na energia es
ura, e modelo Pequando 
om 
utua�
~oes na energia es
ura.5.6 Regime N~ao LinearNo regime n~ao linear, assim 
omo no regime linear, 
onsideramos nova-mente os modelos que s~ao phantom ou n~ao phantom ex
lusivamente. En
on-tramos a evolu�
~ao do sistema de Eqs. (5.1)-(5.2), e por motivo de brevidade e
ompara�
~ao usaremos as mesmas parametriza�
~oes vari�aveis de regime lineardis
utidas na Se�
~ao 5.5 e Eq.(5.10), i.e., we(z) = w0+w1 z1+z 
om (w0; w1)=(�0; 75; 0; 4) e (w0; w1)= (�1; 1; �1).

Figura 5.4: Contraste da mat�eria no regime n~ao linear 
om 
ondi�
~oes ini
iaisadiab�ati
as tais que o 
olapso do halo de mat�eria 
om 
utua�
~oes na energiaes
ura o
orra em z = 0 para o 
aso n~ao phantom, w0 = �0; 75 e w1 = 0; 4,(quadro da esquerda), enquanto que, no outro 
aso a 
ondi�
~ao �e que o 
olapsodo halo de mat�eria sem 
utua�
~oes na energia es
ura o
orra em z = 0 parao 
aso phantom, w0 = �1; 1 e w1 = �1, (quadro da direita). A linhas lisasin
luem as 
utua�
~oes na energia es
ura e os tra�
os n~ao. As 
utua�
~oes na energiaes
ura tamb�em s~ao mostradas pelas linhas pontilhadas.
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ular, estamos interessados no impa
to das 
utua�
~oes na ener-gia es
ura sobre o 
olapso dos halos de mat�eria, em valores onde o regimelinear, bem expresso pelo sistema de Eqs. (5.3)-(5.4) linearizadas n~ao �e mais
on��avel, i.e., quando Æ > 1 para halos e Æ � �1 para vazios, quando ent~aotemos que usar o sistema 
ompleto, ou seja, o sistema de Eqs. (5.1)-(5.2) n~aolineares a
oplado. Veremos que os efeitos en
ontrados no 
aso linear, s~aoampli�
ados pela evolu�
~ao n~ao linear.No quadro esquerdo da Fig. 5.4 mostramos o 
ontraste de densidade demat�eria para 
ondi�
~oes ini
iais adiab�ati
as, es
olhidas de tal forma que o
olapso do halo de mat�eria o
orra atualmente, i.e., em z = 0. Fisi
amentepodemos asso
iar este 
olapso �a forma�
~ao de um objeto que 
orresponde aum super-aglomerado gal�ati
o.As presen�
a de 
utua�
~oes na energia es
ura têm um efeito dram�ati
ono 
olapso ou forma�
~ao de estruturas no 
aso n~ao phantom. Tais estruturasteriam 
olapsado muito antes se as perturba�
~oes na energia es
ura n~ao fossemlevadas em 
onta.No quadro da direita da Fig. 5.4, temos a parametriza�
~ao phantom, onde,igualmente, as 
ondi�
~oes ini
iais s~ao es
olhidas de tal maneira que o 
o-lapso da estrutura de mat�eria tem lugar hoje, para o 
aso de energia es
urahomogênea, pois neste 
aso a admiss~ao de 
utua�
~oes na energia es
ura in-tensi�
a o 
olapso de mat�eria, 
ausando o 
olapso da mesma estrutura mais
edo.Na Fig. 5.5, defrontamos a evolu�
~ao dos 
ontrastes de densidade do sis-tema n~ao linear (5.1)-(5.2), e do sistema linearizado (5.3)-(5.4). Nesta �guraas 
ondi�
~oes ini
iais s~ao es
olhidas de tal forma que as perturba�
~oes n~aolineares na mat�eria divirjam em z = 0. Conseq�uentemente, o valor do 
on-traste de mat�eria linearizado em z = 0, neste 
aso, 
orresponde �a de�ni�
~aodo 
ontraste de densidade 
r��ti
a Æ
(z = 0) para tal redshift.Na pr�oxima Se�
~ao empregaremos o 
ontraste de densidade 
r��ti
a 
omofun�
~ao do redshift para prosseguirmos ao 
�al
ulo da fun�
~ao de Press-S
he
hter.
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Figura 5.5: Contrastes de densidade Æ(z) para a mat�eria (linha lisa) e ener-gia es
ura (linha tra�
o e ponto). As 
ondi�
~oes ini
iais s~ao es
olhidas paraque o 
olapso do halo de mat�eria o
orra hoje, z = 0. Tamb�em mostramosa evolu�
~ao linearizada do 
ontraste de mat�eria (tra�
os) e do 
ontraste de energiaes
ura (pontos). Os quadros superior e inferior 
orrespondem �as parametriza�
~oes(w0; w1) = (�0; 75; 0; 4) e (w0; w1) = (�1; 1;�1), respe
tivamente.
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~ao de Massa e Energia Es
ura Ino-mogêneaNo Cap��tulo 4 mostramos a origem e as quantidades ne
ess�arias �a 
om-posi�
~ao da fun�
~ao de massa do formalismo PS, a qual �e usada para 
al
u-larmos os seguintes observ�aveis: n�umero de halos de mat�eria em um dadointervalo de massa na esfera 
eleste, Nbin(Minf < M < Msup; z), (4.11), e on�umero de aglomerados glati
os integrado na esfera 
eleste, N(Minf < M; z),(4.13). Nesta Se�
~ao seremos mais breves.Na Fig. 5.6 mostramos uma 
ompara�
~ao dos 
asos homogêneos e ino-mogênios, quanto a energia es
ura, e entre as parametriza�
~oes phantom en~ao phantom, para a fun�
~ao de massa. No quadro da esquerda temos os va-lores da fun�
~ao de massa, e no quadro da direita temos suas diferen�
as 
omrela�
~ao ao modelo �CDM.
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Figura 5.6: No quadro da esquerda temos as fun�
~oes de massa para modelosdiferentes, normalizados a um mesmo valor em z = 0. A linha lisa �e o resultadodo modelo �CDM. No quadro da direita temos os modelos em estudo, subtra��dosdo modelo �CDM. Os valores que n~ao in
luem as 
utua�
~oes da energia es
uras~ao mostrados para os 
asos n~ao phantom (tra�
os) e phantom (ponto-tra�
o).Os valores 
om perturba�
~oes na energia es
ura (tra�
o longo) para o 
aso n~aophantom, e (ponto-tra�
o longo) para o 
aso phantom.
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asos n~ao phantom est~ao abaixo do modelo �CDM, no qua-dro da esquerda da Fig.5.6, e abaixo do eixo dos redshifts no quadro da direita,da mesma �gura, e os phantom a
ima em ambos os quadros da �gura.Prosseguimos ilustrando 
omo a energia es
ura inomogênea pode afetaro 
olapso gravita
ional de halos de mat�eria.Na Fig. 5.7 mostramos 
omo o 
ontraste 
r��ti
o de mat�eria Æ
(z) evolui emalguns 
en�arios de energia es
ura. Note que, a 
onseq�uên
ia de admitirmosque a energia es
ura 
utue, leva a uma in
uên
ia intensa no 
omportamentode Æ
(z), 
om substan
ial supress~ao em modelos n~ao phantom e apre
i�avelaumento em modelos phantom. Se a energia es
ura �e 
onsiderada homogêneareproduzimos os resultados do Cap��tulo 4 e de [32℄.

0 1 2 3 4
z

1.6

1.7

1.8

1.9

2

∆c

Figura 5.7: Contrastes de densidade 
r��ti
o da mat�eria Æ
 
omo fun�
~ao doredshift z. A linha lisa �e o resultado do modelo �CDM usual. Os valores quen~ao in
luem as 
utua�
~oes da energia es
ura s~ao os 
asos n~ao phantom (tra�
os)e phantom (ponto-tra�
o). Os valores 
om perturba�
~oes na energia es
ura n~aophantom (tra�
o longo) e phantom (ponto-tra�
o longo), que 
orrespondem �asmesmas parametriza�
~oes usadas na Fig. 5.3.



CAP�ITULO 5. ENERGIA ESCURA INOMOGÊNEA 53Observe que, na Fig.5.5 temos uma representa�
~ao gr�a�
a para um m�etodode obten�
~ao de Æ
(z = 0), que �e, por de�ni�
~ao, a extrapola�
~ao do 
ontraste dedensidade, limite a
ima do qual estruturas 
olapsam, i.e., Æ
(z
ol) = Ælin(z =z
ol). O redshift de 
olapso z
ol, o
orre para uma dada 
ondi�
~ao ini
ial, talque, as Eqs. (5.1)-(5.2) n~ao lineares forne
em a divergên
ia de Æm(z
ol).No quadro superior da Fig.5.5, a linha tra
ejada mostra o valor do 
on-traste 
r��ti
o de densidade de mat�eria em z = 0, Æ
(z = 0) � 1; 55, paraum 
aso n~ao phantom 
om energia es
ura inomogênea e no quadro inferiorda Fig.5.5 a linha tra
ejada mostra o valor do 
ontraste 
r��ti
o de densidadede mat�eria em z = 0, Æ
(z = 0) � 2; 1, para um 
aso phantom 
om energiaes
ura inomogênea.Usando sistemati
amente este pro
edimento, en
ontramos v�arios valoresde Æ
 para os 
asos phantom e n~ao phantom, 
om e sem 
utua�
~oes na energiaes
ura, para valores espe
���
os de redshift z onde o
orreram os respe
tivos
olapsos forne
idos pelas Eqs. (5.1)-(5.2). Interpolando os resultados, en
on-tramos a evolu�
~ao de Æ
(z) para 
ada modelo representado na Fig.5.7.�E �util es
lare
er, que este m�etodo e o m�etodo des
rito na Se�
~ao 3.3, naqual usamos a Eq. (3.16) para en
ontrar a evolu�
~ao de Æ
(z), dos modelos deenergia es
ura homogêneos, ent~ao 
onsiderados, forne
e os mesmos resultadosde Æ
(z) mostrados na Fig. 3.4. Naquele, en
ontramos o Æ
(z
ol) num dadoz
ol, quando o raio da esfera que 
olapsa tende �a zero, R(t) ! 0. Neste,en
ontramos o Æ
(z
ol), 
omo o valor que o sistema linearizado (5.3)-(5.4)forne
e quando o sistema n~ao linear (5.1)-(5.2) obt�em Æm(z
ol) ! 1, paraum dado z
ol.5.8 Contagens de Aglomerados de Gal�axiasCom o uso do formalismo de PS e sua fun�
~ao de massa obteremos on�umero de sistemas gravita
ionalmete ligados, que estejam em um intervalode massa ou que ex
edam uma dada massa. Mostramos na Fig. 4.1 as fun�
~oesde massa dos modelos representados pela equa�
~ao de estado we = w0+w1 z1+z ,
om (w0;w1) = (�0; 75; 0; 4) e (w0;w1) = (�1; 1;�1), que ser�a usada paraobtermos Nbin(Minf < M < Msup; z) e N(Minf < M; z), 
omo antes.Os efeitos da energia es
ura sobre o n�umero de halos de mat�eria �e estudadopelo 
�al
ulo de duas quantidades, j�a mostradas anteriormente no Cap��tulo 4.A primeira �e o n�umero de halos de mat�eria em um dado intervalo de massa na
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Figura 5.8: Evolu�
~ao do elemento de volume 
om�ovel 
om respeito ao redshiftz para os quatro 
en�arios 
onsideramos, i.e., os modelos NP, NPe, P e Pe.As linhas s~ao NP e NPe s~ao idênti
as, assim 
omo P e Pe.esfera 
eleste, Nbin, dado por (4.11). A segunda �e o n�umero de aglomeradosintegrado na esfera 
eleste, N , a
ima de uma dada massa Minf , e at�e umredshift z. Nestas quantidades h�a uma parte dependente apenas do fundo
�osmi
o, o elemento de volume 
om�ovel, dV=dzd
 = r2(z)=H(z), (4.12), quemere
e 
oment�ario.Note que, o elemento de volume 
om�ovel �e idênti
o em ambos os 
asos,
om e sem 
utua�
~oes na energia es
ura. As diferen�
as entre as 
ontagens deaglomerados ser~ao devidas a modi�
a�
~oes em Æ
(z) e D(z) � Æ(z)=Æ(0). No
aso anterior, quando estudamos modelos diferentes onde a energia es
uraera sempre homogênea, 
ada modelo possu��a um volume 
om�ovel diferente,veja por exemplo a Fig.4.2 e [32℄.A evolu�
~ao do elemento de volume 
om�ovel dV=dzd
 
om rela�
~ao aoredshift para os diferentes modelos de energia es
ura s~ao mostrados na Fig. 5.8.Veja que o elemento de volume 
om�ovel n~ao depende das perturba�
~oes namat�eria, Æm(z), ou na energia es
ura, Æe(z). Depende apenas do 
ompor-
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uidos. O volume 
om�ovel �e maior para equa�
~oes deestado mais negativas, pois isto impli
a em uma maior a
elera�
~ao na ex-pans~ao, 
ompare as Figs. 2.3 e 4.2.
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Figura 5.9: N�umero de aglomerados em um intervalo de massa fun�
~ao doredshift para halos dentro do al
an
e de massa 1013 < M=(h�1M�) < 1014(quadro superior esquerdo), 1014 < M=(h�1M�) < 1015 (quadro superior di-reito) e 1015 < M=(h�1M�) < 1016 (quadro inferior). A linha lisa 
orres-ponde ao modelo de 
ompara�
~ao �CDM. O n�umero de aglomerados in
luindoas perturba�
~oes na energia es
ura s~ao mostrados para o modelo n~ao phantom(tra�
o-longo ponto), Para o phantom (tra�
o-longo). Os modelos 
om energiaes
ura homogênea tamb�em s~ao mostrados no 
aso n~ao phantom (tra�
o-ponto)e phantom (tra�
o).Nosso 
onhe
imento, de ambas as quantidades, Nbin(Minf < M < Msup; z)e N(Minf < M; z), para aglomerados gal�ati
os ser�a bastantes aumentada 
om



CAP�ITULO 5. ENERGIA ESCURA INOMOGÊNEA 56grandes levantamentos observa
ionais em progresso, operando em diferentesfaixas do espe
tro, tais 
omo o South Pole Teles
ope [60℄.As modi�
a�
~oes 
ausadas pela 
omponente de energia es
ura no n�umerode aglomerados de mat�eria s~ao testados e 
onfrontados 
om o modelo de
onstante 
osmol�ogi
a �CDM. Examinamos os efeitos de NP, NPe, P ePe sob o n�umero de halos de mat�eria nos intervalos de massa [1013; 1014℄,[1014; 1015℄ e [1015; 1016℄, em unidades de massa solar h�1M�.
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Figura 5.10: Evolu�
~ao de diferen�
a dos modelos da Fig. 5.9 
om o modelo de
ompara�
~ao �CDM, sendo �Nbin � Nbin � N �bin. Os intervalos de massa s~aoos mesmos da Fig. 5.9, 1013 < M=(h�1M�) < 1014 (quadro superior esquerdo),1014 < M=(h�1M�) < 1015 (quadro superior direito) e 1015 < M=(h�1M�) <1016 (quadro inferior). Note os fatores de normaliza�
~ao N106 e N104 nos quadrossuperiores da �gura. As linhas s~ao as mesmas da Fig. 5.9.O n�umero de aglomerados num dado intervalo de massa Nbin = dN=dz,



CAP�ITULO 5. ENERGIA ESCURA INOMOGÊNEA 57obtido de (4.11), �e mostrado na Fig. 5.9. Expomos em 
ada quadro o efetivon�umero de aglomerados de gal�axias. Na Fig. 5.10 mostramos as diferen�
as
om o modelo �du
ial �CDM. Note que, 
omo antes, estruturas 
om maiormassa s~ao menos abundantes e formam-se em tempos mais re
entes.
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Figura 5.11: N�umero de aglomerados integrado at�e o redshift z. Os intervalosde massa s~ao os mesmos da Fig. 4.3, 1013 < M=(h�1M�) < 1014 (quadrosuperior esquerdo), 1014 < M=(h�1M�) < 1015 (quadro superior direito) e1015 < M=(h�1M�) < 1016 (quadro inferior). Note os fatores de normaliza�
~aoN106 e N104 nos quadros superiores da �gura.Outra importante quantidade observa
ional �e o n�umero de estruturasa
ima de uma dada massa obtida 
om o uso de (4.13). Apresentamos os re-sultados do n�umero de halos integrado 
om massa a
ima de 1013h�1M�,1014h�1M� e 1015h�1M�. Estes s~ao exibidos nos quadros da Fig. 5.11.Nos quadros da Fig. 5.12 mostramos as diferen�
as absolutas, (N �N�)=N�,
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om respeito ao nosso modelo �du
ial �CDM. Interrompemos a integra�
~aonum�eri
a em Msup = 1018h�1M� na Eq. (4.13).
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Figura 5.12: Diferen�
as absolutas do n�umero de aglomerados integrado at�eo redshift z. Os intervalos de massa s~ao os mesmos da Fig. 5.9, 1013 <M=(h�1M�) < 1014 (quadro superior esquerdo), 1014 < M=(h�1M�) < 1015(quadro superior direito) e 1015 < M=(h�1M�) < 1016 (quadro inferior).Observe o platô no n�umero de aglomerados integrado, que re
ete a �epo
ade forma�
~ao de aglomerados de uma dada massa. Per
eba que, as 
utua�
~oesna energia es
ura alteram subistan
ialmente o valor dos platôs, nos valores deN(z), Fig. 5.11, em rela�
~ao aos platôs sem 
utua�
~oes na energia es
ura e emrela�
~ao ao modelo �CDM. Sua diferen�
a per
entual �e apre
i�avel, Fig. 5.12.Estes resultados foram publi
ados em [33℄



Cap��tulo 6Transmuta�
~ao da EnergiaEs
ura
Neste Cap��tulo apresentaremos uma intrigante possibilidade, a de que aenergia es
ura pode sofrer uma transmuta�
~ao de seu 
omportamento em um
uido 
om propriedades de aglomera�
~ao similares �as da mat�eria es
ura. Mos-traremos que este efeito possui uma origem simples. Quando as perturba�
~oess~ao grandes, a equa�
~ao de estado efetiva no interior da regi~ao que 
olapsapode ser 
ompletamente diferente da equa�
~ao de estado de sua 
omponentehomogênea.6.1 Flutua�
~oes do FluidoCal
ularemos as equa�
~oes ne
ess�arias �a des
ri�
~ao de um halo 
om mat�eriae energia es
ura, 
om a equa�
~ao de estado da energia es
ura na regi~ao que
olapsa w
e, diferente da equa�
~ao de estado da energia es
ura do fundo ho-mogêneo we.Retomando a express~ao (3.5), obtemos

59
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_Æj = 3 (1 + Æj) � _aa (1 + wj)� _rr (1 + w
j)� ;= 3 (1 + Æj) �(1 + wj)� _aa � _rr�� _rr Æwj� ;= �3 (1 + Æj) �(1 + wj) �3a + � _aa + �3a� Æwj� ; (6.1)onde Æwj � w
j � wj. O ponto refere-se �a derivada temporal.A rela�
~ao entre a taxa de expans~ao lo
al e a taxa de expans~ao do fundohomogêneo, usada a
ima, �e de�nida por_rr = _aa + �3a : (6.2)Derivando (6.2) 
om rela�
~ao ao tempo temos,_�3a � _aa _�3a = �rr � �aa � _r2r2 + _a2a2 : (6.3)Lembrando que�rr � �aa = �4 � G3 (�
 + 3 p
 � �� 3 p) ; (6.4)e que os termos de densidade e press~ao a
ima s~ao totais, i.e., 
ontêm todasas 
omponentes de densidade e press~ao do fundo homogêneo em � e p e todasas 
omponentes que 
olapsam em �
 e p
.Usando o quadrado de (6.3) e (6.4), en
ontramos a equa�
~ao que des
reve
omo a velo
idade evolui, i.e, 
omo o halo 
olapsa ou se expande em rela�
~ao�a expans~ao do fundo homogêneo:_� +H(t)� + �23 a(t) + 32 H2(t) a(t) nXi=1(1 + 3 
2efi) 
i(t) Æi(t) = 0 : (6.5)Usamosw
e(z) = pe + Æpe�e + Æ�e = we(z) + [
2ef(z)� we(z)℄ Æe(z)1 + Æe(z) : (6.6)ou melhor, a rela�
~ao (3.3), Æwj = (
2efj�wj)Æj=(1+Æj), sendo que a velo
idadeefetiva do som do 
uido �e 
2efj � Æpj=Æ�j.



CAP�ITULO 6. TRANSMUTAC� ~AO DA ENERGIA ESCURA 61Note que, agora no lugar de n equa�
~oes de segunda ordem a
opladaspara n 
uidos perturb�aveis, reveja (3.9), teremos n+1 equa�
~oes de primeiraordem a
opladas, para o mesmo n�umero de 
uidos, sendo uma delas a \fonte"de gravita�
~ao do halo, i.e. a equa�
~ao (6.5), e outras n equa�
~oes de (6.1).Adotamos esta estrat�egia pois de outra forma as equa�
~oes equivalentes, desegunda ordem, neste 
aso, seriam de muito maior 
omplexidade.Em um Universo 
omposto por dois 
uidos, prin
ipalmente, mat�eria n~aorelativ��sti
a, que in
lui mat�eria bariôni
a e mat�eria es
ura e energia es
ura,sendo que ambos s~ao 
apazes de 
riar inomogeneidades. Podemos restringira express~ao (6.1), usando que a mat�eria tem press~ao zero, pm = 0. As regi~oesesf�eri
as 
om per�l de densidade top-hat evoluem de a
ordo 
om um sistemade três equa�
~oes.Com o uso de (6.1) e de (6.5) para o 
ontraste de densidade de dois 
uidos,temos Æ0e � 3 a (
2ef � we) Æe � h1 + we + (1 + 
2ef) Æei �H = 0 ; (6.7)Æ0m � (1 + Æm)�H = 0 ; (6.8)�0 + a�� H3 �2 � 32 H a2 h
m Æm + (1 + 3 
2ef) 
e Æei = 0 ; (6.9)onde usamos (??), d=dt = (H=a) d=dz. A linha 
orresponde �a derivada 
omrela�
~ao ao redshift. Æm �e o 
ontraste de densidade de mat�eria e Æe �e o 
on-traste de densidade de energia es
ura. Este �e o sistema de equa�
~oes linearesa
opladas 
om w
e 6= we que estudaremos neste Cap��tulo.H�a apenas uma equa�
~ao para a velo
idade pe
uliar, (6.9), mesmo no
aso de dois 
uidos. Isto �e ne
ess�ario pois no modelo de 
olapso esf�eri
oque adotamos, h�a somente uma regi~ao esferi
amente homogênea que se des-vin
ula do fundo homogêneo 
om uma taxa de expans~ao pe
uliar dada porh � _r=r = H +�=3a. Quando h�a press~ao e gradientes de press~ao, 
orre�
~oesrelativ��sti
as, muito provavelmente, destroem esta identidade entre as velo
i-dades dos 
uidos, o que signi�
a que o modelo de 
olapso esf�eri
o 
om per�ltop-hat �e in
onsistente 
om o 
�al
ulo relativ��sti
o 
ompleto.A 
onsidera�
~ao de que a velo
idade efetiva do som 
ef seja dependenteapenas do tempo impli
a que, a varia�
~ao de press~ao Æp tamb�em esteja restrita�a dependên
ia temporal, o que garante a validade do modelo de 
olapsoesf�eri
o 
om per�l top-hat, no 
ontexto em que o usamos.



CAP�ITULO 6. TRANSMUTAC� ~AO DA ENERGIA ESCURA 626.2 Evolu�
~ao das Flutua�
~oes N~ao PhantomResolvemos as equa�
~oes diferen
iais a
opladas (6.7)-(6.9) para Æe(z), Æm(z)e �(z), para alguns modelos representativos da energia es
ura. Nesta apro-xima�
~ao, um modelo de energia es
ura �e determinado por sua equa�
~ao deestado do fundo homogêneo e pela velo
idade do som efetiva.Nos Cap��tulos anteriores investigamos o 
aso parti
ular onde a velo
idadedo som efetiva da energia es
ura �e igual a sua equa�
~ao de estado, 
2ef(z) =w(z), e portanto, w
e = w
. Alguns dos resultados que mostraremos forampubli
ados em [47℄.Neste Cap��tulo expandimos nossa an�alise para os seguintes 
asos: 
2ef(z) =�w(z), 
2ef = 1, 
2ef(z) = 0 e 
2ef(z) = �1. O primeiro 
aso �e motivado pelasitua�
~ao 
omum onde a energia es
ura �e modelada por um 
ampo es
alar
anôni
o pois no gauge 
orrespondente �as 
oordenadas 
om�oveis ao 
ampoes
alar, a velo
idade do som efetiva �e 
2ef = 1 [45℄.
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Figura 6.1: Equa�
~ao de estado do halo de energia es
ura, sendo que a do fundohomogêneo �e we = �0; 8 no quadro da esquerda e we = �0; 75 + 0; 4 (1 �a), (5.10), no quadro da direita, para diferentes 
asos da velo
idade do somefetiva: 
2ef(z) = we(z) (linha lisa), 
2ef (z) = �we(z) (pontos), 
2ef = 1 (tra�
os),
2ef(z) = 0 (ponto-tra�
o) e 
2ef(z) = �1 (ponto duplo-tra�
o).Na Fig. 6.1 mostramos os valores da equa�
~ao de estado do halo de energiaes
ura 
omo fun�
~ao do redshift. As 
ondi�
~oes ini
iais foram es
olhidas de talforma que as 
utua�
~oes da energia es
ura, nos 
asos de 
2ef da Fig 6.1, sejam



CAP�ITULO 6. TRANSMUTAC� ~AO DA ENERGIA ESCURA 63Æe ' 1 hoje. Isto foi feito para que o peso da in
uên
ia do 
ontraste deenergia es
ura fosse o mesmo em w
e, em 
ada 
aso. Reveja a equa�
~ao (6.6).
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Figura 6.2: Equa�
~ao de estado do halo de energia es
ura, sendo que a do fundohomogêneo �e we = �0; 8 no quadro da esquerda e we = �0; 75 + 0; 4 (1 �a), (5.10), no quadro da direita, para diferentes 
asos da velo
idade do somefetiva: 
2ef(z) = we(z) (linha lisa), 
2ef (z) = �we(z) (pontos), 
2ef = 1 (tra�
os),
2ef(z) = 0 (ponto-tra�
o) e 
2ef(z) = �1 (ponto duplo-tra�
o).Como dis
utido a
ima, para o 
aso 
2ef(z) = we(z) n~ao obtivemos trans-muta�
~ao da equa�
~ao de estado da energia es
ura na regi~ao perturbada. En-tretanto, modi�
a�
~oes substan
iais foram en
ontradas para outras possibili-dades de 
2ef . A maior transmuta�
~ao o
orre 
om 
2ef = 1, que no exemploda Fig. 6.1 �e bastante similar ao 
aso 
2ef(z) = �we(z). Em ambos, o
orreuma 
ompleta transmuta�
~ao da energia es
ura em um 
uido que 
olapsa demaneira t~ao intensa quanto a mat�eria mat�eria, em �epo
as re
entes.Isto �e poss��vel devido aos grandes valores que as 
utua�
~oes da energiaes
ura al
an�
am no interior do halo. De fato, se 
al
ulamos os mesmosw
e, para valores maiores de Æe, 
omo na Fig. (6.2), en
ontramos valores dew
e razoavelmente maiores do que zero, o que leva a um 
omportamento de
olapso mais intenso do que a pr�opria mat�eria nos 
asos 
2ef = 1 e 
2ef =�we(z), ou seja, nestes 
asos a energia es
ura 
olapsa antes do que a mat�eriano halo.Na Fig. 6.2 mostramos os valores da equa�
~ao de estado do halo de energiaes
ura 
omo fun�
~ao do redshift. As 
ondi�
~oes ini
iais foram es
olhidas de talforma que as 
utua�
~oes da energia es
ura, ou da mat�eria levem ao 
olapso



CAP�ITULO 6. TRANSMUTAC� ~AO DA ENERGIA ESCURA 64de uma, ou ambas as 
omponentes hoje. Isto testa a evolu�
~ao dos 
ontrastesde energia es
ura e mat�eria e w
e numa 
ondi�
~ao extrema.6.3 Evolu�
~ao das Flutua�
~oes PhantomParametriza�
~oes phantom puras, i.e, 
om a equa�
~ao de estado sempremenor do que �1 ao longo da evolu�
~ao 
�osmi
a, we(z) < �1, n~ao levam auma transmuta�
~ao do 
omportamento da energia es
ura no halo, mas n~aodevido ao intervalo de varia�
~ao dos valores do 
ontraste de energia es
uraser, nestes modelos, bastante limitado, �1 � Æe(z) � 0. Se prossegu��ssemosingenuamente, en
ontrar��amos uma grande varia�
~ao nos valores da equa�
~aode estado no halo, valores que divergem em Æe(z) = �1, 
omo �e f�a
il veri�
arpor (6.6).Os valores da velo
idade do som efetiva que es
olhemos para mostrarmos atransmuta�
~ao do 
omportamento da energia es
ura no halo em dois 
asos n~aophantom, na Se�
~ao anterior, s~ao irreais em 
asos phantom, prin
ipalmente seo
orre forma�
~ao de vazios de densidade de energia es
ura no halo de mat�eria,i.e., 
ontrastes de energia es
ura tendendo a �1.Por 
onstru�
~ao, o valor m��nimo que um 
ontraste de densidade podeassumir �e �1, 
omo podemos ver em (3.4). Quando h�a um vazio de densidadede uma 
omponente no halo, a densidade desta tende a zero, �
j ! 0, e
onseq�uentemente Æj ! �1. Utilizando ra
io
��nio an�alogo para a velo
idadedo som efetiva, �e razo�avel que na ausên
ia da densidade de energia de umadada 
omponente no halo, sua press~ao tamb�em seja nula, ou seja, quando�
j ! 0, temos 
2efj � ÆpjÆ�j = p
j � pj�
j � �j �= pj�j �= wj : (6.10)Como vimos, �e ne
ess�ario que a velo
idade do som efetiva, de um dado
uido no halo, seja pr�oxima a equa�
~ao de estado do mesmo 
uido no fundohomogêneo, quando o
orre a forma�
~ao de vazio desta 
omponente no halo.Portanto, por 
ompleteza, alteramos os 
asos de 
2efj 
om as parame-triza�
~oes n~ao phantom da Se�
~ao anterior, para outras fun�
~oes que obede�
am(6.10). Fizemos a seguinte mudan�
a, 
2efj �! 
2efj (1 + Æj)� wj Æj.Note que, anteriormente t��nhamos w
e ! 
2ef , quando o 
ontraste deenergia es
ura �e grande, 
om parametriza�
~oes n~ao phantom. Agora temos
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Figura 6.3: Equa�
~ao de estado do halo de energia es
ura, sendo que a do fundohomogêneo �e we = �1; 2 no quadro da esquerda e we = �1; 1� (1�a), (5.10),no quadro da direita, para diferentes 
asos da velo
idade do som efetiva: 
2ef(z) =we(z) (linha lisa), 
2ef(z) = �we(z) (pontos), 
2ef = 1 (tra�
os), 
2ef(z) = 0(ponto-tra�
o) e 
2ef(z) = �1 (ponto duplo-tra�
o).w
e ! (2we � 
2ef), quando o 
ontraste de energia es
ura tende a �1, 
omparametriza�
~oes phantom.Na Fig. 6.3 mostramos os valores da equa�
~ao de estado da regi~ao esf�eri
ada energia es
ura 
omo fun�
~ao do redshift. As 
ondi�
~oes ini
iais foram es
olhi-das de tal forma que as 
utua�
~oes da energia es
ura, levassem a uma forma�
~ao
ompleta do vazio da energia es
ura na esfera hoje, Æe(t0) ! �1. Isto foifeito para que test�assemos, analogamente as parametriza�
~oes n~ao phantom,a evolu�
~ao dos 
ontrastes de energia es
ura e mat�eria nesta 
ondi�
~ao extrema.Observe que, n~ao h�a um transmuta�
~ao do 
omportamento da energia es
uraneste 
aso, e sim, uma intensi�
a�
~ao de sua natureza phantom.



Cap��tulo 7Con
lus~ao
O prop�osito prin
ipal deste trabalho foi investigar os efeitos da energiaes
ura na evolu�
~ao de estruturas em larga es
ala de mat�eria no Universo.Como n~ao sabemos o que a energia es
ura realmente �e, desenvolvemos umformalismo fenomenol�ogi
o por meio do qual usamos diretamente as parame-triza�
~oes de sua equa�
~ao de estado, 
omo ponto de partida para obtermos osresultados.Mesmo parti
ipando apenas 
omo uma 
omponente do fundo, a energiaes
ura interfere na forma�
~ao de estruturas, quando ent~ao 
onsideramos, a pri-ori, que esta 
omponente n~ao se aglomera pela a�
~ao gravita
ional. De fato,mostramos que a 
ontagem de aglomerados �e uma importante ferramentapara testarmos modelos de energia es
ura. Como a forma�
~ao de estrutu-ras o
orre em redshifts maiores do que os examinados pela observa�
~ao desupernovas Ia, a 
ontagem de aglomerados pode propor
ionar informa�
~ao
omplementar �util, 
om o intuito de limitar as diferentes parametriza�
~oespropostas.Quando permitimos que a energia es
ura aglomere pela atua�
~ao da gra-vidade en
ontramos uma interferên
ia ainda mais intensa na forma�
~ao eevolu�
~ao de estruturas, que in
lui a ausên
ia da 
omponente de energia es-
ura no interior do halo, em alguns 
asos phantom, 
om a forma�
~ao de vazios.Neste 
aso, quando a mat�eria forma vazios a energia es
ura aglomera.En
ontramos 
omportamentos distintos na evolu�
~ao do 
ontraste de mat�eriapara a energia es
ura phantom e n~ao phantom. A in
lus~ao de 
utua�
~oes daenergia es
ura inibe o 
res
imento do 
ontraste de mat�eria no 
aso n~ao phan-66



CAP�ITULO 7. CONCLUS~AO 67tom, por�em, o aumenta no 
aso phantom. A 
ausa disto �e que adensamentosde mat�eria induzem a adensamentos de energia es
ura nos 
asos n~ao phantom.Por outro lado, os mesmos adensamentos de mat�eria induzem a subden-sidades de energia es
ura no 
aso phantom. Devido a sua natureza repulsiva,sobredensidades de energia es
ura inibem, enquanto subdensidades ajudam,o 
res
imento de perturba�
~oes da mat�eria.Este efeito �e pequeno no regime linear, mas torna-se dram�ati
o quando
onsideramos regi~oes 
olapsadas que formaram-se re
entemente. Em parti
u-lar, en
ontramos uma grande modi�
a�
~ao do 
ontraste de densidade 
r��ti
oÆ
(z), mesmo para redshifts pou
o maiores do que zero.Usamos o formalismo PS para estimar as modi�
a�
~oes devido a energiaes
ura, quer sendo homogênea, quer sendo inomogênea, para obtermos quan-tidades observa
ionais 
omo aglomerados de gal�axias ao longo do redshift, quere
etem a forma�
~ao e distribui�
~ao dos halos de mat�eria. En
ontramos queh�a assinaturas espe
���
as para as parametriza�
~oes, mesmo quando variamosapenas um parâmetro de uma dada parametriza�
~ao, no 
aso de energia es-
ura homogênea, que apresentou maiores diferen�
as para estruturas menores,
om evolu�
~oes espe
���
as ao longo de z, ora menores, ora maiores do que omodelo �CDM, e diferentes entre si.Quanto a energia es
ura inomogênea, en
ontramos os maiores desvios emrela�
~ao ao modelo �CDM para as estruturas maiores. Temos a expe
tativade que estes grandes desvios sejam uma 
onseq�uên
ia de levar em 
onta 
u-tua�
~oes na energia es
ura,que s~ao gravita
ionalmente a
opladas �as 
utua�
~oesda mat�eria.Esperamos que dados futuros sobre aglomerados de gal�axias ser~ao 
apazesde dis
ernir entre os modelos diferentes de energia es
ura.



Apêndi
e AColapso de Esfera Inomogênea
Considere uma m�etri
a semelhante �a m�etri
a FRLW, entretanto 
om ofator de es
ala dependente da 
oordenada radial r, al�em da 
oordenada tem-poral t, ds2 = g�� dx� dy� = �dt2 +R2(r; t) " dr2f 2(r) + r2d
2# ; (A.1)onde d
2 = d�2 + sin 2�d�2 e f 2(r) = 1� kr2 
om k = �1 des
revendo umUniverso espa
ilamente aberto; k = +1, fe
hado e k = 0 plano.Nossa inten�
~ao 
om esta simples mudan�
a, de R(t) para R(r; t), �e analisarquais s~ao as 
onseq�uên
ias de termos uma esfera de 
olapso, um halo, semihomogêneo no sentido de termos 
as
as esf�eri
as 
on
êntri
as de densidadesdiferentes e por 
onseguinte, press~oes radiais diferentes das agulares. Fizemosisto para a avalia�
~ao da possibilidade de 
onstru�
~ao de um modelo maisrealista, quanto �a forma�
~ao e evolu�
~ao de estruturas.Vamos en
ontrar as equa�
~oes de Einstein (2.2), para a m�etri
a (A.1).Usando o tensor m�etri
o (A.1) e a lagrangeana (2.3), en
ontramos as equa�
~oesde Euler-Lagrange, para determinarmos os s��mbolos de Christofel ����,�t +  Rf 2 �R�t ! _r2 +  R�R�t r2! _�2 +  R�R�t r2sen2�! _�2 = 0 ; (A.2)�r +  2R �R�t ! _t _r +  �R�r � Rf dfdr! _r2 +  �R�r f 2r2 + f 2r! _�2 +68



APÊNDICE A. COLAPSO DE ESFERA INOMOGÊNEA 69� �R�r f 2r2 + f 2r! (sen2�) _�2 = 0 ; (A.3)�� +  2R �R�t ! _t _� +  2R �R�r + 2r! _r _� � (sen�
os�) _�2 = 0 ; (A.4)��+  2R �R�t ! _t _�+  2R �R�r + 2r! _r _�� (2
ot�) _� _� = 0 ; (A.5)onde o ponto signi�
a derivada 
om respeito ao parâmetro �.Com as equa�
~oes da geod�esi
a,�x� + ���� _x� _x� = 0 ; (A.6)podemos extrair os s��mbolos de Christo�el diferentes de zero das equa�
~oes(A.2), (A.3), (A.4) e (A.5) de Euler-Lagrange,�011 = Rf 2 �R�t ; (A.7)�022 = R�R�t r2 ; (A.8)�033 = R�R�t r2sen2� ; (A.9)�101 = 1R �R�t ; (A.10)�111 = 1R �R�r � 1f dfdr ; (A.11)�122 = �f 2r2 + f 2rR �R�r f 2r2 � f 2r ; (A.12)�133 = � f 2r2 + f 2rR �R�r f 2r2 + f 2r! sen2� ; (A.13)�202 = 1R �R�t ; (A.14)�212 = 1R �R�r + 1r ; (A.15)



APÊNDICE A. COLAPSO DE ESFERA INOMOGÊNEA 70�233 = �sen�
os� ; (A.16)�303 = 1R �R�t ; (A.17)�313 = 1R �R�r + 1r ; (A.18)�323 = 
ot� ; (A.19)onde os ��ndi
es referem-se �as 
oordenadas, i.e., x0 = t, x1 = r, x2 = � ex3 = �.Com estes s��mbolos poderemos en
ontrar o tensor de Ri

i,R�� = ����;� � ����;� + �������� � ��������; (A.20)onde a v��rgula denota derivada par
ial.Utilizando o s��mbolos de Christo�el na express~ao (A.20), do tensor deRi

i, en
ontramos os seguintes termos diferentes de zero,R00 = 3 �RR ; (A.21)R11 = �R �Rf 2 � 2 _R2f 2 + 2R00R � 2(R0)2R2 + 2R0Rr + 2R0f 0Rf + 2f 0fr ; (A.22)R22 = f 2r20��R �Rf 2 � 2 _R2f 2 + R00R + 3R0Rr + R0f 0Rf + f 0fr � 1 + f 2f 2r2 1A ; (A.23)R33 = (sen2�)R22 ; (A.24)R01 = 2 _R0R � 2 _RR0R2 : (A.25)A
ima, o ponto denota derivada 
om rela�
~ao ao tempo e a linha derivada
om rela�
~ao �a 
oordenada radial r.Com os termos (A.21)-(A.25) podemos efetuar mais uma 
ontra�
~ao, ne-
ess�aria para obtermos o es
alar de 
urvatura, para as equa�
~oes (2.2) de
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al
ulando temos,R = g00R00 + g11R11 + g22R22 + g33R33 ;= 2f 2R2  �3R �Rf 2 � 3 _R2f 2 + 2R00R � R02R2 + 4R0Rr + 2R0f 0Rf + 2f 0fr � 1 + f 2f 2r2 ! :(A.26)O tensor de Energia-Momento, para um 
uido perfeito, �e dado porT�� = pg�� + (p+ �)U�U�; (A.27)sendo p press~ao, � densidade e U� o quadri-vetor velo
idade,U� = dx�d� ; (A.28)U i = viq(1� ~v2) ; (A.29)U0 = 1q(1� ~v2) : (A.30)Usando um sistema de 
oordenadas 
om�ovel, ou seja, um referen
ial ondeo observador deslo
a-se 
om o 
uido em 
ada instante, temos U i � 0 e U0 � 1ou, Ui � 0 e U0 � �1. Ent~ao obtemos os elementos diferentes de zero dotensor Energia-Momento, T00 = � ; (A.31)T11 = prR2f 2 ; (A.32)T22 = p�R2r2 ; (A.33)T33 = p�R2r2sen2� ; (A.34)Obtemos, 
om o uso da m�etri
a (A.1), dos elementos do tensor de Ri

i(A.21)-(A.25) e o es
alar de 
urvatura (A.26) os elementos diferentes de zero



APÊNDICE A. COLAPSO DE ESFERA INOMOGÊNEA 72do tensor de Einstein, (2.2),G00 = f 2R2 0��3 _R2f 2 + 2R00R � R02R2 + 4R0Rr + 2R0f 0Rf + 2f 0fr � 1f 2r2 + 1r21A ; (A.35)G11 = 2R �Rf 2 + _R2f 2 � R02R2 � 2R0Rr + 1f 2r2 � 1r2 ; (A.36)G22 = f 2r2  2R �Rf 2 + _R2f 2 � R00R + R02R2 � R0Rr � R0f 0Rf � f 0fr! ; (A.37)G33 = (sen2�)G22; (A.38)G01 = 2 _R0R � 2 _RR0R2 : (A.39)A densidade �(t; r) e as press~oes em 
ada dire�
~ao podem ser expressasatrav�es de R(t; r) e suas derivadas pelas 
omponentes tempo-tempo e as trêsdire�
~oes de espa�
o-espa�
o das 
omponentes das equa�
~oes de Einstein. Ouseja,�8�G�(t; r) = f 2R2 0��3 _R2f 2 + 2R00R � R02R2 + 4R0Rr + 2R0f 0Rf + 2f 0fr 1A++ f 2R2  � 1f 2r2 + 1r2! ; (A.40)�8�Gpr(t; r) = f 2R2  2R �Rf 2 + _R2f 2 � R02R2 � 2R0Rr + 1f 2r2 � 1r2! ; (A.41)�8�Gp�(t; r) = f 2R2  2R �Rf 2 + _R2f 2 � R00R + R02R2 � R0Rr � R0f 0Rf � f 0fr! ; (A.42)�8�Gp�(t; r) = �8�Gp�(t; r) : (A.43)Podemos 
ombinar estas equa�
~oes e obter uma equa�
~ao independente dek, 3 �R(t; r)R2(t; r) = �4 � G [�(t; r) + 3P(t; r)℄ ; (A.44)



APÊNDICE A. COLAPSO DE ESFERA INOMOGÊNEA 73onde 3P � pr+ p�+ p�. Note que, esta equa�
~ao �e independente tamb�em dasderivadas radiais sobre R(t; r) .Este resultado �e semelhante a (2.44), e nos diz que o 
olapso esf�eri
on~ao depende da 
urvatura do espa�
o-tempo, mesmo quando temos um haloesf�eri
o radialmente inomogêneo.
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