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1 Breve Introducao Histérica

A astrofisica extragalactica surgiu essencialmente no século XX. Somente nos anos 1920 as galdxias foram
definitivamente reconhecidas como objetos além da Via Lactea. As tabelas abaixo nos dao uma visao
cronoldgica do desenvolvimento tanto da astrofisica extragaldctica como da cosmologia.

As primeiras teorias cientificas do Cosmo surgem na Grécia antiga por volta de 700 A.C.na chamada
Escola Jonica (atual Turquia) com Tales, Anaximandro, Anaximenes e Leucipo de Mileto. Nesta época
tenta-se, sobretudo com argumentos geométricos, a determinagdo da escala do Universo (indicadores de
distancia), a posi¢ao relativa dos astros (distribuigdo de matéria em grande escala) e a composi¢ao do
universo (teoria atomista, quatro elementos bésicos e quintesséncia).

Nos séculos seguintes, Eratéstenes estima a circunferéncia da Terra, Aristételes propoe um Universo
geocéntrico, Aristarco sugere que o Sol esteja no centro do Universo e estima sua distancia a Terra, Hiparco
mede a distancia da Lua a Terra. Por volta de 140 D.C. Claudio Ptolomeu estima o tamanho do Universo,
isto é, a distancia da Terra & esfera de estrelas fixas, supondo que os epiciclos de sua teoria nao se cruzem.
Seu resultado para o raio do Universo é cerca de 20.000 vezes o raio da Terra, ou ~ 130 milhdes de km (i.e.,
menor que a unidade astronémica). O universo descrito por Ptolomeu no seu livro Almagesto se torna o
“modelo padrao” pelo préximos 14 séculos.

Tabela 1: Linha do tempo da astrofisica extragaldctica da pré-histéria até os dias de hoje.

pré-histéria ~ Provdvel observagdo & olho nu da galdxia de Andrémeda (hemisfério Norte) e Nuvens de Ma-
galhdes (hemisfério Sul).
~ 4000 A.C. Acredita-se que Universo foi criado em alguns dias por alguma divindade.

~560A.C.  Primeiras teorias cosmoldgicas, na Grécia Antiga, de Tales de Mileto [~ 624-547 A.C.]

~400A.C.  Demdcrito [~ 460-370 A.C.] sugere que a Via Léictea seja composta por inimeras estrelas
distantes.

~350A.C.  Sistema geocéntrico de Aristételes [384-322 A.C.], aceito até o século XVL
~290A.C.  Trabalhos sobre a geometria de Euclides [~ 325-265 A.C.].

~250A.C.  Aristarco de Samos [~ 310-230 A.C.] propde que o Sol esteja no centro do Universo. Esta teoria
foi rejeitada em beneficio da teoria Aristotélica.

~140A.C.. Hiparco de Nicea [~ 190-126 A.C.] descobre a precessao dos equinécios, compila o maior catdlogo
de estrelas até entao e contribui para a teoria dos epiciclos.

~ 150D.C.  C. Ptolomeu conclui o Almagest, onde o universo é descrito pelo modelo geocéntrico e as trajetorias
do Sol, Lua e planetas por epiciclos.

~ 499 Aryabhata [476-550] publica na India seu tratado de matemética e Astronomia, Aryabhatiya, que
influenciou a ciéncia do Oriente médio por varios séculos.

~ 900 Mohammad ibn Jabir Al-Battani [~ 850-929] desenvolve significativamente o modelo de Pto-
lomeu (observacionalmente e teoricamente) e seus trabalhos traduzidos em latim influenciam o
pensamento europeu.

964 Abd-al-Rahman al-Sufi [12/903-05/986], na Pérsia, registra observagao da galdxia de Andromeda
(“pequena nuvem”) e da Grande Nuvem de Magalhaes (Al Bakr, “touro branco” — visivel no Sul
da peninsula ardbica), em seu tratado sobre Estrelas Fixas.

~ 1030 Abu Rayhan al-Biruni [09/973-12/1048] discute o modelo heliocéntrico e produz uma enci-
clopédia, Kitab al-Qanun al-Mas’udi, e sugere o principio da teoria da gravitacdo universal. al-
Biruni também sugere que a Via Léictea é um conjunto de “estrelas nebulosas”

~ 1230 Johannes de Sacrobosco [~ 1195-1256] publica o “Tratado da Esfera” um livro didético que foi
usado por vérios séculos e ainda hoje é republicado.

1377 Nicolas de Oresme [~ 1323-07/1382] escreve “Traité du ciel et du monde” onde associa o movi-
mento diurno a rotacao da Terra e critica o modelo de Mundo de Aristételes.

~ 1450 Nicolau de Cusa [1401-08/1464], discute a posi¢ao nao central e o movimento da Terra em um
Universo infinito. Suas idéias sdo conhecidas por Copérnico e Kepler.

| Continua na prérima pdgina. . .
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(Continuacdo da tabela da pdgina anterior.)
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Petrus Martyr de Anghiera [1457-1526] descreve a descoberta do Novo Mundo pelos europeus
em De Rebus Oceanicus et Novo Orbe e cita as “Nuvens do Cabo” como eram chamadas pelos
portugueses ou ‘Nuvens foscas” por Americo Vespucio (ie., as Nuvens de Magalhaes).

Fernando de Magalhées [1480-04/1521] observa as Nuvens de Magalhaes, registradas por Antonio
Piagafetta em seu didrio de bordo.

Nicolau Copérnico [02/1473-05/1543] publica “De Revolutionibus”, onde o Sol é o centro do
Universo. A versao completa é publicada em 1543.

Thomas Digges [1546-08/1595] adota o modelo heliocéntrico de Copérnico e sugere que as estrelas
estao distribuidas no espago a distancias variadas.

Johannes Kepler [12/1571-11/1630] publica o livro “Mysterium Cosmographicum”, onde descreve
o Universo conhecido baseado em uma sequéncia de sélidos platonicos.

Giordano Bruno [1548-02/1600] sugere um Universo infinito, sem centro e é queimado pela in-
quisicao.
J. Kepler comega a publicar suas leis do movimento planetario (termina em 1619).

Galileu Galilei [02/1564-01/1642] sugere que a Via Lactea seja composta de estrelas (observagao
com luneta). Observa as fases de Vénus, satélites de Jupiter e manchas solares.

Primeira observagao com telescépio da galdxia de Andrémeda por Simon Mayr (Marius) [01/1573—
12/1624)].

Giovan Baptista Hodierna [1597-1660] publica “De systemate orbis cometici, deque admirandis
coeli characteribus” com um catédlogo de nebulosas, incluindo M31 e, possivelmente, M33.

Ole Rgmer [ou Olaus Roemer, 09/1644-09/1710] de termina quantitativamente a finitude da
velocidade da luz observando os eclipses de Io (Journal des s¢avans publicado em 12/1676)

Sir Isaac Newton [01/1643-03/1727] publica o “Philosophiae Naturalis Principia Mathematica”.

Primeiro “review’ de observagoes de nebulosas ou “lucid spots like clouds” por Edmond Hal-
ley [11/1656-01/1742], citando Johan Hevelius [01/1611-01/1687], Ismael Bullialdus [09/1605—
11/1694] e Gottfried Kirch [12/1639-07/1710] (Phyl.Trans. 347).

Descoberta de M32 (satélite de Andromeda) por Guillaume Le Gentil de la Galaziere [09/1725—
10,/1792]

“An original theory or new hypothesis of the universe”, modelo de concha da Via Léctea de
Thomas Wright [1711-1786].

Immanuel Kant [04/1724-02/1804] sugere que outras nebulosas sejam sistemas estelares como a
Via Lictea (“Allgemeine Naturgeschichte und Theorie Des Himmels”)

Nicholas Lacaille [03/1713-03/1762] publica seu catdlogo de 42 nebulosas, “Sur les étoiles
nébuleuses du ciel Austral” e sugere que a luminosidade das nebulosas nao seja apenas de origem
estelar, mas devido em parte a um material difuso.

Johann Heinrich Lambert [08/1728-09/1777] publica “Cosmologisches Briefe”, onde descreve um
universo finito, composto de galdxias e “super-galdxias”; as galdxias giram em torno de si e no
centro ha um “regente” escuro.

Charles Messier [06/1730-04/1817], apés 20 anos de observagoes, publica na Franga seu catalogo
com 103 objetos difusos (estendida posteriormente a 110), com § > —35°. 40 objetos sao galaxias e
os 1dltimos objetos do catdlogo foram descobertos por Pierre Francois Méchain [08/1744-09/1804].

William [03/1738-05/1822] e Caroline Herschel [03/1750-01/1848] propoem que a Via Léictea seja
achatada com ~ 2,5kpc de didmetro e com o Sol préximo do centro.

“Catalogue of One Thousand new Nebulae and Clusters of Stars” de Herschel é publicado, com-
plementado em 1789 e 1802 com mais 1500 objetos.

H. Olbers [10/1758-03/1840] coloca a questdao “Porque a noite é escura?’, o Paradozo de Olbers,
j& conhecido sob outras formas desde o tempo de J. Kepler (1610), E. Halley (1720, Phil. Trans.
31, 22) e J.-P. de Chéseau (1744).

Friedrich W. Bessel [07/1784-03/1846] mede pela primeira vez a paralaxe de uma estrela (61
Cygni, w = 07292).

Continua na proxima pdgina. . . |




(Continuacdo da tabela da pdgina anterior.)

1840 Primeira astrofotografia, daguerredtipo da Lua feito por John W. Draper [05/1811-01/1882].

1842 Descoberta do efeito Doppler por Christian Doppler [11/1803-03/1853] observando estrelas du-
plas. Em 1848, Armand Hippolyte Fizeau [09/1819-09/1896] generaliza o conceito para ondas
eletro-magnéticas.

1845-50 Lord Rosse [William Parsons, 06/1800-10/1867] reconhece a estrutura espiral de diversas
“nebulosas”.

1850 Alexander von Humboldt [09/1769-05/1859] descreve o modelo de Universo de Kant e utilisa o
termo “Weltinseln” (“universos-ilha”) para sistemas como a Via Lictea em sua obra Kosmos,
Vol. I1I.

1847 Friedrich Wilhelm Struve [04/1793-11/1864] nota o declinio do nimero de estrelas em algumas
regides e atribui isto & absorgao interestelar (“Etudes d’astronomie stellaire”).

1852 Stephen Alexander [1806—-1883] discute a origem da forma das nebulosas e sugere que a Galdxia
tenha, talvez, 4 “ramos” (AJ 37, 105).

1858 John F.W. Herschel [03/1792-05/1871] descreve pela primeira vez o super-aglomerado de Virgo

e coloca a Via Lictea na sua periferia (“Outlines of astronomy”).

1864 William Huggins [02/1824-05/1910] faz a distingdo de nebulosas gasosas (com linhas de emisséo)
e nebulosas estelares (com espectro continuo), dando como exemplo as galdxias M31 e M32 (Royal
Soc. Phil. Trans 154, 437).

1865 J.C. Maxwell [06/1831-11/1879] publica suas equagdes unificando o eletromagnetismo (Phil.
Trans. Royal Soc. London 155, 459).

1867 Cleveland Abbe [12/1838-12/1916] produz o primeiro mapa com a distribuigdo espacial de ne-
bulosas e reconhece a anticorrelagdo entre a Via Lactea e as “nebulosas brancas” (MNRAS 27,
257)

1873 Richard A. Proctor [03/1837-09/1888] refuta os modelos de universo sideral de William e John
Herschel. (MNRAS 33, 539)

1888 J.L.E. Dreyer [02/1852-09/1926] publica o “New General Catalogue of Nebulae and Clusters of
Stars” (NGC). Em 1895 e 1908 publica o suplemento do NGC, o “Index Catalogue” (IC).

1898 Hugo von Seeliger [1849-1924] que expde as bases da estatistica estelar (contagem) e seu modelo
de Via Léctea baseado no catalogo Bonner Duchmusterung feito sobre fotografias.

1899 Publica¢@o da primeira fotografia de M31 feita por Isaac Roberts [1929-1904] em 1888 com 150

minutos de exposi¢ao em um telescépio de 20" (“A Selection of Photographs of Stars, Star-clusters
and Nebulae, Vol. 117).

1900 Teoria quantica de Max Planck [04/1858-10/1947].

1900 Cornelius Easton [1864-1929] sugere que a Via Ldctea seja semelhante as “nebulosas” espirais.
O centro do padrao espiral ndo coincide com a posigao do Sol (curiosamente, é o Sol que estd no
centro, veja Fig. 7).

1900 James E. Keeler [09/1857-08/1900] descobre que a maioria das nebulosas sao espirais (ApJ 11,
325).

1901 J. Kapteyn [01/1851-06/1922] descreve a Via Lactea como um disco achatado, com o Sol no
centro, a partir de contagem de estrelas. O modelo final é publicado em 1922 (ApJ 55, 302)

1905 A. Einstein [03/1879-04/1955] publica a teoria da relatividade restrita.

1908 Henrietta Leavitt [07/1868-12/1921] descobre a relacao periodo-luminosidade das Cefeidas ob-
servando 1777 estrelas varidveis nas Nuvens de Magalhdes (1908 AnHar..60...87L).

1908 Maximilian Franz Wolf [06/1863-10/1932] publica seu sistema de classificacdo morfolégica de
nebulosas.

1909 Edward Arthur Fath [1880-1959] descobre linhas de emissdo em NGC 1068 (uma AGN).

1911, 1913 Ejnar Hertzsprung [1873-1967] e Henry Norris Russell [1877-1957] constroem independentemente
o diagrama cor (tipo espectral)-magnitude das estrelas (1911 POPot 63, 1913 Obs 36, 324).
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1913 E. Hertzsprung determina pela primeira vez a distancia de um objeto extragaldctico, a Pequena
Nuvem de Magalhées usando a relagdo periodo-luminosidade de Cefeidas descoberta por Henri-
etta Leavitt (Astr. Nach. 196, 201).

1913-15 Vesto Melvin Slipher [11/1875-11/1969] descobre a grande velocidade radial das “nebulosas”
espirais (1913, Lowell Obs. Bull. 2, 56; 1915, Pop. Astr. 23, 21), em geral se afastando de nés
(espectro com desvio para o vermelho).

1914 V.M. Slipher mede pela primeira vez a velocidade de rotacdo de uma “nebulosa”, NGC 4594
(inclinagao da linhas espectrais, Lowell Obs. Bull., 1, 66).

1915 A. Einstein publica a teoria da relatividade geral.

191623 A. van Maanen [03/1984-01/1946] acredita medir a rotagdo de “nebulosas” espirais pelo movi-

mento préprio (1923 ApJ 57, 264)! (Apesar de ser um resultado falso, teve impacto importante
no “Grande Debate”)

1917 Harlow Shapley [11/1885-10/1972], estudando a distribui¢do de aglomerados globulares, sugere
que o Sol esteja a ~ 15-20 kpc do centro da Via Lactea, que teria 100 kpc de didmetro.
1917 Willen de Sitter [05/1872-11/1934] obtém solugdes das egs. de Einstein de um Universo estético

e em expansao com constante cosmolégica (MNRAS 78, 3).

1919 Primeira medida do desvio gravitacional da luz observado durante um eclipse total em Sobral,
Ceard pela equipe de Andrew C.D. Crommelin [02/1865-09/1939], coordenada por Sir Arthur
Eddington [12/1882-11/1944).

1920 “Grande Debate” entre H. Shapley e H.D. Curtis sobre a escala da Via Lactea e do Universo, a
posicao do Sol e natureza das “nebulosas espirais” (veja Tabela 2)

1922 Alexander Friedmann [06/1888-09/1925] discute as possiveis curvaturas do Universo e obtém as
solugdes de expansao do Universo (Zeitschrift fir Physik 10, 377).

1922 Ernst Julius Opik [10/1893-09/1985] estima a distancia de M31 baseado em sua velocidade de
rotagao (espectro) e razao massa/luminosidade, chegando a um valor de 450 kpc (Apj 55, 406).
1925-26 Edwin P. Hubble [11/1889-09/1953] determina a distancia de NGC6822, M31 e M33 usando

estrelas Cefeidas e mostra que estdo muito além da Via Lactea. Também propde o sistema de
classificacdo morfolégica de galdxias que leva seu nome.

192627 Bertil Lindblad [11/1895-06/1965] propde uma teoria para rota¢io da Via Léctea e Jan Oort
[04/1900-11/1992] a mede, inferindo sua massa.

1927 Georges Lemaitre [07/1894-06/1966] obtém independentemente de Friedmann as solugoes para
um Universo em expansao e determina pela primeira vez a constante de Hubble (Annales de la
Société Scientifique de Bruzelles 47, 49).

1929 E.P. Hubble mostra a relagao linear entre o “redshift’ das galdxias e a distancia (Lei de Hubble).
O universo em expansdo se torna o modelo padrao.

1930 Robert J. Trumpler [10/1886-09/1956] demonstra a existéncia de poeira na Galdxia pela ob-
servacao do excesso de cor em aglomerados abertos.

1931 Karl Jansky [10/1905-02/1950] descobre a emissao rddio césmica (proveniente do centro da Via
Léctea).

1932 J. Oort sugere, a partir da velocidade de estrelas, a existéncia de matéria invisivel na vizinhanga

solar (o chamado “limite de Oort”).

1933 Fritz Zwicky [02/1898-02/1974] revela o problema da “matéria escura” no aglomerado de Coma
(Phys. Helvetica Acta 6, 110).

1933 Edward A. Milne [02/1896-09/1950] formaliza o Principio Cosmolégico.

1934 Richard C. Tolman [03/1881-09/1948] mostra que a radiacdo de corpo negro resfria em um
Universo em expansao e permanece térmica.

1935 Howard P. Robertson [01/1903-08/1961] e A.G. Walker [07/1909-03/2001] obtém independente-
mente uma métrica do espago-tempo compativel com qualquer modelo de Universo homogéneo e
isotrépico.

1936 E.P. Hubble publica o livro “Realm of the Nebulae”.
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1938 Hans Bethe [07/1906-03/2005] e C. von Weizsicker propdem a teoria nuclear para produgao de
energia nas estrelas.

1938 H. Shapley descobre as galdxias anas esferoidais.

1939 Primeira determinacdo da curva de rotagdo de Andréomeda e estimativa dinamica de sua massa

por Horace W. Babcock (Lick Obs. Bull. 498, 41) [09/1912-08/2003].

1941 Erik B. Holmberg [11/1908-02/2000] usa uma méquina analdgica (com lampadas e fotocélulas)
para simular a colisdo de duas galdxias (ApJ 94, 385).

1944 Walter Baade [03/1893-06/1960] resolve pela primeira vez as estrelas das galdxias satélites de
M31 e mostra a existéncia de duas populagoes estelares (ApJ 100, 137).

1944 Grote Reber [12/1911-12/2002] publica um dos primeiros mapas em radio da Via Léctea onde se
vé a emissdo da primeira radio-galdxia descoberta, Cygnus A (ApJ 100, 279).

1945 Hendrik C. van de Hulst [11/1918-07/2000] sugere que o hidrogénio neutro possa ser detectado

em radio através da emissdo hiperfina devido a inversao do spin do elétron no estado fundamental
(Nederland Tijdschrift voor Natuurkunde 11, 201).

1946 George Gamow [03/1904-08/1968] discute a nucleosintese primordial (PhRv 70, 572).

1948 Hermann Bondi [11/1919-09/2005], Thomas Gold [05/1920-06/2004], e Fred Hoyle [06/1915—
08/2001] propéem o Universo estdtico (MNRAS 108, 252 ¢ MNRAS 108, 372). O termo “Big
Bang” e utilizado pela primeira vez (e de forma pejoratival).

1948 G. Gamow, Ralph A. Alpher [02/1921-08/2007], e Robert Herman [08/1914-02/1997] predizem
que o Universo deve ter uma radiacao de fundo correspondente a um corpo negro de ~ 5 K. (PhRv
74, 1198)

1951 Jack H. Piddington [11/1910-07/1997] e Harry C. Minnett [1917-2003] observam pela primeira

vez a fonte Sagitdrio A* em 1,2 e 3 GHz (Aust.J.Sci.Res. 4, 459). Em 1954, Richard X. McGee
e John G. Bolton [06/1922-07/1993] sugerem que esta fonte é o centro da Galdxia (Nature 173,

985) .

1951 Primeira observacao de hidrogénio neutro galdctico em 1,4 GHz (21 ¢cm) por Harold Irving Ewen
[03/1922-10/2015] e Edward Mills Purcell [08/1912-03/1997] (Nature 168, 356).

1958 Catalogo de aglomerados de galdxias de George Ogden Abell [03/1927-10/1983].

1962 Olin J. Eggen [07/1919-10/1998], Donald Lynden-Bell [04/1935] & Allan R. Sandage [06/1926—
11/2010] propdem o modelo de colapso monolitico para formacao da Via Lictea

1963 Descoberta dos Quasares por Maarten Schmidt [12/1929].

1963 Sverre J. Aarseth [07/1934] publica resultados do seu cédigo de N-corpos (com 100 particulas),
iniciando a “industria” de simulagdes de sistemas gravitacionais (MNRAS 126, 223).

1965 Arno A. Penzias [04/1933] e Robert W. Wilson [01/1936] descobrem a radiagao césmica de fundo

(CMB); B. Burke, R. Dicke, e J. Peebles mostram que esta radiacao é um “eco” do Big Bang.
Em 1978 recebem o prémio Nobel de fisica.

1965 Roger Penrose [08/1931] e Stephen Hawking [01/1942] mostram que a relatividade geral implica
que o Universo deva ter comecado em uma singularidade.

1965 James E. Gunn [10/1938] e Bruce A. Peterson [1941] mostram como determinar o grau de io-
nizacado do Universo a alto redshift com observagoes de linhas de absorcao de QSOs.

1966 Halton Arp [03/1927-12/2013] publica o “Atlas of Peculiar Galazies”. Praticamente todos os
objetos sdo galdxias em interacao.

1967 Rainer K. Sachs [06/1932] e Arthur M. Wolfe [1939] predizem a amplitude das flutuagdes de
temperatura na CMB (ApJ 147, 73).

1967 Descoberta das explostes de raios-y por satélites militares; esta descoberta s é anunciada em
1973.

1969 Charles W. Misner [06/1932] discute o problema do horizonte do modelo cosmolégico padrao

(PhRvL 22, 1071).
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1972 David H. Rogstad e G. Seth Shostak (ApJ 176, 315) mostram que as curvas de rotagao de galdxias
Scd s@o planas até 50 kpc, concluindo na presenca de grande quantidade de matéria nos halos
galécticos.

1973 Publicacao do Uppsala General Catalogue of Galazies (UGC) com ~ 13 mil galdxias ao norte de
§ = —2°30", mp < 14,5 e diamétro > 1.

1976 Modelo da Via Léctea com 4 bragos de Yvonne M. Georgelin & Yvon P. Georlegin [1941] (Fig. 9).

1978-80 Vera C. Rubin [07/1928-12/2016], K. Ford, N. Thonnard, e independentemente, Albert Bosma,

mostram que as curvas de rotagao de galdxias espirais sao geralmente plana além do disco 6ptico,
o que implica em um halo de matéria escura.

1980 Alan H. Guth [02/1947] propoe a primeira teoria inflaciondria do Universo primordial.

1986 Margaret J. Geller [12/1947], John P. Huchra [12/1948-10/2010], Valérie de Lapparent mostram
que as galdxias se distribuem como filamentos e a existéncia de grandes vazios (ApJ 302, 1).

1987 David Burstein [05/1947-12/2009], Sandra Faber [12/1944], Donald Lynden-Bell [04/1935] et al.
descobrem o “Grande Atrator”.

1990 Lancamento do telescépio espacial Hubble (HST). O espelho primdrio estava danificado e a éptica
do telescépio foi corrigida em 1993.

1992 Primeira medida das flutuagdes de temperatura da CMB pelo satélite COBE.

1995 Edward Witten e Paul Townsend propéem a “teoria-M”. J. Polchinski propoe as “branas-D”.

1997 Observagdes com o satélite BeppoSAX mostra que as explosoes de raios-y sdo extragaldcticas.

1998 Observagoes de supernovas por Saul Perlmutter [09/1959] et al. sugerem que a expansdo do

universo é acelerada (constante cosmoldgica nao nula).

1998 Medida da oscilagao (transformagao) do Neutrino no detector Super-Kamiokande confirmam que
os neutrinos tem massa nao nula.

2000 Medidas em baldes da Radiacdo Césmica de Fundo (Boomerang, Maxima) mostram que o Uni-
verso deve ser plano.

2001 Observagoes de QSOs em alto redshift (Becker et al., Djorgovski et al.) mostram que a reionizagao
do Universo se completa em z ~ 6 (primeira observacao do efeito Gunn-Peterson).

2001 Primeiro “Data Release” do SDSS (Sloan Digital Sky Survey).

2003 Observagao da polarizacdo da CMB com satélite WMAP mostra que estrelas capazes de reionizar

o Universo ja existem em z ~ 11.

2003 Lancamento do telescépio espacial Spitzer, que opera entre 3 e 180 microns.

2005 Primeira detecgao da oscilagao acistica de barions com dados do 2dF e SDSS (MNRAS 362, 505
e ApJ 633, 560).

2011 Primeira deteccdo de Hélio pré-estelar pelo satélite WMAP e experimentos ACBAR e QUaD
(ApJ Supp. 192, 18).

2016 Primeira deteccao direta de ondas gravitacionais (Phys. Rev. Lett 116, 1102).

Até o século X¥I 0 modelo de Universo mais aceito serd o aristotélico, principalmente devido a influéncia
dogmadtica da igreja e o éxito da teoria dos epiciclos. Entre 1530 e 1545, Copérnico publica sua teoria
heliocéntrica, posteriormente modificada por Kepler com a introducao de 6rbitas elipticas dos planetas. No
inicio do século Xvar, Galileu utiliza pela primeira vez uma luneta e resolve a Via Lactea em uma grande
quantidade de estrelas. Finalmente, em 1687, Newton publica a teoria da gravitacao universal capaz de
explicar fisicamente o movimento observado dos astros no sistema solar e, posteriormente, o movimento
das estrelas e galaxias no Universo. O Sol passa a ser o centro do universo nesta época e as distancias dos
planetas conhecidos ja sao estimadas em valores préximos dos atuais.

No Almagesto, Ptolomeu descreve alguns astros como “nepheloeides”, isto é, nebulosos. Alguns sao pos-
sivelmente aglomerados estelares. Até a invencao do telescépio, a tnica adicao a lista de objetos nebulosos
foi feita por al-Sufi, astronomo Persa do século X, que catalogou a galaxia de Andromeda.

A partir de 1609, com o uso pioneiro de uma luneta, Galileu Galilei pdode comecar a resolver a Via
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Figura 1: Esquerda: “Universos Ilhas” de Thomas
Wright (1750). Direita: Modelo da Via Lactea. O
Sol esta aproximadamente no centro de uma con-
cha de estrelas.

Figura 2: Modelo de Universo
de Herschel 1785 baseado em
contagens de estrelas. O Sol
estd aproximadamente no cen-
tro (circulo cinza) e a dis-
tribuicdo mostra um achata-
mento.
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Léctea em estrelas, descrito no livro “Sidereus Nuncius (Mensageiro Sideral). A aparéncia nebulosa da Via
Léctea poderia ser interpretada como o resultado da luz de milhares de estrelas invisiveis ao olho nu.

Com a utilizagao de telescopios, a partir da metade do século XVII, sao descobertas mais “estrelas
nebulosas” ou simplesmente nebulosas. Em 1654, é publicado na Itélia o primeiro catdlogo com 40 objetos
difusos observado por Giovanni Hodierna, na Sicilia (Serio et al., 1985). Enquanto muitas nebulosas sao
objetos Galacticos, algumas eram galaxias, como foi descoberto cerca de 270 anos depois.

Devido ao seu baixo brilho superficial, galdxias s6 comecaram a ser descobertas em maior quantidade
a partir da metade do século Xvarr. Charles Messier usando telescopios de até ~ 20 cm de diametro
catalogou 40 galdxias (a maioria descoberta por ele préprio). No final do séc. Xvar William Herschel usou
o maior telescépio daquele época, com diametro de 1,26 metro, descobrindo milhares de galaxias. Somente
na metade do séc. XIX é possivel resolver a estrutura de algumas galdxias com o advento do telescépio de
6 pés (1,83 metros e com espelhos de melhor qualidade) de Lord Rosse, que descobre os bragos espirais em
algumas nebulosas em 1845 (Fig. 3).

Usando o catdlogo de John Herschel (que foi iniciado por seu pai, William), Cleveland Abbe mostra
em 1867 que ha uma segregacao espacial entre as nebulosas: as nebulosas planetdrias se encontram no
plano da Via Léctea enquanto as nebulosas “brancas” (por causa de seu espectro estelar) evitam a Via
Léctea. Abbe também sugere que a Via Lactea, as Nubecule (Nuvens de Magalhaes) e as nebulosas brancas
sao todos sistemas semelhantes de mesma natureza. Contudo, a observagao da distribuicao de nebulosas
foi utilizada como “prova”’ de que as nebulosas estariam ligadas a Galaxia, antes que o papel da poeira
interestelar fosse compreendido. Neste primeiro mapa da distribuicao de nebulosas aparecem estruturas
como os aglomerados de Virgo, Coma, Perseu e Peixes. Uma representacao mais precisa é publicada por
Sydney Waters em 1873, que conclui que tanto as nebulosas (resolvidas e nao resolvidas) e aglomerados
estelares sao parte da Via Lactea, confirmando a clara segregacao espacial quantificada por Abbe.
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Figura 3: Desenhos ilustrando o descobrimento da estrutura espiral em nebulosas. ACIMA: (a) M51 observada por
John Herschel com um refletor de 1,26 m de didmetro (construido por seu pai, William) em 1828 e publicado em
1833 com os bracos ainda néo resolvidos; (b) desenho de William Parsons (Lord Rosse) de 1845, mostrando pela
primeira vez a estrutura espiral; (c) desenho a ldpis de Jean Chacornac de 1862 sobre observagao no telescépio de
80 cm do Observatério de Paris; (d) imagem na banda R do Digitized Sky Survey (DSS). ABAIXO: ilustragao de
Lord Rosse de 1845 3 imagem do DSS de M101. O Norte é aproximadamente para baixo e as imagens tem cerca de
10" de altura. Figura baseada em Tobin & Holberg (2008).

Paralelamente as descobertas de nebulosas, o conceito de “muitas galaxias” amadurecia. Na metade
do séc. XVIT surge a idéia dos “universos-ilhas” de Thomas Wright, Immanuel Kant e Johann Lambert
(Fig. 1). Algumas décadas depois, F. William Herschel publica um modelo da distribuigao das estrelas
da Via Léctea com o Sol préximo do centro e morfologia achatada (Fig 2). Ainda néo havia medidas de
paralaxe estelar, mas Herschel estimou a distancia das estrelas proximas supondo que suas luminosidades
fossem comparaveis a do Sol. Ele estima entao que as estrelas estao em média separadas por 1 parsec e
conclui que a Via Lactea tem 800 pc de diametro e uma espessura de 150 pc. Além disto, Herschel estima
que M31, a grande nebulosa de Andromeda, é o “universo ilha” mais préximo da Via Lactea, a cerca de
2100 parsec de distancia.

Na metade do século XIxX, John Pringle Nichols da Universidade de Glasgow especula sobre a forma
da Via Léctea. Nichols aceitava a hipotese de nebulosas extragaldcticas e, assim como John Herschel,
acreditava que o Sol nao estava exatamente no centro da Galdxia (com a letra g maiuscula, indicando
nossa galdxia). Nichols parte do modelo de William Herschel e propoe que a Via Lactea deva ter a forma
de um anel (Fig. 6).

Durante a primeira metade do século XIX duas novas técnicas surgem que irao revolucionar a astronomia:
a fotografia e a espectroscopia. Com a invencao do daguereétipo por Niépce e Louis Daguerre (patenteado
em 1839) comecam as primeiras tentativas de se fotografar os astros. John W. Draper obtém o primeiro
daguerredtipo da Lua, apds uma exposicao de 20 minutos em 1840. Os objetos difusos, nebulosas, sao
fotografados com sucesso apenas 40 anos depois. Isaac Roberts produz uma série de fotografias entre 1885
e 1899 com a melhor qualidade até o inicio do séc. XX.

Por outro lado, Joseph Fraunhofer usando um espectrégrafo de prisma consegue observar o espectro do
Sol na década de 1820. Em 1859, Gustav Kirchhoff e Robert Bunsen descobrem que as linhas espectrais
observadas nos espectros (do Sol e em laboratério) sdo produzidas por elementos quimicos. Durante a
década de 1860, Kirchhoff identifica pelo menos 16 elementos quimicos no Sol. Finalmente, em 1882, W.
Huggins consegue fotografar o espectro de um objeto difuso (a nebulosa M 42). O primeiro espectro onde
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Figura 4: Primeiro mapa da distribuigdo de 3812 nebulosas de todo o céu, baseado no catdlogo de John Herschel
de 1864. Os numeros correspondem a contagem de nebulosas por unidade de superficie e os tragos correspondem
aos limites aproximados do plano da Galdxia. Os aglomerados de Virgo e Coma sdo visiveis no centro do mapa (i.e.,
no polo galdctico). Destacado nos quadrados também estao as Nuvens de Magalhées, com vérias de suas nebulosas
(na maioria, regices Hir). Figura adaptada de Abbe (1867).

i

Hemisfério Sul

Figura 5: Distribui¢ao de nebulosas e aglomerados estelares (globulares e abertos) em projecao azimutal ortografica
de dreas iguais. A faixa que atravessa cada hemisfério é a Via Léactea. Os pontos pretos sdo nebulosas e os pontos
vermelhos sdo aglomerados de estrelas. Figura adaptada de Waters (1873).

se podia ver as linhas de absorcao de uma galaxia, Andromeda, foi obtido em 1899 por Julius Scheiner; até
entao acreditava-se que as nebulosas espirais tinham apenas espectro continuo.

No final do séc. XIX, principalmente baseando-se em analogias com as nebulosas espirais, Cornelius
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Figura 6: Modelo da Via Léictea de Nichol (1848) (de onde foi
tirada esta figura) na forma de um anel (um modelo semelhante
j& havia sido proposto por Nichol em 1839). Nichols acrescenta
uma subestrutura a um simples anel devido a ndao homogenei-
dade observada ao longo da Via Léctea (o que poderia ser con-
siderada a primeira evidéncia da presenca de bragos espirais na
Galaxia). O Sol se encontra préximo mas nao exatamente no
centro do sistema. Este modelo foi influenciado pela observagao
de M51 por John Herschel [veja Fig. 3, painel (a)].

Figura 7: Modelo da Galéxia de Cornelius Easton
de 1900. As irregularidades da Via Léactea sdo asso-
ciadas a bragos espirais, em analogia as “nebulosas”
espirais conhecidas na época. Baseada na figura ori-
ginal de Easton (1900).
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Easton publica um modelo da Via Lactea onde aparece uma estrutura de “ramos” espirais (Fig. 7). Trinta
anos depois, quando o efeito da absorcao pela poeira do meio interestelar é compreendida, Robert Trumpler
publica um novo modelo da Galdxia (Fig. 8).

No inicio do século XX dois projetos (que hoje poderiam ser chamados de surveys) foram fundamentais
para dar impulso & astrofisica extragaldctica: (I) a obtengao sistematica de espectros das nebulosas e conse-
quente medida da velocidade radial por Vesto Slipher. (IT) O levantamento sistemdtico de estrelas variaveis
nas Nuvens de Magalhaes por Henrietta Leavitt, levando a descoberta da relagao entre a luminosidade e o
periodo de pulsagao das estrelas Cefeidas. Esta descoberta forneceu um indicador de distancia com alcance
muito superior as medidas de paralaxe trigonométricas (ainda que com uma precisdo bem menor).

A astronomia extragaldctica tem um marco fundamental no chamado “Grande Debate” de 1920, quando
duas visoes opostas da Galdxia e do Universo sao confrontadas (veja tabela 2). O debate entre estas duas
visdes de mundo se desenvolve desde o inicio do século XX até meados dos anos 1920. A questao é resolvida
quando Hubble mostra que as “nebulosas espirais” estao muito além da Via Lactea, ao medir a distancia
de galaxias préximas utilizando a relagao periodo—luminosidade de estrelas Cefeidas com o entao novo
telescépio de 2,5 m de Mount Wilson.

A idéia da existéncia de uma componente escura da matéria no Universo tem mais de um século. Em
1903, Agnes M. Clerke comenta em um livro de divulgacao que a massa de corpos invisiveis pode superar a
massa dos objetos que brilham, podendo ser a principal componente do Universo. Em 1922, Kapteyn e Jeans
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estimam a massa na vizinhanga solar a partir do movimento préprio de estrelas proximas e ambos utilizam
o termo Matéria Escura (Dark Matter) para descrever a componente detectada dinamicamente, mas
nao observada. Kapteyn nao detecta uma quantidade significativa de Matéria Escura, enquanto que Jeans
encontra evidéncia de uma densidade detectavel na vizinhanga solar. Em 1932, Oort refaz a determinagao da
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Tabela 2: Argumentos do “Grande Debate” de 1920.

Harlow Shapley [11/1885-10/1972]

Heber D. Curtis [06/1872-01/1942]

Nao se observa nebulosas espirais na faixa da Via
Léctea. Deve haver uma conexao fisica entre elas.

A observacao de nebulosas espirais é obstruida pela
Via Léctea.

Via Léctea grande, o Sol esta a ~ 15 kpc do centro da
distribuicao de aglomerados globulares (que coincide
com o centro da Via Léctea); “nebulosas” espirais sao
parte da Via Lactea.

Via Lactea pequena, o Sol estd aproximadamente no
centro (modelo de Kapteyn); “nebulosas” espirais sao
sistemas externos, semelhantes a Via Léctea .

Se as “nebulosas” espirais sao tao grandes como a Via
Léctea, elas estao a distancias excessivamente eleva-
das.

Existe uma grande variacao no tamanho angular das
“nebulosas” espirais, indicando uma grande variagao
nas distancias: elas nao podem estar todas na Via
Lactea.

O brilho superficial da Via Léctea é menor do que nas
espirais; nao podem ser o mesmo objeto.

As Novas observadas na nebulosa de Andromeda sao
muito mais fracas que as observadas na Via Lactea:
devem estar muito mais distantes.

Observacoes mostram a rotacao de algumas espirais,
com perfodo de 10° anos (A. van Maanen). Se tiverem
diametro superior a ~ 5kpc, as regioes externas se
moveriam acima da velocidade da luz.

As linhas de emissao de espirais sao semelhante & soma
dos espectros que se obteria somando a emissao de
estrelas proximas do Sol; o desvio espectral observado
indica velocidades muito maiores do que a das estrelas
(V. Slipher).

massa dindmica tragada pelo movimento vertical (em relagao ao plano galdctico) das estrelas da vizinhanga
solar com um modelo e dados atualizados, e conclui que hd um excesso de “matéria invisivel” em relagao
a matéria observada e que a matéria invisivel estd mais concentrada no plano galdctico (veja Sec. 3.4.6).
Hoje sabemos que a maior parte desta matéria invisivel detectada dinamicamente na vizinhanga solar é
composta pelo meio interestelar (gds, poeira, anas marrons e restos de evolugao estelar).

Em 1933, Zwicky determina a massa dinamica do aglomerado de Coma através do uso do teorema
do virial e conclui que a maior parte da massa deste aglomerado estd na forma de uma Matéria Escura
(dunkle Materie). Este resultado foi confirmado por Smith (1936) fazendo a mesma andlise do aglomerado

de Virgo.
1 Figura 10: Modelo da Galdxia
" 30 60Q de Kapteyn (1922). O Sol estd
1018p  ~ 650 pc do centro da Galdxia
i L Jo.o1 e ~ 38pc acima do plano.
. T - -5 P 10 kpc O perfil de densidade corres-

10 A 2 0 2 4

ponde a contagem de estre-
las em relagdo ao centro da
Galaxia.

Figura 11: Modelo de Universo
de Shapley (1918). Os peque-
nos circulos cinza sdo aglome-
rados globulares. No modelo de
Shapley, a regidao préxima do
Sol tem um excesso de densi-

dade. O “X” indica o centro da

Galédxia e “©” a posigao do Sol.
Note a diferenga de escala entre
os modelos de Shapley e Kap-
teyn.

Em 1927, Lemaitre propoe um modelo de Universo homogéneo em grande escala em expansao resolvendo
as equagoes de Einstein e obtendo pela primeira vez a relagao entre a distancia e a velocidade de afastamento
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das galaxias. Em 1929, Hubble confirma que o Universo estd em expansao correlacionando as velocidades
medidas por Vesto Slipher com novas medidas de distancias extragalacticas.

Outra descoberta importante foi a existéncia de poeira interestelar e a absorgao (avermelhamento) da
luz. A existéncia de um meio difuso e nao transparente a radiacao ja era suspeitado desde o séc. XIX mas
s6 foi confirmado em 1930 por Robert J. Trumpler. A absorgao da luz pelo meio interestelar explica porque
os modelos iniciais, baseados em contagens de estrelas, colocava o Sol no centro da Galéxia.

Uma vez estabelecida a natureza das nebulosas extragalacticas, sao feitos os primeiros levantamentos
sistemadticos para estudo da distribuigao espacial das galdxias (Fig 12), sem a confusao prévia que se fazia
com as nebulosas Galacticas. Em 1936, Hubble publica o seu sistema de classificacao morfolégico de galéxias,
uma evolugao do sistema ja proposto por ele mesmo em 1926, separando “nebulosas extragalacticas em
espirais e elipticas, que é amplamente usado até hoje (mais sobre isto na Sec. 14.1).

Shapley & Ames 1932 28 coordenadas
equatoriais
% A
Sxevrseran ;}\ 2
Tef ol ‘
ey % i 1 ) ~ 1 Al “‘ Figura 12: Levanta-
i i g s AY 1% \ \ T \ \oc mento da distribuicao
i . Jpﬂi . 1 /g | 1 .,J § + h 0 ¢
i T L\Q‘ o "']'-'j'-.]-q.'!.' das galdxias. Acima,
ey el = h{- - /'/ . survey de Harlow Sha-
OO TS 7 7 L7 Il 720°  pley e Adelaide Ames,
3 . , ” ¢ colocando em evidéncia
o aglomerado de Virgo.
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+80° - devido a profundidade
Hubble 1934 +60° coordenadas rasa do catalogo, cerca
galacticas de 1200 objetos com
+40. ; % LEETY mpg < 13 (Shapley &
/f:(fr;é 4 ‘i q Ames, 1932). Abaixo,
+208 LA y ¢ 2 7 survey de Hubble colo-
i\ A~ cando em evidéncia a
g R A A 2 = voidance Zone devido
: 2  EEAREN N Avoidance Zone devid
0 740 T30 T 4 - ° L =l ] P PESRS 300 a extincao pela poeira
da Via Léctea (Hubble,
ARDO X B 1934).
_20 .
L ® 170-331
—40 v o 43-166
- o 2142
-60° contagem de galaxias | X~ <21
-80° por campo corrigidal_- sem dados

A compreensdo da atividade nuclear das galixias levou a maior parte do século XX. No inicio do
século XX sdo descobertas linhas de emissdo forte em algumas galdxias por E.A. Fath e, na década de
1940, Carl Seyfert propoe o sistema de classificacao de galdxias (ainda utilizado) baseado na intensidade de
suas linhas de emissao. Por outro lado, em 1939 (publicado em 1944, veja Fig. 13) Grote Reber descobre a
primeira fonte discreta extragaldctica — Cygnus A —que, em 1954, foi identificada por Baade & Minkowski
como uma galdxia eliptica. Na década seguinte, em 1963, sao descobertos os Quasares. Estes e outros
objetos foram identificados como fendémeno tnico, devido a atividade nuclear em galédxias, isto é, AGNs
(Active Galactic Nucleous) na década de 1980.

Voltando ao final da década de 1940, C.D. Shane e C.A. Wirtanen, do Observatério Lick, iniciaram um
projeto de contagem de galdxias no hemisfério norte, com os primeiros resultados publicados em Shane &
Wirtanen (1954). A figura 14 é de uma redugao do catdlogo de Shane & Wirtanen tirando proveito de toda
a resolucado espacial disponivel (10 arcmin Seldner et al., 1977).

A determinagao dos parametros cosmoldgicos tem um papel importante na nossa compreensao do
Universo. Esta determinagao é afetada em grande parte por erros sistematicos, isto é, erros fora do nosso
controle. Um exemplo disto é a evolugdo do valor medido para a constante de Hubble (Fig. 15), que
convergiu para o valor aceito atualmente a partir da metade da década de 1990, quando estrelas Cefeidas
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+90° +90°

Figura 13: Isocontornos em
radio (160 MHz) da Via
Léctea obtida por Reber
(1944) onde podemos ver o
centro da Galdxia, Cas A
(um resto de supernova) e a
primeira rddio-galdxia obser-
vada, Cygnus A. A projegao
é de Airy em coordenadas

equatoriais.

Figura 14: Mapa das contagens de galdxias
de Lick mais brilhantes que B ~ 19, em
células de 10 arcmin?. O polo norte galdctico
estd no centro da imagem. Figura tirada de
Seldner et al. (1977)

a mais de 10 Mpc foram observadas pelo Telescépio Espacial Hubble.
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Figura 15: Evolugao histérica da determinagao da constante de Hubble. Baseado na compilagao feita por John
Huchra, cfa-www.harvard.edu/~huchra/hubble, como parte do “projeto chave” do HST. Note que a primeira medida
é de Georges Lemaitre.


http://cfa-www.harvard.edu/~huchra/hubble/
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A partir do inicio do século XXT uma das principais metas da cosmologia observacional e estudos da es-
trutura em grande escala do universo ¢é a caracterizagao da chamada Energia Escura, isto €, a determinagao
de sua natureza e sua equagao de estado.



2 Introducao a cosmologia

2.1 Principios basicos

A cosmologia se baseia em duas hipdteses fundamentais: o Universo é isotrépico e homogéneo em
grande escala. Isto significa, que para qualquer observador o Universo terd as mesmas propriedades, inde-
pendentemente da direcao de observacao. Matematicamente, dizemos que as propriedades do Universo sao
invariantes por translacdo (homogeneidade) e rotacdo (isotropia).

Estas hipdteses, conhecidas como Principio Cosmoldgico, sao motivadas por razoes filosdficas e
simplificadoras, devendo ser verificadas observacionalmente.

Obviamente, o Universo é extremamente nao homogéneo em “pequenas” escalas: sistema solar (~
10~ "kpc), Galdxia (~ 10kpc), super-aglomerado de Virgo (ou super-aglomerado local, ~ 10%kpc),... A
partir de qual escala o Universo é homogéneo?

Podemos utilizar simplesmente argumentos dimensionais para definir uma escala de distancia a partir
da qual o Universo deve ser homogéneo. A gravitagao nos fornece uma escala de tempo (escala de tempo
de colapso de um sistema auto-gravitacional, veja Sec. 8):

te~ (Gp) Y2~ 10" anos ; p~pe~107Pg em 3. (1)
Multiplicando t. por uma velocidade obtemos uma escala de distancia:
L =vt, ~200Mpc, (2)

onde tomamos v = 0,01l¢ (¢ é a velocidade da luz) como um limite superior para v. Em outras palavras,
estes argumentos simples indicam que o Universo deve ser aproximadamente homogéneo a partir de escalas
maiores que 200 Mpc.

De fato, observamos que a esta distancia, as contagens de galdxias, quasares e rddio-galaxias excluem
flutuagoes importantes, dp/p > 1. A Fig. 16 mostra a distribuigao projetada de 48 mil fontes réddio ilustrando
esta homogeneidade.

Figura 16: Distribuigdo em coorde-
nadas equatoriais de fontes discretas
emissoras em radio (4,85 GHz [6 cm],
fluxo entre 20 e 50 mJy) detectadas no
hemisfério norte (0° < § < 75°). Da-
dos de Gregory et al. (1996)

18h

20h

A observacao de grandes estruturas em levantamentos profundos de galdxias (veja Sec. 4.1) mostram
que as perturbagoes de densidade tendem a dp/p < 1 para dimensées maiores que algumas centenas de
Mpec. Scrimgeour et al. (2012) examinando um levantamento de 200 mil galdxias estimam que a flutuagao
de contagem de galixias atinge 1% em esferas de 75h~' Mpc, e excluem uma distribuicdo fractal' em
escalas superiores a 80h~! Mpc.

1 Uma distribuicio fractal é caracterizada por uma dimensao nao inteira. Por exemplo, a contagem de objetos extragaldcticos
em esferas de raio r pode ser expressa como N(< ) o< P (ignorando a curvatura e expansao do Universo); se D = 3 temos
uma distribui¢ao uniforme, nédo fractal, tridimensional; se 0 < D < 3 teremos uma distribuigao fractal.

Versao 05/02/2018 — 16— Gastao B. Lima Neto — IAG/USP


http://www.astro.iag.usp.br/~gastao
http://www.astro.iag.usp.br

2.2 Principio antrépico 17

2.2 Principio antrépico

O fato de estarmos aqui, questionando sobre o Universo (ou o que quer que seja), é 6bvio. Esta observagao
pode dar vinculo as teorias cosmoldgicas? Até a época de Copérnico (1473-1543), acreditava-se que o
Universo havia sido criado para os seres humanos e que estes estariam em uma posicao central — o fato de
estarmos aqui observando o Universo seria ébvia e trivialmente irrelevante. Como nao somos o centro do
Universo, o fato de estarmos aqui tem implicagoes que podem ser utilizadas em cosmologia. Esta é a idéia
bésica do Principio Antrépico.

Dicke (1961) argumentou que para que vida inteligente baseada em carbono (p.ex., nds) exista, o
Universo deva ter, no minimo, cerca de 10 bilhoes de anos. Este é, grosseiramente, o tempo necessario para
o enriquecimento em metais do meio, formagao de um sistema solar como o nosso, surgimento e evolugao
de vida inteligente. Mais ainda, se o Universo fosse velho demais, vida inteligente (como conhecemos) nao
poderia aparecer, pois as estrelas como o Sol ja teriam saido da sequéncia principal. Dar limites para a
idade do Universo desta forma é uma aplicagao do chamado principio antrépico fraco.

A motivagao de Dicke foi a “coincidéncia de ntimeros grandes” notada por Dirac (1938):

—1 2 N\ 1/2
h—62~2><1038; Hy mye 610t <@> ~5x 10%. (3)

Gm; h my

A semelhanca entre estes ntimeros adimensionais, que dependem de grandezas de origens diferentes (massa
do préton, massa do Universo visivel, constante da gravitagao, constante de Planck, idade do Universo) pode
tanto ser uma (grande) coincidéncia ou ser a manifestagao de algum principio fisico (ainda desconhecido)
fundamental. Dirac sugeriu que a intensidade da forga gravitacional estaria ligada a densidade média do
Universo e, consequentemente, a constante gravitacional nao seria constante e deveria variar com o tempo.
Contudo, Dicke mostrou que a densidade média do Universo esta relacionada com a idade do Universo e
que o Universo nao pode ser nem muito jovem nem muito velho para que possamos estar aqui.

Carter (1974) formalizou o principio antrépico e introduziu sua versao forte, propondo que as constantes
fundamentais da natureza sao tais que permitem a existéncia de um Universo onde a vida inteligente pode
evoluir — se o Universo nao fosse como ele é, nés nao estariamos aqui para observa-lo. Dito de outra
forma, de uma infinidade de universos possiveis, apenas alguns (ou um?) sao adequados a vida inteligente.
Por exemplo, a constante cosmolégica deve ser (muito) pequena comparada com a energia de Planck
(Ept = \/heP /G ~ 1,956 x 109 J = 1,22 x 10 GeV); a amplitude das perturbagdes primordiais, quando
estas entram no horizonte (isto é tém dimensao menor que o horizonte causal do Universo), devem ser da
ordem de 107°.

Se o principio antrépico forte é verdadeiro, entao algumas das constantes da natureza (massa dos
quarks, intensidade das interagoes fortes, etc...) ndo podem ser deduzidas a partir de teorias do tipo Grande
Unificagao e/ou “Teoria de Tudo”. Por outro lado, se encontramos algum dia uma verdadeira “Teoria de
Tudo”, as “coincidéncias de grandes nimeros”, valores de todas as grandezas fisicas, etc..., poderd ser
deduzido a partir desta teoria e nao havera espago para o principio antrépico.

2.3 Expansao do Universo e lei de Hubble

No inicio do século XX, além das hipdteses de isotropia e homogeneidade, acreditava-se que o Universo era
imutével (modelo estdtico; na sua versdo mais sofisticada, modelo de Einstein).

Esta dltima hipdtese teve que ser abandonada em vista dos trabalhos de E. Hubble (1929), que, com
o telescépio de 2,5m de Monte Wilson, mostrou que as galdxias estao se afastando proporcionalmente as
suas distancias (Fig. 17). Este fato observacional foi (e é) interpretado como a expansao do Universo.

Hubble mostrou ainda que a velocidade de afastamento das galdxias é proporcional a distancia, o que
pode ser escrito como v = Hy D, onde Hy é, a um momento dado, uma constante.

A lei de Hubble é uma consequéncia da isotropia do Universo; se a velocidade fosse proporcional a DP
com p # 1, observadores em diferentes lugares nao mediriam a mesma expansao do Universo isotropica-
mente.

Observacionalmente, o que medimos é o desvio para o vermelho nas linhas dos espectros das galaxias.
Como os objetos se afastam, as linhas aparecem deslocadas para maiores comprimentos de onda — este
deslocamento é chamado redshift, z = AA/\ = v/e¢, para v < ¢; na se¢ao 2.7.1 mostramos como o redshift
se relaciona com a expansao do universo (e ndao é um efeito Doppler) e na segio 2.9.2 veremos como z se
relaciona com a velocidade de recessao.

Devido a velocidade finita da luz, podemos associar a velocidade de recessao (ou distancia) a uma época
passada do Universo. Também ¢é normal nos referirmos a um instante passado do Universo através do
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Velocidade Velocidade
em km/seg em km/seg

Hubble 1929 Hubble & )

Humason 1931

Distancia em milhdes de parsecs 10 20 30
Distancia em milhdes de parsecs

1000

500

Figura 17: A relagao velocidade heliocéntrica—distancia. Esquerda: figura 1 de Hubble (1929); as distancias foram
medidas utilizando Cefeidas (cada circulo representa uma galaxia). Direita: figura 5 de Hubble & Humason (1931); os
circulos representam valores médios de aglomerados (as distancias sao obtidas através da distribuigdo de magnitudes
aparentes dos membros dos aglomerados).

redshift correspondente a distancia. Isto é conveniente pois o redshift é obtido diretamente pela observacao
do espectro do objeto.

2.3.1 Paradoxo de Olbers

Em 1720, Halley discute a idéia de um Universo infinito (era a visdo aceita na época, uma vez que um
Universo finito seria gravitacionalmente instével), e conclui que, neste caso, haveria um ntimero infinito de
estrelas e o céu deveria ser infinitamente brilhante. Em 1744, Jean-Phillipe de Chéseaux sugere que ha algo
que atenue a luz das estrelas e a noite nao é clara como o dia.

Em 1823, Heinrich Wilhelm Olbers volta a fazer a pergunta “porque a noite é escura?’ no artigo Uber
die Durchsichtigkeit des Weltraums® (Sobre a transparéncia do universo). No século XIX ainda era aceita
a idéia de um universo eterno e infinito. Nestas condigoes, o nimero de estrelas deve ser também infinito.
Imaginemos uma casca esférica com raio r e espessura dr centrada na Terra, uma densidade média de
estrelas p., cada estrela com luminosidade L (isto é, L é a luminosidade média das estrelas). O nimero de
estrelas em cada casca é N, = 4np,r2 dr, e a luminosidade de uma casca serd Leasca = Ny L = 4mp, L1 dr.

O brilho aparente (fluxo) de cada casca observado na Terra é, portanto:

Lcasca
fcasca - 47'('7“2 = p*LdT' . (4)

O brilho total, de todas as cascas, sera f = fooo p« L dr — co. Ou seja, somando-se infinitas cascas, o brilho
observado seria infinito.

Se considerarmos que as estrelas nao sao pontos mas esferas, mesmo assim o brilho total seria pelo
menos algo como o brilho do Sol. Como observamos que a noite é mais escura que o dia, esta questao é o
conhecido Paradozo de Olbers.

Algumas solugoes propostas estao erradas, por exemplo, supondo a existéncia de uma grande quantidade
de poeira que absorve a luz das estrelas. Neste caso (I) deveria haver uma quantidade tao grande de poeira
que nao verfamos nem mesmo as estrelas proximas (II) a energia da radiacao das estrelas seria re-emitida no
infravermelho distante e (III) se o fluxo é realmente infinito, a poeira seria completamente foto-dissociada.

Quando se descobriu a expansdo do Universo, imaginou-se que o redshift pudesse ser suficiente para
diminuir a energia das estrelas distantes e resolver o problema. Isto, contudo, apenas diminui o fluxo total
(bolométrico) recebido pelo observador por um fator ~ 2 em relagdo a um universo estatico Wesson et al.
(1987).

A solucao do paradoxo esta em um Universo jovem, onde o nimero de estrelas potencialmente visiveis,
isto é, dentro de um raio de causalidade ¢/Hy (a idade do universo é ~ Hy'), ¢é finito. A integral em dL
entdo converge para um valor finito. O fato da noite ser escura é uma evidéncia de que o Universo teve um
inicio no passado, este inicio podendo ser interpretado como o “Big Bang’. Na se¢ao 9.2.3 veremos como
calcular o brilho superficial do céu noturno devido a soma de todas as fontes de luz extragalacticas.
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2.4 Histdria térmica do Universo primordial

Se o Universo estda em expansao hoje, extrapolando a evolucao para o passado eventualmente chegaremos
a uma singularidade. O modelo padrao cosmolégico assume que o Universo expandiu (e expande ainda) a
partir de uma fase densa e quente, o chamado Big Bang. A tabela 3 nos d4 uma breve descri¢ao da histéria
do Universo.

Tabela 3: Histéria térmica do Universo, baseado no modelo ACDM. Em 2015, o LHC/Cern operava com energia
de 1,3 x 10* GeV. Escalonando a energia com o tamanho do acelerador de particulas, precisariamos de um “Cern’
com o didmetro da érbita de Netuno para atingirmos ~ 10*% GeV.

Evento Idade z T (K) kT
Hoje 13,7 x 10°h, anos 0 2,725 2,35 x 1071 eV
Equiparticao 9,95 x 109h7701 anos 0,326 3,61 3,1 x107% eV
E. Escura—Matéria

Fim da ~ 0,92 x 109h;o1 anos ~ 6 ~ 19,0 1,6 x 1073 eV
reionizacao

Inicio da ~ 0,18 x 10°h;, anos ~ 20 ~ 57 4,9 x 1073 eV
reionizacao

Desacoplamento 0,4 x 10%hz," anos 1100 3000 0,26 eV
dos fétons

Recombinagao 2,7 x 10°ho, anos 1400 3800 0,33 eV
Equiparti¢ao 58 x 103h7_01 anos 3400h2, 9200h2, 0,8h2, eV
Matéria—Radiagao

Nucleossintese 1-500 s 2,5 x 108-5,5 x 107 7 x 108-15 x 10° 0,06-1,3 MeV
Aniquilacao de et 1s 5,5 x 107 15 x 10° 1,3 MeV
Desacoplamento

dos neutrinos

Transicao 5x 10765 4 x 1012 1013 1 GeV
quark—hadron

Unificagao eletro-fraca 5 x 10719 s 4 x 1014 101% 100 GeV
Bariogénese?

GUT/Inflagao 5x 1073 s 4 x 102 10%7 10 GeV
Epoca de Planck 2% 10743 g 1032 3 x 1032 2 x 101 GeV

Desacopl. dos gravitons

Enquanto a temperatura de corpo negro da radiagao é superior a ~ 3000 K (discutiremos isto na
Sec. 2.5.3) o Universo estd todo ionizado e os fétons sdo espalhados (espalhamento Thomson) pelos elétrons
livres. Isto mantém todo o universo em equilibrio térmico e, naturalmente, temos um espectro de corpo
negro para a radiacao.

Dizemos que as diversas particulas do Universo (f6tons, neutrinos, elétrons, bérions, etc.) estdo aco-
pladas quando, por algum mecanismo (espalhamento, colisdes ou absor¢ao/emissao) estas particulas estao
em equilibrio térmico. Este equilibrio se d4 se a taxa de interacao entre as particulas é mais rapida do que
a expansao do Universo ou, equivalentemente, se a escala de tempo de interagao é menor que a escala de
tempo da expansao do Universo.

Enquanto o Universo expande, a temperatura diminui e as taxas de reacoes tendem a diminuir. Even-
tualmente, as particulas vao deixando de estar em equilibrio e dizemos que elas desacoplam do resto
do Universo. Este desacoplamento ocorre a momentos diferentes para diferentes tipos de particulas (veja
alguns exemplos na tabela 3).
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2.4.1 Particulas relativisticas no Universo primordial

Para uma distribui¢do de particulas, que tem uma funcao de distribui¢do f;(p), onde p é o momento
(quantidade de movimento), a densidade numérica e a densidade de energia sdo dadas por:

n; =

9i 3 9i 3
i(p) d ; = E i(p)d 5
s [ o e n= s [ E@Rm . 6
onde a integral é feita sobre todo o volume V' do espaco de velocidades, g; € o nimero de graus de liberdade
relativisticos e E(p) é a energia que corresponde ao momento p. A funcao de distribuigdo depende da
natureza da particula, se for um férmion ou um béson:

£(7) = 1 { (+) — férmion

exp[E(B)/T]T1° | (~) — béson

Durante a era da radia¢ao, podemos ignorar a contribui¢do da matéria (“poeira” sem pressao) e energia
escura. A densidade de energia total sera determinada apenas pelas particulas relativisticas e, no caso de
fétons (bdsons), temos:

7T2

pe(T) = Z pi(T) = 30 gp(T)T*, (em unidades “naturais”, k=1,h=1,c=1),

onde a soma i é feita sobre todas as particulas (no caso, bésons) livres relativisticas. Em unidades “fisicas”,
a expressao acima é:

2
pp(T) = C—ggB(T) T* = 4,209 x 10 3¢g5(T)T* g em™® (T em Kelvin), (6)

onde o ¢ a constante de Stefan—Boltzmann. Para fétons, gg = 2 e a férmula acima se torna a chamada lei
de Stefan-Boltzmann. Voltaremos em breve a esta lei por um outro caminho na Sec. 2.5.2.
No caso de férmions (neutrinos, por exemplo), temos:

7 2
pr(T) = ZPi(T) = (g) 7?:_0 gr(T)T* = 3,683 x 1030 (T)T* g cm™> (T em Kelvin),

Para determinarmos a evolucao da densidade de energia em um universo em expansao, precisamos
determinar como evolui o nimero de graus de liberdade relativistico, g.(T"), para as particulas livres na
Era da radiagao (T é a temperatura do Universo). Seguindo Kolb & Turner (1990), o nimero de graus de
liberdade efetivo, g.(T'), é dado por:

g*(T)=zB:QB (%)4+£2F:9F (%)4 (7)

onde a soma é feita sobre os graus de liberdade dos Bésons (B) de temperatura Ts e férmions (F) de tem-
peratura Tp. A temperatura dos fétons é T’,. As particulas sao relativisticas enquanto a energia associada
a temperatura do Universo é maior do que a energia da massa de repouso, isto é, enquanto kT > mc?.
Por exemplo, os fé6tons tem gp = 2, correspondente a duas polarizagoes perpendiculares.

Desta forma, a densidade total de particulas relativisticas (pg), bésons e férmions, pode ser escrita de

uma forma simples:

7.‘_2

pr(T) = @g*(T)Tf =4,209 x 107%¢, 75 g em™® (T em Kelvin) . (8)

Em temperaturas acima de T' ~ 200 GeV todas as particulas (e suas anti-particulas) estao presentes, sao
relativisticas e estao em equilibrio térmico (a particula mais massiva, o quark top, tem myop = 175 GeV).
O numero total de graus de liberdade desta “sopa” de particulas é Olive & Peacock (2014):

9+(T) = 28 + (7/8) 90 = 106,75; (T 2 200 GeV).

Quando o Universo atinge T' ~ 1 GeV, os Quarks t, b, c; o lépton 7; e os bésons W+, W=, Z% e H ja
se aniquilaram e o nimero de graus de equilibrio relativistico passa a:

g(T) =18+ (7/8) 50 = 61,75; (0,2 < T < 200 GeV).
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Abaixo de 100 MeV, os quarks e glions estdo confinados nos hddrons (principalmente prétons e
néutrons) e os muons (léptons) ja se aniquilaram. Sobram apenas os fétons e os léptons, elétrons e neutrinos
(e suas anti-particulas). Temos agora:

(T)= _2
9:(T) = 2_+ (

fétons

7/8) x (6+4) = 10,75; (0,5 MeV < T < 0,1 GeV)
——
neutrinos + elétrons

Abaixo de ~ 1 MeV, os neutrinos se desacoplam e sua temperatura se diferencia da temperatura dos
fétons (neutrinos e fétons deixam de estar em equilibrio). Abaixo de T 500 keV, elétrons e pésitrons deixam
de ser relativisticos e se aniquilam. Portanto:

9.(T) =24 (7/8) 6 (T,,/T;)* = 24 (7/8) 6 (4/11)*/® = 3,3626; (T < 0,5 MeV)

lembrando que T, = (4/11)/3T,. A figura 18 mostra a evolugiio de g. no universo em expansao.

t [seq]
101 100 107 10° 0001 0.1 10 1000
HRR RLRRRLL AL IR IR IR I IR RLRALL IR IR IR I ILLL IR IR

100 F

e—¢ Figura 18: Evolugdo do nimero de graus
e de liberdade efetivos, g. em funcao da
o temperatura do Universo. Acima, a escala
10 T i de tempo apds o Big Bang assumindo um

F universo ACDM.

Confinamento de quarks
e gltons. Aniquilacéo
de muons.
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Os neutrinos com massa inferior a ~ 0,2 eV ainda sao relativisticos até a época da recombinagao,
z = 1100, cerca de 400 mil anos apds o Big Bang (0,2 eV é aproximadamente a “temperatura”, kT, do
universo nesta época). A menos que os neutrinos tenham massa inferior a 10™* eV, eles ndo sdo mais
relativisticos hoje e devem contar como matéria, e nao radiacao. Neste caso, apenas os fétons seriam
relativisticos e g«(T) = 2. A evolugao da densidade da “radiagao”, isto é, particulas livres e relativisticas
¢ ilustrada na Fig. 19.

2.5 Radiagao cosmolédgica de fundo em microondas (RCF ou CMB)

Dentro do modelo do Universo em expansao, Gamow (1948) previu que o Universo deveria estar permeado
por uma radiacao de corpo negro, cujo brilho (por unidade de frequéncia ou unidade de comprimento de
onda) é dado pela lei de Planck:

2h 3 2he? 1
B(T)="'___Y BA(T) = :
(T) c® exp (hv/kT) — 1 ou M) A% exp (he/AET) — 1 ©)

A temperatura desta radiagao estaria diretamente ligada a idade do Universo e, consequentemente, ao fator
de escala e o redshift cosmolégico. Além disto, a radiacao cosmoldgica de fundo mantém o espectro de corpo
negro durante a expansao do Universo (Tolman, 1930). Isto ocorre porque ambos k7" e hr sdo inversamente
proporcionais ao fator de escala a do Universo (dito de outra forma, ambos diminuem linearmente com o
redshift).

Em 1965 foi publicado simultaneamente a descoberta de uma radiagao de fundo medida em 4080 MHz
(7,35 cm) por Penzias & Wilson (1965) e a interpretacao desta, que seria a radiagao de corpo negro que
permeia o Universo (Dicke, Peebles, Roll & Wilkinson, 1965)%. A temperatura obtida foi de 3,5 4 1,0K.

2A observagdo de estados excitados da molécula CN levou McKellar (1941) a conclusio da existéncia de um fundo de
radiagao de 2,3 K. Contudo, como o CN era observado na Galéxia, a origem deste fundo de radiagao foi atribuido a radiagao
estelar e ndao a CMB. Em 1956, em sua tese de doutorado, E. Le Roux mostra que em A\ = 33 cm o céu tem uma temperatura
uniforme, inferior a 20 K (citado em Delannoy et al., 1957).
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O valor atual, obtido pelo FIRAS (Far Infrared Absolute Spectrophotometer) e pelo DMR, (Differential
Microwave Radiometer) do satélite COBE (COsmic Background Explorer, 1989-1993) é 2,725 £+ 0,002K
(95% de certeza, Mather et al., 1999), veja a Fig. 20.

A radiacao de fundo é extremamente homogénea, como pode ser constatado no painel superior esquerdo
da figura 21. A temperatura medida corresponde a z = 0, isto é, hoje. Para redshifts superiores, a tempe-
ratura da CMB deve ser superior & T'(z = 0), veja a Eq. (21) abaixo. Bahcall & Wolf (1968) sugeriram que
a temperatura da radiacao cosmica no passado pode ser medida através das linhas de excitacao atomicas
hiperfinas produzidas em nuvens a alto redshift. De fato, Levshakov et al. (2002) mediram T' = 12,2:13:;1(
em z = 3,025 na direcao do QSO 0347-3819, compativel com o valor esperado de T = 10,968 + 0,004 K e
Cui et al. (2005) obtiveram 7' = 7,2 + 0,8K em z = 1,7765 (Q13314+170), também compativel com o valor
esperado de 7,566K.

2.5.1 Dipolo cinemético e anisotropias da RCF (CMB)

Devido ao efeito Doppler, a temperatura da radiacao césmica depende da velocidade relativa do observador.
A temperatura observada de uma emissao de corpo negro isotrépica é:

Tobs(e) = Tl;ﬂQ ’ (10)

onde 8 = wv/e, v e 6 sdo o médulo e a direcdo do vetor velocidade do observador. Esta variagdo de
temperatura com a direcao de observagao pode ser expressa como uma expansao multipolar, expandindo
para 3 < 1 e usando a identidade 2 cos?(#) = 1 + cos(26):

Tone(6) T(l+%cos€+% (%)260529+0(%)3) , (11)

onde o primeiro termo (dipolo) é o mais importante. Este dipolo, devido ao movimento da Terra em relacao
a radiagao césmica, foi medido pela primeira vez por Conklin (1969); Henry (1971); Smoot, Gorenstein &
Muller (1977). A variagao de temperatura da CMB é AT /T ~ 1073, cf. figura 21.

Levando em conta a variagao observada da temperatura da CMB, o espectro observado da CMB pode

ser escrito como: 5B
v v
By obs(0, Tobs) ~ B, (Tcms) + ETCMB 3T cosf. (12)

Toms
O espectro de Tomp 0B, /0T é mostrada na figura 22.

Uma andlise recente nos da a direcao do dipolo (I, b) = (263985 £ 0,10, 48725 £ 0,04) ou («, &) =
(11,20" 4 0,01®, — 7,22° £ 0,08°), isto é, na constelacio da Taca (Crater), entre Hidra e Ledo, com
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Figura 20: Espectro de um corpo negro (Planck) de 2,725K. Para comprimentos de onda superior & ~ 50 cm a
radiac@o observada ¢ dominada pela emissdo de fundo em radio (soma de fontes rddio sincrotron [cf. se¢ao 11.5]).
Para comprimentos inferiores & ~ 2 x 1072 c¢m a contribuigio vem da emissdo extragaldctica (energia emitida por
formagao estelar e AGNs, absorvida pela poeira e re-emitida como um corpo negro), poeira da Via Lactea e luz
zodiacal.

amplitude de 3,346 +0,017mK (Bennett et al., 2003). Esta amplitude corresponde a uma velocidade do Sol
em relagdo & radiagao césmica de cerca de v = ¢ AT/T = 371 + 1 km/s. Estes valores, contudo, dependem
do modelo de distribuicao de poeira da nossa galaxia.

Levando em conta o movimento do Sol, a Galdxia se move em relagdo & CMB na direcao (I, b) = (26655+
0,3,2951 +0,4) com v = 552+ 6km s~ e o Grupo Local se desloca na dire¢ao (I, b) = (276° + 3, 30° + 3)
com v = 627+ 22km s~! (Kogut et al., 1993).

Uma vez subtraida a contribuicao do dipolo cinemético, a radiacao césmica de fundo apresenta ainda
flutuagoes (anisotropias) da ordem de 10~°K. Estas anisotropias® foram detectadas pela primeira vez pelo
satélite COBE (Smoot et al., 1992), figura 21. Nas primeiras décadas do século XXT, novos mapas da
anisotropia estao sendo obtidos por novos satélites, WMAP ( Wilkinson Microwave Anisotropy Probe) e
Planck, cf. Figs. 23 e 24.

O valor do quadrupolo, medido pela primeira vez pelo satélite COBE, é 12,44+ 3,1 uK. Neste valor estao
incluidos o quadrupolo cinemético assim como o termo [ = 2 do espectro de poténcia da CMB devido as
flutuagoes de densidade na época da recombinagao. O valor obtido é particularmente inferior ao previsto
pelo modelo cosmolégico padrao ACDM.

Enquanto que COBE pode medir estas anisotropias somente em escalas superiores a 7°, a figura 24 nos
mostra a flutuacao da CMB a uma escala de dezenas de minutos de arco obtidas pelo satélite Planck —
medidas em regioes menores do céu eram feitas em alta resolucao é possivel com baloes, p.ex., MAXIMA
(Millimeter Anisotropy eXperiment IMaging Array, 1998 e 1999) e Boomerang (Balloon Observations Of
Millimetric Extragalactic Radiation And Geophysics, 1998 e 2003), ou do solo, p.ex., CBI (Cosmic Back-
ground Imager, no Chile).

Flutuacoes de ~ 10’ correspondem a massas de ~ 2,0-2,5 x 10'*M na chamada superficie de wiltimo
espalhamento, que corresponde ao momento em que o Universo se torna transparente. Esta escala de massa
corresponde aos aglomerados de galdxias e, portanto, flutuagoes da CMB desta escala angular correspondem
provavelmente as “sementes” de aglomerados semelhantes aos observados no Universo proximos.

3Para se ter uma idéia, se a superficie da Terra tivesse a mesma homogeneidade da CMB, as maiores elevacdes ou depressoes
nao passariam de 200 metros.
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Figura 21: Imagem (em escala de temperatura) da radiagdo de fundo em todo o céu. (a): a temperatura medida
diretamente em todo céu: ela é realmente assim! (b): subtraindo a temperatura média, a componente de dipolo
é colocada em evidéncia, indicando o movimento da Sistema Solar em relacdo & CMB. A variagdo méaxima de
temperatura do dipolo é de AT/T ~ 1073, A emissdo da Via Lictea estd representada em outra escala de cor.
(c): subtraindo a componente de dipolo, resta as flutuagoes devido & anisotropia da radiagdo de fundo e a imagem
da Via Lactea em microondas se torna evidente. (d): diagrama com os principais objetos vistos em microondas e
infravermelho distante. Figura baseada em Bennett et al. (2003).

2.5.2 Equipartigao

A densidade de energia da radiagdo de fundo é obtida pela integral da emissdo de um corpo negro dada
pela Eq. (9):
4 [ 4o 272 Tk\?
= — B,(TNdv=—T* ; 0="—ke|—) , 13
c Jo (T)dv c =150 (ch) (13)
onde o = 5,67x10 %erg s lem 2K~ é a constante de Stefan—Boltzmann, 40/c = 7,566 x 10~ Perg cm 3K 4
é a constante de radiagao e a expressao acima é uma forma da lei de Stefan—Boltzmann. Utilizando a equi-
valéncia entre massa e energia, obtemos a densidade da radiacao de fundo:

u

v 4oT? (14)
d= = —5.
pra 02 C3
Como veremos mais adiante, a densidade de radiagao varia com o fator de escala do Universo, a, como
prad < a~t = (1 + 2)* (2 é o redshift cosmolégico). Assim, a densidade de radiagdo em um momento
qualquer esta relacionado com a densidade atual como:

_ 4o TH
praa(@) = prag0 @ = —3 0 a*=0,2604(1+ z)* (

To )4 eV em ™3 (15)

2,725K 2
onde o indice ‘0’ indica o valor atual. Note que o fator de escala hoje vale a(tg) = ag = 1.
Por outro lado, a densidade de matéria do Universo varia com a2 e estd relacionada com a densidade
atual pela relagao:
3 _ 3 HiQwm a3,
81 G
Comparando as equagoes (15) e (16) vemos que a medida que a diminui (o Universo ¢ mais jovem)
a densidade de radiacao aumenta mais rapidamente que a densidade da matéria. Portanto, existe um
momento na histéria em que o Universo é dominado pela radiagdo. Chamamos esta época de era da

p(a) = Po a? = Perit$dnr a” (16)
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Figura 23: Imagem da CMB
obtida pelo satélite WMAP
COBE (1996) (abaixo), comparada com a ob-

4 anos tida pelo COBE (acima), onde
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WMAP e Bennett et al. (2003).
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radiagdo. Em um certo momento ambas as densidade sdo equivalente (hd uma equipartigdo) e, apds a
equiparticao, a densidade de matéria passa a dominar o Universo.
O valor do fator de escala no momento em que hé equipartigao é:

8rdo GTy 1 5 _
=——0>2 =248 x 107°h2Q;,} 17
TS may N a (17)

ou, em termos de redshift (z +1=1/a),
Zequip & 4 x 101 Qprh? . (18)

Um célculo mais preciso deve levar em conta todos os componentes relativisticos, além dos fétons. Em
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COBE/DIRBE WMAP V band Planck 070

Figura 24: Comparagao entre os satélites COBE de 1990, WMAP de 2001 e Planck de 2009 (ano de
langamento), mostrando o ganho em resolugdo angular. Os dados do COBE correspondem a 4 anos de
observagao, os do WMAP a 9 anos, e para o Planck é 1 ano e meio.

particular, devemos levar em conta os neutrinos relativisticos. A densidade de energia de um fluido de
neutrinos relativisticos, u,,, de temperatura T, é (Peebles, 1993, capitulo 6, p. 160):

7 4
Uy, = (—) Nep—21%
8 c

onde Ny = 3 para trés familias de neutrino—anti-neutrino relativisticos (ou, o nimero efetivo de espécies
de neutrinos).

Como os neutrinos se desacoplam da matéria e dos fétons (através dos elétrons) quando o Universo
tem ~ 1 segundo, a aniquilacdo entre elétrons e pésitrons (anti-elétron), e”—e™, produz um aumento da
entropia (temperatura) dos fétons, mas nao dos neutrinos desacoplados. Consequentemente, a temperatura
dos neutrinos é inferior a dos fétons a partir do desacoplamento, dado por (veja Mo, van den Bosch &
White, 2010, segao 3.3):

4N\ 13
T, = <ﬁ) T, = 1T,=0,7138T, (ou seja, hoje: T, o =1,945K).

Assim, com os neutrinos relativisticos, a densidade de radiagao deve ser corrigida por:

4/3
T[4
1+§ (ﬁ) Nef‘| Py

onde p, é a densidade de radiagdo apenas dos fétons [Eq. (15), acima]. Com as 3 espécies de neutrinos
temos prad = 1,690, 10g0 Zequip ~ 2,4 X 102 Qph2%. A temperatura da radiacdo (f6tons) no momento da
equiparticao é:

Prad =

4

T =2,725(1 4+ 2) ~ 6,49 x 10* Qph? K = 9640 hyo (Q1//0,3) K. (19)

2,725
- a

2.5.3 Recombinagao

Enquanto o redshift era elevado, a radiacio césmica de fundo mantinha a matéria bariénica® (essencialmente
HT e, em menor proporcio, He™ e He?", e fons de litio) completamente ionizada e em equilfbrio térmico
devido ao espalhamento dos fétons da CMB com os elétrons livres. Para um plasma em equilibrio térmico
com os fétons, se kT < mec? = 511keV (isto é, T < 6 x 10°K, ~ 10 segundos apés o Big Bang), o
espalhamento Compton entre elétrons e f6tons pode ser aproximado pelo espalhamento Thomson; nesta
aproximagao nao ha alteracao de energia dos elétrons e fétons, apenas mudanga na direcao dos movimentos.

Os {ons e os elétrons estao acoplados pelas interagoes eletromagnéticas. Uma das consequéncias disto
é que a formacao de estruturas barionicas nao pode acontecer enquanto houver este acoplamento féton-
elétron-préton. Neste contexto, este fendmeno é conhecido como amortecimento de Silk [Silk damping, (Silk,
1967, 1968), veja também na Sec. 3.1.1].

40 ntimero efetivo de neutrinos é ligeiramente maior que o niimero de espécies de neutrinos, Ny¢ = 3,046.
5Como a maior parte da massa dos dtomos e moléculas estdo nos prétons e néutrons, que sdo barions, chamamos de
matéria barionica a matéria “comum”.
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Devido a expansao, o Universo se resfria e no redshift z;.. os fétons vao interagindo cada vez menos
com os elétrons. Isto permite que os fons vao se tornando neutros pela captura dos elétrons livres.

Primeiro, sao os ions de Li1v que capturam um elétrons por volta de z ~ 14000, depois o LiIlI captura
um segundo elétrons (z ~ 8600). O Helll captura um elétron em z ~ 6000 e, em seguida, se torna neutro
pela captura do segundo elétrons em z ~ 2500 (Galli & Palla, 2013).

Quando o H™ captura os tltimos elétrons livres (pelo menos a grande maioria deles) e se torna neutro,
o Universo se torna transparente (os fétons da radiacdo de fundo podem se propagar livremente). Este
processo de captura de elétrons é chamado recombinagao dos elétrons livres (mesmo que os elétrons
estejam “combinando” com os niicleos pela primeira vez na histéria do Universo). A Fig. 25 ilustra este
processo.

tempok Figura 25: Durante a recombinagao o
h|drogén|o Universo se torna transparente e a ra-

@ diagdo pode se propagar livremente. An-
tes da recombinagao (lado esquerdo da fi-
gura) os f6tons, frequentemente espalha-

féton dos pelos elétrons, tém um livre caminho
médio muito curto. Apés a recombinagao,

@ 0s atomos neutros tém secao de choque su-

hélio ficientemente pequena para que os fétons

possam se propagar livremente. Baseado
numa figura de James Schombert.

Vamos considerar o equilibrio térmico da fotoionizagao do hidrogénio, e +p = H + ~, isto é, supomos o
universo composto apenas de hidrogénio. A condigao de equilibrio é dada pela equagao de ionizagao térmica

de Saha:
nen,  a?  (2rmckT)?/? EY _n
ngn l—x  n(2wh)3 P (_ﬁ) TET
onde n é a densidade numérica (ignorando a pequena contribui¢ao de prétons em nicleos de He) e E é a
energia de ionizagao do hidrogénio no nivel fundamental, F = 13,60 eV (Peebles, 1993). O hélio, por ter
energia de ionizagao mais elevada, se recombina mais cedo formando He 11 e logo em seguida formando o
atomo neutro, He I. A recombinacao do hidrogénio ocorre apds a formacao de hélio neutro.
Como veremos mais adiante podemos tomar a temperatura em funcao do redshift como:

i M=n,+ng, (20)

T=2725(1+2)K, (21)
e a densidade volumétrica, n = p/m, como:

QB peri 3OpH? _
n= %(1 123 = ﬁm‘;a +2)% = 1.124 x 107°(1 + 2)*Qph?prétons cm ™2 . (22)
Podemos assim resolver a equacao de equilibrio de Saha e obter x(z):

2
14 /144,136 x 10~ 2L exp[57916,1/(1 + 2)] Qph?(1 + 2)3/2

() (23)

A figura 26 mostra a evolugao da fragdo de ionizacdo para diversos cendrios. Quando o redshift é
z & 1100, a radiacéo césmica de fundo deixa de ionizar a matéria (Tcymp ~ 3000 K) e o Universo se torna
transparente. O intervalo de tempo durante a recombinacdo é curto, da ordem de 10° anos apenas; isto
corresponde a um intervalo em redshift Az ~ 100 em torno de z;. = 1100.

Observe que a temperatura associada & energia de ionizagao do hidrogénio é T = (13,6 eV)/k = T =~
1,58 x 10° K, muito maior que a temperatura quando ocorre a recombinacao.

A expansao do Universo e consequente diminuigao de energia dos fétons emitidos pelos &tomos a medida
que vao se recombinando (os fétons que ficam com energia abaixo da energia Limite de Lyman, 13,6 eV, nao
podem mais ionizar os 4tomos neutros, em um mecanismo de feedback) nao é o inico mecanismo responsavel
pela recombinacao. Tao importante quando a expansao e o resfriamento da CMB é o mecanismo de emissao
de 2 f6tons por uma transicao proibida 2S — 1S (Peebles, 1968). Neste caso, a probabilidade é grande para
que estes 2 fétons ndo possam ionizar o hidrogénio®.

6 A probabilidade de ocorrer a transicdo 2S — 1S é pequena, T2y = 8,227 s~1, mas como o nimero de fétons é grande em
relacdo aos barions, este mecanismo é o mais importante para a recombinagao.


http://abyss.uoregon.edu/~js/21st_century_science/lectures/lec27.html

= ne/nH
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Figura 26: Esquerda: Taxa de ionizagdo em fungao do redshift e da idade do Universo (go = 1/2) para diferentes
valores de Qph?, utilizando a aproximacio Y = 0. Direita: Taxa de ionizacdo utilizando modelo mais realista
incluindo o He (calculado com o cédigo recfast) para diversos modelos cosmoldgicos. Note que os modelos OCDM
e ACDM séao praticamente indistinguiveis. Nesta figura, ndo levamos em conta a reionizacdo do Universo a partir
de z &~ 15 (veja segdo 12).

Com um célculo mais detalhado [com recfast, (Seager et al., 1999)], levando em conta a presenca
do hélio e a dinamica do Universo, podemos ver que a época da recombinac¢ao nao se altera muito. Por
outro lado, vemos que a recombinagdo ndo é completa, havendo uma taxa residual de fons (x ~ 3 x
10750 /(hQp) ~ 3 x 10~%) até o momento onde se inicia a reionizacio do Universo, em z ~ 15, devido &
formagao das primeiras estrelas ou AGNs (veremos isto na se¢ao 12).

2.5.4 Temperatura da matéria baridnica intergalactica

Até a época da recombinagao, a matéria barionica estd fortemente acoplada com os fétons e em equilibrio
térmico. Apds a recombinacdo, a radiacao deixa gradativamente de manter aquecida a matéria, que passa
a esfriar adiabaticamente devido a expansao do Universo.

Durante o resfriamento, a equagao de estado é T}, pzfl, onde v = 5/3 para um processo adiabdtico.
Portanto,

-3

Tbo<p§/3.Mas, mxV 4 xa = Tyoxa 2o (1+2)?%,

onde V é o volume onde é medido a densidade p e a é o fator de escala. Por volta de z ~ 150 o acoplamento da
radiagdo com a matéria barionica é completamente desprezivel (até entéo, os poucos fétons de alta energia
da distribui¢do de Planck mantinham a matéria na temperatura da radiagido de fundo) e a temperatura
cai proporcionalmente a (1 + 2)2, veja a Fig. 27.

- ——
4 = recombinagéo —_J
3 8 radiacio E
< 2E = )
— . 3 Figura 27: Comparacao entre a evolugao da temperatura da radiacao
- 1F barions 3 P L. A
o> E intergalcticos 1 césmica de fundo (CMB, em vermelho) e da matéria bariénica inter-
) E . = lacti 1). Apé binaga éri fria adiabati-
2 ¢ P 3 galdctica (em azul). Apds a recombinagdo, a matéria esfria adiabati
1 Eo T 7 camente até a época da reionizacdo, quando é aquecida pelo fundo de
"7 L. reionizacdo ] radiagao UV.
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Por volta de redshift ~ 15, tem inicio a reionizacdo do Universo (veja Sec. 12) e o gds intergaldctico
é reaquecido até cerca de 10* K. Ao final da reionizacio, o gés de barions intergaldctico volta a resfriar
adiabaticamente.
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2.5.5 Entropia da CMB

A entropia da radiacdo césmica de fundo pode ser obtida partindo da relagdo ds = (1/7)du, onde s
é a entropia por unidade de volume do “gds” de fétons e u é a densidade de energia dada pela lei de
Stefan-Boltzmann, Eq. (13). Obtemos assim a entropia da radia¢do por unidade de volume:

160 160 An2k (2w kT\®
— _T2 T = ——T3 = . 24
ds c d -0 3¢ 45 ( ch ) (24)
Por outro lado, a densidade numérica de fétons é obtida por:
> B,(T) 2kT\* T\
= —4 =2 — | =41 — 2
Ty /o Ty mdv =27((3) < - > 0,5 275K cm™ 7, (25)

onde ((z) é a funcdo zeta de Riemann e ((3) ~ 1,202057.
Podemos calcular a entropia especifica (i.e., entropia por unidade de volume e por f6ton) da radiagao,
s/ny:
S 27t

ny  45((3)
onde notamos que esta razao é uma constante, independente da temperatura da radiacao.

Para se ter uma idéia do quanto é esta entropia, estimamos a densidade numérica de bérions (essenci-
almente prétons e néutrons) no Universo. Esta densidade é dada por:

k ~ 3,6016 &, (26)

Q cri
np = BPerit , (27)
my

onde Q0 e perit S840, respectivamente, o parametro de densidade dos barions e a densidade critica do universo
[isto serd discutido mais adiante nas segoes 2.9 e 2.13, onde veremos que Qp = O,O4h;02 e perit € dado pela
Eq. (67)]; m, é a massa do préton. Numericamente temos,

Qp )
np = 2,477 x 1077 em ™2, 28
B—o 0,045 (28)
A densidade numérica de barions é muito menor do que a densidade de fétons e consequentemente sua
entropia é muito menor também. Ou seja, a entropia do universo é, essencialmente, a entropia da radiagao
césmica de fundo. Voltaremos a esta razao nB/n,Y nas segoes 2.12 e 2.13.

2.6 Radiagao de fundo nao cosmolégica

Visto da Terra, todo o espectro eletromagnético contém uma emissao de fundo. Exceto pela CMB, este
fundo nao é de origem cosmoldgica mas sim é devido a contribuicao de fontes — em geral discretas — que se
somam na linha de visada. A figura 28 mostra a distribui¢ao de energia espectral da radiacao de fundo.

Para comprimentos de onda maior do que ~ 1 metro (frequéncia menor do que ~ 300 MHz), a radiagao
de fundo se comporta como uma lei de poténcia, v1, o %9, B principalmente a radiacao sincrotron da
nossa propria Galdxia, com uma contribuicao menor de fontes extra-galacticas.

A CMB domina a radiacao de fundo, quase duas ordens de magnitude superior ao fundo no infravermelho
distante (FIR), que é a segunda maior contribuigao para o fundo. Acredita-se que a origem do fundo no
FIR ¢é devido a emissao da poeira em galaxias com formacao estelar intensa ou com nicleos ativos. Cerca
de 70% da radiagao de fundo no FIR [24-500 pm] vem de galdxias além de z > 1,2 (Devlin et al., 2009).

Em seguida temos o fundo no visivel e no infravermelho préximo, originario da soma da emissao estelar
em todas as galdxias.

Por fim temos os fundos em raios-X e raios-y, com uma contribuicdo muito menor em energia, pratica-
mente isotrépica, cuja principal origem é a atividade nuclear em galdxias (QSOs). Para as referéncias dos
pontos apresentados na Fig. 28, veja Scott (2000).

2.7 Descricao geométrica do Universo

Na relatividade geral, o Universo isotrépico e homogéneo é descrito pela métrica de Robertson-Walker em
fungao das coordenadas coméveis (z,0,0):

dz?

ds? = g, dat da” = —c2 dt? + a*(t) T 5a?

+ 2%(d6* + sen? 0d¢?) | (29)
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Figura 28: Distribui¢ao espectral de energia da radiagao de fundo. Note que a CMB é a maior contribuigdo em
energia (Scott, 2000). No painel a direita, estd ilustrada de forma esquemadtica as contribuigdes dos fundos éptico
(OB), infra-vermelho (FIB) e micro-ondas (CMB) com suas respectivas contribuigoes em nW m™2 st .

onde g, é o tensor métrico. A constante k determina a curvatura do espago: se k = 0 o espago é plano
(euclidiano), k = 1 o espago tem curvatura positiva (fechado ou “esférico”), e k = —1 a curvatura é
negativa (aberta ou “hiperbdlica”), cf. Fig. 29. A trajetéria de um féton é dada pela geodésica ds? = 0. A
equagao (29) é invariante com as seguintes transformagoes:

a(t)—>§a(t);x—>x/§;k—>§2kz;VC. (30)

Figura 29: Representagdo da curvatura de uma superficie bidimensional em um espago de trés dimensoées. Por
exemplo, a soma dos angulos internos de um triangulo depende da curvatura do espago. Para o nosso Universo,
basta imaginar esta figura em 4 dimensdes...

A funcao a(t) é o fator de expansao do Universo. A distancia fisica de duas particulas é dada por r = ax
e a velocidade relativa de duas particulas é dada por:

d .
v (ax) = gr—l—ai. (31)

Tt

Desta relagao concluimos que a velocidade média de um objeto em relagao a outro é proporcional a
distancia entre eles. Chamamos de H| esta constante de proporcionalidade entre a velocidade e a distancia
(a chamada “constante” de Hubble):

a
Hy = —. 2
0= (32)
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O indice ‘0’ indica que o valor da constante de Hubble corresponde a época presente. O termo & em média
é nulo e, para uma dada galdxia de campo, ela é da ordem de 500 km/s (este valor é a dispersao em torno
da média nula de ).

Em geral Hy é escrito da seguinte forma:

Hy =100hkm s 'Mpc™!  ou Hy = 70h7okm s~ 'Mpc ™! (33)

onde h ou hzy sdo nimeros sem dimensao. Atualmente estima-se que hzo ~ 1 (veja Segao 2.9).
O inverso da constante de Hubble é chamado tempo de Hubble,

1
th = = 9,78 x 10°h tanos = 3,09 x 10'7h " 1s. (34)
0
Multiplicando o tz pela velocidade da luz, ¢, nés temos a distancia de Hubble:
dy = Hi = 3000~ 'Mpc = 9,26 x 10*°h~ 'metros. (35)

0

A relacao entre o intervalo de tempo percorrido por um féton e a distancia é dada pela integral da
geodésica percorrida pelo féton. Esta geodésica é simples:

dz?
2 2 1.2 2
ds*=0=c"dt* —a (t)m 5 (36)
e sua integral é:
t . dt Te d arcsen T ; (k=1)
/ ct :/ x _={ (k=0) (37)
te alt) o Vli-kz arcsenhz.; (k= -1)

onde ty corresponde ao momento em que o observador em x = 0 recebe o féton emitido em ¢, a uma
distancia comével z..

Se nds observarmos um objeto que nao tenha movimento proprio, durante um certo intervalo de tempo,
entao sua coordenada comével nao mudarda durante este periodo: o objeto estd efetivamente em repouso
em relacao ao sistema de coordenadas comédvel, afastando-se de nds devido a espansao do espaco. Neste

caso teremos a igualdade:
/to cdt /%*‘”0 cdt /z dz (38)
¢, a(t) totot, alt) w VI—Fka?’

j& que a distancia comdvel nao se altera (o caso do universo plano é mais ficil de ser visualizado, pois a
integral da direita é simplesmente x.). Podemos entao escrever:

to+dto dt to q¢ to+dto dt te+dte dt to+dto dt te+0te dt
et de et e e A A )
torot. alt) ¢ a(t) to a(t) te a(t) to a(t) te a(t)

Se os intervalos de tempo, 0ty e dte, sao pequenos em relacao a idade do universo, entao o fator de escala
é aproximadamente constante durante estes intervalos de tempo. Logo:

ot Ote
o) ~ el (40)

2.7.1 Redshift

O redshift z de um objeto pode ser obtido de maneira direta pela observacao das linhas (de absorg¢ao ou
emissao) do seu espectro. O redshift é deslocamento das linhas devido ao movimento relativo entre a fonte
e o observador, que pode ser devido ao efeito Doppler, devido a expansao do Universo, ou uma combinagao

destes dois efeitos: \
Ve o
= o1=221, (41)
Vo Ae
onde o indice ‘0’ se refere ao comprimento de onda (ou frequéncia) observado e o indice ‘¢’ ao emitido.
Se um objeto nao tem uma velocidade peculiar, & = 0, entao a tnica componente da velocidade sera

devido a expansao do Universo ou o “fluxo de Hubble”.
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O fator de escala a(t) determina a expansao do universo e, em particular, do comprimento de onda A:

Ao a(t,)

onde a(t,) é o fator de escala do Universo no momento em que o objeto é observado e a(te) é o fator
de escala do momento em que a radiacao foi emitida. Assim, em termos do fator de escala, o redshift se
exprime como:

AX L a(ty) — a(te) ou L a(t,)
A a(te) bt afte)

(42)

Em geral, tomamos a(t,) = 1, isto é, normalizamos o fator de escala com valor hoje. Desta forma, deixando
de colocar os indices, obtemos a forma habitual:

1
1 =—. 43
ra=o (43)

Para objetos préximo (isto é, z < 1) nds temos a relagao:

Pr 4 ou cz= HyD. (44)
& dH
onde d é a distancia do objeto e dy é a distancia de Hubble.

Em um problema relacionado, vamos supor que, no instante to, medimos o redshift z de um objeto que
emitiu a radiacao em um momento ¢t. Passado algum tempo, ¢ + 6t o objeto emite uma radiacdo que nds
detectamos novamente, medindo agora o redshift z + 6z no instante ty + §tg. Vamos supor que este objeto
nao tenha movimento préprio (ou peculiar).

O redshift medido em tg 4 0ty é dado por:

- a(t() + 5t0)

onde usamos simplesmente a equagao (42). Supondo o intervalo de tempo pequeno em relacao & idade
do universo, podemos escrever a(t + 0t) =~ a(t) + a(t)dt e a(ty + dto) ~ a(ty) + a(to)dty. Lembrando que
z = a(ty)/a(t) — 1, entao:

ag + agdto ao

0z = o rast ol onde a=a(t) e ag=alty). (46)

Usando a defini¢ao do parametro e Hubble, H = a/a, e a Eq. (40) temos agora:

Ho(1+2) — H(2)

Or = T T HG

Sto ~ [Ho(1 + 2) — H(2)] oo, (47)

onde usamos a aproximacio H(z)6t < 1, vélida para pequenos intervalos de tempo e z < 103. A fungao
H(z) serd discutida mais adiante, Sec. 2.8. Na Fig. 30 a variacao do redshift é mostrada para dois modelos
cosmologicos.
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A ordem de grandeza desta variagao é equivalente a alguns cm/s no periodo de um ano, para fontes em
z < 5. Liske et al. (2008) mostram que medidas com esta precisao poderao ser feitas com a nova geragao
de telescopios Opticos de mais de 30 m de diametro, observando linhas de absor¢ao de QSOs durante 10 a
20 anos.”

2.7.2 Distancias

Para z 2 0,5 devemos explicitar qual é a definicao de distancia que nés utilizamos. Esta distancia dependera
da geometria do Universo. Um resumo 1til, com definigoes e férmulas, pode ser encontrado em Hogg (2000).

A distancia entre dois eventos ou observadores em repouso em relagao a expansao do Universo (i.e., ao
fluxo de Hubble) pode ser vista como a distancia percorrida por um féton entre estes dois eventos. Usando
a equagao (37), escrevemos:

to ag
p — / —_cdt. (48)
te a(t)

onde t. é o momento em que o féton é emitido e tg quando é observado apds percorrer a distancia comovel
dem. Tomando a normalizacao ag = 1, podemos escrever:

ﬁidt@a da 1

=== 49
a da a a a?aja (49)
Lembrando que H(z) = a/a e que 1+ z = 1/a, entao,
at  d o dt 7 d
e de / LA g (50)
a  H(z) ¢ o) o H(Z)
Finalmente, podemos escrever a distancia comovel entre dois observadores como:
d —i/zd—zl- E2(2) = (2 + 1)*(1+ Qs 2) — 2(2 + 2) : (51)
‘"~ Hy )y E()’ - M n

(os pardmetros cosmoldgicos, s e Q serdo definidos mais adiante, segdo 2.9). A funcao E(z) estd relaci-
onada com a ‘constante’ de Hubble:* H(z) = HoE(z), e portanto, d.,, é a distancia comével que é obtida
pela lei de Hubble. Para pequeno redshift temos:

cz
Hy

z cz z Qs
1+Z(QQA79M—2)}7F0[1—5(1+q0)}, <Z<<17 QOTQA>7 (52)

dcm
onde ¢ é o pardmetro de desaceleracao (veja Sec. 2.8).
Outras distancias podem ser definidas, seja a partir da razao entre o fluxo observado e a luminosidade
da fonte, seja a partir do tamanho fisico do objeto e de seu tamanho aparente observado.
Distancia de luminosidade. Definimos a distancia dj, pela relagao entre a magnitude bolométrica
aparente (muyo1) e absoluta (Mye), isto é, 0 mddulo de distancia:

Mpol = Dlogdr, + Mpo + 25,

(dr, na definicao acima estd em unidades de Mpc, por isto a constante ‘25’) ou, em termos de luminosidade
bolométrica:

Lbol = 47de2L )

onde f é o fluxo emitido pela fonte de luminosidade L. A distancia de luminosidade obedece a relacao
dr, = (1 4 z)dem €, para o caso particular de um universo sem energia escura, a distancia de luminosidade
é dada por (Peebles, 1993, pag. 320):

c

dp = ———
LT H2,

2 2—QM(1—Z)—(2—QM)\/1+QM,2} . (Q=0). (53)

"Sandage (1962) fez este célculo da variacio de redshift, mas concluiu (corretamente) que seriam necessarios 1 milhdo de
anos para fazer este tipo de medida com a precisdo daquela época (cerca de 10 km/s).

8 A fungdo E(z) é definida mais precisamente como E?(2) = Qp + Qi (1+2)2 +Qar (14 2)2 +Qraq (14 2)*. Estes parametros
cosmoldgicos serdo definidos mais adiante (Secéo 2.8).
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Para z < 1, obtemos a aproximacao:

cz z
~—|1+=(1—- 4
A~ 1+ 31— )], (54)

e qo ¢ o parametro de desaceleracao.

Distancia de diametro angular. Podemos definir a distancia d4 de um objeto de dimensao linear
D e observado sob um angulo a como:

D
oa=—.
da
O diametro angular estd relacionado com a distancia de luminosidade por:
D(1 2
a=¥ = dL=(1+Z)2dA.
L

E importante frisar que a relagao entre estas distancias obedecem ao Teorema da Reciprocidade (Ethering-
ton, 1933) e sdo independentes da cosmologia adotada.

A distancia de diametro angular tem uma particularidade interessante, ele ndo diminui monotonica-
mente com o redshift para um objeto de dimensao D. Para um Universo de Einstein—de Sitter, a dimensao
angular de um objeto qualquer serd minima em z = 5/4; a partir desta distancia, a tamanho angular volta a
aumentar. A figura 31 mostra uma comparacao entre estas distancias para diferentes modelos cosmoldgicos.
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Figura 31: Comparacdo das distancias
comével, diametro angular e luminosidade
para diferentes modelos cosmoldgicos; ACDM

e SCDM sao planos, OCDM é aberto, sem
NN energia escura. Para um dado redshift, as
distancias em um Universo ACDM sao sem-
pre maiores do que em um universo plano sem
energia escura. Note que o modelo OCDM
tem um comportamento mais préximo de um
ACDM. A linha ponto-trago fina mostra a
C Y relacgao linear entre redshift e distancia, valida
0.01 0.1 10 100 apenas para baixo z.
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Para “pequenas distancias” (z < 0,1) as diferentes definigoes de distancia acima sdo essencialmente
equivalentes. Para grandes distancias, contudo, a diferenca entre estas distancias podem ser utilizadas para
verificar observacionalmente a expansao e curvatura do Universo.

Isto faz parte dos chamados testes classicos da cosmologia, formalizados por Sandage (1961), quando
propos quatro testes: relacao magnitude—redshift; contagem de galaxias—magnitude limite; distancia de
diametro angular-redshift; idade do Universo.

Na figura 32, mostramos a variacdo da dimensdo angular de fontes radios compactas em fung¢dao do
redshift. Modelos de Universo estédtico ou “steady-state” podem ser descartados.

Utilizando as defini¢goes acima de distancia, podemos deduzir como varia com z o brilho superficial,
¥ (aqui em unidades de luminosidade por superficie, p.ex. Ls pc™2), de uma fonte extensa. O fluxo medido
de uma fonte é f = L/(47d2) enquanto que o angulo sélido subentendido pela fonte é © oc d;?; o brilho
superficial é proporcional a f/Q, portanto (d,/dy)?. Como dy, = (1+ 2)2d 4 conclufmos que ¥ oc (1+2)74,
independente do modelo de Universo. Esta dependéncia com z é conhecida como “cosmological dimming”.

O uso da relacio ¥ « (1 + 2z)~* ou, em termos de magnitude por unidade de angulo ao quadrado,
u x 101log(1 + z), foi proposto por Tolman (1930) (o chamado Teste de Tolman) para testar a expansao
do Universo pois, em um universo estatico u é independente da distancia. Para o uso pratico do Teste de
Tolman é necessario um objeto padrao (galdxias elipticas gigantes, por exemplo) e, principalmente, levar
em conta a evolucao da luminosidade destes objetos.

2.7.3 Corregao K

A corregao K é a diferenga em magnitude entre a luminosidade observada através de um filtro (isto é, uma
banda espectral fixa) de uma fonte em movimento (isto é, afetada pelo efeito Doppler ou pela expansiao
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do Universo) e a luminosidade que esta mesma fonte teria no referencial de repouso do observador (veja
figura 33).

A

fluxo no ref.
. de repouso

fluxo

brilho

sl Figura 33: Corregao K. O brilho observado é a convolugao entre

> o fluxo emitido pela fonte (mais precisamente a distribuicao
| espectral de energia, SED) e o perfil do filtro utilizado (além da
y Optica e eficiéncia do detector, absor¢do pelo meio interestelar,
‘ ‘ ete...). A diferenca em magnitude dos brilhos da mesma fonte

e fluxo com ; 4 N
x | . em movimento € em repouso € a correcao K
= ‘ redshift p ¢
brilho
observado by

>
>

Para uma fonte que emite um fluxo observado F(A) (no referencial de repouso é F(A/[1 + z])) e é
observado por um filtro de perfil S(\) (veja, p.ex., a Fig. 277), a corregao K é definida por (Oke &
Sandage, 1968):

S ENS(A) da
K(z)=25log(l+2)+2,5log = {3(;;‘[(1 J)r z(])?g()\) ol (55)
e escrita simplesmente como:
K(z) =2,5log(1+ 2) + k(). (56)

A relacdo entre as magnitudes aparente (“redshiftada”) e absoluta (observada se a fonte estivesse em
repouso a uma distancia d) é:

m— M =5logdr, — 5+ K(z), (57)

onde ignoramos a extincao devido ao meio interestelar e efeitos evolutivos.

A corregao K depende tanto do tipo de objeto observado como do filtro utilizado. Vérios autores
tabularam a funcao k(z) ou K(z) para diversos objetos e filtros espectrais (por exemplo, Pence, 1976;
Poggianti, 1997), baseando-se na distribuigao de energia espectral (SEDs) obtida a partir de modelos de
sintese de populagdes estelares e observagoes destes objetos no Universo préximo. A figura 34 mostra como
a correcao K para galaxias depende do tipo morfolégico e banda observada.
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Tomando como exemplo um caso simples, F(\) oc A\* (portanto F(v) o< v~(+2) temos k(z) =
(1+2)17* e K(2) =2,5(1+a)log(1+2). Se a = —1, i.e., a SED (distribuigao espectral de energia), vF(v)
¢ constante, entdo K (z) = 0. Se @ > —1 entao K(z) > 0, isto ¢, a fonte parece menos brilhante devido &
correcao K.

2.7.4 Contagem de objetos extragalacticos

Um dos testes cldssicos da cosmologia é a contagem do nimero de objetos extragaldcticos, N(> F'), com
fluxo observado superior a F'. Se o Universo fosse estatico e Euclidiano, com objetos de luminosidade L
distribuidos com densidade numérica constante (ng), o nimero de objetos observados seria:

dN =ngdV =ngAr?dr = N = nogdi ,

onde A%¢ o angulo sélido observado em esterradiano (A = 4w para toda a esfera celeste) e dy, ¢ a distancia
de luminosidade introduzida na Sec. 2.7.2. A relacao entre o fluxo observado e a distancia de um objeto é:

@=L

L™ 4nF

Para um valor especifico de F', todos os objetos dentro de uma esfera de raio dj seriam observados com
um fluxo superior ou igual a F. Se houver ng objetos por unidade de volume, entao o nimero de galdxias
com fluxo observado maior que F' é:

A LNY? .
N(>F)n0§<ﬂ> F3/2, (58)

ou seja, log N(> F) f% log F', (ou f% log S como dizem os rddio astrénomos).

Lembrando que a relagao entre magnitude e fluxo é dada por m—mg = —2,5log F', entao temos também
log N(< m) %m, que é mais utilizada para contagens feitas no éptico. Note que, se a luminosidade L
nao depende da distancia, entao nao importa se L varia de um objeto para outro, a dependéncia da relagao
log N-log F' continua sendo log N (> F') f% log F'.

9Em geral, Q representa angulo sélido mas, para ndo confundir com o parametro de densidade, usamos A aqui.
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A contagem diferencial, Nai¢(F'), com o fluxo entre F' e F'+ AF segue a relagao log Ny (F') f% log F.

Contudo, o Universo nao é estdtico, tem curvatura, a luminosidade dos objetos extragaldcticos (em
particular galdxias, radiofontes e AGNs) evolui com a distdncia (para grandes distdncias, observamos
estdgios mais jovens destes objetos), e a densidade numérica prépria também varia (através de fusoes, por
exemplo). Além disto, para casos reais, a observagao nao é de um fluxo bolométrico mas em uma banda
ou filtro espectral; isto significa que devemos levar em conta também a corregdo K (discutida na secdo
anterior).

O elemento de volume é dV = a?(t)r?Acdt para um universo que obedece a métrica de Robertson-
Walker. Isto pode ser escrito como:

d? cdz
olV:Amm = dN =no(1+2)%dV, (59)

onde ainda assumimos que nao ha evolucao na densidade numérica, nem ha evolugao na luminosidade dos
objetos extragaldcticos. O aumento na densidade dado por ng(1+2)? é devido & evolucio do fator de escala
do Universo. Para um Universo em expansao, o numero de objetos nao serda uma lei de poténcia simples.
Para os casos particulares de 25 =0 e Qu + Q4 = 1 temos as seguintes aproximacoes:

3 3
3 1—S(14qo)z+ —(134+14q0 +15¢2)2> +... ] ; QA =0;
A [ cz 2 20
N(<z)~

~ A~ 60
3 \ H, (60)

3 1
1_5(1+QO)Z+Z(5+14QO+9QS)Z2+---) Qv+ Qa=1,

onde gy = Qpr/2 — Qa é o parametro de desaceleragao em z = 0. Em termos de fluxo temos:

A L \*? 3H, (L \'?

Isto significa que, em um Universo em expansao deve haver menos objetos com fluxo menor do que F' em
relagdo a um Universo estatico. B importante lembrar que este raciocinio supoe que a luminosidade dos
objetos nao evolus.

A evolucao dos objetos extragaldcticos pode ser parametrizada por uma funcao de luminosidade de-
pendente do redshift, (L, z) (a fungado de luminosidade é discutida em detalhes no capitulo 9). Podemos
escrever de forma simbdlica:

Lmax Zmax
N(>F) = / / ¢(L, z)dLdV, (62)
0 0
onde integramos em todo o intervalo de luminosidade observado e até o redshift maximo que corresponde
a dr(Zmax) = (L/4wF)'/2,

A figura 35 mostra o resultado de contagens de fontes rddio (Pooley & Ryle, 1968). Pode-se ver que
estes dados sao incompativeis com um Universo estatico.
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g 103 i 7 unidade de angulo sélido com densi-
2 3 3 dade de fluxo superior a F' (Pooley &
E i 1 Ryle, 1968).
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O mesmo estudo também pode ser feito com outros objetos, por exemplo fontes de raios-X (aglomerados
de galdxias e QSOs), cf. Figura 36.
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A contagem de objetos também é feita no ético e infravermelho proximo. Neste caso é conveniente escre-
vermos a relagdo N (F) em termos da magnitude, m. Se as fontes estivessem distribuidas homogeneamente
em um Universo plano e estatico, teriamos log N o< 0,6m. A figura 37 mostra as contagens de galaxias na
banda I e B até magnitude ~ 29.
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Podemos notar que, mesmo levando em conta a curvatura do Universo, ainda hd um grande excesso de
galaxias de alta magnitude. Este excesso de galdxias se deve a efeitos evolutivos, que alteram a luminosidade
intrinseca das galdxias jovens.

Finalmente, o teste cosmoldgico log N-log F' (ou S) é mais 1til para se testar modelos evolutivos do
que determinar a curvatura do Universo (como foi proposto inicialmente).

2.8 Modelos de Friedmann—Lemaitre

A dinédmica do Universo é descrita pelas equagoes de campo de Einstein (1917):

1 1
RM — 59‘“’ R+ Mg = —kT"  ou RM =X¢g" —k (T‘“’ — 59‘“’T) , (63)
onde k = 87G/c* = 2,073 x 107*8s%2ecm~1g~! é a constante de gravitacio de Einstein e A\ é a constante
cosmoldgica. TH” e RM sao os tensores de energia-momento e de curvatura do espago-tempo (tensor de

Ricci).
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Para o caso de um Universo homogéneo e isotrépico, onde a métrica é a de Robertson-Walker, Eq. (29),
obtém-se as solugoes de Friedmann—Lemaitre:

-2 2

@ _ 8GN~ ke %ﬁjg — 87Gp + A2,

a? 3 o2

.. i 26 a? ke 8rGP

a 4G 4% Mo 2
E:7szi(1+3wz‘), T a2z 2 T (64)
P_f2__.i Q_A_CQ_% +£

i — C wzpza a_ 3 3 62 .

A esquerda, o {ndice i representa as diversas componentes do Universo: matéria nao relativistica (“poeira’”,
w = 0), radia¢do (ou matéria relativistica, w = 1/3), energia escura ou quintesséncia — se w = —1, isto
é a constante cosmoldgica, A; se —1 < w < —1/3 e w(z) é varidvel, entdo chamamos de quintesséncia
(Caldwell, Dave & Steinhardt, 1998).

Para a matéria nao relativistica barionica, usando a equacao de estado dos gases ideais,

KT,

P=——cp = wsarion ~ 10" *Tkelyin , (65)
cmy,

portanto mesmo para T ~ 10'2K a matéria barionica se comporta como “poeira” do ponto de vista da
relatividade geral, isto é, a pressao tem contribuicao desprezivel no tensor energia-momento. Por outro lado,
quando a matéria deixa de se comportar como poeira, a densidade de energia dos fétons ja é dominante
no Universo (era da radiacao, veja Sec. 2.5.2).

A terceira equagao da direita pode ser obtida das duas primeiras. Estas equagoes representam a con-
servacao da energia e continuidade da matéria. A direita, P é a pressao da matéria e radiagao, A é a
constante cosmolégical?, p é a densidade média da matéria e radiacdo e k é o indice de curvatura do
Universo (veja Fig. 29).

Definimos uma série de parametros a partir das equacoes de campo:

H=12 parametro de Hubble
a
8rG
Qp = M _ ;ng parametro de densidade
Pe
Ac? L. .
Qa (ou A) = 302 constante cosmoldgica reduzida
(66)
321G oT?
ORad = % parametro de densidade da radiacao
aa . -
q= —%z parametro de desaceleracao

Q. =1—Qp — QA — QRaa = —5 curvatura reduzida
a

(o é a constante de Stefan-Boltzmann). Se estes pardmetros sdo medidos hoje (z = 0), acrescentamos

o indice “0” caso haja ambiguidade (nos modelos mais populares, a constante cosmoldgica nao varia).
Também definimos a densidade critica do Universo no presente como:

2

3H;

M Mprs
0= 0~ 188h2x 1072085 9 77 h2x 101 2 & 1,12 2 —idton 67
Ped = 3G ’ cm? ’ Mpc? ’ 100 litros (67)

Levando em conta a variacao do parametro de Hubble nos temos:

_ 3H?(z2)

pe(z) = el (68)

10A constante cosmolégica foi introduzida inicialmente por Einstein para conciliar suas equacgdes de campo com um universo
estaciondrio. Com a descoberta da expansao do Universo, Einstein declarou que a introdugao de A foi o seu maior erro. Contudo,
Gunn & Tinsley (1975) sugeriram que A fosse realmente néo nulo e positivo enquanto que Efstathiou et al. (1990) estimam
que, em um cendrio de matéria escura fria (CDM) em um Universo plano, a constante cosmoldgica deve corresponder & cerca
de 80% da densidade critica para poder explicar a quantidade de estruturas observadas. Este resultado que foi confirmado
pela andlise do diagrama de Hubble em alto redshift e da CMB. Fisicamente, A\ é interpretada como a energia do vacuo ou
genericamente, energia escura, pyscuo = A2/ (87 G) ~ 6,44 h%O(QA/OJ) x1073%grama cm 3 = 3,61 h%o (Q4/0,7) keV cm 3.
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Notamos que o parametro de desaceleracao pode ser escrito em termos do parametro de Hubble:

H%(Z)Q = q(z)@ziH).

Hoje (z = 0) o pardametro de desaceleracao, qo, ¢ dado por:

Qa0 . 1 3
qo = — Qa0 + QRad ou, genericamente: ¢qg = 3 Z Q; + 3 Z Qw; ,
3 3
onde 2; sao as componentes Qy;, Qp ou Qx (constante cosmolégica ou quintesséncia ou ... ), € Qaq
(radiagao).

O parametro de curvatura do Universo pode ser escrito como:
kc?

Qp + QA+ Qraa =1+ - (69)

Com as defini¢oes acima, podemos escrever a equacao de Friedmann—Lemaitre da seguinte formas:

Qe
a’(t)

1—Qu —Qa — QRad
a?(t) ’

. 2
{@} = H2(t) = H3 |Qa + SR“ - (70)

a(t) 4(t)
onde os valores dos parametros de densidades sao para z = 0.
Por exemplo, na era da radiacdo, Qr.q ~ 1 e Qpr = Qp = 0 para qualquer modelo cosmoldgico realista.
Assim, podemos escrever a equacao diferencial da evolucao do fator de escala:

d Hyv/Q)
T(Z — 10V °‘Rad a(t) — (QH() /QRad)l/Q t1/2
a
Com a expressao acima também podemos ver que, durante a era da radiagao a temperatura da radiagao é
T(t) = To(2Hot)"'/? = 1,279 x 10° (hzo t)~'/? K, com t dado em segundos.
Os chamados modelos de Friedmann—Lemaitre correspondem as solucoes da Eq. (70) para o caso A = 0.
Na figura 38, mostramos a evolugao do fator de escala do Universo.

= z(t)~ (2Hot) V2% (2> 1). (71)
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A evolucao do fator de escala e da densidade média depende do estado em que o Universo se encontra
— dominado pela matéria, pela radiagao (Segao 2.5.2) ou pela constante cosmoldgica. Para o pardmetros
de densidade da matéria temos:

G

onde a equagao (67) foi usada na tltima igualdade. Para os outros pardmetros de densidade, fazemos um
calculo semelhante. A figura 39 mostra a variagdo dos parametros de densidade durante a evolucao de um
Universo tipo ACDM (Qp = 0,3 e Q5 =0,7).

Copz) po(+2)°  Qaropeo(l +2)°
QM(Z) B pc(Z) B pc(Z)

B pc(Z) (72)
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Olhando para a Eq. (70) podemos ver que para um Universo aberto ou plano sem Energia Escura
(QA = 0) o parametro de Hubble tende a zero para t — oo. Para um Universo com Q4 > 0, temos

lim H(t) = Hov/Qa

t—o00

ou seja, usando os valores medidos hoje, o pardmetro de Hubble vai diminuir até H — 584+2km s~! Mpc~!
num futuro distante.

Para o caso da cosmologia ACDM, existe um momento em que ha equiparticao entre a densidade de
matéria e a energia escura, assim como vimos que hé a equiparti¢ao entre matéria e radiagao (segao 2.5.2).
Para o caso de Q25 = constante, o redshift em que se d4 a equiparti¢do matéria/energia escura é:

1/3
oA =pu = peSa = pu(1+2)3 = Zeq = (g“’o ) —1. (73)
M,0

Com as determinagoes atuais de Q27,0 € €24,0, a equiparticao ocorre em z.q ~ 0,35, cf. Fig. 39.

Genericamente, temos a equagao de estado P = wp (por simplicidade, usamos ¢ = 1 neste pardgrafo),
onde o parametro w pode ser uma constante ou varidvel. Varias parametrizacoes de w podem ser en-
contradas na literatura, um reflexo de nossa ignorancia sobre a natureza da energia escura. Existe uma
parametrizacao popular para w(z) (Linder, 2003):

w(z) = wo + wq — w(a) =wo+w, (1 —a), (74)

1+=2

onde wy e w, sao constantes. Tomando w, = 0 e wy apropriado obtemos as equacoes de estado para
poeira, radiacdo e constante cosmoldgica.'! Note que uma parametrizacio mais simples, por exemplo,
w(z) = wo + w1z nado é adequada por divergir quando z — oo (isto é, quando t — 0).

Utilizando as equagoes de Friedmann-Lemaitre (derivando a primeira em relagao ao tempo e eliminando
a da segunda) obtemos a expressao para a evolucao da densidade para uma dada componente do Universo:

!

dp 3 (P dp 3 /1 . da
da p (02 —i—p) ~ 1 a( +w(a)p = p poexp[ ’ 3(1+w(a")) il (75)

onde pg = p(a = 1) é a densidade da componente do Universo hoje (z = 0). Usando as Egs. (74) obtemos:
p(a) _ p06+3(a—1)wa a—3(1+wo+wa) e p(z) _ poe—3zwa/(1+z) (1 + Z)+3(1+w0+wa) ] (76)
Supondo que w(z) = wp seja uma constante (isto é, w, = 0) temos ainda:

p(z) = po(1+z)*0Hwe). (77)

1 Ainda para a energia escura, existem modelos que adotam equacdes de estado ndo lineares, por exemplo o “gds de
Chaplygin” (p = —A/p®, veja Kamenshchik et al., 2001) ou modifica¢des da gravitacio.
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Substituindo w = 0 ou w = 1/3 ou w = —1 temos, respectivamente, as equagdes da evolucao da densidade
para matéria, radiagao e constante cosmologica.
Finalmente, podemos escrever a equagao de Friedmann—Lemaitre de uma forma geral como:

we=m Y wew| [ 30w ],

i componentes

onde 7 = matéria, radiacao, curvatura, energia escura, neutrinos massivos, etc...
A expressao acima pode ser escrita como uma equagao de conservagao de energia:

dma? dma?
AU =-PdV = d(pc2 7;“>Pd<7;a) = 2d(pd®) = —Pd(d®), (78)

que nada mais é do que a Eq. (75) acima.
Para um Universo de Einstein—de Sitter (25 =1 e Q4 = 0) ou dominado por energia escura (2p; = 0
e 2y = 1) temos (veja Fig. 40):

Radiagao Matéria Energia Escura
a(t) oc t'/2 | a(t) o< t2/3 = note que, P(t) oct? a(t) oc exp(H t) ' (79)
p(t) xa=*| p(t) x a3 nas respectivas eras. p(t) = constante
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Figura 40: Evolug¢ao da densidade da matéria ndo-relativistica (“poeira”), radiagdo e energia escura (constante
cosmoldgica) em fungéo do fator de escala (esquerda) e da idade do universo normalizada (direita). As intersecgoes
representam os momentos de equiparticdo de energia. A esquerda tamém estd representada a evolugdo da energia
escura no caso de w = —1 + 0,2, w constante. Para w = —1.2 podemos notar a ocorréncia do “Big Rip” por volta
de 7 x 10'° anos.

Um modelo classico de Universo é o chamado “steady-state” (modelo estacionario), onde o fator de
escala varia da seguinte forma: a(t) = exp[H (¢t — t)]. Aqui, a densidade e H = a/a sdo constantes. O
pardmetro de desaceleracao deste modelo é constante, ¢ = —1 e o Universo é plano (k = 0).

2.9 Parametros cosmologicos Hy, 2y, p

A evolugao dindmica do Universo (sua histéria) é determinada por trés parametros, Hy (constante de
Hubble), s (a densidade média de matéria no Universo), Qx (o chamado parametro cosmoldgico). Um
dos principais objetivos da cosmologia observacional é a determinacao destes parametros.

A figura 41 ilustra a evolugao do fator de escala para diferentes cosmologias. O Universo Euclidiano
corresponde a linha dada por 2j + Q3 = 1. Acima desta linha, £k = +1, o Universo é fechado; abaixo,

k = —1 e o Universo é aberto. Devido a constante cosmolégica nao nula, podemos ter um Universo de
curvatura positiva mas que expande para sempre.
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2.9.1 Idade do Universo

Tendo os pardmetros cosmoldgicos, podemos calcular a idade do Universo (t) ou o seu complemento, o
‘lookback-time’ (t1,), em funcdo do redshift (p.ex. Peebles, 1993). A equacdo de Friedmann—Lemaitre pode
ser escrita assim:

=H(z) = HoE(2); E(z) = \/QM(l + 2334+ (1—=Qn —QaA)(1+2)24+Qn. (80)

SRS

Integrando a expressao acima, temos:

a dt * da z —dz da dz
dt = = —_— = _ d —_— = — . 81
/ /) A aH(z) /Oo (1+2)HoE(2)’ onde usamos = 142 (81)

Obtemos assim a férmula para a idade do universo em redshift z:

00 dZI . o0 dZI
He) = / A+ =)H() o / 1+ 20V (1 +2) + (1= Qar = Q)1+ )2+ Q- 2

A idade do Universo propriamente dita é ¢(0) na expressao acima, enquanto que o lookback time é t1,(z) =
t(0) — t(z), isto é, a diferenga entre a idade do Universo hoje (no momento da observagao) e a idade que
0 Universo tinha quando um féton foi emitido no passado. A figura 42 mostra a idade do Universo para
alguns modelos ‘populares’.

Para o modelo de Einstein-de Sitter, a idade do universo é calculada analiticamente resolvendo a
Eq. (82):

_ : 2
t(z) = Hy! (1+z) 32 = (0) = TR (83)
Para um Universo plano, Q5 + Q37 = 1 também temos uma solucao analitica:
_1/22 Qa1 Qa(l Q
o) = a2, (VAT + AT 0y
3 VQur
2 1++vV1-0Q
= 10) = 1n( + M); (Q + QA =1). (84)
3Hov1 — Qum VQarr

Para 1 < z < 1000 temos uma aproximagcao boa valida para 0 < Q3 <1e 0 < Q) < 1:

1 l 2 (QM—i—QA—l)]

t(z) = — :
Ho | 30371+ 2)3/2  5Q3%(1 4 2)5/2

Em geral, a idade do universo hoje é dada com razodvel aproximacao ¢(0) ~ H(;l. Este valor é corri-
queiramente utilizado como referéncia para comparagao com escalas de tempo de processos cosmoldgicos.
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Tomando os varios valores de Q37 e 24, o Big Bang ocorreu ha:

15,03h7y x 107 anos;  [Qar = 0,2; Qp = 0,8]
13,46h-5 x 10° anos; [Qa = 0,3; Qp = 0,7]
idade “cosmoldgica” = t(0) = 13,87h7_01 x 102 anos; [Qxr = 0,0; Qp = 0,0] (85)
11,30hy x 107 anos;  [Qar = 0,3; Qp = 0,0]
[ ]

9,31h;5 x 10° anos; [Qu = 1,0; QA_OO

onde utilizamos aqui Hy = 70h7o km s~ 'Mpc—!.

O valor acima pode ser comparado com estimagoes independentes da idade do Universo ou, pelo menos,
limites inferiores baseado na idade estimada de elementos quimicos ou objetos astrofisicos.

Os aglomerados globulares estao entre os objetos mais antigos do Universo, que se formaram rapi-
damente (escala de tempo de colapso de um aglomerado globular é de alguns milhoes de anos) junto com
a galdxia hospedeira. A idade dos aglomerados pode ser determinada através da teoria de evolucao estelar.

As estrelas de um aglomerado globular se formam essencialmente ao mesmo tempo. A medida que o
tempo passa, as estrelas de maior massa deixam a Sequéncia Principal e comegam a povoar o ramo da
gigantes vermelhas (RGB), ramo assimptdtico e ramo horizontal. A magnitude do “turn-off” (ponto onde
a Sequéncia Principal “termina” e se junta ao RGB se torna cada vez menos brilhante e mais vermelho.
Ajustando um modelo de evolugao estelar (uma isécrona) ao diagrama HR de um aglomerado globular,
podemos determinar sua idade (Fig. 43). Este método depende de modo crucial da determinacao do médulo
de distancia do aglomerado estelar, pois os modelos dependem da luminosidade absoluta das estrelas e
observamos o fluxo (magnitude) aparente.

A idade do universo obtida por este método é:

idade “aglomerados” = 13, 4+ 5 x 10 anos (95% certeza), (86)

onde é suposto que ha 0,8 bilhoes de anos entre o Big Bang e a formacao do aglomerado globular por volta
de z =~ 6,5 (Krauss & Chaboyer, 2003).

Outra medida independente da idade da Galdxia (limite inferior para a idade do Universo) é calculada
a partir da abundancia de elementos radioativos pesados com meia-vida da ordem de bilhoes de anos
(Butcher, 1987), em particular uranio (**°U, meia-vida 0,704 x 10% anos e 233U, meia-vida 4,468 x 10 anos)
e toério (232Th, meia-vida 14,05 x 10° anos), que decaem em isGtopos estaveis de chumbo.

Temos, por exemplo, a seguinte relacao de decaimento radioativo:

Uobs - Uini eXp(*t*/T) ) (87)

(133 })

onde o indice “obs” indica a abundancia observada, “ini” a abundancia inicial, 7 é o tempo caracteristico
de decaimento-a (7 = meia-vida/In2) e ¢, é o tempo decorrido. Utilizando medidas de abundéancia de
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A utilizacao de razoes de abundancias reduz a incerteza do método; a razao das abundancias iniciais é obtida
de modelos tedricos da produgao de elementos em supernovas pelo processo-r [10g(232Thini / 238Uini) =
0.1 £ 0.1, Goriely & Clerbaux 1999]. Usando esta técnica (assim como outros elementos, ésmio e iridio),
Cayrel et al. (2001) obtém o seguinte valor:

idade “radioativa” = (13,3 & 3) x 10° anos, (89)

onde ¢é suposto novamente 0,8 bilhoes de anos entre o Big Bang e a nucleossintese dos elementos radioativos
U e Th. Em particular, Frebel et al. (2007) estimaram a idade da estrela HE 1523-0901, de metalicidade
[Fe/H] = —2,95 e 0,8M, em 13,2 bilhoes de anos.

Um outro limite inferior da idade do Universo é dado pela observacao de anas brancas de baixa
luminosidade. Anas brancas sdo o estdgio final de evolugdo de estrelas de massa < 8My, onde ndo ha
reagoes nucleares e sao suportadas pela pressao de elétrons degenerados. A luminosidade das anas brancas
diminui aproximadamente como L oc Mt~7/% (Mestel, 1952).

A relagao acima prevé um corte na funcado de luminosidade da anas brancas que pode ser observada
nas estrelas do disco da Via Lactea. Outra possibilidade é a observacao de anas brancas em aglomerados
globulares: as mais fracas podem ser utilizadas como indicador da idade do aglomerado (veja Fig. 44).

Hansen et al. (2002) obtém 7,3 + 1,5 bilhoes de anos para a idade do disco da Galdxia e 12,7 + 0,7
bilhoes para M5. Supondo ainda um intervalo de 800 milhdes de anos entre o Big Bang e a formagao do
aglomerado temos:

idade “ana branca” = (13,54 0,7) x 10 anos. (90)

E extremamente notavel a coincidéncia entre todos estes métodos independentes de datacao do Universo!

2.9.2 Velocidade de recessao e redshift

Na relatividade restrita, o redshift se relaciona a velocidade por:

(1+2)%-1
=0T L (91)

1+wv/c
1—wv/c

1+z=

ol

Este é o conhecido efeito Doppler, valido para movimentos peculiares locais. Infelizmente, esta formula
nao se aplica no caso do redshift cosmolégico, devido a expansao do Universo.
Para um universo em expansao, a distdncia comdvel entre dois objetos é [veja a Eq. (51)]:

tobs dt
D =cap / —, (92)
temiss a(t)
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a integral efetuada entre o momento de emissao do féton e o momento da observagao. Mas,

1 da dt da dz

s 0O = TS EEm T TwHG)

(93)

onde usamos a relacao 1+ z = a/ag. Logo, a velocidade com que um objeto esta se afastando do observador
no momento em que o féton com redshift z é observado é:

U—CH/Zd—ZI = wv=HyD (94)
- OOH(Z/) — 110 )

que ¢é a Lei de Hubble e a funcao H(z) é dada pela Eq. (51) ou (70).

A relagao linear entre velocidade e distancia (comdvel) é sempre vdlida. J& a relagdo entre redshift e
distancia sé é linear para pequenas distancias ou em casos particulares.

Para casos simples temos:

v In(1 + 2) : Qu=0, QA =0;
—=0 2[1-(1+2)"" ; Qu=1, Qy=0; (95)
¢ P : Qu =0, Qa=1.

Note que para um universo em expansao exponencial, inteiramente dominado pela constante cosmolégica
(como foi durante a época da inflagdo e talvez seja no futuro), a relagdo v = ¢z é vélida para qualquer
redshift.

A figura 45 mostra uma comparacao da relagao entre velocidade de recessao e o redshift de uma fonte.
Para z < 1, todos modelos cosmolégicos, assim como o efeito Doppler, tendem a v = cz.

Note que no cenario cosmolégico atual, objetos que tenham redshift z ~ 1,46, ou seja, estejam a distancia
comovel D =~ 4,3 h7_01 Gpc, estao se afastando de nés, hoje, na velocidade da luz.

No caso em que temos a superposicao do movimento préprio do observador, da fonte, além da expansao
do universo, devemos levar em conta individualmente estes efeitos para determinarmos, por exemplo, a
velocidade propria de uma galdxias. Voltaremos a isto na Secao 5.8.3.

Na discussao acima, consideramos a velocidade de uma fonte hoje, no momento em que detectamos os
seus fétons. Qual seria a velocidade da fonte no momento em que os fétons sao emitidos? Neste caso, a
velocidade é dada por Davis et al. (2003):

 H(z) ([ d  H(z)
riels) =5 |, F e .

2.9.3 Horizonte

O horizonte em um dado local é a maior distancia observavel. Os fétons de eventos que ocorram a uma
distancia superior ao horizonte nao tém tempo suficiente para chegar ao observador. Mais precisamente,
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Figura 45: Relagao entre a velocidade de recessao de um objeto de redshift z no momento em que é observado
para diferentes modelos cosmoldgicos. Para comparacao, também é mostrado a rela¢ao v(z) do efeito Doppler da
relatividade restrita.

este horizonte é chamado horizonte de particulas, Dyor: dois observadores separados por uma distancia
maior que Dy, nao estao em contato causal. A distancia comével do horizonte em um dado momento é:

Dhor(t):/o % N Dhor(z)HiO/oo E(Zj)' (97)

Em termos de distancia prépria (ou distancia fisica), o horizonte é dado por:

DY = a(t)Dyor(t) ou DY = a(z)Dyor(z) -

hor hor
Como na era da radiagao temos E?(z) ~ (1 + 2)* e a = (2Hyt)'/?, portanto:

1
< =S4 = D¥ (2) =~ L= 2ct(z),

D or N -
b (Z) HO 1 +z HO hor HQ

onde t(z) é a idade do Universo no redshift z.
Para a era da matéria, F(z) ~ /(1 + 2)3 e a = (3Hyt/2)%/3, logo:

2c 1 2¢ 19
e - 2,
Hy1+2z Hy

Nos modelos de Friedmann-Lemaitre, em que a equacao de estado da componente dominante é P/c? =
wp com w > —1, a distancia do horizonte cresce monotonicamente. No caso em que w = —1, a distancia
do horizonte se torna independente de a e, portanto, de t. Isto ocorreu durante o periodo de inflagao e
deve ocorrer no futuro, se o modelo ACDM estiver correto. Para o modelo padrao, Q25 = 0,7, Q) = 0.3 e
Hy =70 km s~! Mpc™!, Dy, (t — o) =~ 18,8 Gpe.

= DV (2)=~ ¥ = 3ct(z).

hor

Dhor (Z) ~

2.10 Determinacao observacional dos parametros cosmolégicos

Novas e velhas técnicas de determinacao de distancias sem a utilizacao de redshift foram empregadas nos
dltimos anos para determinarmos os parametros cosmolégicos, em particular Hy.

As supernovas de tipo Ia (SN Ia) tém uma luminosidade intrinseca méxima que pode ser determinada
independentemente de sua distancia (veja apéndice A). Podemos entao, com estes objetos, tragar o diagrama
de Hubble, magnitude vs. distancia e, em principio, determinar os parametros cosmolégicos.

Para galdxias mais proximas, podemos utilizar o mesmo método empregado por Hubble, a relagao
periodo—luminosidade das Cefeidas. A figura 46 mostra o diagrama de Hubble construido a partir de
diferentes técnicas.

A figura 47 mostra em detalhes os resultados obtidos por este método de supernovas (Perlmutter et
al., 1998) assim como os valores mais provaveis dos parametros 25; e 5. Foram estas observagdes, de que
as supernovas distantes tem um brilho mais fraco do que o esperado, que levou a descoberta da expansao
acelerada do Universo.

Com o aumento progressivo do nimero de supernovas de tipo la descobertos, principalmente em redshift
superior a 1, é possivel também investigar se ha ou nao uma variacao da equagao de estado da energia
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Figura 47: Diagrama de Hubble utilizando uma amostragem de Supernovas de tipo Ia e determinagao dos
pardmetros cosmolégicos. Do diagrama a direita temos também a idade do Universo hoje (usando h = 0,7) em
funcdo dos parametros cosmolégicos.

escura, w. A Fig. 48 mostra um exemplo da determinagao de varios parametros cosmolégicos com resultados
recentes (em 2013).

Atualmente, tomando uma média informal de valores publicados, os parametro da chamada “cosmologia
de concordancia” é : Qp; = 0,28 £ 0,05 e Q4 = 0,72 4+ 0,08. Além disto, os dados observacionais sao bem
descritos por um universo plano e onde a energia escura é a constante cosmoldgica. O valor medido de 25
implica em um valor para a constante cosmologica de:

A= 1,237 x 107°5h2, cm 2

ou  Pyicuo = 6,627 X 10_30h$0 gramas cm > ou 3,717 h%o keV cm ™3

Por outro lado, a densidade (de energia) do vécuo pode ser, em principio, estimada pelas teorias de
fisica de particulas'? (Cohn, 1998; Carroll, 2001). A densidade de energia do vacuo ou energia de ponto-
zero serd plCri? ~ (¢/h)3(E,/c?)*, onde E, é a soma das energias potenciais dos diversos campos que

contribuem para a energia de ponto-zero. Estas energias sio estimadas pela quebra de simetria (transi¢ao

12Em todo caso, a energia do vidcuo pode ser medida experimentalmente, como no caso do efeito previsto por Casimir
(1948) e medido por Lamoreaux (1997).
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Figura 48: Determinagao dos pardmetros cosmolégicos com uma amostra de 472 supernovas de tipo Ia, junto com
observagoes da CMB e o espectro de poténcia de galdxias (discutido na Sec. 3.4). O painel mais a esquerda utiliza
um método de ajuste dos parametros de x?; os contornos correspondem a 68,3%, 95,4% e 99,7% de confianca. Nos
outros casos, ¢ usado um método de Markov-Chain Monte Carlo (MCMC) e os contornos sao de 68.3% e 95.4% de
confiagdo. Os contornos ciszas correspondem & combinagao de todos os vinculos cosmolégicos. O valor para a energia
escura que corresponde a constante cosmolégica é w = —1 e uma geometria plana é 0, = 0. Figura adaptada de

Sullivan et al. (2011).

de fase) dos campos: no modelo eletro-fraco, E, ~ 200GeV; na GUT, E, ~ 106GeV; e na escala de
Planck, B, ~ 10'8GeV. Assim, a fisica de particulas prevé (tomando o menor e maior valor):

pleenia & 3,7 x 10%° — 2,3 x 10% gramas cm ™

o que implica em uma discrepancia com a observagao de:

teoria

pvécuo ~ 3 x 1056 9% 10118 m
obser.
Pyécuo

Este desacordo (possivelmente um recorde) é conhecido como “problema da constante cosmolégica”. Muito
esforgo tem-se feito no sentido de compreender porque o valor medido é tao pequeno, mas nao nulo, com
a utilizagao de teorias supersimétricas e/ou de cordas (cf. refs. acima).

Com surveys profundos torna-se possivel a determinacao da evolucao do parametro de Hubble, H(z).
Uma técnica promissora que vem sendo utilizada a partir da primeira década do século XXT é baseada no
efeito produzido pela oscilagao acustica de barions (BAO, baryon acoustic oscillations, veja Sec. 3.5). Um

exemplo da determinacao de H(z) ¢ ilustrado na Fig. 49.
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2.11 Inflagao

A teoria da inflagao, criada por Guth (1981); Linde (1982), foi motivada por alguns problemas enfrentados
pela teoria classica do Big Bang quente e pela procura de uma abordagem fisica que pudesse abranger as

condicoes iniciais do Universo:
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e Universo plano (proposto por Robert Dicke nos anos 1970): se hoje a densidade do Universo é préxima
de perit, no passado a densidade deveria ser infinitamente proxima de peit. Isto pode ser verificado
com as equagoes (66) e (69) e as relagoes p = po(1 + 2)3 e ag/a = 1+ z, o que resulta em:

e T w1 () o] (98)

Tomando os valores Qp70 = 0,3 e Qp0 = 0,7 temos, para z = 1032, 1/Qp(z) — 1 = 2 x 107%. Se
Qa0 =0, temos 1/Qps(z) — 1 = 2 x 10732, O problema é por que haveria um ajuste tao fino de Q,?

e Horizonte (isotropia da radiagdo césmica de fundo Misner, 1968): dois pontos do Universo estéo
casualmente conectados somente se houve tempo suficiente para que um féton de um ponto atinja
o outro, isto é, se um ponto estd dentro do horizonte do outro (Fig. 50). A dimensdo do horizonte
comével é dyor = 3cHy " [a(t)/ag]'/? para um Universo de Einstein-de Sitter (onde a(t)/ag = [t/to]*/?
e usamos a Eq. [37]). Em termos do redshift, isto resulta em dio = 2cH ' (14 2)7/? (a idade deste
modelo de Universo é to = (2/3)H, ).

A Observador
Tempo (z=0)

Figura 50: Problema do ho-
rizonte no modelo cosmoldgico
pré-inflacionédrio: Em z = 0 ob-
servamos dois pontos A e B que
estdo no interior do nosso cone
de luz passado. Contudo, como
nao ha intersecgao entre os co-
nes de luz passados de A e B,
estes pontos nao estdo casual-
mente conectados.

Por outro lado, a distancia de um observador hoje até o ponto que corresponde a 2z é dops = 2¢H|y 1(1 —

[1+2]71/2), cf. Eq. (51). Logo, o angulo subentendido pelo horizonte é:

dhor/2 _ 1
dobs 2

[(1+z)1/2—1]*1zL,paraz>>1. (99)
2Vz

Tomando o redshift da recombinacao, z = 1100, que corresponde a radiacao cosmica de fundo que
observamos, isto corresponde a 6 = 198 apenas! (Mesmo considerando outros modelos mais plausiveis,
este niimero néo se altera por mais que um fator 3). Regides com uma separacao angular maior niao
estariam conectadas casualmente na época da recombinagao e, no entanto, observamos que tém a
mesma temperatura (com variacio de uma parte em ~ 10%). Como regides que nunca se comunicaram
poderiam ter a mesma temperatura?

tan(0/2) =

e Grandes estruturas: quais sao suas condigoes iniciais? (Origem das flutuagoes primordiais).

e A teoria de particulas prevé a criacao de defeitos topoldgicos durante as transi¢oes de fase no Universo
primordial. Os defeitos de dimensao zero tem as mesmas propriedades de monopolos magnéticos e
deveriam ser abundantes no cenario do Big Bang classico. No entanto, isto nao é observado.

O principio da teoria da inflagdo é que, quando o Universo tem a escala de Planck (¢, = /Gh/c? ~
1,616 x 10~3metros o que corresponde a uma escala de tempo t, = \/Gh/c® ~ 5,39 x 107%* s) a maior
parte da densidade de energia estd concentrada em um campo escalar ¢ e o potencial V' deste campo nao
é nulo.

Durante a inflagao, o fator de escala do Universo cresce exponencialmente, como no modelo de de Sitter:

a(t) ~exp(Ht) e H?=(87V)/(3 M) = constante, (100)

onde My = /fic/G = 2,177 x 10 Pgrama = 1,22 x 10!?GeV ¢ a massa de Planck. A pressdo total durante
esta época é negativa, P < —p/3. Durante a inflagdo, a ‘constante’ de Hubble é, de fato, aproximada-
mente constante. A figura 51 ilustra esquematicamente a evolugdo do fator de escala para um Universo
inflacionario.
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Figura 51: Esquerda: Evolugao do tamanho do Universo visivel (raio de Hubble) durante e apés a inflagao
(baseado em Martin, 2004). A aproximagcao “slow-roll’ significa que o potencial V da inflagdo é quase-plano (H (t) é
praticamente constante durante a inflagdo). As linhas diagonais mostram como as regides do Universo podem entrar
ou deixar de estar em contato causal. Com inflagdo, mesmo as maiores estruturas estiveram em algum momento em
contato causal. Direita: Evolucao do fator de escala mostrando o efeito da inflagdo comparado a outros momentos

do Universo.

A inflagao inicia quando o Universo tem ~ 10734 s e dura ~ 10732 s (existe uma incerteza de pelo menos
uma ordem de grandeza em relagio a estes nimeros). Durante este perfodo, a expansao do Universo é de,
pelo menos, €% ~ 1026 (este niimero depende de detalhes da teoria da inflagdo utilizada). Entre a época
da nucleossintese primordial e hoje (cerca de 10'%anos) o Universo expande ‘somente’ de um fator ~ 104

Esta época termina quando o campo escalar responsavel pela inflacao decai. A energia deste decaimento
reaquece o Universo que segue expandindo, mas agora seguindo a evolugao classica descrita pelas equacoes
de campo de Einstein, Eqgs. (64).

O problema do horizonte é resolvido pela inflacdo como mostra a figura 52.

13.7 bilhGes de anos
~1032¢ expansao apos
f 5 { a inflacdo

inflacéo

Figura 52: Durante a inflagao, o fa-
tor de escala aumenta exponencial-
mente, enquanto o horizonte (repre-
sentado pelo circulo) se expande na ve-
locidade da luz. Em um instante ini-
cial, toda a regidao em equilibrio termo-
dindmico estd no interior do horizonte.
Figura baseada em Watson (2000).

horizonte
(limite do
Universo visivel)

A teoria da inflagao faz algumas predigées como:

e a curvatura total do Universo é plana. Qualquer que seja a curvatura inicial, a expansao exponencial
faz com que a curvatura seja efetivamente plana.

e as flutuagoes iniciais de densidade sdo gaussianas;

e 0 espectro de flutuagoes iniciais é um invariante de escala (lei de poténcia). A inflacado apaga todas
as flutuagoes que surgiram anteriormente. Durante a inflacao as inevitaveis flutuacoes quanticas sao
infladas a tamanhos macroscépicos.

Estas predigoes estao de acordo com as observagoes da radiagao césmica de fundo (espectro de poténcia)
e distribuicao de galdxias em grande escala.
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2.12 Bariogénese

Enquanto a temperatura do Universo é superior a kT ~ 100 GeV, quarks e anti-quarks sao criados e des-
truidos em taxas elevadas, suas abundéancias sdo aproximadamente equivalentes entre si e (grosseiramente)
iguais a abundancia de fétons.

Contudo, hoje, a abundéancia de quarks (ou bédrions) é claramente superior & abundancia de anti-
quarks (ou anti-bédrions). Esta assimetria pode ser estimada da seguinte forma: enquanto hé equilibrio,
ny & Ny 2 Ny, onde b representa anti-barions e v os fétons. A densidade n é numérica em coordenadas
coméveis. A conservagao do nimero de barions e fétons implica:

3 3 3 3 _ 3
(nb - nE)a = (nbo - nEO)aO N Npo Gy € NyG = Ty Qg (101)
onde a é o fator de escala e usamos ny, > n;, . Assim, assimetria entre bdrions e anti-barions no Universo

primordial é:
ny — Ny - ny — Ny -~ Ny

~5x 10710, (102)

ny + ng - 2n, - 21,
ou seja, para cada ~ 107 barions havia 1 anti-barion, ou seja, havia 1 anti-quark para cada 10° quarks.
O mesmo raciocinio nao se aplica aos léptons, mas acredita-se que seu ntmero seja da mesma ordem de
grandeza dos barions, ja que, aparentemente, o Universo é eletricamente neutro.

Se nao houvesse esta assimetria, matéria e anti-matéria se destruiriam, formando fétons até que a
separacao média das particulas e anti-particulas fosse grande suficiente para que a aniquilacao virtualmente
cessasse. Neste caso, a razao barions/fétons seria da ordem de ~ 1071,

Podemos perguntar se a assimetria de quarks é uma condigao inicial do Universo, fixada a priori, ou
se assimetria surge apés o Big Bang, durante a bariogénese. Sakharov (1967) reconheceu trés condigoes
necessarias para o surgimento desta assimetria:

e Processos que nao conservam o numero de barions;

e Processos que nao conservam a carga-paridade, isto é, violacao CP. Esta violagao, observada em in-
teragoes fracas (envolvendo mésons Ky), tornaria possivel uma preferéncia pela producao de particulas.

e O Universo deve estar fora de equilibrio térmico. Isto deve ocorrer nas transicoes de fase, durante a
expansao do Universo.

A transigao de fase que ocorre na quebra de simetria da teoria de grande unificagdo (GUT), quando
quarks e léptons estao unificados, seria um bom momento para a bariogénese, uma vez que o numero de
béarions nao é conservado. Contudo, este modelo sofre de varios problemas que requerem ajustes finos,
sobretudo porque esta transigao de fase ocorre durante (ou antes) da época da inflacao.

A transicao de fase eletro-fraca (kT = 100 GeV) obedece as condigoes de Sakharov e é atualmente mais
aceita como época da bariogénese. Em particular, a violagcao CP que ocorre nas interacoes eletro-fracas
tem a mesma ordem de grandeza da assimetria quark/anti-quark.

2.13 Nucleossintese primordial

Até o Universo atingir alguns segundos de vida (T ~ 10'°K, kT ~ 1MeV), as reacoes nucleares e fracas
sdo rapidas suficiente para manter as componentes do Universo (elétron, pdsitron, neutrinos, fétons e, em
muito menor quantidade, prétons e néutrons) em equilibrio. Quando o Universo tem cerca de 1 segundo,
as interagoes fracas deixam de predominar e é iniciada a nucleossintese primordial. Como o Universo esta
em equilibrio, a histéria anterior ao primeiro segundo nao importa na nucleossintese primordial (Steigman,
2002). A figura 53 ilustra as principais reagdes envolvidas na formagao de nicleos atémicos.

As reacoes que mantém o equilibrio préton—néutron sao:

n+ve = pite
p+v. = n+e’
n = pte +1 (103)

A alta temperatura, as taxas destas reagoes sao iguais e a densidade de néutrons e prétons sao praticamente
as mesmas.
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Figura 53: Cadeia de reagoes que ocorrem na nucleossintese primordial. Os nicleos pontilhados sao instdveis. Os
niicleos ®H e "Be sdo radiativos, mas com meia vida superior & duracio da nucleossintese primordial (12,33 anos e
53,29 dias, respectivamente).

Quando a temperatura diminui, o equilibrio se desloca favorecendo os prétons (devido & massa do
néutron ser ligeiramente superior a do préton). A razao de densidades evolui com a temperatura da seguinte
forma: )
n my — mplc
N — exp <—M> i (Am = [my —myle® = 1,293 MeV). (104)
np kT

Quanto T' ~ 102K, nx /n, =~ 0,985 e quando o Universo tem cerca de 1 segundo, T~ 10'°K e ny /n, ~ 0,2.

Abaixo de T ~ 10'°K, as reacdes 103 nao sdo répidas o suficiente para manter o equilibrio e a razao
préton—néutron “congela” em ~ 0,17, isto ¢, a Eq. (104) deixa de ser vélida e a razao ny/n, se fixa no

valor correspondente a T ~ 10'° K — na verdade a razao diminui lentamente, veja Fig. 54.
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Como as reagoes envolvendo a forca fraca terminam, também termina o equilibrio entre elétrons e
neutrinos: e~ 4+ e* = v, + 7, e assim se forma nesta época o fundo cosmolégico de neutrinos.
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Nesta fase, o deutério é produzido mas é rapidamente foto-dissociado e os niicleos mais pesados (*H
e 3He, mais estdveis) ndo tém tempo de serem formados. Apesar da energia de ligagao do deutério ser
Ep = 2,23MeV, o deutério é destruido rapidamente pois a taxa de foto-dissociagao é proporcional a
ny exp(—FEp/kT) enquanto que a taxa de formacao é proporcional a ng, onde n, e ng sdo a densidade de
fétons e barions, respectivamente. Numericamente:

__ T
109K

formacao

Taxa ~ 5 x 1070 exp(25,8/Ty); To (105)

destruicao

Somente quando a temperatura dos fétons é 7'~ 1,2 x 10° (kT ~ 100keV) e o Universo tem cerca de 3
minutos, o deutério deixa de ser foto-dissociado e a nucleossintese pode prosseguir.

Os néutrons livres tém uma meia vida de cerca de 14,76 minutos 40,8 seg. e, portanto, devem se
desintegrar. Contudo, os néutrons livres fusionam com os prétons formando, deutério e, subsequentemente,
nticleos de *He. Lembrando que Mo ~ 4M,, e que nye = NN /2 (i.e., para cada 2 néutrons temos 1 nicleo
de hélio), logo, nx/np &~ 2npe/np, ¢ a abundancia de 4He, Y, pode ser estimada como:

Mo Natre 2(nx/np)

Y = =
Mpnp + Magenage 14 2(nn/np)

~ 0,25, (106)

onde supomos que a grande maioria dos néutrons que nao decaem terminam nos nicleos de *He e usamos
nn/np = 0,17. Peebles (1966) foi o primeiro a calcular quantitativamente a abundancia de deutério, 3He e
‘He.

E interessante comparar este valor com a abundancia de *He produzido apenas por nucleossintese estelar
— em outras palavras, podemos ter a abundancia observada de hélio apenas com a fusao de hidrogénio em
estrelas?

Estimamos a producao de He da seguinte forma: uma cadeia de reacoes nucleares que dao origem ao
“He produz uma certa energia AE dada por

AM, — Mye

AE = (4M), — Mue) = 4> My, onde 1 = M,

(107)

O parametro 7 é a eficiéncia da reagao nuclear, n ~ 0,007 e M,, e My, sao as massas do hidrogeénio e hélio,
respectivamente.

Vamos calcular a fracdo em massa produzida de *He para uma estrela como o Sol. Obtemos a energia
emitida pela estrela em um intervalo de tempo At com N reacoes de formacio do *He, ou seja, At Lo =
N AE, e a massa total de hélio formado serd Miotge = N Mpye. Assim, a fracdo em massa de hélio

produzida durante At é:
N My, 1—-n Lo
Yestelar = = At )
estela M@ " 2 M@

(108)

Tomando At = 100 anos, obtemos Yestelar = 10%. Isto deve ser visto como um limite superior, pois em
todas as estrelas de massa inicial menor ~ 9M¢ o hélio termina no cadaver da estrela, isto €, nao é passado
de volta ao meio interestelar. Isto significa que a abundancia observada de *He, da ordem de 24% em
massa, ¢ mais de duas vezes superior ao que pode ser sintetizado pelas estrelas. A abundancia observada
é em si uma evidéncia forte em favor de uma nucleossintese primordial.

As reagoes continuam formando outros nicleos leves como tritio (que é radioativo, com meia-vida igual
a 12,33 anos), litio, berilio, etc... Existem mais dois “gargalos” na cadeia de reagoes, devido a nao existéncia
de is6topos estdveis com niimero de massa 5 e 8. Isto dificulta a formacdo dos elementos além do “He: Li,
Be e B.

Ntcleos mais pesados que o boro nao tém tempo de serem formados: o Universo ja estd frio demais
para termos, por exemplo, a formacdo de carbono via ‘He+*He+*He = '2C e a reacao ®B+?He = '2C néo
ocorre devido a meia-vida do 8B ser muito curta (= 7 x 10~'7s).

O primeiro calculo detalhado da nucleossintese primordial e abundéancia dos elementos sintetizados
(incluindo nticleos mais pesados) foi feito por Wagoner, Fowler & Hoyle (1967). A figura 55 mostra a
evolucgao da abundéncia destes elementos em funcao da temperatura (idade) do Universo.

A produgao de ntcleos termina quando o Universo tem cerca de 3 minutos. A figura 56 nos mostra a
abundancia prevista pela nucleossintese primordial assim como as medidas dos nticleos formados.

Dada a idade do Universo, a densidade de estrelas e o que sabemos sobre evolugao e nucleossintese este-
lar, ¢ impossivel que todo o “He observado tenha sido produzido em estrelas. O acordo entre a nucleossintese
primordial e as observagoes é um dos maiores argumentos a favor da teoria do Big Bang.
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Para verificar as previsoes da nucleossintese primordial ocorrido nos primeiros minutos do Universo,
devemos observar regides pobres em metais, onde os efeitos da nucleossintese estelar (destruicao de deutério
e "Li, sintese de *He) sdo minimizados.

A abundancia de hélio-4 ¢é inferida a partir de observagoes de suas linhas de emissao em regioes Hir
pobres em metais (as regices HiI de galdxias anas compactas azuis sdo particularmente pobres em metais).
Extrapolando, por exemplo, a relagao Y x [O/H] para metalicidade!® zero obtém-se Y primordial.

Ao contrario do *He que é sintetizado em estrelas, o deutério é sempre destrufdo (ou melhor, a taxa de
destruicao é sempre maior que a taxa de criacao nas estrelas); logo, sua observacao nos dé sempre limites
inferiores de sua abundéncia. No fim do século XX se tornou possivel medir a abundancia de D em regides de
alto redshift e baixa metalicidade que produzem linhas de absorcao de QSOs (veja Fig. 57). Estas medidas,
contudo, requerem varias horas de observagao em telescopios de mais de 8 metros de diametro. As linhas
do D sao idénticas as do H, mas deslocadas para o azul (blueshift) de ~ 81 km/s e bem menos intensas.

A abundancia do "Li é inferida de observacoes de linhas de absorciio presentes em estrelas quentes de
baixa metalicidade do halo (Pop. II) de nossa Galdxia. Spite & Spite (1982); Thorburn (1994) mostraram
que a abundéncia de Li tende a um mesmo valor para estrelas de metalicidades entre —2,5 < [Fe/H| < —1
e temperatura 5500 < 7' < 6300 K, o chamado “plateau de Spite”. Este plateau foi interpretado como
um legado da nucleossintese primordial e representativo da abundancia de “Li produzido naquela época.
Medidas em alta resolucao de estrelas extremamente pobres em metais no halo da Galdxia mostram que o
plateau de Spite apresenta uma inclinacdo a para estrelas com metalicidade [Fe/H] < —2,5.

O hélio-3 s6 é observado em regides HIT de nossa Galaxia. A extrapolagao das observagoes em z = 0 e
a época da nucleossintese primordial dependem de modelos de evolucao quimica da Galdxia. As incertezas
sao grandes devido ao fato do 3He ser sintetizado e destruido por estrelas, dependendo da massa e detalhes
da evolucao estelar. Isto faz com que o >He seja o nticleo mais problemético para se comparar com previsoes
de abundancia da nucleossintese primordial.

A teoria do Big Bang standard (homogéneo, isotrépico e com 3 familias de neutrinos leves,'* i.e.,

13 A notagio da abundéancia de um elemento, [X/H], significa log(X/H) — log(X/H)g. Por definigdo a metalicidade solar é
[X/H]o = 0.

10 nimero de familias de neutrinos, N,,, é determinado precisamente por medidas do decaimento da particula Z em choques
e~ + et em aceleradores de particulas. Atualmente tem-se N, = 2.993 + 0.011. Comparando a nucleossintese primordial as
observagoes, Steigman, Schramm (1977) ja limitavam N, < 7 (nesta época, o limite em laboratério era N, < 5000).
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m, < MeV ou m, = 0 — veja Fig. 58), que prevé as abundancias primordiais de nicleos leves, depende
apenas de um parametro, a razao entre bdrions e fétons, n = np/ns. As observacoes das abundancias
destes elementos podem dar vinculos a 7. Como a densidade numérica de fétons é bem determinada, veja
Eq. (25), isto significa que estas observacoes nos dao a densidade de barions no Universo [ou melhor, Qph?,
cf. Eq. (22)]. Pode-se mostrar que n = 2,73 x 1078Qph?(2,725/T)3 (onde T ¢é a temperatura atual da
CMB).

2.13.1 Balango de barions

A nucleossintese primordial, observacoes de abundancias de elementos leves e as anisotropias da radiacao
césmica de fundo (préxima sec¢do, 2.14) sugerem Qbéﬁonsh% = 0,046 + 0,002.

Fukugita, Hogan & Peebles (1998) fizeram um levantamento dos barions no Universo local, z ~ 0,
chegando ao seguinte resultado (Tabela 4). Vemos que nao sabemos com certeza onde estdao todos os
barions do Universo, neste balango ainda hd 50% de barions a menos que o previsto na nucleossintese
primordial.

A maior incerteza no balanco de barions estd nos grupos e nao sabemos quanto gés existe entre os
aglomerados, nos filamentos na forma de gds “morno” (WHIM, Warm-Hot Intergalactic Medium, i.e., com
temperatura de ~ 10°-10% K) previstos nas simulacdes de formacio de estrutura (veja Figs. 88 e 116).
Existe também a sugestao de que haja barions “escondidos” nos halos de galaxias espirais na forma de gas
molecular muito frio (detecgao muito dificil).



2.14 Anisotropias da CMB 57

—_ C T T T T I T T T T I T T T T I T ]
& [ QS0 1937-1009 _ i
a - _378 Lick e
g 20 Zemis = > FWHM =44 ]
Q
T f ]
210
< L
5 .
Figura 57: Deteccao do deutério em
um QSO de alto redshift. Figura tirada
k= de Burles & Tytler (1998).
8
£ 5540 5560 5580  Keck HIRES
2 . FWHM=0.15A
e T T T T T —
ERNtS | -
= E
05+ —
0; 1 1 1 1 1 ;
5555 5560
comprimento de onda (A)
Q, h*
0.004 0.008 0.012 0.016 0.020 0.024 0.028 0.032 0.036
L L B s B =
027 ]
0.26 =
] Figura 58: Dependéncia  da
E 0.25 E abundancia primordial de Hélio-4
ﬁ 0.24 E em funcdo do nidmero de familias
v“ ] de neutrinos (léptons), N,. A banda
>~ 03~ I e E horizontal da os limites observacionais
022 é de abundancia do *He; a banda
] vertical da os limites da fracao de
021 E barions.
0.20 =
E . 0 P L L -
210710 410°10 61010 8 10-10 1107
N =ng/n,

2.14 Anisotropias da CMB

A radiagao césmica de fundo é sujeita a vérios fatores que geram anisotropias de temperatura a diferentes
escalas angulares (veja Tegmark, 1995). Podemos distinguir as seguintes fontes de flutuagao de temperatura
da CMB:

e Efeitos primarios

— Gravitagao: os fétons que se originam em uma concentragao de massa sofrem um redshift
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Tabela 4: Balango de barions no Universo local de Fukugita, Hogan & Peebles (1998). E adotado h = 0,7.

Componente Qx = px/perit. | Componente Qx = px/perit.
Estrelas em halos e bojos  0,0026 Gas neutro 0,00033
Estrelas em discos 0,00086 Gas molecular 0,0003
Estrelas em Irregulares 0,000069 Gas ionizado em aglomerados 0,0026

Total em estrelas 0,00353 Total em gas 0,00323

Géas em grupos 0,01 (77)

Total 0,017

gravitacional ao escaparem do pogo de potencial. Em particular, podemos considerar aqui as
perturbacoes devido a defeitos topoldgicos.

— Efeito Doppler: se a matéria que espalha os fétons tem movimento peculiar em relagao ao fluxo
de Hubble, os fétons sao afetados pelo efeito Doppler (caso este movimento seja em dire¢ao a
nés, serd um blueshift).

— Flutuagées de densidade: os fétons que se originam em regides onde dp/p > 0 tem uma
temperatura mais elevada, pois estas regioes sao intrinsecamente mais quentes.

Estes efeitos sao expressos matematicamente em termos do potencial, velocidade e contraste de
densidade como:
AT w(rF) 7 U(r) L 1dp

()= (7) (109)

2 ¢ 3p
onde os campos v, T e §p/p correspondem & época da recombinacio. Para grandes escalas, § ~ —21/c?
e o valor médio de 7-v(7) é nulo. Assim, para escalas maiores que alguns graus (maior que a distancia
do horizonte em z.q.), supondo que as flutuagoes sejam adiabdticas (cf. segao 3.3), temos:

AT - 14()

T M~z 5

(110)

que corresponde ao chamado efeito Sachs-Wolfe (Sachs & Wolfe, 1967). Isto significa que no mo-
delo cosmoldgico padrao as flutuagoes espaciais em grande escala da temperatura da CMB estao
correlacionadas com flutuagoes de massa (potencial) na mesma escala. Como ¢ é negativo, entao so-
bredensidades nesta escala geram uma diminuicao da temperatura da CMB. Pode-se ainda mostrar
que
AT
T

onde [ é o indice da expansao em harmonicos esféricos e n é o indice do espectro de poténcia das
perturbagoes primordiais (veremos isto na se¢do 3.4). Se n = 1 (espectro de Harison-Zel’dovich)
AT/T é plano, cf. Fig. 60.

(0) x o(1=m)/2. 9 > 10 graus, ou [ < 30, (111)

Para escalas entre 0,1° < 0 < 1,0°, a flutuacao de temperatura segue uma relagao:

AT op
T(H) ~ (112)

Nestas escalas angulares menores, o potencial, a densidade e a velocidade prépria, tém um compor-
tamento semelhante a uma onda actstica antes da recombinacao. Estas oscilagoes acusticas geram
picos de flutuagao de temperatura da CMB dependendo da escala angular analisada.

O primeiro pico do espectro de poténcia, por volta de [ = 200, corresponde a flutuacoes de densidade
que estao entrando (isto é, tém a mesma dimensao) que o horizonte na época da recombinagao.

e Efeitos secundérios. Sdo devido a processos que ocorrem apés a recombinacao: (A) Variacgoes do
potencial gravitacional (fase linear, em grande escala) ao longo da trajetéria dos fétons produzem
variacoes de temperatura da CMB (efeito Sachs-Wolfe integrado, ISW — Sec. 2.14.1); (B) Atravessar
o plasma de aglomerados de galdxias (efeito Sunyaev—Zel’dovich térmico e cinemédtico [detalhes na
Sec. 5.7.2]); (C) Atravessar potenciais gravitacionais nao-lineares associado com colapso gravitacional
(efeito Rees-Sciama); (D) Efeito de lentes gravitacionais devido a estruturas em grande escala.
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e Fontes “locais”: Fontes radio, fontes no infravermelho distante, absorcao pela poeira, etc... que ocor-
rem na Galdxia e/ou Sistema Solar também afetam as medidas da radiagdo cédsmica de fundo.

A observagao da flutuagao de temperatura da CMB pode ser expandida em harmoénicos esféricos:

AT m=1! AT
TOO=Y Y 6.0 am = [ [ ¥, senva0ds, (13)

I m=-1

onde 6 e ¢ sdo as coordenadas angulares no céu. A média quadrética da flutuacao de temperatura em toda

a esfera celeste é:
AT\? 1
— =—Y 20+ 1) {am|? 114
<(T)> fr 220 Dlfunl) (114

e definimos os coeficientes C; = (|a;m|?). A isotropia do Universo garante que os coeficientes C; nio
dependam do parametro azimutal m. Explicitando os componentes da expansao, temos:

AT?E  1(21+1) 5 AT?
= Ci; (AT =) L. 115
T02 A b < > . l ( )
Os termos que correspondem a [ = 0, 1, 2 ,... correspondem ao monopolo, dipolo, quadrupolo, etc..., cf.

Fig. 59. Na equagao acima, T é a temperatura do monopolo.

=1 1=2 =3 I=4 I=8

l

=16

Figura 59: Harmonicos esféricos, Z Y™ (6, ¢), sobre uma esfera. A escala de cores vai de vermelho (quente) a

. m=—1
azul escuro (frio). Neste exemplo, USamos sempre a mesma fase.

O espectro de poténcia angular, dado pelos coeficientes Cj, depende do modelo cosmolégico. A figura
60 mostra o espectro de poténcia angular da flutuacao da temperatura da CMB para diversos modelos
cosmolodgicos e as medidas feitas por diversos detectores. O espectro de poténcia é caracterizado por uma
série de picos e vales intercalados. Os picos sao espacados igualmente em [.

Para valores pequenos de [ (isto é, grandes escalas com angulos maiores que ~ 10°), o espectro de
poténcia é dominado pelo efeito Sachs-Wolfe).

Existe uma incerteza intrinseca do préprio modelo para [ pequeno. Ao se determinar C; sé é possivel
medir 2/ + 1 modos independentes; por exemplo, para [ = 0 s6 temos uma medida, o valor médio em toda
a esfera celeste. Esta limitacao resulta em uma variancia intrinseca:

oC [ 2
il RS 11
& 20+1° ( 6)

conhecida como “wvariancia césmica’. Além disto, se apenas uma fragao f.s, da esfera celeste é utilizada
(por exemplo, no caso de observagoes com baldes ou de um radiotelescépio terrestre), entao a incerteza
aumenta com 1/v/fesn-

A soma dos harmonicos esféricos com amplitudes dadas pelos termos C} resulta na “imagem” que temos
da radiagdo césmica de fundo, como mostra a Fig. 23 na Se¢ao 2.5. A Fig. 61 ilustra esta soma para os
primeiros termos.

A dificuldade de utilizar o espectro de poténcia angular para determinar os parametros cosmoldgicos
estd na quantidade dos parametros envolvidos — uma dezena, como a forma do espectro de flutuagoes de
densidade inicial, a época da reionizagao do Universo, densidade de matéria, densidade de energia escura,
constante de Hubble, etc... Isto gera uma degenerescéncia das solugoes possiveis (por exemplo, o nimero
de onda do primeiro pico harmoénico depende da curvatura do Universo, ou seja, da soma das contribuicoes
para o balango energético total; veja Figs. 62 e 63.



oT="T, . [C, 1(1+1)/(2m)]Y2 [uK]

60 2.14 Anisotropias da CMB

90 90° _ 1§° ‘ _ ;I..‘8° 0‘.9° %2‘ 1‘1' 7.‘2' 5‘.4'
80 o SCDM 1=0.05 (0.046; 0.954; 0.0) * Eﬂgﬂ ﬁ\gglzom ]
| — — - OCDM t=0.05 (0.046; 0.224; 0.0) 5 Boomerang (MADCAP) |
700 LCDM ©=0.17 (0.046; 0.224; 0.73) o Boomerang (FASTER) | J
F | - —- - Bérion t=0.50 (0.270; 0.0; 0.0) e WMAP 2003 1
60 s CBI2002 E
F HO =72kmst Mpc_l . e Arqueops 2002 ]
[ _ + Cobe/DMR 1994 1
50 - Tomp=2.725K +  ACBAR 2002 .
401 .
300 %
200 [ L[l T -
10 T .
£ Ll . | L L R
2 10 100 200 500 1000 1500 2000
Multipolo |

Figura 60: Espectro de poténcia multipolar (angular) da CMB. Os parametros dos modelos tedricos (alguns exem-
plos, calculados com cmbfast) estdo na legenda & esquerda. Os ndmeros entre parénteses sdo, respectivamente: Qp,
Qcam (apenas matéria escura) e Qa. A densidade total de matéria é Qnr = QB + Qecam-
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Figura 61: Soma dos primeiros termos dos harmoénicos esféricos, ilustrando como podemos reproduzir a observacao
das flutuagoes de temperatura da radiagdo césmica de fundo. Aqui usamos fases aleatérias, como é normalmente
assumido, e um espectro de poténcia de ruido branco (diferente da CMB). Para reproduzirmos a imagem da CMB
obtida pelo satélite WMAP, precisariamos somar mais de 1500 termos.

~
~

Podemos ver que, aproximadamente, o primeiro pico do esparto de poténcia se encontra em ;o

200/v/Qar + Q.

E claro que, a medida em que a precisao da determinagao do espectro de poténcia aumenta, algumas
degenerescéncias poder ser quebradas. Por exemplo, combinando as medidas do sétimo ano do WMAP com
medidas de alta resolugao espacial das experiéncias ACBAR e QUaD foi possivel determinar a abundancia
de hélio pré-estelar, i.e., primordial (Komatsu et al., 2010). Basicamente, para uma densidade de barions
dada, a densidade de elétrons é n. = (1 — Y)n,. Se a abundancia de hélio, Y, diminui, entdo n. aumenta.
Aumentando n. diminui o livre caminho médio dos fétons (aumenta o espalhamento Thompson) e as
flutuagoes de temperatura ficam menos amortecidas. Isto faz com que os segundo, terceiro e quarto picos
sejam mais proeminentes no espectro de poténcia da CMB. Dito de outra forma, se Y aumenta, entao
estes picos sdo mais suprimidos. O resultado obtido pelos autores acima é Y = 0,326 +0,075. A incerteza é

pico
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Figura 62: Dependéncia do espectro de poténcia com alguns pardmetros cosmoldgicos. Figura baseada nas
animagoes de Wayne Hu, http://background.uchicago.edu/~whu/.
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maior do que aquela baseadas em medidas de abundéncia em regices HII (veja Sec. 2.13), mas a detecgao
de He é significativa em uma época em que nao haviam estrelas para sintetizar este elemento.

A figura 64 mostra os vinculos nos parametros cosmolégicos combinando os resultados das medidas do
espectro de poténcia angular (COBE e MAXIMA-1) com as Supernovas Ia.

2.14.1 Efeito Sachs-Wolfe Integrado

Como ja foi mencionado, o efeito Sachs-Wolfe esta relacionado ao ganho de energia do féton da CMB
ao “descer” em um pogo de potencial gravitacional e, em seguida, perder esta energia ao “subir” o poco
gravitacional. O efeito Sachs-Wolfe integrado (ISW) é causado pela passagem sucessiva do féton da CMB
por pocos gravitacionais de estruturas em grande escala, que evoluem com o tempo, na nossa linha de
visada (Sachs & Wolfe, 1967; Fosalba et al., 2003).

Considerando sobredensidades ainda na fase linear, dp/p < 1, a variacdo de energia do féton estard
relacionada com a variagao temporal do potencial gravitacional:

A¢ = (Ap)GR?, (117)
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onde R é o tamanho da sobredensidade. Como sera visto na Sec. 3.1.2, em um universo Einstein-de Sitter
(2 = 1), a evolugao de sobredensidades na fase linear é Ap/p o< (1 + 2)~ L.

Mas o tamanho da sobredensidade, R também cresce a medida que o universo expande de forma
proporcional ao fator de escala, isto é, R o (1+2)~!, enquanto que a densidade média do universo diminui
proporcionalmente ao volume, ou seja, p oc (1 + 2)3. Assim, temos:

Apoc (1+2)'5x (1+2)72= (14 2)>3 = constante;  [universo Einstein-de Sitter]. (118)

Em um universo Einstein-de Sitter, nao ha variacao temporal do potencial gravitacional e os fétons entram
e saem das estruturas sem ganho ou perda de energia: o efeito ISW é nulo neste caso.

Por outro lado, se Qy; # 1, este efeito deve ocorrer. Nos cendrios mais realistas, as sobredensidades
(regime linear) param de crescer quando a energia escura ou a curvatura comegam a dominar (veja Fig. 70).
Neste caso, para z < 1/Qyp (cf. Tabela 5), Ap x poc (14 2)% e

A¢p x (14 z) ; [universo ACDM ou OCDM]. (119)

Em um universo plano, a deteccao deste efeito é, portanto, uma evidéncia da energia escura.

O efeito ISW é relevante para escalas de super-aglomerados ou maiores (escala angular 6 2 5°), isto
é, para estruturas ainda no regime linear em z = 0. Sua deteccao se faz principalmente procurando-se um
sinal no coeficiente de correlagao cruzada entre a CMB e catélogos de grandes estruturas (Pogosian, 2006).

2.14.2 Polarizacao da CMB

O espalhamento Thomson dos fétons por elétrons livres polariza a radiacao. Antes da recombinacgao, os
fétons sao espalhados continuamente e rapidamente de forma que os elétrons se mantém em equilibrio
térmico e as anisotropias na polarizagao tendem a serem apagadas. Durante a recombinacao, que nao é
instantanea, a taxa de espalhamento diminui rapidamente. A componente isotrépica da CMB, por ser
isotrépica, nao produz sinal de polarizacao devido ao espalhamento; a componente de dipolo tao pouco.
Contudo, a componente de quadrupolo produz, pelo espalhamento Thomson, uma polarizacao linear da
radiacao,veja Fig. 65. Quando a recombinagao termina, o padrao desta polarizagao se mantém e chega até
o observador representando a projecao das anisotropias quadrupolares da CMB.

Além da polarizacao produzida na superficie de tltimo espalhamento, fenémenos de foreground também
produzem polarizacao, em particular, a reioniza¢ao do universo (veja Sec. 12), o efeito Sunyaev—Zel’dovich
em aglomerados de galdxias (Sec. 5.7.2), e as deformagoes provocadas por lentes gravitacionais. A principal
componente da polarizacao da CMB é primordial.

As anisotropias de quadrupolo que podem produzir polariza¢ao (lembrando que a polarizagao sé é
produzida por espalhamento) sao de trés tipos:

e Escalar, devido as flutuacoes de densidade na superficie de tltimo espalhamento.
e Vetorial, devido a vorticidades induzido por defeitos topolégicos como cordas césmicas (discutida na
Sec. 3.2.2). Este modo é amortecido pela expansao do universo.
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anisotropia — S
quadrupolar Y

radiagdo ndo

polarizada Figura 65: A radiagdo nao polarizada, mas com anisotropia de qua-

drupolo (representada pelos eixos vermelho e azul, perpendiculares) ao
ser espalhada por um elétron livre produz uma radiagao linearmente
polarizada. Figura tirada de Hu & White (1997).

e Tensorial, devido a ondas gravitacionais produzidas durante a inflagao.

Diferentemente do resto da astrofisica, onde se utiliza os parametros de Stokes para descrever a po-
larizagao, para a CMB é utilizado as componentes E (divergente) e B (rotacional). A figura 67 mostra
quais sao as assinaturas destes modos de polarizacao na CMB. O espectro de poténcia destes modos para
o cenario ACDM esta mostrado na Fig. 66.
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— f para os modos de polarizagdo. Nos mo-
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onizagao do universo, quando elétrons li-
vres se tornam abundantes no meio extra-
galdctico (Sec. 12). Figura tirada de Hu &
White (1997).
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Figura 67: Aparéncia do padrao de polarizagao para os mo-
dos E (divergente) e B (rotacional) esperados na CMB. O
nivel de polarizagao das anisotropias é < 10%. Figura tirada
de (Hu & White, 1997; Kaplan et al., 2003).
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Estas componentes dependem de forma diferente em relagao a origem da polarizacao: perturbagoes
escalares criam apenas o modo E de polarizacao enquanto perturbacgoes tensoriais criam apenas o modo
B. A detecgao do modo de polarizagao B é fundamental para validar a teoria de inflacao.

Para a polarizacao também é analisado o espectro de poténcia. Neste caso, além dos coeficientes ClT T
temos: C’ZEE , C’ZBB , € C’lTE , onde colocamos explicitamente o indice TT" para o espectro de poténcia de
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flutuagoes de temperatura (segao anterior), e o indice T'E para o espectro cruzado do modo E com as
flutuagoes de temperatura. As primeiras medidas de C'¥ e CFF feitas com precisao suficiente para medir
a profundidade éptica desde a superficie de ultimo espalhamento e colocar vinculos na época de reionizacao
do universo (veja Sec. 12) foram realizadas pelo satélite WMAP (Kogut et al., 2003).

2.15 Antes do Big Bang

Até o inicio dos anos 90, falar dos eventos anteriores ao Big Bang era considerado, na melhor das hipoteses,
“metafisica”. No modelo padrao, regido pela teoria da relatividade geral, o inicio do universo se da em
uma singularidade (densidade, temperatura, curvatura, etc..., infinitos). Baseado em novos modelos, ainda
muito especulativos, o evento do Big Bang e anteriores comegam a ser discutidos “fisicamente”.

Contudo, nas teorias onde pretende-se unir a relatividade geral a mecanica quantica — p.ex., teoria de
(super)cordas/teoria M e gravitacdo quantica de lagos — a singularidade inicial do Big Bang pode
ser evitada. Na teoria de cordas, existe uma dimensao minima permitida da ordem de 10732cm ~ 10pianck.

Um aspecto fundamental da teoria de cordas é a necessidade de, pelo menos, 6 dimensoes espaciais
além das 3 a que estamos acostumados: neste quadro o universo teria 1 + 9 dimensées (o “1+” é o eixo do
tempo). A teoria M, uma unido das 5 teorias de supercordas desenvolvidas na década de 1990, é descrita
em um espago de 1 4+ 10 dimensoes.

Nesta teoria, as particulas elementares sao “cordas” unidimensionais que podem vibrar, transladar e
se enrolar; estes modos determinam a energia das cordas e como elas se manifestam. As cordas podem ser
abertas ou fechadas: as fechadas representam a interacao gravitacional, as abertas representam o resto.
Outra diferenga fundamental, as cordas abertas estao “presas” a um certo nimero de dimensoes enquanto
que as cordas fechadas estao livres para percorrer o espago 10-dimensional. As dimensoes onde as extremi-
dades das cordas abertas estao confinadas forma um espaco p-dimensional ou uma p-brana (em analogia
a uma membrana).

Neste caso, foi sugerido que o nosso universo esteja contido em uma 3-brana ou simplesmente brana.
A fraqueza da forca gravitacional é explicado pelo graviton ser uma corda fechada, que pode escapar da
nossa brana e se propagar no “bulk” (espago 10-dimensional) e ndo ser mais sentido pelos corpos confinados
a0 NOSSO Universo.

Figura 68: Cendrio pré-Big Bang de
Branas. Nosso Universo se encontra
confinado em uma brana com trés di-
mensdes espaciais que se aproxima de
outra brana (a). Quando colidem (b)
ocorre o que chamamos de Big Bang.
As branas se afastam (c) e, eventual-
mente as estrelas e galaxias se formam
(d). No cenério ekpirdtico as branas
voltam a se aproximar quando a ener-
gia escura comeca a predominar.

Colisdo = Big Bang

. branas se afa:

Neste contexto Veneziano (1991) propoe o cendrio Pré-Big Bang (PBB), onde o Universo sempre exis-
tiu e para t — —oo seu estado era essencialmente vazio, frio, plano e as todas as forcas sao fracas como a
gravitacao. Perturbagoes de densidade sao amplificadas pela gravitacao e levam o Universo a se contrair,
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aumentando progressivamente a intensidade intrinseca das forgas fraca, forte, eletromagnética e gravitacao.
Eventualmente o universo passa por uma fase intermedidria, o Big Bang e entra na fase atual que obser-
vamos. A histéria do universo é simétrica em relagao ao Big Bang, que agora passa a ser apenas uma
transicao.

Um outro cendrio que descreve o universo antes do Big Bang foi proposto por Steinhardt & Turok
(2002), onde hd uma brana paralela & nossa, Fig. 68. Aqui, o Big Bang se d4 quando as branas colidem:
por isto é chamado cenario ekpirético, exmrpwors do grego antigo deflagragao.

O cendrio ekipirdtico pode ser ciclico: apds a colisao (Big Bang) as branas se afastam mas sdo atraidas
uma pela outra — a gravitagao se propaga fora das branas. Eventualmente, as branas voltam a se aproximar:
isto corresponde a época onde a energia escura comec¢a a dominar o balanco energético do Universo.
Finalmente as branas colidem e ha o préximo Big Bang.

Os cendrios pré-Big Bang procuram resolver os problemas do modelo padrao, da mesma forma que o
cendrio inflaciondrio resolve (cf. segdo 2.11), e vao mais além, procurando dar uma explicagdo fisica ao
evento do Big Bang. Contudo, enquanto a Inflacao é baseada em uma fisica de particulas e campos bem
estabelecida, os cenarios PBB se baseiam em teorias especulativas, cujas previsoes experimentais ainda nao
foram observadas, por exemplo, variacao de algumas constantes da natureza como a constante de estrutura
fina, natureza da matéria escura, mecanismo e béson de Higgs. Os préprios cendrios PBB poderao ser
testados com observagoes do fundo césmico de micro-ondas.



3 Formacao de estruturas

3.1 Instabilidade de Jeans

O problema de instabilidades gravitacionais de uma distribuicdo de massa foi abordado rigorosamente
pela primeira vez por Sir James Jeans em 1902. Para uma esfera de gds homogénea de temperatura T e
densidade p, a condigao de colapso é dada por 2 K < |U| (o teorema do virial nos diz que um sistema em
equilibrio tem 2 K + U = 0), onde

R
U= 747rG/ p(rM(r)rdr e K= gNkT, (120)
0

ou seja, para uma esfera homogénea temos:

3G M? kT 1GM
NET - -
3 < 5 R = My < 5 R’

(121)

onde M = Numy e u é a peso molecular médio definido como p = m/my e T é massa média das particulas
que compoem o gas. Para um gés de hidrogénio atémico puro, u = 1 se o gds for neutro e p = 1/2 se o gas
for completamente ionizado.

O raio R pode ser escrito em funcio da densidade inicial, pg, e da massa M: R? = 3M/(47pg). Assim
podemos obter a condicao de colapso como:

5T \*?/ 3 \'? 73/
=My =9236——=Mo; [N B TemK 122
M > (GMmH> <4ﬂ_p0> My=9 ,36N2\/N o; [Nemem ™™ Tem K], (122)

onde definimos a massa de Jeans, M ;. Também podemos expressar a condi¢ao de colapso em funcao da
dimensao do sistema:

15kT O\ 2 1/T\"*
> | —— =R;=9,63—-(—= 123
(47TGMmHP0> T M(N) e 123)
onde definimos o comprimento de Jeans, R ;. Combinando as Eqgs. (122) e (123) temos a relagao:
4m
My =—<ro RY . (124)

Para o caso de um fluido néo colisional (de matéria escura ou um sistema puramente estelar) o mesmo
raciocinio é valido mas a temperatura deve ser substituida pela dispersao de velocidades:

1 kT
§Nk:T =-Mo? = o*=3 .
2 2 nmy

(125)

Notemos que nao levamos em conta a energia do campo magnético. A energia por unidade de volume
de um campo magnético é dada por Upas ~ B?/(87) enquanto que a energia potencial gravitacional é
Ugray & GM?/R. Para um aglomerado de galdxias rico, p. ex., B ~ 1uG, R ~ 1Mpc, e M ~ 10 Mg,
portanto:
Umag ~ 5 x 10%%rg 3 Ugpay ~ 8 x 10%erg. (126)
Para galaxias, Umag/Ugrav ~ 10~=%-10-6.
Outro ponto que notamos, é que a andlise feita aqui (e adiante) usa mecanica classica Newtoniana e

nao mecanica relativistica. A mecanica newtoniana, além de muito mais simples que a relativistica, é uma
boa aproximagao para escalas menor do que ¢/Hy e maior do que o raio de Schwartzchild.

3.1.1 Crescimento de perturbacgoes

Para o estudo da evolucao de perturbagoes devemos abordar o problema acima de forma um pouco mais
rigorosa. A dindmica de um fluido (de estrelas, de gés, de matéria escura, etc...) é regida pelas seguintes
equagoes:

0

a—/t) +V.-(pv)=0 Eq. de continuidade

v + (¥ V)i=-Vd — 1VP Eq. de Euler (hidrodinamica)

ot N p € (127)
V20 = 4nGp Eq. de Poisson

P=P(p,...) Eq. de estado
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Vamos considerar o caso em que as perturbagoes sdo pequenas, i.e., dp/p < 1. Definimos o contraste

de densidade,
)

d=— = p=po(l+9), (128)
Po
onde pg é a densidade média. Todos os campos podem ser escritos como a soma de um termo médio e uma
(pequena) perturbagao: ® = @y + 0P, v = vy + dv, e P = Py + 0P.
Além disto, as grandezas vg = 0, Py e @ referem-se as solugoes de equilibrio (ndo perturbadas) e,
portanto, sao constantes. Obtemos assim as equacoes linearizadas, ignorando os termos cruzados das per-
turbacoes:

ddp
—— + V(podv) =0
ot +V(podv)
06 1
9V _ V5P - Vb (129)
ot Po
V26 = 4nGép .
Para os casos de interesse, tomamos uma equagao de estado P = cte x p (i.e., gés ideal). Como
oP
d=— = cte=c2, (130)
dp
onde ¢4 é a velocidade do som no meio. Esta equacao também deve ser linearizada e obtemos:
P =cp. (131)

Derivando a equacao de continuidade e tomando o divergente da equagao de Euler, podemos eliminar
o termo V(9dv/0t) e, com a equagao de Poisson obtemos:

9?6

2 AV25 = 41 G pos . (132)

A equacao (132) é a de uma onda cuja solugao é a parte real da fungao:
S(7it) = e R (1) (133)

Substituindo a solugao acima na equagao diferencial, resulta em uma equagao diferencial homogénea, linear
de segunda ordem:
d25(t)
de?

2
+w?6(t) =0, onde w?=ck* —4nGpo; |k| = TW . (134)

A relacdo de dispersdo acima nos da a frequéncia w e o nimero de onda k. Aqui usamos VZe 7 =
—kZem T = Real(VZe FT) = — k2.
Reconhecemos a equacao (134) como a de um oscilador harménico, cuja solugao é:

5(t) = Ae™ ™t (135)

onde a constante A é dada pelas condigdes iniciais. Existe um nimero de onda critico para o qual w = 0:

1/2
k;J _ (47TGPO) 7 (136)

2
Cs

chamado nimero de onda de Jeans. O comportamento das perturbagoes podem ser classificados em dois
tipos segundo o numero de onda:

k>k; = wreal = oscilagao

k<k;y = w imag. = cresc. exponencial (137)
Podemos redefinir a massa e o comprimento de Jeans:
2 _ _ —
=Ry =cs(Gpo)™/? 5 My=poR=cG32p, 1z (138)

[k
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A menos de uma constante menor do que ~ 3, esta definigao coincide com as Egs. (122) e (123). Se o tempo
que uma perturbacio leva para atravessar o sistema (R/c,) é menor que o tempo de colapso [(Gpo)~ /2],
entao o sistema é estavel; sendo héd o colapso.

Apés a época de equiparticao radiagao—matéria, o Universo é dominado pela matéria escura (nao co-
lisional) e o termo de pressao nas equagoes de evolugao dinadmica do Universo é nulo, P = 0. Portanto, a
velocidade do som serd cs = 0 e, consequentemente, k; — oo. Em outras palavras, a massa de Jeans é nula
para a componente de matéria escura apds a equiparticao.

Antes da equiparticao, a matéria escura e fétons estdo acoplados e a pressdo serd essencialmente a
pressao dos fétons. A matéria barionica esté ainda fortemente acoplada aos fétons e, portanto, a velocidade
do som dependerd da densidade total do fluido barions+fétons,p = pp + p,. A pressdo deste fluido é
P = c?p,/3 (a pressdo dos bérions é desprezivel frente a pressdo da radiagao).

A velocidade do som pode ser calculada lembrando que as densidade evoluem como pp o a™3 e p, o a™
(veja a tabela 79):

4

o 0P _dp, ¢ [dpy [Ops %71 _ 2 L3P -t
da da '

C
“T 9 " 309 3\ 0a 3

A razao entre as densidades pp e py ¢ dada por:

(1+2)*Qpp. 669 h3Qp
(1+2)%0Td\p/c®  1+2z 0,045’

_3
~ 1

onde usamos Toyp = 2,725 K e 0 é a constante de Stefan-Bolzmann.
Assim, a velocidade do som durante a era da radiacao é aproximadamente ¢s ~ ¢ (velocidade da luz).
Por outro lado, a escala de tempo pode ser estimada como:

_ 1
t~ (Gpo) 1% ~ (139)
portanto, o nimero de onda de Jeans serd k; ~ H/c, isto é a escala do horizonte.

Em outras palavras, as perturbacoes do fluido matéria—féton nao crescem antes da equiparticdo apds
entrar no horizonte. A figura 69 ilustra a evolugao de perturbagoes ao entrarem no horizonte.

A o ooy com |
hOI‘lZOHtE/: ,..E-\)CDM?F'IHIJ""” T Figura 69: Evolugao do contraste de densi-
/ : I dade ao entrar no horizonte e se tornar menor
- Socaloct /1L XY R que o comprimento de Jeans. Neste momento,
E_ P\ L I cg a perturbacdo passa a oscilar até o momento
i VAR VA IS da equipartigdo entre matéria e energia (ver
"SD 1A N\ /) VAN I g secao 2.5.2). A partir dai, as perturbagoes de
_=4 / VSRV IR I'2  matéria ndo barionica fria crescem enquanto
3 /, IV ' que a oscilagdo das perturbagoes dos barions
g // I bdrions : é amortecida (Silk damping, veja segao 2.5.3).
o /7 | | Note que as pequenas escalas entram primeiro
g / Jcomprimento era da I era da | no horizonte e oscilam com maior frequéncia.
g ; s de Jeans radiacdo I matéria | As curvas estao deslocadas verticalmente para

I > maior clareza.
tequipanig?lo log(?)

Podemos notar uma coeréncia das perturbagoes na escala do horizonte. As flutuagoes de densidade
na época da recombinacao deve ter um espectro em lei de poténcia. O primeiro maximo do espectro de
poténcia estd localizado em & cgtrec & Ctrec.

3.1.2 Crescimento de perturbacoes: Universo em expansao

Vamos considerar agora o caso de perturbagoes de densidade, em escalas menores que o horizonte, em um
Universo em expansao. Utilizando a defini¢ao de coordenadas coméveis (&, @ = dZ/ dt),

F=at)T e 7= dF/dt=a(t)T+a(t)d, (140)
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os operadores das derivadas espaciais e temporais se transformam em:

0 0

1
Vr,«‘)avxe a‘)a

a
——x-V,.
a

As equagbes que governam a evolucao das perturbacoes de densidade em um Universo em expansao se
escrevem (omitindo o indice “a” que denota comdvel):

a6 1
— .1 _’:
8t+av (1+0)ua=0
ou 1, Loa., VP 1 (141)
8t+a(u V)u—f—au a5 0) aV

V20 = 4nGa®pos .

Estas equacgoes sao véalidas para a evolucao de pequenas perturbacoes de densidade de matéria, mesmo na
presenca de componentes relativisticos “lisos” como, por exemplo, um fundo de radiacao ou de neutrinos
relativisticos.
No caso de pequenas perturbagoes, § < 1, a linearizagao destas equagoes [i.e., desprezando o termo
(@@ - V)] resulta em:
0% a 06
o T Taor
A solucao desta equacgao pode ser escrita como uma soma de ondas planas:

2
(%) V26 + 4G pod . (142)

§=0(t)e FT, (143)

isto é, a evolugdo das perturbagdes é auto-similar. Esta solu¢ao pode ser substituida na equagao (142)
resultando em:

d26 a dé

FETERRIRT

i\ 2
4rGpy — <cs—) ] 9, (144)
a

onde k = 2ma(t)/\. Esta é a equagdo de um oscilador harménico amortecido.
O lado direito da equacao acima representa a competicao entre os efeitos da gravitacao e da pressao na
evolugao das perturbagoes. Estes efeitos se anulam quando o comprimento de onda for igual ao comprimento

de Jeans:
o\ /2
=cg | =— . 14
R=a(g>) (145

Quando A < Rj, o termo de pressdo domina o que resulta em uma onda de compressao (sonora) cuja
amplitude decresce com o tempo devido ao fator de expansao do Universo:

§ o [es(t)a(t)) V2. (146)

No caso em que A > Rj, o termo de gravitacao domina a evolugao do contraste de densidade. Neste
caso, a amplitude da perturbacao aumenta com o tempo mas nao de forma exponencial devido a expansao
do Universo.

Se o fluido em questéo tiver pressao desprezivel, p.ex., matéria nao relativistica (“poeira”) ou matéria
escura fria, a equagao de evolugao temporal de § pode ser escrita da seguinte forma:

d?6(t) 5(t)
a2 MOG3 (@)

onde H(t) = a/a. O modo de crescimento das perturbagdes dependerd do modelo de Universo escolhido,
devido a dependéncia temporal do fator de escala; as solugoes estao descritas na Tabela 5 e na figura 70.
A forma da curva nao depende da constante de Hubble: Hy tem apenas um efeito de deslocar §(t) verti-
calmente, como uma normalizacao linear (aumentando-se Hy aumenta 6(t)).

Lembramos ainda que, durante a época de radiagdo (z > zeq) as perturbagdes de bérions nao cres-
cem enquanto as flutuacoes de densidade de matéria escura crescem muito lentamente, § o Int. Apds a
recombinacdo, a pressao é desprezivel para a evolugdo dos bérions na escala galdctica (M; < Mgalaxia)-

No caso de um Universo de baixa densidade (mais ou menos independente da cosmoldgica nula) as
perturbagoes deixam de evoluir apds a época dada por 1+ z ~ 1/Q,. A principio isto implica que, neste
tipo de Universo de baixa densidade, é mais dificil formarmos estruturas.

ds(t) 3
+ 2H(t)% = 5HO?Q

(147)



70 3.1 Instabilidade de Jeans

ala
10_15 HHO‘.‘O‘OI HH(‘)‘.OI “H‘Q’l HHHI :
. Q,=10Q,=00 A . -
i Q=03 Q,=0.7 -] Flgura~ 70: Crescmllento de per-
102 ~ <4 turbacgoes de densidade no re-
E \=0.1,=09 __] gime linear. d4 indica a solugdo
| T QM=0.3 QAZO 1 da equagao (147) que aumenta
—~ ~ o _ _ com o tempo (existe também
08_ 107 E QM_O'I Q/\_O = uma solugdo de decréscimo). A
N i 1 idade do Universo (linhas verti-
(E F @ 4 cais) é calculada para um mo-
1041 2 g 2 2 delo Q4 = 07, Qu = 03
F g < o 1 e Hy = 70km s 'Mpc~t. O
- > oé % 1 efeito de Hy é equivalente &
105 ; E l;g (l: ; normalizagao.
£ Lo L OHHH .3
1000 100 10 1
1+z

Tabela 5: Evolugao de perturbagdes em um Universo em expansao durante a época de matéria (z < zeq).

Qpo =1 Qpo <1
a oc t2/3 a oc t2/3 (1+2)>1/Q
St xcaocc (1+2)7t § o< t3/3 "
aoxt (1+2)<1/Q
0 ~ constante "’

O valor da massa de Jeans também varia com a época (Fig. 71). Entre o momento em que a densidade
de matéria supera a densidade de radiacao e a recombinagao, a massa de Jeans (em um Universo puramente
barionico) ¢ dada por (Ostriker, 1991):

(Qh2)71/2

~107T L
Mo 1+ 30(Qn2)e2 "¢

(148)
Apés a recombinacao, My ~ 10° M é aproximadamente constante e, para z < 100 a massa de Jeans é
dada por: )
~ 108 (22)*"?
My~ 10 (100) . (149)
Na Fig. 69 vemos que até a época da equiparti¢ao radiacao/matéria, o contraste de densidade da matéria
escura fria cresce muito lentamente, sendo apenas 0 o Int. Mészaros (1974) mostrou pela primeira vez que
particulas (bdrions ou matéria escura) imersas em um universo em expansao dominado por uma componente
relativistica (fétons e/ou neutrinos) nao podem formar estruturas, isto é, ndo podem colapsar em halos
(estruturas ligadas gravitacionalmente em (quase-)equilibrio, veja Sec. 3.4.5). Este fendémeno é chamado
de “efeito Mészdros”. Quando a componente relativistica deixa de dominar o universo, as perturbacoes de
matéria escura fria podem colapsar com & o t2/3 (ou equivalentemente, §  a).

3.1.3 Velocidades peculiares
A solugao geral da equacao (147) pode ser escrita:
6 = A(r)d4(t) + B(M)d-(1), (150)

onde §4 (t) e 6_(t) correspondem aos modos de crescimento e decaimento da perturbagao de densidade (estas
fungoes sdo também escritas como D1 () e Da(t) na literatura). Para o universo de Einstein-de Sitter, estas
solugoes sio 64 (t) oc t2/3 e 6_(t) oc t~1. Apés um tempo suficientemente longo, o modo de crescimento
domina a solugao. Genericamente, o modo de crescimento é dado por (Heath, 1977; Carroll et al., 1992):

a [* . -3 50 142
5+(t) X 5/0 a’ da' = TE(Z) m le, (151)

z
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onde E(z) = [Qx + (1 — Qx — Q) (1 + 2)% + Qur (1 + 2)3] Y2 _ H(z)/Hp (esta solugdo é usada para fazer
a Fig. 70). A normalizagdo 5Qs,0/2 implica 6(a) = a no caso SCDM (Einstein—de Sitter).
No regime linear, § < 1, a primeira equagao do sistema (141) que descreve o gradiente das velocidades
peculiares (as vezes chamado de “bulk motion”) se simplifica em:
00
V-i=—-a—. 152
U ey (152)

Esta equacao descreve o chamado “cosmic flow”. A derivada temporal de § pode ser re-escrita como:

95 96 0aas _Olnda ama_H_lé

E_%Eag_éalnaEZ(sfH; Ondefzalna_ 5y

(153)

A fungio f, a taxa de crescimento adimensional, pode ser aproximada como f(2) = Q5 (2)+(Qa (2)/70)(1+
Qar(2)/2). Assim temos a seguinte expressao para o campo de velocidade peculiar:

V.i=—asfH. (154)

Esta expressao pode ser utilizada de diversas formas, por exemplo, determinando-se o campo de velocidade
@ e o contraste de densidade § podemos em principio determinar f e consequentemente {2y, (note que f
depende muito pouco de Q,). Este é o principio do método POTENT, cf. Segao 4.6.

Note a equagao (154) deve ser aplicado em volumes suficientemente grandes (r & 10 Mpc), onde § < 1;
em regioes menores fendmenos nao-lineares passam a dominar.

A Eq. (154) é formalmente idéntica & primeira equacao de Maxwell do eletromagnetismo, V - E =
Peletric/ €0 € sua solucdo, da mesma forma que o campo eletrostatico, tem como solugao:

N S N R ITY

Esta semelhanca com a equacao de Maxwell também indica que o campo de velocidade peculiar, no
regime linear, é irrotacional, ou seja, pode ser obtido do gradiente de um “potencial”’, @ = Vi, e tem a
mesma direcao da aceleragao que produz a velocidade.

Aplicando a Eq. (154) para hoje no Universo local (a = 1) e usando a aproximagao

Vi = (1/r?)0(r?u,)/0r = 3u.(r) /7,
adequada quando u,(r) é aproximadamente linear, e onde r é a dimensao do volume onde medimos J temos:
u(r) ~ g 502 Hy. (156)

Nos encontraremos esta expressao novamente na Secao 7.9.
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3.2 Flutuacgoes primordiais
3.2.1 Matéria escura: quente e fria

Como vimos, o crescimento de perturbagoes em um Universo puramente baridnico é, na melhor das hipéteses
§ o< (14 2)~t. Como as perturbagoes de barions s6 podem crescer apds a recombinacio, este crescimento
(na fase linear) serd de um fator 103 (pois zec ~ 1000). Isto implica que & deve ser da ordem de 1072 para
que estas perturbagoes atinjam a fase nao linear observada hoje (iremos tratar da fase néo linear na se¢ao
8)15. Este resultado estd em contradicio com a flutuagio de temperatura observada na radiacio césmica
de fundo (da ordem de 1075).

Este problema pode ser resolvido postulando-se uma componente nao barionica que contribui na
evolugao dinamica do Universo. Esta componente nao barionica pode ser classificada em dois tipos: a
chamada Matéria Escura Fria (CDM, Cold Dark Matter) e a Matéria Escura Quente (HDM, Hot Dark
Matter). A distin¢ao se faz baseada na magnitude da dispersao de velocidades que a componente nao
barionica tem no momento em que ha o desacoplamento com a matéria ordinaria. Se, no momento do
desacoplamento as particulas que compoem a matéria escura tém velocidade relativistica, estaremos no
caso da HDM; no caso contrario, a componente nao barionica serd “fria”.

A distingao frio/quente depende da massa das particulas. Para a HDM, a massa da particula deve
obedecer mpamc® < kTp, onde Tp é a temperatura do Universo no momento do desacoplamento da
particula de massa mpqm. A abundancia destas particulas serd da mesma ordem de grandeza que dos
fotons (Peebles, 1993, capitulo 18, p. 442). Se Q) ~ 1 e a massa for essencialmente devida & HDM,
teremos Mmuam = 93,5 h? eV ou, de forma geral, o parametro de densidade de matéria escura quente sera:

Mhdm
Qndey = ——ndm_ 157
T Y6h2,eV (157)

Para efeito de comparagao, o elétron tem massa de 511 keV (na fisica de particulas, as massas sao dadas
em unidades de energia, veja o Apéndice B).

O candidato mais popular para HDM ¢é o neutrino. Os neutrinos ficam em equilibrio térmico com o
resto do Universo até cerca de 1 segundo apés o Big Bang. A partir deste momento os neutrinos desacoplam
e formam um fundo, semelhante & radiacado césmica de fundo. A densidade numérica de neutrinos hoje
(z =0) é de cerca de n, = (3/11)n, = 3 x 56 neutrinos por centimetro ciibico (O fator trés corresponde
as trés familias de neutrinos: do elétron, muon e tau).

Medidas feitas com o Super-Kamiokande e Sudbury Neutrino Observatory sugerem que a soma das
massas dos trés tipos de neutrinos esteja entre 0,05 e 8,4 eV, o que corresponde a uma contribuicao para
a densidade critica do Universo de 0,001 < 2, < 0,18 (colaboracao SNO, Ahmad et al., 2001). Anélise
conjunta do espectro de poténcia da CMB e da funcao de correlacao de galdxias sugere que a soma da massa
dos neutrinos seja menor do que 1,2 eV (Sanchez et al., 2006). Por outro lado, a oscila¢do de neutrinos da
um vinculo inferior & soma da massa dos neutrinos: >, m, 2 0,1 eV (Costanzi2013 et al., 2013).

Para a CDM, a massa da particula obedece a relagio m,c®> > kTp e a abundancia serd dada por
(Peebles, 1993, capitulo 18, p. 449):

n o (my l{:TD)3/2 e=mee’/(KTp) (158)

Para que o Universo seja Euclidiano, dominado pela CDM, a massa das particulas deve ser m, < 20 GeV.

Os candidatos a CDM devem necessariamente serem particulas que interagem fracamente com a matéria
(“normal”) e radiagdo, i.e., WIMPs ( Weakly Interacting Massive Particle). Uma possibilidade sao particulas
previstas pela teoria de supersimetria (ou SUSY) do modelo padrao. Esta teoria prevé a existéncia de um
béson associado a cada férmion e a mais leve destas particulas deve ser necessariamente estdvel (pois nao
pode decair em particulas mais leves). O candidato favorito nesta categoria é o neutralino, uma mistura
de fotino com dois tipos de higgsinos neutros, tendo uma massa estimada de 10 < Myeutralino S 300 GeV
(Ellis, 1996).

Um outro tipo de WIMP e também um dos candidatos preferidos para CDM é o dxion. Esta particula,
um béson, surge da necessidade da conservagdo CP — paridade (simetria espacial) e carga conjugada
(transformacao de particula em anti-particula) — nas interagoes fortes (Peccei & Quinn, 1977). Ao contrario
das SUSYs, o axion nunca esteve em equilibrio térmico com o resto do Universo. De fato, a massa estimada
do éxion é apenas ~ 10~°eV mas, ao contrario dos neutrinos, esta particula ndo é relativistica e se comporta
dinamicamente como os neutralinos (i.e., ela ¢ fria).

5Por exemplo, § ~ 105-108 para uma galdxia de 10’2 Mg, § ~ 100 para um aglomerado rico de galdxias, e § ~ 1 para um
super-aglomerado.
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Varios laboratdrios tentam detectar a matéria escura fria, mas atualmente apenas limites superiores
para a secao de choque das particulas WIMPs estao estabelecidos. A Fig. 72 mostra varios resultados
recentes de detectores de matéria escura; com 90% de certeza, a secao de choque'® deve ser inferior a
~ 1074 cm? para particulas de 20-50 GeV/c?. Para comparacao, a se¢do de choque entre neutrino e
préton é da ordem de ~ 7 x 10739 cm? para energias entre 1 e 300 GeV.

Enquanto que a matéria barionica estd acoplada a radiacao até o momento da recombinagao e, portanto,
nao pode desenvolver estruturas, a matéria nao barionica pode formar estruturas a partir do momento em
que a densidade de matéria supera a densidade de radiacao. A figura 73 ilustra a evolugao do contraste de
densidade em um cenario de CDM.
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Por fim, lembramos que a matéria escura nao pode ser totalmente barionica, mesmo se Q; ~ 0,2,
pois isto seria incompativel com o modelo de nucleossintese primordial e abundancia de elementos leves
(que, aparentemente, funciona muito bem e resulta em Qpsrion = 0,045). Na figura 74 temos a provavel
composicao de massa e energia no Universo.

3.2.2 Origem das flutuagoes primordiais

Existem duas teorias que podem prever as flutuagoes iniciais necessarias para formacao das estruturas
observadas em z = 0. A primeira delas esta ligada aos defeitos topoldgicos. Estes defeitos topoldgicos
ocorrem quando hd uma quebra de simetria (p.ex., em uma transigdo de fase). Estas quebras de simetria
ocorrem, por sua vez, quando um dado campo escalar tem valor nao nulo. O tipo do defeito topolégico
estd ligado ao ntimero de componentes do campo escalar (veja Fig. 75):

16 A sec@o de choque tem unidade de superficie. Muitas vezes a unidade usada é o picobarn (1 pb 10~ 12 barn = 1036 cm’Q).
1 barn é aproximadamente o raio de um ntcleo de Uranio ao quadrado. A segdo de choque de Thomson (elétron—féton) é
o1 = 0,665 barn.
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Figura 74: Composigao do Universo, data em termos do parametro de densidade Q2. Quando necessdrio, a constante
de Hubble foi fixada no valor acima. A contribuicdo da CMB hoje é Qcomp = 2,47 h~2 x 107°. A contribuicio do
Hié Qm, = (2,85 +0,45) A1 1072,
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Figura 75: Defeitos topolégicos devido a quebra de simetria do campo escalar ¢. Esquerda: “domain wall’; Meio:
“string”; Direita: monopolo.

Campo escalar ¢/ uma componente real: os defeitos serao bidimensionais, a chamada “domain wall’.

Campo ¢/ duas componentes, real e imagindria: os defeitos sdo unidimensionais, do tipo “cosmic
string”.

Campo ¢/ trés componentes (isovetor): os defeitos sao pontos isolados, resultando em monopolos.

Campo ¢/ mais de trés componentes: sao formadas texturas, defeitos topolégicos instéveis.

Uma vez o defeito topoldgico formado no Universo primordial, sendo estavel estes defeitos servirao de
“sementes” na formagao de estruturas.

Destas possibilidades, as “cosmic strings’ parecem as mais promissoras. As outras sofrem de dois pro-
blemas: sdo energéticas demais (isto é, implicam em um Universo com 2 muito elevado) e nao reproduzem
satisfatoriamente as observacoes da CMB e distribuicao em grande escala de galdxias.

Estes defeitos tém a particularidade de produzirem flutuagoes de densidade que néo sdo locais (sao
objetos extensos) e nao sdo gaussianas.

O problema mais sério desta teoria de “cosmic strings” é o fato dela prever flutuagdes na CMB e, até
hoje, nao foram encontradas evidéncias concretas de sua existéncia — mas a procura continua e espera-se
que o satélite Planck possa decidir esta questao.

A segunda teoria que prevé flutuagoes iniciais é a inflagao. Neste caso, as flutuagoes iniciais sao de
origem quantica no campo escalar responsavel pela inflacdo — que nao é o mesmo que provoca defeitos
topoldgicos. Estas flutuagoes sao Gaussianas.

As flutuagoes do campo escalar, d¢, durante a fase de Sitter sao da ordem da temperatura de Hawking,
H/27,(H = a/a). Por outro lado, devido a estas flutuagoes, existe um intervalo de tempo, At =~ 641)/(,{5, no
qual diferentes regioes de tamanhos iguais completam a transicao para a fase de Friedmann. O resultado
disto é que, quando regides de uma dimensao dada voltam a entrar no horizonte, as flutuacoes de densidade
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sao dadas por:

H
5= gt~ w2 2 (159)
p ¢

¢
O valor de §¢ pode ser estimado a partir da equagao de evolu¢ao do campo escalar ¢ (p.ex. Bernardeau,
1998):
dVv(¢)
do

Desprezando o termo d) (o potencial escalar, V', deve ser suficientemente plano para que haja inflagao
suficiente — esta é a chamada aproximagao “slow roll’), portanto ¢ ~ —V’'/(3H) ou

. a -
b+3-d=— (160)

H3 V3/2
~ v ~ V!

5 (161)

Esta flutuagao é essencialmente constante (independente da escala), semelhante as flutuagoes adiabaticas
propostas por Harrison (1970) e Zel’dovich (1972) em um outro contexto. Conhecendo o potencial V' (¢) é
possivel determinar o espectro de flutuagoes iniciais.

3.3 Tipos de Flutuagoes

Para descrevermos o espectro das flutuagoes de densidade, nds utilizamos o fato de que a gravitagao nao
possui escala de distancia preferencial. Assim, postulamos que § deva obedecer as seguintes relagoes:

op _ M _ 4 e (162)

1)
Po M

O expoente “a” deve ser tal que nao haja um excesso de perturbagoes a pequenas escalas (0 que
poderia resultar em uma populagao elevada de buracos negros primordiais), assim como a grandes escalas
(resultando em um Universo extremamente nao homogéneo). Assim sendo, podemos grosseiramente estimar
que este expoente obedeca 0 $ a < 1.

Podemos fazer uma distin¢ao entre os tipos de flutuagdes dependendo do seu efeito na entropia por
béarion do Universo. Por um lado, podemos considerar flutuagoes isotérmicas ou entrépicas associadas
as flutuagoes de densidade barionica superpostas em um fundo homogéneo de fétons. Neste caso a densidade
de radiagao é uniforme e isotérmica.

Por outro lado, nas flutuagoes adiabaticas, a entropia permanece constante. Neste caso, as per-
turbagoes afetam tanto os fétons como a matéria. A figura 76 ilustra estes dois tipos de perturbacao.

A A A
P isotérmica p adiabatica 4 isocurvatura

matéria matéria

matéria

radiagdo

Figura 76: Perturbacoes de densidade isotérmica, adiabética e isocurvatura.

Quando a entropia é constante temos:

ds 0T  ongp

— =3— - — =

0 163
s T ng ’ (163)

o que significa que toda flutuacao de densidade implica em uma flutuacdo na radiagao césmica de fundo:

ST _Lop a0

= = . 164
T 3 Po Prad 3 Po ( )

As perturbagoes adiabdticas (e também gaussianas e independente de escala) sdo previstas pela teoria da
inflagdo (Bardeen, Steinhardt & Turner, 1983; Peebles, 1993, Cap. 25, pg 619)
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Existe ainda um terceiro tipo de perturbagao chamado isocurvatura onde as densidades de matéria e
radiagao sao anti-correlacionadas de modo que:

0prad + 0pmat = 0. (165)

Neste caso, a flutuacdo da densidade de energia (radiagdo mais matéria) é nula e, portanto, inicialmente
nao hé perturbagao na curvatura do Universo. Devido ao redshift da radiacao, a medida que o Universo
expande as flutuacoes de energia se desenvolvem.

As perturbagoes adiabdticas e de isocurvatura sao linearmente independentes (assim como, por exemplo,
as fungoes seno e cosseno). Qualquer outro tipo de perturbagao, inclusive a isotérmica, pode ser interpretada
como uma combinagao das perturbacoes adiabaticas e de isocurvatura.

3.4 Espectro de poténcia de flutuagoes

A distribuicao das flutuagoes de densidade em um instante dado é um fenémeno aleatério de média nula.
Para descrever as flutuagoes, é ttil introduzirmos sua transformada de Fourier:

L = 4\ ik T 332 - v —ik-Z 337,
O = V/é(:c, He'"T Y = (@) = W/éke d’k, (166)
onde o nimero de onda associado a uma escala R de volume V é dado por k = 27wa(t)/R. A transformada
de Fourier de § pode ser escrita em fungao da amplitude e da fase:

8 = |6 €' %% . (167)
A component k da transformada de Fourier, dx, também obedece a Eq. (168),

d2(5k ddk 3 2 519
ko)~ = ZH, R 1
ae O =3 MOG3 () (168)

para k < kj (k; é o niimero de onda de Jeans) e a perturbacao tenha uma dimensdao bem menor que o
horizonte causal.

Normalmente, fazemos a hipétese de que as fases sejam independentes e aleatérias. Também supomos
que o espectro de flutuacoes nao tenha uma escala privilegiada: isto se traduz na hipétese de que a amplitude
|0k | tenha um comportamento em lei de poténcia:

|0c|” o< k™ e definimos  P(k) = (|6z]%) , (169)

que chamamos espectro de poténcia (power spectrum) das flutuagoes e a média é feita sobre todas as
direcoes possiveis do vetor de onda k. Se n = 0 temos um ruido branco, isto é, a mesma poténcia em
todas as escalas. A equagao (169) descreve completamente as flutuagoes de densidade quando estas sao
gaussianas. Notemos que se as flutuacoes tivessem uma distribuicao exatamente gaussiana, haveria uma
probabilidade nao nula de obtermos § < —1 (ou seja, p < 0)!

Varias grandezas estao relacionadas com o espectro de poténcia. A flutuagao em massa em um dado
volume de raio R, dada pela varidncia 0%, = ((§M/M)?), pode ser expressa como (utilizando k oc R™1):

M sa\2\ " e 1/2
on =S = (ﬁ) - (52) o< [/|5k|2k2 dk} o [Kk3(6%[2)1/2, (170)
resultando nas relagoes seguintes:
M (n+3)/2  p—(nt+3)/2 —(n43)/6 —a

onde relacionamos n com « da equacao (162). Como vimos, 0 S o < 1 portanto —3 < n < 3. Sen > —3,
a > 0 ou seja, a amplitude das flutuagoes diminui com a massa. Isto corresponde ao cendrio cosmoldgico
hierdrquico, onde as estruturas menores colapsam primeiro (veja Sec. 3.4.4).

O potencial gravitacional associado a estas perturbacoes de densidade é dado por:

dp x %A/l oc MUAT/6 o f(n=1)/2 (172)
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da mesma forma que as velocidades induzidas pelas flutuacoes:
1/2
Sv o [/ |’Uk|2k2 dk] . [k3|vk|2]1/2 o~ [k|5k|2]1/2 o kmD/2 o p—(nt1D/6 (173)

Um caso especial é quando n = 1. Aqui, as perturbagoes em todas as escalas tém a mesma velocidade
de escape e o potencial tem a mesma amplitude quando entram no horizonte. Este caso é conhecido
como espectro de Harrison—Zel’dovich (3ennmnosud) ou espectro invariante de escala. Este também é o
espectro de poténcia primordial, previsto pela teoria da inflagao. Observacoes da CMB sugerem que n seja
ligeiramente inferior a um, n = 0,96 £ 0,01 (Jarosik et al., 2011).

3.4.1 Evolucao do espectro de poténcia P(k)

A evolucao do espectro de poténcia primordial depende do tipo de matéria que domina o Universo: isto
altera a forma do espectro de poténcia. Esta transformacao de |d|? (o indice i se refere a inicial) se escreve
como:

|6k |% = 0|2 T?(K,2) ,isto é, P(k)= P;(k)T?(k,z), (174)

onde T'(k,z) é a chamada funcao de transferéncia linear.

O espectro de poténcia P(k,z) em um dado redshift é calculado pela evolugao desta funcao de trans-
feréncia T'(k,z), Eq. (174). A funcao de transferéncia evolui de acordo com a solu¢ao da equagao (147),
d+(2), dada pela Eq. (151). Isto se escreve da seguinte forma:

_ 0k(0) 61 (2)
r(2) 04(0)”

onde 0 (0) é o espectro de poténcia das flutuagdes de densidade primordial, logo apéds o fim da inflagao. A
Fig 77 mostra esta evolugao.

A forma da funcao T'(k,z) é obtida resolvendo-se as equagoes de Boltzmann para as fungoes de distri-
bui¢ao dos componentes do Universo: matéria escura, neutrinos, fétons e barions. Existem aproximacoes
analiticas para a funcao T'(k,z); para um Universo dominado pela CDM (Bond & Efstathiou, 1984; Bardeen
et al., 1986):

T(k,z)

(175)

In(1 + 2,34q) 1
2349 [143,89¢ + (16,19)% + (5,46)% + (6,71¢)4]"/*
onde ¢ = k/(TQh?), T = (Toms/2,73K) =2 exp[—Q (1+v2h/Qr )] (fator de forma definido por Sugiyama,

1995) e k tem unidade de Mpc~!. Nesta expressdo, a evolucio corresponde a z = 0, isto é, obtemos com
ela o espectro de poténcia linear atual.

T(k) =

(176)
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Podemos notar como as pequenas estruturas (k grande) sdo amortecidas durante a era da radiagao. O
pico apresentado pelo espectro de poténcia corresponde & escala onde as pequenas flutuacoes de densidade
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deixam de ser suprimidas pelo fluido de fétons. Esta escala é aproximadamente o tamanho do horizonte no
momento da transi¢ao da era da radiacao para a era da matéria. A dimensao comével do horizonte nesta
época é cerca de [12,3/(Qarh)]h~1 Mpc (= 85 Mpc para o modelo ACDM).

Para o Universo dominado por HDM, a funcao de transferéncia é aproximada por:

3/2
m
T(k) = —4.61( — de kg =0,16—% Mpc ! 1
(k) expl ,6 (kfs> 1 onde kg =0, 630eV pe T, (177)

m, sendo a massa da particula de matéria escura (em geral, neutrino macigo) em eV (kg é a ndmero de
onda associado ao livre caminho médio da particula ou ‘free-streaming’).

Aplicando a fungao de transferéncia ao espectro inicial (por exemplo, o espectro de Harrison—Zel’dovich,
Pi(k) x k) obtemos as diferentes formas do espectro de poténcia hoje. A figura 78 mostra o espectro de
flutuagoes em z = 0 para 4 casos distintos, trés variacoes de matéria escura fria e um para matéria escura
quente.
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Figura 78: Espectros de flutuagoes de densidade para 5 cendrios cosmoldgicos diferentes (SCDM = Standard Cold
Dark Matter, Universo plano dominado por matéria escura fria; OCDM = Open Cold Dark Matter; HDM = Hot
Dark Matter, neutrino macigo; ACDM = universo plano dominado pela “energia escura”), e universo apenas com
barions. No eixo superior, A = 27/k é o tamanho linear caracteristico da flutuagdo de densidade hoje. As linhas
pontilhadas indicam a inclinacao do espectro de poténcia, em particular o espectro inicial de Harrison—Zel’dovich
com n = —1. Foram utilizados Qg = 0,046 (exceto no universo puramente bariénico onde Qp = 1) e h = 0,5
(exceto no modelo ACDM, onde h = 0,7). As dreas cinzas correspondem as diversas técnicas observacionais e suas
respectivas escalas. As curvas form calculadas usando o programa camb de A. Lewis, http://camb.info.

Como podemos ver, no caso de HDM, as flutuacoes de maior amplitude sao da escala de aglomerados de
galdxias ricos. Neste cendrio as primeiras estruturas a se formarem seriam portanto aglomerados ou super-
aglomerados; as galaxias se formariam por fragmentacao, o que implica que nao deveria haver galaxias de
campo (ou pouquissimas, as que escapam via colisdo de trés corpos).

No caso CDM, as primeiras estruturas que se formam sao de escalas menores do que a escala galactica.
Neste cenario, as estruturas se formam de modo hierdrquico.

E importante notar que, apenas utilizando argumentos teéricos, podemos definir a forma do espectro
de flutuacoes de densidade para o modelo cosmoldgico que quisermos. Contudo, ndo podemos predizer
a amplitude pois, para isto, seria necessario conhecermos a fisica que governa a geracao das flutuagoes
primordiais nos primeiros instantes do Universo.

3.4.2 Normalizagao do espectro de poténcia

A amplitude ou normalizacao do espectro de poténcia é determinado empiricamente através de dados
observacionais, por exemplo, observacoes da CMB e da distribuicao de galdxias em grande escala.
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O valor da normalizacao pode ser ajustado entre as observacgoes e a teoria. Tradicionalmente, medimos
a flutuacio de densidade (ou massa, 6M /M) a z = 0 em uma esfera de 8h~* Mpc, definindo:

O galéxias(8R T Mpe) 1
8h~ Mpc) = galaxias - - (178)

é a variancia da distribui¢ao de galdxias. O estudo de contagem

08 = Oppatérial

onde b é o fator de bias (viés) e Toalixias

de galaxias sugere o ~ 1 (Davis & Peebles, 1983), enquanto que a densidade numérica de aglo-

alaxias
merados ricos de galgxias resulta na normalizagdo og = 0,83 + 0,15 (Fan, Bahcall & Cen, 1997) ou, mais
recentemente, og = 0,809 £ 0,024 (Jarosik et al., 2011), utilizando dados do WMAP e oscilagoes acusticas
de barions (BAO). Medidas precisas do espectro de poténcia angular da radiagao cdsmica (segao 2.14) e das
velocidades peculiares em grande escala (cf. segdo 4.4.1) também permitem, em principio, a determinagao
da normalizacao og.
A massa contida em = 8h~! Mpc é comparivel & massa de uma aglomerado de galdxias:

4
M(8h™Y) ~ ?” (8h~* Mpc)® x 25 = 1,201y x 10" M,

onde o fator 2 acima vem de g = dp/p = 1.

Medidas do espectro de poténcia, P(k), sdo mostradas na Fig. 79 em comparagdo com a previsao
do modelo ACDM. A Fig. 80 mostra a dependéncia da forma do espectro de poténcia com o parametro
I' = Qs h, fixando a normalizagao do espectro pelas medidas de flutuagoes da radiacao césmica de fundo.
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3.4.3 Modelo de “panqueca” de Zel’dovich (3esnnosnu)

Para ir além do limite linear do crescimento de perturbagoes de densidade, Zel’dovich (1970) introduz uma
aproximacio que associa as coordenadas eulerianas e lagrangeanas'” de um fluido que colapsa, sendo valida
até para § ~ 3—4. Esta aproximagao é escrita como:

m(qt) = a(t)[7+ 6+ ()v(q)] (179)

onde 7 e ¢ sao as coordenadas eulerianas e lagrangeanas respectivamente. ¢ é a velocidade é dada pela
solucdo da Eq. (155), isto é, a velocidade é, na aproximagao linear, o gradiente de um potencial. Os termos

17Coordenadas lagrangeanas seguem o fluxo, isto é, estdo ligadas as particulas do fluido. Com coordenadas eulerianas o
sistema de referéncia é fixo no espaco, as particulas do fluido se movimentam em relacao a este sistema.
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Figura 80: A forma do espectro de
poténcia depende do parametro I' =
Quar h. Os espectros estdo normaliza-
dos na escala da CMB e, para com-
paracao, temos o espectro de poténcia
de um universo puramente barionico
com Qp =0,3.
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a(t) e 04 (t) sao o fator de escala do Universo e a solugao do crescimento do contraste de densidade (veja
Sec. 3.1.2). Nesta aproximacao as particulas ainda se movem em trajetérias lineares, como na aproximagao
linear.

Com o formalismo lagrangeano, a conservagao de massa pode ser escrita como p(7,t) d7 = po d¢ portanto,
escrevendo a densidade em termos das coordenadas utilizamos o jacobiano |07/94], ou seja,

- ()" - s03

3(] a%

Uma das consequéncias da expressao acima é que o colapso nao ¢ necessariamente esférico; na direcao
onde a velocidade for maior o colapso serd mais rapido é teremos como resultado um objeto aproximada-
mente oblato (como uma pizza).

Este cenario, onde o colapso de grandes estruturas se da em uma diregao privilegiada, é qualitativa-
mente semelhante aos cendrios modernos de HDM. Aqui, estruturas de ~ 10'*M, comecam a colapsar a
redshifts < 5. Como estas estruturas nao sao exatamente esféricas, o colapso se dard em uma diregao privi-
legiada formando assim um sistema aproximadamente bidimensional, em outras palavras, uma “panqueca”
(Zel’dovich, 1978). As galdxias e estruturas menores sao formadas posteriormente por fragmentagao.

Uma dificuldade deste modelo, que nao era ébvia no inicio dos anos 70, é a observagao de quasares e
galdxias com redshifts superiores a 5 — até 1983, o maior redshift conhecido era 3,61; até maio de 2004, o
recorde era z = 6,2 confirmado espectroscopicamente e z & 10 baseado em redshift fotométrico (Sec. 10.3.1).
Hoje detectamos objetos colapsados além de z = 7.

A aproximagao de Zel’dovich ainda é muito ttil para gerar condigoes iniciais de simulagoes numéricas
cosmoldgicas. Por exemplo, podemos comecar com uma grade regular de particulas, perturba-las aleatori-
amente, introduzir um ruido com espectro de poténcia P(k) e seguir a evolucao usando a aproximagao de
Zel’dovich. A figura 81 ilustra este processo em duas dimensdes.

bij — 04+(t)

p(q:t) = po (180)

3.4.4 Modelo hierarquico

O modelo hierdrquico é uma consequéncia natural do cenario CDM. Este modelo, chamado “bottom-up”
nos anos 70 e 80, foi criado em parte para corrigir os defeitos do modelo de panqueca (White & Rees, 1978;
Blumenthal et al., 1984; White & Frenk, 1991). Contudo, na sua versao original (ou standard), este modelo
também sofria de algumas limitagoes. Em primeiro lugar, na versao standard com 2j; = 1, este modelo
previa um nimero extremamente elevado de fusoes e parecia impossivel que galaxias espirais pudessem
sobreviver.

Além disto, as velocidades peculiares em grande escala eram significativamente menores do que o ob-
servado. Por 1ltimo, as estruturas em grande escala nao apresentavam os “vazios” (voids) observados e as
correlagoes aglomerado—aglomerado eram inferiores ao observado.

Estes problemas foram resolvidos admitindo-se que a densidade de matéria do Universo é inferior a
densidade critica. Modelos com £23; ~ 0,3 reproduzem muito melhor a formacao de estruturas em grande
escala.
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Figura 81: Exemplo (em 2
dimensces) de geracdo de
condigbes  iniciais  usando
aproximacao de Zel’dovich.
Na linha de cima, é gerada as

i

Grade uniforme Ruido branco Perturbacéo P(k,z) posigoes iniciais usando o es-

pectro de poténcia apropriado
para o redshift inicial, zo. Na
linha de baixo as posi¢oes e
velocidades evoluem segundo
a aproximagao de Zel’dovich
até o momento onde a nao
linearidade das perturbacoes
sejam significativas.

Evolugéo seguindo a apfoximéééo de Zel’dovich

No cendrio hierdrquico, a formacao de estruturas pode ser representada por uma “arvore de fusoes”
(merger-tree) como ilustra a figura 82 (fusoes de galdxias serd visto mais tarde, secao 10.1.5). Neste contexto,
formacao significa “juntar massa” ou “acretar matéria”’. Para galdxias isto pode ser diferente da histéria
de formagao estelar.
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Figura 82: Esquerda: representacao gréfica de uma “drvore de fusdes” onde a largura dos “galhos” é proporcional &
massa do objeto. Cortes horizontais mostram os progenitores que dardo origem ao objeto final (uma galdxia, grupo
ou aglomerado). A linha tforma indica o momento de formagao do objeto final, definido pelo momento em que sua
massa é superior & metade da massa final. Direita: Outra representacdo de uma arvore de fusées tiradas de uma
simulacio numérica da formacio de uma halo de matéria escura de ~ 10 M. Figura tirada de Lacey & Cole
(1993) e Helly et al. (2003).

No cendrio hierdrquico, a matéria colapsa em halos, predominantemente compostos de matéria escura.
Um halo é tipicamente definido como uma regiao colapsada e em (quase) equilibrio dindmico. Muitas vezes
é conveniente definir um halo como uma regiao com um certo contraste de densidade, dp/p, acima da
densidade média local ou da densidade critica, p. [Eq. (67)]; na Sec. 8.1 veremos que este contraste de
densidade é da ordem de 200.

Halos gravitacionalmente ligados podem estar contidos em halos maiores; neste caso dizemos sub-halo
ou halo satélite que fazem parte de um halo hospedeiro maior. Isto ocorre, por exemplo, em aglomerados
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de galdxias ou em galdxias individuais com galdxias satélites (como a Via Léctea).

3.4.5 Halos de matéria escura

Chamamos de halo uma estrutura gravitacionalmente ligada em equilibrio. Este nome vem da componente
morfoldgica detectada em volta das galdxias espirais (como a Via Lactea), dominadas dinamicamente pela
matéria escura.

Em simulacoes numéricas cosmoldgicas, os halos sao identificados com as estruturas que vao se formando
a medida que o tempo passa. Nos modelos mais simples os halos sao exclusivamente compostos de matéria
escura; nos modelos mais sofisticados é incluida uma componente barionica.

No cenario hierdrquico de formacao de estruturas, a matéria escura colapsa inicialmente em halos e
depois vai se juntando hierarquicamente, formando halos maiores (maior massa).

Perfil NFW Nos anos 1990, Navarro et al. (1996, 1997) mostraram que os halos de matéria escura
obtidos em simula¢Ges numéricas podem ser descritos empiricamente por um perfil radial de densidade,
esfericamente simétrico, dado pelo chamado “perfil-NFW”:

plr) = (r/rs)(lpi T2 (181)

onde rg é um raio caracteristico e ps é a normalizacdo do perfil. A massa no interior de de r, é dada por:

r3x2 da T r
— T —Aardp, (In |1+ —| — . 182
(1 + x)? s P <n{ + J 7°+7°s> (182)

r/rs

M(<r)= / p(r)dmr? dr = 47rp5/
0 0

Note que a massa total tem uma divergéncia logaritmica com r — oo.

O interesse maior no perfi- NFW aparece quando introduzimos o raio rqg9, que corresponde a posi¢ao
radial onde a densidade média do halo é 200 vezes a densidade critica do universo (na Sec. 8.1 veremos que
ro00 estd relacionado ao raio do virial): 5(< 7200) = p200 = 200 x pc(2), onde pc o é dado pela Eq. (67).

Tomando a definicao de pspg podemos escrever:

H?(2)

300 200pe = 1007500 —5 =, (183)

4 47
M (ra00) = Mago = ?7“300@00 =3

onde usamos a definicao de densidade critica, pc.

Em alguns contextos é 1til definir a velocidade circular, v.(r), em um dado raio. Esta é simplesmente a
velocidade de um corpo em orbita circular, que pode ser obtida pela relacao de equilibrio entre a aceleragao
centripeta e a aceleragao gravitacional:

2 M M
v_czirj?“) S () = M)
T T T

onde M (< r) é dado pela Eq. (182). No caso particular de M (r200) temos:

3 (ra00)

c =10H Moo = ,
U(T200) (2)7“200 = 200 10G H(2)

onde usamos a Eq. (183).

Com 7900 definido, introduzimos o pardmetro de concentracao, ¢ = rap/7s. Quanto maior o valor de ¢
mais concentrada estd a massa.

Podemos relacionar psgy com p, da seguinte forma:

M (< r200)
Amrd /3

p200 = = 3% (hl [1+c - > s (184)

1+c¢
Genericamente, podemos definir um raio 75 pelo contraste de densidade, isto é, rs é solucao da equacao:

p(r <rs) PN 3M(< rs)
Pe dmrg

onde pc; no caso de § = 200 obtemos, é claro, r909. A Fig. 83 mostra a relacdo entre d e r5 para diferentes
concentragoes.
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Navarro et al. (1997) descobriram que, nas simulagoes numéricas, o parametro de concentragao depende
apenas da massa e do redshift do halo. Para o intervalo 0 < z < 2, Duffy et al. (2008) ajustou a seguinte
fungao para halos relaxados (baseado em em simulagoes com cosmologia WMAPS):

,__ 67 Moo —0,09
(14 2)0%4 \ 2 x 1012h- 1M, '

Uma outra parametrizagao de Dutton & Maccio (2014), baseada em simulagoes numéricas realizadas com
valores dos parametros cosmoldgicos da colaboracao Planck resulta em:

(185)

a Moo " 121
A figura 84 compara estas duas funcoes da concentragao ¢ em fungao da massa e do redshift. Claramente
hé uma discrepancia cuja razao é possivelmente a forma como os halos relaxados sao identificados nas
simulagoes e ajustados ao perfil NFW.
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Figura 84: Relagao entre o parametro de concentracao e a massa (Maoo) para halos ajustados pelo perfil
NFW obtido em simulagoes cosmoldgicas.Esquerda: evolucao com o redshift da diferentes massas. Direita:
dependéncia com a massa para diferentes redshifts. Note a diferenca entre estas funcoes.

Em z ~ 0, aglomerados de galdxias tém ¢ ~ 4 e galaxias macicas tém ¢ ~ 12. As galaxias em aglomerados
também tém uma distribuigdo que pode ser ajustada por um perfil de NFW com concentragao ¢ ~ 2—4
(Hansen et al., 2005) O perfil NFW é chamado “universal” pois como ¢ e ps dependem apenas de Magg, 0
perfil de densidade radial fica completamente determinado dada a massa do halo.
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Perfil de Einasto Simulac¢oes numéricas de maior resolu¢cdo mostraram que no centro dos halos o perfil
de densidade é mais achatado do que p(r) oc r~1. Navarro et al. (2004, 2010) sugerem qu o chamado perfil
de FEinasto (Einasto, 1965) é uma aproximagao melhor para o perfil de densidade de halos de matéria

o[22 -

onde p_s = p(r_2) é a densidade no raio onde a inclina¢ao do perfil é —2, ou seja, é o méximo da fungao
r?p(r). Em outras palavras, r_s é a solu¢do da equagao dlnp/dInr = —2. Os parametros do perfil de
Einasto estao relacionados ao NFW: ry =1r_9 e ps = 4p_o.

O parametro « varia de halo para halo (aproximadamente no intervalo 0,13-0,18), mostrando que nao
ha uma universalidade perfeita do perfil de densidade.

Esfera isotérmica Este tipo de modelo, como diz o nome, corresponde a um sistema dinamico caracteri-
zado por uma dispersao de velocidades (temperatura) independente do raio. Seu perfil radial de densidade
é:

o? 20%r

P = et Ml<r) =5

onde o é a dispersao de velocidades das particulas (estrelas ou matéria escura) que compoem o sistema.

Além de ser analiticamente muito simples, este o perfil de densidade da esfera isotérmica é o resultado
da maximizacao da entropia de um sistema auto-gravitante de massa M e energia E fixos. Contudo, a esfera
isotérmica tem massa total infinita, mostrando que ndo podemos maximizar a entropia de uma esfera auto
gravitante (Lynden-Bell & Wood, 1968).

(188)

3.4.6 Matéria escura fria na vizinhanga solar

Em um trabalho pioneiro, Oort (1932) estimou a densidade de massa do disco Galdctico na vizinhanga
solar a partir do movimento vertical de estrelas préximas.

Por simplicidade vamos considerar um disco axissimétrico auto-gravitante (pode ser de estrelas, gas,
matéria escura) com densidade p(R,z). Na direcao z (altura do disco) a dispersao de velocidades ¢é o e,
consequentemente, existe uma pressio na direcdo z dada por P(R,z) = p(R,z)o?. Supomos que o disco
esteja em equilibrio hidrostdtico, obedecendo a equacao:

v _ = 0? 9p(Rz)  0¢(R.2)
VP(R,z) = —p(R,2)V.¢(R,z) = RS 0. o (189)

onde fizemos a hipétese de que o2 nao depende de z (na diregdo z o disco é isotérmico).

Por outro lado, temos também a equacao de Poisson. Em coordenadas cilindrica e assumindo simetria
de rotagao em torno do eixo z temos:

9*¢(R, 1 0 (,08(R,
% + ROR (R%) =47Gp(R,z). (190)

Vamos assumir agora que trata-se de um disco fino. Neste caso, a variagdo do potencial é muito mais
lenta na direcao R do que na direcao z e podemos, em primeira aproximacao assumir que o Laplaciano na
direcao z é muito maior do que na diregao R. Desta forma, temos:

0?¢(R,2)
— " x4 . 191
5.2 7Gp(R,z) (191)
Derivando a equagao de equilibrio hidrostatico em relagao a z mais uma vez obtemos:
0?¢(R,2) 5 0 1 9p(R,z) o) 1 9p(R,z) 4G
Z AR 2 R kA — =— . 192
072 792 (p(R,z) 0z ) 0z (p(R,z) 0z ) o2 p(R:z) (192)

onde utilizamos a equacao de Poisson para eliminar o potencial. Esta equacao se integra analiticamente e

sua solucao é:
1 4

= o )
cosh’z 24727 42

p(z) = posech?(z/z) ; sech?z = (193)
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onde o fator de escala zj, é a ‘espessura’ ou ‘altura’ do disco e pg é a densidade em z = 0, isto é, p(R,0). O
fator de escala do disco é dado por:

2 2
o o

= Zh =

= 194
27TGp0 27TG‘LLR ’ ( )

2=

onde p(R) representa a densidade superficial do disco, u(R) = zn p(R,0).

Para z > zp, a secante hiperbdlica na férmula (193) se comporta aproximadamente como uma expo-
nencial, sech?(x) ~ 4 exp(—2x) para z > 1.

Observacionalmente, constata-se que a altura caracteristica do disco, zy,, é praticamente independente
de R tanto nas espirais como nas lenticulares. Como z;, depende diretamente da densidade superficial que
diminui exponencialmente em diregao a borda da galaxia, isto implica de a dispersao de velocidades o,
diminui com o raio R da mesma maneira.

Oort em 1932 determinou que 1/2 da massa visivel estd na forma de estrelas. A outra metade, desco-
nhecida naquela época, é composta de gas, poeira, anas brancas e marrons, estrelas de néutrons e buracos
negros. Além disto, estima-se que uma pequena fracao é devido a Matéria Escura. Estimativas atuais dao
valores pg ~ 0,1Mg/pc? (total) e pam ~ 0,01Mg/pc® (Matéria Escura). Na literatura, costumamos ver
este resultado como 0,3 GeV cm™3.

3.5 Oscilagoes actisticas de barions (BAO)

Quando uma perturbacao entra no horizonte na época da radiagao, todas as componentes se comportam de
maneira semelhante. A partir dai, a matéria escura fria comega a colapsar (inicialmente lentamente devido
ao efeito Mészaros). Os bérions, acoplados aos f6tons, oscilam (isto é, ndo podem colapsar) e a perturbagao
dos neutrinos (relativisticos) se desacopla e vai sendo amortecida. Uma onda no fluido fétons/barions
comeca a se propagar com a velocidade do som, nesta época um pouco inferior a velocidade da luz. A
Fig. 85 descreve esta evolucao.

Em z ~ 6000 ha a equiparticao matéria-radiacao e a perturbacao na CDM passa a colapsar mais
rapidamente, uma vez que a densidade de radiacao se torna menor que a densidade de matéria no Universo.
Em z ~ 1100 acontece a recombinacao e os béarions se desacoplam dos fétons: neste momento os bérions e
os fotons vao se comportar de maneira diferente, independente um do outro. Em seguida, a perturbacgao
no fluido de f6étons é amortecida e a onda no fluido de barions estaciona (isto ¢, a velocidade do som cai
abruptamente a praticamente zero). A posicdo onde a onda de bdrions se encontra é aproximadamente
a idade do universo multiplicada pela velocidade do som (“horizonte do som”), um pouco menor que o
horizonte de particulas naquele momento (cf. Sec. 2.9.3). Os bdrions entdo “caem” no pogo de potencial
de matéria escura, mas uma perturbagao residual permanece no horizonte do som. Esta perturbagao deixa
uma assinatura que pode ser detectada na funcao de correlacao de galdxias (veja Sec. 4.4 e a Fig. 100 mais
adiante).

A medida deste excesso na fungao de correlagdo em 7 ~ 160 Mpc (Eisenstein et al., 2005; Percival et
al., 2010) serve como uma “régua padrao” que pode ser utilizada como um teste cosmolégico. O horizonte
de som é semelhante ao horizonte de particulas, Eq. 97, com a diferenca que, ao invés de utilizarmos a
velocidade da luz, utilizamos a velocidade do som:

Com = ¢ [3(1+ (3/4)pu/py)] 2 (195)

onde p, é a densidade de fétons (conhecida a partir da radiacdo cédsmica de fundo) e py é a densidade de
bérions (conhecida via CMB e nucleossintese primordial).

3.6 Simulacoes numéricas

Os métodos de linearizacao das equagoes que governam a formagao e evolugao de estruturas s6 podem ser
utilizadas enquanto 6 < 1. Para § & 1 o problema se torna nao-linear e o sistema de equagoes deve ser
resolvido sem aproximagoes.

A figura 86 mostra a diferenca entre a evolucao de § prevista pela aproximagao linear e obtida por um
tratamento exato. Neste caso, consideramos a evolucao de uma regiao esférica de densidade homogénea
(modelo “top-hat” que serd visto em detalhes mais adiante).

Um modo de se resolver este problema ¢é através de simulagoes numéricas onde as equacoes de movi-
mento sao resolvidas explicitamente. As simulacoes numéricas para o estudo de formacao de estruturas em
grande escala e interacoes de galdxias utilizam a Mecanica Newtoniana e nao a teoria da relatividade geral.
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Figura 85: Evolugao de uma perturbagao, dp/p em funcao do tempo da matéria escura fria (CDM), bérions, fétons
e neutrinos sem massa. A drea sob cada curva representa a massa contida na perturbagao relativa a massa pV', no
mesmo volume da perturbagao. A escala espacial (em unidades coméveis) na primeira coluna é metade das outras
duas colunas e a escala de densidade aumenta com o tempo. Estas curvas foram calculadas usando a aproximacao
linear de crescimento de perturbagoes para o modelo ACDM, h = 0,7 e Qg = 0,04 (exceto no tltimo painel onde
também estd ilustrado o caso Qp = 0,02). Figuras baseadas em (Eisenstein, Seo & White, 2007) e no texto de D.
Eisenstein em cmb.as.arizona.edu/~eisenste/acousticpeak.

As hipéteses que permitem esta simplificagao sao (I) os campos gravitacionais sao fracos (@gray/c* < 1) e
(IT) a origem do campo gravitacional é a matéria nao relativistica (v/c < 1).

Muito esforgo tem sido feito neste sentido desde os anos 1970 (simulagoes com poucos milhares de
particulas, p.ex. Peebles, 1970). Nos anos 1980, as simulagoes cosmolégicas comegam a ter resolucao espacial
(e em massa) suficiente para comparagao quantitativa entre diversos modelos cosmoldgico (Figura 87)

Nos anos 1990, o nimero de particulas nas simulagoes aumenta de forma a permitir comparagoes cada
vez mais detalhadas, por exemplo, pela determinagao da fun¢ao de massa (ntimero de halos colapsados em
funcao da massa e redshift — veremos isto na Sec. 8.3). A figura 88 mostra um exemplo destas simulagoes
do Virgo Consortium.

Nestas simulagoes podemos notar a influéncia do modelo cosmolégico na formagao de estruturas. No
cenario ACDM, os filamentos s@o mais bem definidos e os vazios sdo maiores em z = 0. No SCDM,
praticamente nao ha grandes estruturas em z = 3.

Na sequéncia de quadros da Fig. 89 podemos acompanhar a formagao de halos de matéria escura que
correspondem aos aglomerados de galaxias ricos do Universo local. Pode-se notar que mesmo em alto redshift
ja hé indicio de uma sobre-densidade em grande escala onde se formara o halo e que a “teia-césmica” ja
estd bem delineada em z ~ 5.

As simulagoes também tém limitagoes: nestas simulagoes, p.ex., a resolugao espacial é da ordem de
dezenas de kpcs, isto é, ndo podemos resolver as galdxias ou estruturas menores. Além disto, cada simulacao,
com um modelo cosmoldgico diferente, necessita de dezenas de horas (nos menores casos) até meses em
super-computadores paralelos.

Algumas simulagGes cosmoldgicas mais recentes que podemos destacar sao: “Hubble Volume Project”,
simulagao com 1 bilhao de particulas em um volume comparédvel ao volume de Hubble (Colberg et al., 2000);
“Millennium Simulation I e IT”, com 10 bilhoes de particulas e com diversos resultados ptblicos (catdlogo de

300
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Figura 87: Simulagdes numéricas com 32768 (32%) particulas em uma grade ciibica de (A) um universo aberto
dominado por CDM e Qa = 0,2 e (C) universo plano dominado por HDM. No centro, (B) uma distribui¢ao
compardvel as simulagdes das galdxias do catdlogo do CfA (veja Sec. 4.3). Figura tirada de Frenk (1986) [veja
também Davis et al. (1985)].

halos, drvore de fusoes) (Springel et al., 2005; Boylan-Kolchin et al., 2009); “Aquarius Project”, simulacao
em alta resolucao de um halo compardvel & Via Lactea (Springel et al., 2009); “Horizon Simulation”, 70
bilhdes de particulas em um volume de 8h~1 Gpe? (Teyssier et al., 2009); “DEUS — Dark Energy Universe
Simulation”, 550 bilhdes de particulas em um cubo de 21/h Gpc? (Alimi et al., 2012).
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Figura 88: Simulacao de dois cendrios
cosmolégicos, ACDM (Qa = 0,7, Qn =
0,3, h=0,7) e SCDM (Qm =1, h =0,5),
mostrados na época atual (z = 0) e em
z = 3. A profundidade da fatia do Uni-
verso nos painéis tem um décimo da lar-
gura. Cada simulacio tem 256° particulas.
Figura tirada de (Jenkins et al., 1998,
Virgo Consortium).
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Figura 89: Sequéncia ilustrando a evolugdo da densidade (apenas matéria escura fria) da Simulagdo do Millennium
(Springel et al., 2005), onde observamos a formagao dos filamentos (“teia-césmica”) e de halos de aglomerados de
galdxias. Figura tirada do sitio: www.mpa-garching.mpg.de/galform/virgo/millennium
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4 Cosmografia, “surveys” e distribuicao de galaxias

4.1 Distribuicao de galaxias

O objetivo da cosmografia é dar uma descrigao “geografica” do Universo, que pode ser usada para dar
vinculos aos modelos de formagao de estrutura em grande escala. Na tabela 6 mostramos algumas escalas
e velocidades tipicas.

Tabela 6: Dimensoes e escalas tipicas (tirado de Ostriker, 1991).

Sistema velocidade  dimensao
(km/s) (pc)
Terra—Sol 30 4,1x107°C
Sol-Estrelas locais 30 1,0 x 102
LSR~Centro galactico 200 8,0 x 103
Centro galactico-M31 100 6,5 x 10°
Grupo Local-Virgo 300 1,7 x 107
Super Aglomerado Local-CMB 600 6,5 x 107

Nota: LSR é o sistema de referéncia em relacdo as estrelas préximas.

Os primeiros surveys tinham por objetivo mapear a distribuicao projetada das galdxias no plano do
céu. Até a metade do século XX, os surveys eram limitados espacialmente (cobriam apenas uma pequena
fracao da esfera celeste) ou limitados em fluxo (veja Introducao histérica na Sec. 1). Apesar disto, algumas
estruturas em grande escala puderam ser identificadas, em particular o super-aglomerado local (veja Fig. 90
de Vaucouleurs, 1953).

125<mg <15
-mB>15

Figura 90: Distribuicao de galdxias préximas em coordenadas supergaldcticas, com destaque a distribuicdo quase
plana do super-aglomerado local com centro em Virgo. As galdxias estdo separadas por intervalo de magnitude
aparente, dando grosseiramente uma informagao sobre a distancia das estruturas observadas. Figura feita com um
subconjunto de galdxias do catdlogo RC3.

Shane & Wirtanen (1967) publicam um catdlogo com a contagem de galéxias das placas do observatério
Lick (iniciado em 1948, publicado parcialmente em 1954), cobrindo uma vasta extensao do hemisfério norte.
Deste trabalho resultou os primeiros estudos quantitativos da distribuicao de matéria em grande escala,
em particular a tendéncia de aglomerados de galaxias se juntarem em estruturas maiores.

A figura 91 ilustra a distribuigao das galdxias mais brilhantes, provenientes do catdlogo RC3 (de Vau-
couleurs et al., 1991), com magnitude mp < 15,5, dimensao Das & 1arcmin e z < 0,05. Esta figura é trés
magnitudes mais profunda do que a Fig. 90. Como

my —meo = 5log(D1/D2) se mi—ma=3 = Di/Dy=x~4.

isto é, a Fig. 91 é 4 vezes mais profunda do que a Fig. 90.

Versdo 05/02/2018 ~89- Gastio B. Lima Neto — IAG/USP
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Figura 91: Distribuigdo em toda a esfera celeste (em coordenada galdcticas) das galdxias mais brilhantes que
mp = 15,5 [catdlogo RC3, de Vaucouleurs et al. (1991)]. Note a “zona de exclusao” (avoidance zone) relacionada ao
obscurecimento devido a poeira da Via Lactea no plano equatorial deste grafico. Em cinza a distribuigdo de poeira
(Schlegel et al., 1998)

As galdxias desta figura sdo representativas (apesar dos limites impostos no catdlogo) de um pequeno
volume do Universo préximo, até distancias de d ~ 150h~'Mpc. Nesta figura é evidente que a distribuicao
das galdxias ndo é uniforme: nota-se a presenga de concentracoes (os aglomerados e super-aglomerados) e
de vazios.

Contudo, uma distribuicao homogénea das galdxias comeca a se manifestar quando sao amostradas
galdxias até magnitudes maiores (consequentemente, mais distantes). Na figura 92, vemos a distribuigao
de cerca de trés milhdes de galdxias em uma drea de ~ 100° x 50° (~ 1/10 do céu).

Figura 92: Projecao Hammer-
Aitoff (drea igual) de cerca de
3 milhoes de galdxias ao redor
do pélo sul galdctico (5" < a <
21", —72° < § < —18°), obtido
pelo APM galazy survey (Mad-
dox et al., 1990). As galaxias
tém magnitude aparente entre
17 < by < 20.5 (as mais fracas
estao representadas em verme-
lho, as intermediarias em verde
e as mais brilhantes em azul).

Apesar de notarmos a presenca de estruturas, que sao visiveis sobretudo nas galdxias mais brilhantes
(i.e., préximas), é claro que a distribuicao se torna mais homogénea quando examinamos um volume maior
do Universo. Na verdade, uma andlise quantitativa (Maddox et al., 1990) da distribuigdo de galdxias do
APM survey, revela mais estruturas do que o previsto teoricamente pelo chamado modelo CDM standard

(Qur = 1).



4.2 Super-aglomerado de galaxias 91

A poeira da Galaxia é um empecilho na observacao de objetos extragaldcticos no visivel, que pode
ser minimizado com observagoes no infra-vermelho. O survey 2MASS (2 Micron All Sky Survey) fez um
levantamento de toda a esfera celeste (um telescépio no Arizona, EUA e outro em Cerro Tololo, Chile)
em trés bandas J(1,25u), H(1,65u), e K4(2,17n). Além das imagens disponiveis publicamente, o 2MASS
produziu um catdlogo de fontes extensas, a grande maioria galdxias, com mais de 10° objetos (Jarrett et
al., 2004).
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Figura 93: Estrutura em grande escala vista pelo 2MASS, em uma projecao de dreas iguais (Hammer-Aitoff) em
coordenadas Galacticas. As cores representam diferentes intervalos de redshift. As distancias de algumas estruturas
estao indicadas entre parénteses. Figura original criada por T. Jarrett (IPAC/Caltech); veja também Jarrett et al.
(2004).

Com o 2MASS foi possivel observar galaxias muito mais préximas do plano Galéctico, a “Zona de
Exclusao” (Avoidance Zone). Mesmo sendo menos profunda que o survey AMP, o 2MASS tem a vantagem
de cobrir toda a esfera celeste e mostrar a estrutura filamentar da distribuicao de galdxias no universo
local.

4.2 Super-aglomerado de galaxias

Ap6s o reconhecimento que galaxias sao de fato objetos extragaldcticos no final da década de 1920, Shapley
(em 1933) nota a presenga de vérios sistemas binérios e triplos entre os 25 aglomerados que ele cataloga:
“It is possible that clusters are but nuclei or concentrations in a very extensive canopy of galaxies’.

A questao sobre a possibilidade da existéncia de “aglomerados de aglomerados de galaxias” continua
com a publicagdo de Shane & Wirtanen, em 1954, de mapas de galdxias que mostram “a strong tendency
for clusters to occur in groups of two of more”. Em 1956, Jerzy Neyman, Elisabeth Scott & Charles
Donald Shane publicaram o primeiro estudo estatistico de aglomeracao de galaxias incluindo “second-order
clusters”, isto é, super-aglomerados.

Contudo, em 1957, Zwicky declara que nao ha evidéncias de aglomeracao de aglomerados... aglomerados
se distribuem aleatoriamente, enquanto que, em 1958, George O. Abell (1927-1983) examina a distribuigao
de aglomerados em seu catdlogo e conclui que aglomerados de aglomerados existem. Um dos primeiros
artigos de revisdo sobre aglomerados de galdxias é de Oort (1983).

Super-aglomerados de galdxias sao estruturas que acabaram de passar pelo “turning-point’ (veja Sec. 8),
isto é, deixaram de expandir com o resto do Universo e comecaram a colapsar devido a sua massa.

Os superaglomerado sdo tipicamente estruturas filamentares e/ou achatadas, com dimensoes de dezenas
de Mpc e massa da ordem de 1016-1017 M.
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4.3 Surveys 3D — redshift como distancia

As distribui¢oes mostradas acima sao projetadas no plano do céu e portanto perdemos parte da informagao
sobre a distribuigao espacial em trés dimensoes das galdxias. A obtencao da distribuicao 3D das galdxias
é um dos maiores desafios da astronomia extragaldctica. A maneira mais ficil de se obter a distancia
de objetos extragaldcticos é pela utilizacdo do espectro das galdxias, medindo-se o (redshifts). Contudo,
como veremos mais abaixo, o uso do redshift (isto é, velocidades radiais) e da Lei de Hubble nos d4 uma
distribuigao pseudo-3D.

A partir de surveys de redshift é possivel obter uma representacao espacial da distribuicao de galaxias.
Estes surveys podem ser (I) em uma pequena regiao do céu (chamado ‘pencil-beam’) que tem como vantagem
de poder ser completo a disténcias elevadas; (IT) em fatias, podendo dar uma visdo em duas dimensées das
quais uma é a profundidade (distancia radial); e (IIT) surveys de uma grande regiao ou mesmo de toda a
esfera celeste. Este ultimo s6 comegou a ser possivel tecnicamente a partir da ultima década do século XX.

O trabalho pioneiro utilizando o mapeamento 3D de Gregory78 & Thompson (1978) na regido do super-
aglomerado Coma/Abell 1367 foi feito com o medidas de 238 galdxias. A figura 94 mostra o resultado do
survey CfA2, também na regiao de Coma, com 1100 galdxias (de Lapparent, Geller & Huchra, 1986). Este
é um survey de duas fatias da esfera celeste e mostrou pela primeira vez a existéncia de grandes estruturas
(em trés dimensoes) como o famoso “Grande Muro” e o filamento de galdxias na regido de Perseu—Peixes
(Fig. 95).
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Figura 94: Distribuicao de galdxias com mp < 15.5 do survey do CfA (de Lapparent, Geller & Huchra, 1986) no
Norte e do SSRS (South Sky Redshift Survey, da Costa et al., 1988), no Sul. Esquerda: a fatia de declinagéo é de
2675 < |8] < 3295; Direita: a fatia é maior, de 85 < |§| < 4275 (—40° no Sul). No Norte, a estrutura central é
o aglomerado de Coma. A estrutura perpendicular a Coma é chamada ‘Grande Muro’ (CfA Great Wall). No Sul,

vemos um vazio (~ 23" e 5000 km/s) e o Grande Muro do Sul. Note como os aglomerados ricos aparecem como
“dedos de deus”.

Enquanto que podiamos suspeitar da existéncia de estruturas como o Grande Muro a partir da distri-
buicao projetada de galdxias, foi através de surveys de redshift que foi confirmada a existéncia de grandes
vazios, regides praticamente sem galdxias, de dimensdes ~ 100h~'Mpc (por exemplo, o vazio de Bootes,
Kirshner, Oemler & Schechter, 1987).

Na figura 96 vemos a distribuigdo em uma fatia do céu mais profunda, resultado do survey de Las
Campanas (Shectman et al., 1996), com galdxias no intervalo 15,0 < R < 17,7 cobrindo cerca de 1000
graus quadrados. Notemos que nao aparecem estruturas maiores do que o grande muro ou vazios com mais
do que ~ 100h~'Mpc de dimenséo.

O maior conjunto de redshifts de galdxias medidos de forma homogénea é o do Sloan Digital Sky Survey
(SDSS). O Data Release 12 (ou DR12) de julho/2014 tem 2,4 milhdes de espectros de galdxias. A fig. 97
mostra uma fatia da distribuicao de galaxias com z < 0,5 ao longo do equador celeste.

Atualmente, a maior estrutura observada no Universo é o Grande Muro do SDSS (SDSS Great Wall),
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Figura 95: Filamento de galdxias na regido Perseu—Peixes, projetado no plano do céu (acima) e no espago de
velocidades (abaixo). Survey realizado por Wegner et al. (1993).

localizado a uma distancia mediana de 310 Mpc, entre 8" .7 e 14". Sua extensdo linear é de cerca de
400h;5 Mpc (Gott et al., 2005) (o Grande Muro nao visto claramente na Fig. 97 devido & fatia usada ser
muito fina em declinagdo, apenas 2,4°).

Devemos lembrar que nestes diagramas nao estamos observando a distribuigao das particulas no espago
real, mas no espago de velocidades. Estas velocidades estao relacionadas as distancias pela lei de Hubble.
Contudo, esta determinacao de “distancias” é afetada pelo movimento préprio dos objetos em relacao ao
fluxo de Hubble. A figura 98 ilustra a diferenca entre a distribuicao no espaco real e de velocidades.

No espaco de velocidades, as regides ji colapsadas e em equilibrio (os aglomerados ricos) aparecem
alongadas na dire¢ao da linha de visada do observador. Isto se da devido aos movimentos proprios das
galaxias no poco de potencial do aglomerado; este fenomeno é popularmente chamado de “dedo-de-deus”.
Podemos também observar que os vazios aparecem artificialmente mais vazios no espaco de velocidades e
os muros de galaxias menos espessos. Isto ocorre devido ao movimento proprio ordenado em grande escala
na direcao de grandes estruturas (filamentos de varias dezenas de megaparsecs), o chamado efeito Kaiser
(1987).

Na primeira década do século XXT os surveys 2dF, 6dF (2 e 6 degrees fields, Austrilia) e SDSS (Sloan
Digital Sky Survey, EUA), proporcionam milhdes de redshifts em cerca de 1/4 da esfera celeste.

4.4 Funcao de correlagao

Se tivermos uma colecao de N pontos distribuidos aleatoriamente em um volume V', a probabilidade
de encontrar um ponto em um pequeno volume dV é simplesmente dP = ndV, onde n = N/V é a
densidade numérica. A probabilidade de encontrar 2 objetos, cada um em um volume dV sera entao
d?2P = n?dV; dVs, independente da distincia entre estes dois volumes. Se houver aglomeracoes, entdo esta
probabilidade se altera e, em geral, passa a depender da separacao entre os dois volumes considerados.

Um método de se quantificar as aglomeragoes no Universo é através da fung¢do de correlagdo. A chamada
funcao de correlacao de dois pontos, £(r), é definida da seguinte maneira:

d*P = n?[1 + &(r)] d®ry dPry . (196)

A equacdo acima d4 a probabilidade de se encontrar um objeto nos volumes d3r; e d3ry separados por
uma distancia r quando a densidade média destes objetos é n. Podemos ter trés casos:

e ¢ = 0: distribuigao aleatdria (distribuigao de Poisson);

e ¢ > 0: distribuigao aglomerada (correlagao positiva);
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e ¢ < 0: distribui¢ao “anti-aglomerada” (segregada).

A figura 99 ilustra os casos citados acima. Note que distribuigao aleatdria nao significa distribuicao
uniforme (como em um cristal, por exemplo). Se o Universo for homogéneo em grande escala, entao:

1 T
lim — [ () dr’ =0, (197)

isto é, se £(r) > 0 para algum intervalo em r, entao £(r) deve ser negativa no intervalo complementar.
Na pratica, sao utilizados estimadores da funcao de correlacao baseados na contagem de pares de
objetos, Npares, em funcao da distancia, i.e.,

r <d(i,j) <r+or

d(i,j) <r ou d(i,j) > r+ dr, (198)

. . 1;
Npares = Z (z)r(ZaJ) , onde ¢T(Zaj) = { 0:
i#] ’

onde d(i,j) é a distancia entre os pontos i e j. A contagem de pares pode ser feita na base de dados
estudada (por exemplo, um catalogo de posi¢oes de galdxias), mas também pode ser feita em um catalogo
de pontos gerados aleatoriamente ou mesmo cruzando um catalogo real com um aleatério (neste caso, o
ponto i estd no catdlogo real e o ponto j vem do catdlogo aleatério). Kerscher et al. (2000) analisaram
varios estimadores da fungao de correlacao, o mais simples deles dado pela relagao:

Npares (T) 1
Naleatc’)rio (T) ’

(r) = (199)

onde Npares(r) estd definido acima e Nyjeatario(r) é & mesma quantidade que a precedente no caso de uma
distribuicao aleatdria. Najeatsrio () pode ser estimada por:

%

1 1
Naleato’rio (’I“) ~ §N0n(7a) 47”“257“ = §N027 ) (200)

onde Ny é o nimero total de objetos no volume V' e n(r) é a densidade numérica em r.
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Figura 97: Distribuigao das galdxias com
velocidade medida do SDSS-DR12 com-
preendendo um faixa entre —2,5° < ¢ <
+2,5° em todo o equador celeste e uma
faixa perpendicular entre a ascensdo reta
0" e 12". Note que os lados opostos
nao tém a mesma completude. Neste
grafico temos um pouco menos de 180 mil
galaxias. Compare a dimensao radial deste
surrei com o das Las Campanas, Fig. 96.

“2df” no espaco real “2df” no espago de velocidades

0.2

HOD/c

Figura 98: Comparacao entre a distribui¢dao de “galaxias” no espago real e de velocidades em um cendrio
ACDM. Os pontos desta figura foram tirados de uma simulagdo cosmoldgica de N-corpos de forma a
reproduzir o survey 2dF. As figuras sao tiradas de Cole et al. (1998).

Também podemos determinar a fungao £(r) apenas com as posigoes projetadas dos objetos; neste caso
precisamos deprojetar a funcao de correlagao angular, w(f), que é definida de maneira semelhante a &(r):

d%P = n?[1 + w(0)] dQ; dQs, (201)

onde 1 e Qs s@o elementos de angulo sélido com separagao angular 6.
A deprojegao de w(#) é feita através da equagao de Limber (1953, veja também Peebles (1993)):

wo)= [t [ (VT ) an. (202

onde ¢(y) é a fungao de sele¢ao radial do catédlogo, isto é, a fungdo que descreve a densidade numérica
de objetos em fungao da distancia radial levando-se em conta os critérios de selegdo do catdlogo (p.ex.,
magnitude limite e funciao de luminosidade dos objetos). Se &(r) o< =7, entdo w(f) o< 17,

Para galaxias, a funcao de correlacao observada é descrita por:

—1,8
(r) = (;) . o~ 5h~Mpc, (203)
0
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Figura 99: Esquerda: Distribuigdo onde as particulas se encontram preferencialmente agrupadas (funcio de
correlagdo positiva); Centro: Distribuicao aleatéria (Poisson); Direita: Distribuicao anti-correlacionado, onde as
particulas estdo preferencialmente distantes uma das outras, como na superficie de bolhas ou em uma rede cristalina.

no intervalo de escalas entre ~ 50h~'kpc e ~ 10h~'Mpc. O comprimento de correlacio, rg, é da ordem

da distancia tipica entre galédxias espirais de campo, ~ Nespirais) O qUE € uma coincidéncia. Na figura 100

podemos ver a funcao de correlacao medida para galéxias.
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Figura 100: Fungao de correlacao de galdxias. Esquerda: para pequenas escalas; Direita: grandes escalas. Trés
catdlogos sdo utilizados: APM [a partir da deprojegdo da distribuigdo 2D, (Baugh, 1996)]; PSCz [Point Source
Catalog, galédxias selecionadas no infravermelho com o satélite IRAS, (Hamilton & Tegmark, 2002)]; LCRS [Las
Campanas Redshift Survey, galéxias selecionadas no 6tico, (Tucker et al., 1997)]. No destaque, a direita, dados do
SDSS [galéxias vermelhas, luminosas (Eisenstein et al., 2005)]. A flecha mostra a escala onde é detectado a oscilagao
de bérions devido as flutuagées de densidade primordial (veja Sec. 3.5).

E claro que £(r) nao pode ser uma lei de poténcia sempre, pois isto implicaria em um Universo nao
homogéneo. Podemos observar na Fig. 100 que a funcao de correlacdo vai a zero r ~ 40-50h~!Mpc e, a
partir daf, oscila. Para pequenas escalas (r < 500h~kpc), £(r) é ainda bem descrita por uma lei de poténcia,
mas com um valor inferior ao determinado originalmente (o comprimento de correlacao é praticamente o
mesmo mas o expoente é menos negativo).

A funcao de correlacao depende do tipo morfolégico, como mostra a Fig. 101. As galdxias de tipo tardio
tendem a se aglomerarem menos que as elipticas e lenticulares (voltaremos ao assunto quando discutiremos
os aglomerados de galdxias).

Para aglomerados de galdxias do catdlogo de Abell (sec. 5.3), a funcao de correlagao observada é (cf.
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semelhante as galaxias. Utilizando outras amostras de aglomerados, o valor do comprimento de correlacao
é diferente. Por exemplo, para os aglomerados selecionados no catdlogo APM, 7y ~ 14h~'Mpc. J4 para os
aglomerados selecionados pelas suas propriedades em raios-X (catdlogo ROSAT e Fig. 103) o comprimento de
correlacao é 21,5‘3:2 h~'Mpc. Esta variacdo de 7y para aglomerados pode ser devida a falta de completude
dos catalogos.
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Outros objetos, por exemplo QSOs, EROs (objetos extremamente vermelhos), galdxias Ly-break, etc...
(cf. secao 10.3), tém diferentes comprimentos de correlagdo. A figura 104 ilustra estes comprimentos de
correlagao em funcgao do redshift para diversos objetos. Este tipo de informacao serve para dar vinculos as
teorias de formagao de estrutura.

Por que £(r) tem a mesma forma para galdxias e aglomerados mas com uma escala diferente? Uma
solucéo pode ser o chamado “bias” (viés). A nogao de bias pode ser ilustrada pela figura 105.



tirada de Overzier et al. (2003).
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com bias. Picos de densidade
em uma regiao de densidade
globalmente abaixo da média,

mesmo acima da densidade critica,
nao formam galdxias. Neste caso,

Densidade

critica

proto-aglomerado

WL,
T

galdxias formadas ndo tracam a
distribuicao de massa do Universo
(o comprimento de correlagdo das
galdxias é menor do que se espera-
ria).

Posicdo

Dizemos que a formagao de galdxias é “biasada” (com viés) se estas se formam nos picos de regices de
alta densidade. Kaiser (1984) sugeriu que, se o comprimento de correlacido de aglomerados é superior ao
das galaxias, isto significa que aglomerados sejam melhor para tracar a massa do Universo.

Tomando a defini¢ao estatistica da funcao de correlagao, temos £(r)

= (6(71)d(72)), onde r é a distancia

entre os pontos onde medimos os contrastes de densidade §(71) e (7). Isto implica que a fungdo de
correlacdo estd diretamente ligada ao espectro de poténcia das flutuacoes de densidade, P(k) = [0x|?,



4.5 Determinacao de distancias sem redshift 99

através de um par de transformadas de Fourier:

1 iR 1 [ sen(kr
£r) = W/WHQ@ Mk = 77 . #I%Pk@dk,
Bz > sen(kr) (205)
|6k|2 = /f(’l‘)@lk.l d3f = 47‘(/ T&(T’)TQ d.’l"7
0

onde as equagoes da direita sao obtidas assumindo simetria esférica, isto é, k-7 = krcosf e d3z =
27r2 sen dr df Se a fungao de correlagio for uma lei de poténcia, £(r) = (r/rg) ™" temos:

|6k]% = rJ T\(2 — ) sen (g) E3 e 1,42r0%k 12 se y = 1,8. (206)

4.4.1 Funcao de correlagao em duas dimensoes.

Na prética, a fungao de correlagao pode ser determinada (I) a partir de um catélogo de posigoes projetadas
dos objetos e uma deprojecao em trés dimensoes (pela inversao da equagao de Limber); ou (II) a partir de
um catalogo de posicoes e redshifts, isto é, uma distribuicao pseudo tridimensional. Neste segundo caso, ja
vimos que a distribui¢ao dos objetos no espaco de velocidades sofre uma distor¢ao em relagao a distribuicao
no espaco real (veja a Fig. 98).

A principio, esta distorgao no espaco de velocidades fard com que a determinagao de £(r) nao reflita
exatamente o quanto os objetos se aglomeram. Por exemplo, para pequenas escalas, a fungao &(r) serd
subestimada quando determinada com um catdlogo de redshifts pois, os objetos aparecerao menos agrupados
pelo efeito do “dedo-de-deus”.

Contudo, podemos utilizar esta distorcao no espaco de velocidades para determinarmos a quantidade
[ = Q?\f /b que estd relacionada & evolugao linear das perturbagoes de densidade (Kaiser, 1987). Para isto,
definimos a fungdo de correlagdo em duas dimensoes, {(o,7), onde o (ou 7, como é escrito por alguns
autores) é a distdncia paralela a linha de visada e 7 a distancia radial entre os elementos de volume da
Eq. (196), veja Fig. 106.

Figura 106: Definicao da funcdo de correlagdo de duas
varidveis. As “distancias” r e 7 entre os volumes dVi e dVs
sao medidas no espago de velocidades (redshift).

Observador

4.4.2 Teste de Alcock—Paczynski

A distor¢ao no espaco de redshift pode ser utilizada para estimar a geometria do universo e determinar,
por exemplo, a densidade de energia escura (a constante cosmoldgica). Este teste cosmoldgico foi proposto
por Alcock & Paczynski (1979).

Uma distribuigao esférica de objetos — sem movimento préprio — aparece alongada na linha de visada,
pois o seu tamanho perpendicular a linha de visada tem dimensao aparente proporcional a distancia de
diametro angular, D, (veja Sec. 2.7.2), enquanto que a dimensao aparente na linha de visada, medido no
espaco de redshift usando a lei de Hubble, serd proporcional a H(z). A Fig. 108 ilustra este fenomeno.

Este fenomeno ¢é diferente do “dedo-de-deus” e efeito Kaise discutidos mais acima, uma vez que o efeito
Alcock—Paczynski nao depende das velocidades préprias (peculiares). Este efeito foi aplicado a distribuigao
espacial de QSOs e aos “vazios” (voids). Contudo, as incertezas quando & forma intrinseca da distribuigao
dos QSOs selecionados e a forma dos vazios dificultam a aplicacao do teste de Alcock—Paczynski.

4.5 Determinacao de distancias sem redshift

Para podermos determinar a velocidade prépria ou peculiar (pelo menos a componente na linha de visada)
é necessario determinarmos a distancia de forma independente do redshift. Tendo a distancia é possivel
estimarmos a velocidade cosmolégica pela lei de Hubble, vcosmo = HoD e a velocidade propria seré:

Uprop = €2 — HoD | (207)
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Figura 107: Fungao de correlagao em
2 dimensoées. (A) modelo sem dis-
tor¢do de velocidades peculiares. (B)
modelo apenas com distorgdes de-
vido & queda coerente em grandes es-
truturas (efeito Kaiser). (C) modelo
com distorgoes devido ao movimento
aleatério em pogos de potencial gra-
vitacional (V@® = 500 km s~'). Mo-
delos tirado de Hawkins et al. (2003).
(D) Funcao de correlagao de duas di-
mensdes no espaco de redshift obtida
com o catdlogo 2dFGRS. A fungao é
obtida no primeiro quadrante e repro-
duzida nos demais por reflexdo. Os
contornos (£ = 10, 5, 2, 1, 0,5, 0,2 e
0,1) correspondem a um modelo cos-
moldgico com [ = 0,4. Figura tirada
de Peacock et al. (2001).
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Figura 108: Tlustragio do efeito Alcock—Paczynski, da deformagao aparende de uma distribuigao esférica quando
observado no espago de redshift.

onde z é o redshift observado. A férmula acima s6 é valida para z < 1, caso contrario é necessario levarmos
em conta os efeitos relativisticos e a curvatura do Universo. Se vprop << ¢ entao, uma aproximacao melhor

,

Uprop = (2 — 21) /(1 + 2), (208)

onde zp é o redshift que corresponde a expansao cosmologica. Note que existem dois fendomenos que pro-
duzem o redshift: a expansado do Universo (lei de Hubble) e o efeito Doppler (velocidade prépria).
Podemos destacar os seguintes indicadores de distancia independente do redshift:

e Relagao periodo—luminosidade de Cefeidas (cldssicas, W Virginis ou Cefeidas de Pop II, RR Lyrae);
e Luminosidade de Supernovas;

e Relagao de Tully-Fisher (galdxias espirais);

e Relagao Faber—Jackson, D,—o e plano fundamental (galdxias elipticas);

e Flutuacao de brilho superficial (galdxias elipticas e anas esferoidais);

e Funcao de luminosidade de aglomerados globulares;

e Funcao de luminosidade de nebulosas planetarias;

e (Galadxias mais brilhantes de aglomerados;

e Relagdo entre luminosidade e largura de linhas permitidas de emissao em galdxias HIT (com surto de
formacao estelar).
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4.6 Campo de velocidades peculiares — Distribuicao de massa no Universo
préximo

Através das medidas de velocidades proprias, distancia e distribuicao de galdxias é possivel mapear a dis-
tribuicao de massa total até distancias da ordem de 100h~*Mpec. O método chamado POTENT desenvolvido
por Dekel, Bertschinger & Faber (1990) pdem em préatica este principio (veja também Dekel et al., 1999).

Este método foi desenvolvido levando-se em conta o fato dos dados serem esparsos (pequeno ntimero de
galdxias em um grande volume do Universo) e com baixa razao sinal/ruido. Também é assumido que, em
grande escala, o campo de velocidades ainda esteja na fase linear (vprop < Vcosm, Ou de forma equivalente,
d < 1) e que o campo de velocidades (e nao as aceleragoes) seja obtido do gradiente do potencial:

3(F) = ~Vo(F), (209)

isto é, nao ha vorticidades na aproximacao linear de movimento em grande escala como ji vimos na
secao 3.1.3. Esta aproximacao deixa de ser vélida para escalas inferiores a ~ 10h~'Mpc. O potencial por
sua vez é obtido pela integral das velocidades radiais ao longo da linha de visada.

O POTENT ¢ capaz desta forma de reconstruir o potencial, a densidade e o campo de velocidades em
trés dimensodes e os resultados podem ser visualizados como projecoes bidimensionais (mapas). A figura
109 mostra a reconstrucao da distribuicio da matéria em um raio de 60h~*Mpc em torno do Grupo Local
e a distribuicao de velocidades peculiares.

o
POTENT
MarkIll

Figura 109: Distribui¢ao de massa no Universo local pelo método POTENT. Abaixo, uma representagao tridimen-
sional. Os eixos correspondem as coordenadas supergaldcticas. As siglas “GA” e “PP” correspondem ao Grande
Atrator e ao super-aglomerado de Peixes-Perseu (compare com a figura 91). A Galdxia e o Grupo Local se encontram
no centro destes graficos. Figuras tiradas de (Dekel et al., 1999).

Uma das maiores vantagens do POTENT é poder tracar a distribuicao de massa em grande escala na
regiao de invisibilidade do plano galactico, onde toda a radiagao do infravermelho préximo aos raios-X
“moles” (E < 2keV) é fortemente absorvida.

A estrutura dominante descoberta é um pogo de potencial profundo na regido de Hydra-Centaurus,
passando pelo plano galactico na direcdo de Pavo. Este resultado esta de acordo com o “Grande Atrator”
de Lynden-Bell et al. (1988). Este Grande Atrator seria o responsével pelo movimento préprio do super-
aglomerado local (Virgo e seus grupos ligados, nos quais se encontra o Grupo Local).

Observagoes profundas na regido do plano da Via Lactea (“Avoidance Zone”, regiao situada na faixa
|b] S 20°) revela uma concentracao de galdxias na diregdo do Grande Atrator, Fig. 110. O aglomerado de
galdxias de Norma (ACO 3627, z = 0,01616, 0 = 850km s~!) talvez corresponda ao fundo do poco de
potencial gravitacional do Grande Atrator.

Com massa menor do que o Grande Atrator, mas mais préximo a ~ 200 Mpc, estd o super-aglomerado
de Shapley, parcialmente atras do super-aglomerado de Centauro. Na regiao central do super-aglomerado
de Shapley (a = 13"25™ § = —30°) se encontram os aglomerados Abell 3558 e Abell 3562. Com uma massa
estimada em ~ 10'6M, o super-aglomerado de Shapley contribui com cerca de 10% para o movimento
peculiar do Grupo Local (Proust et al., 2006).
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Figura 110: Distribuicdo de galdxias com
didmetro aparente corrigido da absorcao su-
perior a 1,3 na regido do Grande Atrator
(GA). Os contornos correspondem & absor¢ao
galactica de Ap = 3.0, 5.0 e 10 magnitudes.
Figura tirada de Woudt & Kraan-Korteweg
(2000).
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As regides de baixa densidade detectados pelo POTENT coincidem com os vazios (voids) observados.
A anélise do campo de velocidades pode ser comparada com a distribuicao de galdxias observadas pelo
satélite IRAS, que detectou galdxias nas bandas 12, 25 e 60 pum até cerca de |b| & 10° (figura 111). O
Grupo Local se localiza ao lado de uma regiao de baixa densidade conhecido como “Local Void’ (vazio
local).

]
w
—
Q
=
T_— < ‘ Figura 111: Distribuicdo de massa no Universo local obtida a partir
; ‘ da distribui¢ao de galaxias IRAS. Note a semelhanca com a Fig. 109.

Figura tirada de Sigad et al. (1998).
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A presenga de grandes concentragoes de massa induzem velocidades peculiares, e portanto, alteram
localmente a lei de Hubble observada. Se a distribuicao de massa fosse realmente isotrépica a velocidade
observada de uma galdxia seria exatamente proporcional a distancia. Em uma esfera de cerca de 60 Mpc
em torno do Grupo Local ocorrem desvios da lei de Hubble devido ao Aglomerado de Virgo, ao super-
aglomerado de Peixes-Perseu e ao Grande Atrator. A figura 112 mostra um corte do campo de velocidades
devido ao fluxo de Hubble e as perturbacoes destas estruturas.

Para velocidades acima de ~ 5000km s~!, ou seja, distancias acima de 60 Mpc, os efeitos em grande
escala de velocidades peculiares torna-se despreziveis — as curvas da figura 112 tendem a circulos.

4.7 Viés de Malmquist e efeitos de selecao

Quando se estuda a distribuicao de galdxias em grande escala, efeitos observacionais devem ser levados em
conta. J& vimos, por exemplo, a correcao K. Um outro efeito importante é o chamado viés de Malmquist,
descoberto por Malmquist (1924) que mostrou que um conjunto de objetos selecionados por um limite de
fluxo (magnitude aparente méxima) sao sujeitos a um viés. A figura 113 ilustra este efeito.
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Figura 112: Campo de velocidade no
universo local no plano supergaldctico.
Podemos ver claramente os efeitos do
Grande Atrator e do aglomerado de
Virgo. Mais sutil, mas visivel, é o efeito
do préprio Grupo Local [com coordena-
das (0, 0)]. As velocidades sao dadas em
km/s. Esta determinagéo foi feita de ma-
neira independente do método POTENT
descrito acima. Figura tirada de Tonry
et al. (2000).
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Figura 113: Tlustragao do viés de Malmquist. Aqui supomos uma distribuigao espacial homogénea de galdxias que
seguem uma distribuicao de luminosidade gaussiana, com magnitude absoluta média —20 e desvio padrao igual a
1. As galaxias selecionédveis estao abaixo das curvas de magnitude aparente constante (limite observacional), ou a
esquerda do trago vertical (limite em distancia).

Existem ainda varios outros efeitos de selecao como, por exemplo, galaxias muito compactas sao confun-
didas com estrelas e nao sao catalogadas; objetos muito difusos (baixo brilho superficial) ou muito extensos
podem nao serem detectados. A figura 114 mostra como atuam os efeitos de selecdo em um caso concreto.
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5 Aglomerados de galaxias

5.1 Histodrico

Ja no século xv1ra, William Herschel e Charles Messier notaram a existéncia de concentragoes de “nebu-
losas” difusas nas constelagoes de Coma Berenice e Virgem, respectivamente (Herschel, 1785). A Fig. 115
mostra estes dois aglomerados numa visao mais moderna.

Declinagao [J2000]

12h3gm 12h34m 12h3om 12hg6m 13hp1m 13hppm 12h59m
Ascensdo reta [J2000]

Figura 115: Esquerda: Regido central do Aglomerado de Virgo. Direita: Aglomerado de Coma. A escala de tamanho
é baseada em um cenédrio ACDM com Hy = 70 km s~ Mpc ™. Ambas as imagens sdo em cores “verdadeiras” com
as bandas gri do SDSS. As galdxias sdo os objetos difusos amarelados/alaranjados. Note como o aglomerado de
Coma é muito mais rico e concentrado comparado a Virgo (que estd muito mais préximo de nds).

Entre 1920 e 1930, muitas das “nebulosas” difusas (as de aspecto eliptico e espiral) sdo reconhecidas
como galaxias, principalmente gragas aos trabalhos de E. Hubble. A partir dai, tem inicio os primeiros
estudos sistematicos de aglomerados de galdxias com estudos pioneiros de Zwicky e Shapley.

Cerca de 60-70% das galdxias sdo encontradas em algum tipo de associa¢ao. Podemos definir a seguinte
classificagao operacional para associacoes ou aglomeracoes de galaxias:

Pares: 2 galaxias; Tripletos: 3 galaxias;

e Grupos: ~ 10 galaxias;

Aglomerados pobres: ~ 100 galéxias;

Aglomerados ricos: ~ 1000 galaxias.

Esta é uma classificacao classica ainda muito usada, onde as galaxias consideradas geralmente tem
brilhos semelhantes. Uma classificacao baseada na quantidade de objetos é chamada de riqueza. Notemos,
contudo, que apenas ~ 7% das galdxias se encontram nos aglomerados ricos (van den Bergh, 1961; Bahcall,
1999).

5.2 Formagao de aglomerados ricos (cendrio hierarquico)

Os aglomerados de galdxias sdo as maiores estruturas virializadas (ou préximas de um estado de equilibrio)
no Universo. No cendrio de formagao de estruturas hierdrquico, os aglomerados sao estruturas relativamente
recentes, que estariam colapsando em z < 1 (segao 3.4.4). Os aglomerados ricos se encontrariam na inter-
seccao de filamentos de matéria e varios aglomerados ao longo de um filamento poderiam ser identificados
como um super-aglomerado (Fig. 116).
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Figura 116: Fatia do Universo de uma si-
mulacdo de um cendrio ACDM em z = 0. No
detalhe, uma estrutura semelhante a um aglo-
merado rico, recém colapsado (note as sub-
estruturas), na intersecgao de dois filamentos.
Figura tirada de (Kay, 2000, — Virgo Consor-
tium).

4.3 h'! Mpc

5.3 Catalogos

Um dos primeiros passos para se tentar entender a natureza de uma dada classe de objetos, é catalogéd-los
para, em seguida, classificd-los e procurar variagoes sistematicas, correlacoes com propriedades fisicas, etc...
Os principais catalogos de aglomerados ricos selecionados opticamente sao:

e Abell (1958) = 2712 aglomerados ricos, com declinagao 6 > —27°.
Abell, Corwin & Olowin (1989) = 4076 aglomerados ricos, Fig 117. O critério de sele¢ao usado foi:

Placas fotograficas do Palomar Sky Survey;

— Numero de galdxias > 30 entre mg e m3 + 2 na banda V' (originalmente eram 50 galdxias), onde
ms é a magnitude aparente da 3% galdxia mais brilhante do aglomerado;

R4 = 1,5h"Mpc ou Ra = (1,72/z) arcmin (raio de Abell);

z > 0,02 (posteriormente se viu que cerca de 40 aglomerados estao entre 0,0035 < z < 0,02).

e Zwicky, Herzog & Wild (1961-1968)

— Mesmos dados de Abell (do hemisfério norte apenas);

— Dimenséo do aglomerado: definido pela isopleta (contorno de mesma densidade superficial) onde
Pgal > 2pcampo§
— 50 galdxias entre my e my + 3 (m; é a magnitude da galdxia mais brilhante).

Pelos critérios de Zwicky et al., os membros deste catdlogo podem ser mais irregulares do que os
membros do catalogo de Abell, inclusive alguns membros do catdlogo de Zwicky correspondem a regides
centrais de super-aglomerados; um “aglomerado” de Zwicky pode corresponder a varios aglomerados de
Abell.

O catdlogo de Abell é o mais completo catdlogo que abrange toda a esfera celeste e é supostamente
completo até z ~ 0,1 (havendo aglomerados no catdlogo até z = 0,4. Uma pequena fracao (~ 10%) do
catalogo sao ‘falsos’ aglomerados ricos, resultado de efeito de projecao de grupos alinhados na linha de
visada (Lucey, 1983).

Em 1985, Shectman (1985), produz um catédlogo de 646 aglomerados usando as contagens de galdxias
de Shane e Wirtanen (Lick survey), baseado no critério de procura de méximos na densidade projetada de
galaxias. A partir dos anos 1990, surge uma nova geragao de catdlogos baseados em selegdes de objetos em
grandes bases de dados e, principalmente, de forma automatica sobre imagens feitas por CCDs.
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Catalogo de aglomerados
de Abell

Latitude Galactica

Longitude Galéctica

Figura 117: Distribui¢ao dos aglomerados do catdlogo de Abell (pontos vermelhos, 4076 objetos) em coordenadas
galdcticas usando uma projecao de dreas iguais. Note a zona de exclusao (“avoidance zone) devido & absorcao da
Via Lactea. A imagem em cinza representa a densidade projetada de poeira em escala logaritmica, baseada nos
mapas de Schlegel et al. (1998).

Catalogo redshift Membros Notas

Lumsden et. al (1992) EDCC 737  12catédlogo produzido automaticamente
Edinburgh-Durham Cluster Catalog com critério de Abell
Dalton et al. (1992) 220 Catélogo automatico,
APM Cluster catalog contagem em r < 75h ™ kpc
Merchan & Zandivarez 0,003-0,25 2209 grupos e agloms. Método
(2002) 2dFGGC de Huchra & Geller (1982)
Miller et al. (2005) C4, SDSS 0,02-0,17 748 5 bandas+posi¢oes+z,
90% completo

Koester et al.(2007) MaxBCG 0,1-0,3 13823 BCG+sequéncia vermelha

Além do fato dos catalogos de galdxias serem baseados na projecao das galaxias no plano do céu, eles

sao ainda afetados pelos seguintes problemas:

e Efeito Scott (1957): a riqueza dos aglomerados detectados aumenta com o redshift (distancia).
e Os aglomerados s6 serao detectados se tiverem um contraste An/n suficientemente elevado para néo
serem confundidos com o campo. Aqui, n é a densidade numérica superficial de galaxias e An o

excesso de densidade na regiao do aglomerado.

A partir de 1992, surgiram catalogos selecionados em raios-X. Obviamente, estes catdlogos nao possuem

os viéses dos catdlogos baseados em observagoes no 6ptico, isto €, ligados as propriedades das galdxias. A
emissao de raios-X reflete de forma mais precisa a massa do aglomerado e seu estado dinamico. Além disto,
os efeitos de projecao sao bem menores. Podemos destacar os seguintes catalogos baseados em dados de
raios-X:

Catélogo Alcance em redshift Membros com z medido
Henry et al. (1992) EMSS 2 50,6 ~ 95 ~ 70+
Rosati et al. (1998) RDCS 2508 ~ 70 ~ 60+
Vikhlinin et al. (1998) 2 50,6 ~ 200 e
Boehringer et al. (2001) REFLEX 2 50,3 ~ 450 ~ 380+

Muitos outros catélogos foram definidos baseados nestes ou no levantamento RASS (ROSAT All-Sky Survey, Voges
et al. 1996, catdlogo de fontes — de qualquer natureza — de raios-X) como HIFLUGCS, NORAS, BCS, XBACS,
RASS-SDSS, etc...

Na figura 118 mostramos a o fluxo limite (abaixo do qual nao ha detecgao de fonte) e o angulo sélido
coberto por varios surveys feitos entre 1980-2005.
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5.4 Classificacao

Virios sistemas de classificagdo foram propostos para aglomerados ricos. Estas classificaces sdo baseadas
em critérios como a riqueza do aglomerado, a distribuicao das galaxias mais brilhantes, presenca de galaxias
c¢D'® ou a presenca de sub-aglomerados.

Zwicky distinguia os aglomerados em compactos, semi-compactos e abertos, tendo ou nao uma concen-
tracao central importante.

Rood & Sastry (1971) e Struble & Rood (1982) propuseram uma classificagdo baseada na distribuigao
espacial (projetada) da 10 galdxias mais brilhantes. Esta classificagdo pode ser representada graficamente
como mostrado na Fig. 119.
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.- L.
core irregular
(Hércules)

Figura 119: Sistema de classificagdo de Rood & Sastry.

O sistema de classificacao de Bautz & Morgan (1970) é baseado na diferenga de magnitude entre as
galaxias mais brilhantes do aglomerado:

e Tipo I — Galdxia gigante central (p.ex., A2199);

18Qaléxias de tipo cD sdo elipticas gigantes com um envelope estelar (veja Sec. 5.11.1).
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e Tipo IT — Caso intermedidrio, E/cD (Coma);

e Tipo IIT — Nenhuma galdxia dominante (Virgo, Hércules).

Neste sistema de classificagdo também ocorrem casos intermedidrios (p.ex., Tipo I-II).
Finalmente, Abell (1976) classifica os aglomerados segundo o ntiimero de galdxias com V3 < magnitude <
V3 + 2, isto é, a riqueza (densidade superficial):

e Ricos: R = 5 (mais de 300 galdxias), R = 4 (200299 galdxias), R = 3 (130-199), R = 2 (80-129).
Somente Abell 665 (z = 0,18) tem R = 5; 9 aglomerados tém R = 4, e 104 tém R = 3.

e Intermedidrios: R = 1 (50-79 galdxias);
e Pobres: R = 0, (30-49 galaxias).
Os sistemas acima de classificacdo estdao correlacionados. Na tabela 7 podemos comparar os diferentes

sistemas de classificagao.

Tabela 7: Comparacao entre os diferentes sistemas de classificacao de aglomerados ricos de galdxias. Fonte: curso
de W. Keel.

Propriedades/Tipo Regular Intermediario Irregular

Zwicky Compacto Semi-compacto Aberto
Bautz—Morgan I, I-IL, 11 1T, TI-I11 TI-111, 111
Rood-Sastry cD, B, C L,F, C F, 1

Populagao Rico em Elipticas Pobre em espirais Rico em espirais
Simetria Esférica Intermediaria Forma irregular
Concentracao central — Alta Moderada Baixa

Perfil central Acentuado Intermediario Plano
Luminosidade X Alta Intermediaria Baixa
Exemplos A2199, Coma A194, A539 Virgo, A1228

A classificacao “regular”, “intermediaria” e “irregular” costuma ser interpretada pelo estado dinamico
do aglomerado: aglomerados regulares seriam mais “relaxados”, isto é, dinamicamente evoluidos. Aglome-
rados irregulares seriam objetos dinamicamente mais ativos, ainda nao relaxados.

5.5 Composi¢ao (matéria escura + galdxias + gas)

Os aglomerados ricos do catdlogo de Abell tém tipicamente uma massa total de ~1-10x10'M e uma
dimensao da ordem ou um pouco superior ao raio de Abell, ~2-3 h~!Mpc. Estes valores implicam que
aglomerados ricos tém uma densidade média P40, ~ 50-200p.

Os aglomerados de galdxias tém trés componentes principais em termos de massa:

Matéria escura, detectada indiretamente por seus efeitos dinamicos e de lentes gravitacionais. Estima-se
que ~ 80-85% da massa total de aglomerados ricos esteja na forma de matéria escura. Sua composigao
nao é conhecida e acredita-se que nao seja matéria barionica.

Meio intra-aglomerado (ICM, intracluster medium), composta principalmente de um plasma difuso que
permeia todo o aglomerado, com temperatura da ordem de 107-108K (107K < 1,16keV) e densidade
central'®) de ~ 1072-10~2 particulas/cm?®. O ICM ¢é detectado principalmente através da emissdo
em raios-X, mas também em microondas pelo efeito Sunyaev—Zel’dovich. Cerca de 13-16% da massa
total estd na forma de plasma intra-aglomerado. Além do plasma quente, hd também particulas
relativisticas (raios césmicos) e campos magnéticos no meio intra-aglomerado.

Galaxias, detectadas no visivel, infravermelho, UV, etc...Correspondem & ~ 2-3% da massa total. O
contetido de galdxias no interior do raio de Abell estd resumido na tabela 8.

YPara comparacio, o maior vicuo produzido na Terra, no LHC, tem densidade média aproximada de 10% dtomos/cm? e
o meio interestelar tem nigy ~ 0,2-50 cm ™3,
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SDSS gri ROSAT (0.1-2.4 keV)

intensidade (contagem/pixel)

5 arcmin-# - . 30 arcmin

Figura 120: Esquerda: Imagem da regiao central de Coma (SDSS nas bandas gri). Direita: Imagem em raios-
X (brilho superficial) de Coma com satélite ROSAT na banda 0,1-2,4 keV (5,2-124 A). O quadrado central
(em azul) corresponde ao painel da esquerda. As galdxias (e estrelas da Via Léctea) estdo superpostos na
imagem em raios-X em tons de cinza.

Tabela 8: Frequéncia de galdxias segundo o tipo morfolégico em aglomerados ricos (r < 1,5h~'Mpc). Tabela tirada
de Bahcall (1999)

Tipo Morfolégico Regular Intermedidrio Irregular | Campo
Eliptica 35% 20% 15% 10%
Lenticular 45% 50% 35% 20%
Espiral 20% 30% 50% 70%
(E+S0)/Sp 4,0 2,3 1,0 0,5

A dispersao de velocidades tipica na linha de visada é de ~ 600-1000km s~!. Este valor pode ser
comparado a velocidade do som no gas intra-aglomerado; este gas por ser quente, ionizado e rarefeito pode
ser descrito como um gas perfeito, portanto:

dP 1/2 kT 1/2
Usom = ( d ) = ( ) ~ 400 V kaeV km 871 ) (210)
p

wmuy

onde 1 = 0,6 é o peso molecular médio (de um plasma primordial completamente ionizado) e kTiev é a
temperatura em unidades de kiloeletronvolt.

5.6 Distribuicao espacial das galaxias e sub-estruturas

A distribuicao radial de galaxias em um aglomerado costuma ser representada por uma variagao da esfera
isotérmica (Sec. 3.4.5). Como o perfil de densidade nao é analitico, na prética é utilizado o chamado perfil
de King (1972):

Sg,()
(14 (R/Rc)?)

g0

TLg(’I') = W [em 3D], SQ(R) =

[em 2D], (211)
onde as densidades centrais espacial e projetada estao relacionadas por Sg0 = 2R.ng0, sendo R, o raio de
core (ou do carogo).

Esta descrigao da distribuicao de galdxias s6 é valida na regiao mais central (da ordem da raio de Abell).
Em aglomerados ricos temos tipicamente n, o ~ 103h3galéxias Mpc—3, contando galdxias até 3 magnitudes
superior & galdxia mais brilhante. O raio de core estd no intervalo (0,1-0,25)h~*Mpc.

Em muitos casos, a distribuicao radial de galaxias apresenta irregularidades que foram interpretadas
como evidencias de sub-estruturas (Baier, 1977). A analise da distribui¢do projetada das galdxias mostra
que pelo menos metade dos aglomerados ricos apresentam sub-estruturas (i.e., assimetria azimutal com
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maximos locais de densidade projetada). A figura 121 mostra alguns exemplos da distribuigao projetada
de galaxias.

As sub-estruturas espacialmente detectadas sao, em geral, observadas no espago de velocidades radiais,
sugerindo que as sub-estruturas sejam sistemas dinamicos auto-gravitacionais.

Além disto, as sub-estruturas em aglomerados poder ser detectadas e quantificadas pela intensidade da
emissao em raios-X do gas intra-aglomerados, por lentes gravitacionais, por mapas de temperatura do gas
e, em breve, pelo efeito Sunyaev-Zel’dovich.

A frequéncia de sub-estruturas pode ser utilizado para dar vinculos aos parametros cosmoldgicos do
Universo (p.ex. Richstone, Loeb & Turner, 1992); em universos pouco densos, os aglomerados ricos se
formam rapidamente quando o Universo é jovem. Contrariamente, em universos densos, praticamente nao
haveria aglomerados ricos ja formados. A Fig. 122 ilustra esta situacgao.

Q,,=005Q, =095

04l PO 1
’ T massa = 10" M,

Fracdo de aglomerados ricos formados

OO BT e B
0.4 0.6
t / idade hoje

0 7 0.2
redshift

Figura 122: Estimativa da fracdo de aglomerados de 10*® Mg, formados, normalizada ao nimero de aglomerados ja
relaxados. As observagoes sugerem s ~ 0,2-0,5, dando poucos vinculos a 2. Figura tirada de Richstone, Loeb
& Turner (1992).

A fragdo de aglomerados relaxados observada exclui universos muito rarefeitos, Q; < 0,05 e muito
densos, Q; ~ 1. Note que o principal vinculo estd na densidade de matéria e nao na geometria do Universo
ou na densidade de energia escura (24 ).
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5.7 Gas intra-aglomerado

A maior parte dos barions nos aglomerados se encontram em uma fase rarefeita (densidade central 1072 <
no < 1072 cm™3), altamente ionizada com temperatura tipica de 107-10% K, entre as galdxias. Este gés
pode ser observado de pelo menos trés formas:

(1) Efeito de pressao sobre o gds mais frio no interior das galdxias e nas particulas relativisticas emitidas
por ntcleos ativos. A figura 123 ilustra este efeito, chamado ram-pressure (veja também a Fig. 152; mais
detalhes na segao 5.11.5).
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Figura 123: Emissao radio de tipo “head-tail” 3C465 associada a galaxia eliptica NGC 7720 no aglomerado
Abell 2634. A emissao radio (em tons azuis e com curvas de nivel) adquire esta forma devido ao movimento
da galdxia em relagdo ao meio intra-aglomerado. NGC 7720 tem uma velocidade de ~ 200 km/s em relagao
a velocidade média do aglomerado.

(2) Emissao bremsstrahlung (ou free-free). Devido & baixa densidade e alta temperatura, o gds intra-
aglomerado é praticamente todo ionizado e é opticamente fino. Nestas condigoes, o espalhamento dos
elétrons livres pelos ifons produz a radiagao bremsstrahlung, observavel em raios-X. Este mecanismo sera
discutido em detalhes mais adiante.

(3) Os fétons da radiagao césmica de fundo interagem com os elétrons do gés intra-aglomerado através do
efeito Compton inverso — os elétrons perdem energia e os fétons que atravessam o aglomerado se tornam
mais energéticos. Este mecanismo é conhecido como efeito Sunyaev—Zel’dovich.

5.7.1 Observagao em raios-X

Para uma revisao bastante completa da teoria sobre a emissao em raios-X de aglomerados de galdxias, veja
o livro de Sarazin (1988).

A primeira observagao em raios-X de aglomerados foi feita por detectores em baldes (Boldt et al., 1966;
Felten et al., 1966), quando uma fonte extensa foi identificada como o aglomerado de Coma. A emissao em
raios-X foi confirmada pelas observagoes do satélite UHURU de Coma e Virgo (Gursky et al., 1971; Kellogg
et al., 1971).

No inicio da década de 1970, com a adicao das observagoes do satélite Ariel V, ficou estabelecido que
todos os aglomerados ricos sao potentes fontes de raios-X. Na época o debate era a origem destes raios-
X: (1) emissao por espalhamento livre-livre (bremsstrahlung) dos gis quente e rarefeito entre as galdxias
(Gursky et al., 1971; Lea et al., 1973; Gull & Northover, 1975) ou (11) emissao por efeito Compton inverso
de elétrons relativisticos interagindo com a radiagao césmica de fundo (Brecher & Burbidge, 1972; Okoye,
1972). A detecgao das linhas do ferro por volta de 6,8 keV, e da diminuigao da radiagao césmica de fundo
(efeito Sunyaev—Zel’dovich) demonstraram que o principal mecanismo de emissao é o bremsstrahlung
térmico (Gull & Northover, 1976; Mitchell et al., 1976).
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A partir dos anos 1980, é possivel fazer o imageamento de aglomerados de galdxias e nos anos 1990
a espectroscopia espacialmente resolvida. A tabela 9 resume as caracteristicas dos tltimos satélites com
detectores de raios-X que mais impacto tiveram no estudo de aglomerados de galaxias.

Tabela 9: Satélites com detectores de raios-X. Dados obtidos no site do HEASARC,
http://heasarc.gsfc.nasa.gov/.

Satélite Detetor Banda de FoV FWHM R90% Area efetiva Vida
energia [keV] (raio) (no eixo)  (no eixo) [cm?]
Einstein IPC 0,4-4,0 38’ 60" 100 11/1978-04/1981
ROSAT PSPC 0,1-2,5 60’ 25" 54" 240 06/1990-02/1999
ASCA SIS 0,4-12,0 11’ 30" 600" 105 02/1993-03,/2001
GIS 0,8-12,0 25 30" 600" 50
Beppo-sAX LECS 0,1-10,0 19/ 126" 245" 29 04/1996-04,/2002
MECS 1,3-10,0 28’ 75" 158" 150
Chandra ACIS-S3  0,20-10,0 4’ 0,5" 2" 340 07/1999—
ACIS-I 8 0,5" 2" 340
XMM-Newton MOS 0,15-15,0 16’ 6,0” 52" 922 12/1999-
pn 14/ 6,0" 47" 1227
Suzaku XIS 0,2-12,0 18" x 18 120" 390 07/2005—

Einstein = HEAO-2 (High Energy Astrophysical Observatory); ROSAT = Rontgen Satellite; ASCA = Advanced Satellite for
Cosmology and Astrophysics; Beppo-saX = Giuseppe Occhialini-Satellite per Astronomia X; Chandra = AXAF (Advanced
X-ray Astrophysics Facility), Subrahmanyan Chandrasekhar; XMM-Newton = X-ray Multi- Mirror Mission. Suzaku =
Astro-E2.

Em um plasma ionizado, rarefeito e quente, onde os elétrons tém uma distribuicao de velocidades
maxwelliana, a emissividade bremsstrahlung, €, é dada por (Rybicki & Lightman, 1985):

dE

Tdrdy = 0842 X 107 2 nen T2 e M g(BT) erg sT em ™ Ha (212)
v

o
onde n. e n; sao as densidades numéricas dos elétrons e ions, Z é o nimero atomico médio e T é a
temperatura do plasma. O termo g(E,T) é o fator de gaunt, que leva em conta os efeitos quanticos e
relativisticos do espalhamento bremsstrahlung (para uma temperatura de 3 x 107K, a velocidade tipica dos
elétrons é 0,1c). A figura 124 mostra a dependéncia do fator de gaunt com temperatura e a energia.

Figura 124: Fator de gaunt para energias e temperaturas carac-
teristicas de aglomerados de galdxias calculado segundo a apro-
ximagao analitica de Itoh et al. (2002). Para calculos de ordem de
grandeza, podemos tomar em geral g(E,T) ~ 1,2.
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A emissao bremsstrahlung é significativa para energia menor que k7'; para energias superiores, a emis-
sividade decresce exponencialmente. Aglomerados e grupos de galdxias sdao observados na banda [0,2—
10,0 keV] ou [60-1,0 A}. Abaixo deste limite, a emissao é fortemente absorvida pelo hidrogénio neutro da
Via Lactea, acima a emissividade bremsstrahlung cai exponencialmente.

Integrando a emissao bremsstrahlung em frequéncia (ou energia) obtemos a emissao “bolométrica” (em
toda a faixa de raios-X):

dE

g = 426 % 10727 Z%nen T ?g(T) erg s tem™>. (213)

E =
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para um plasma primordial (~ 24% de He), Z%n.n; ~ 1,4n? e, g(T) ~ 1,2 para temperaturas tipicas de
aglomerados de galaxias.

Além do continuo térmico, ha também perda de energia através de linhas de emissao de metais altamente
ionizados: Fe, Ni, Mg, S, Si, O, etc...A figuras 125 d4 um exemplo de um espectro produzido por um
aglomerado rico de galaxias.
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Figura 125: Emissao de um plasma isotérmico (modelo de Raymond-Smith) emitida por um aglomerado e observada
apds absor¢@o pelo meio interestelar (ISM) para vérias temperaturas (em keV) e metalicidades (em unidades de
metalicidade solar).

Em aglomerados de galaxias, quando a temperatura do gas é superior a ~ 1,5keV, as linhas mais
proeminentes sdo produzidas pelo Fe zzv e Fe XXVI em torno de 6,8/(1 + z) keV. Em geral, estas linhas
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sdo observadas juntas (um “blend”) e sdo devidas a elétrons que caem no nivel fundamental (camada K,
n = 1, em jargao de espectroscopia, por isto sdo chamadas linhas K do Fe). Na regiao do espectro por volta
de 1 keV observamos também as linhas L do Fe (L corresponde & segundo camada de elétrons, n = 2).

Note que os f6tons com energia menor que ~ 0,5keV (A 2 25 A) sao fortemente absorvidos pelo gas
neutro (essencialmente H e He) na linha de visada. A densidade de coluna (numérica) do hidrogénio é
tipicamente da ordem de 102°-10%2cm~2 devido principalmente ao gis neutro da nossa prépria Galdxia. A
figura 126 ilustra a observagao em raios-X de aglomerados ricos préximos.
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Figura 126: Mapas de temperatura (imagens coloridas, escala em keV) de trés aglomerados ricos obtidas com o
satélite ASCA. As curvas de nivel superpostas representam a intensidade da emissdo em raios-X. Podemos notar as
estruturas complexas em temperatura, indicando processos dindmicos (fusdes) ou resfriamento do gés (p.ex., regiao
central de Abell 85). Figura tirada de Donnelly et al. (2003).

A intensidade da emissao em raios-X indica principalmente a densidade do plasma (cf. Eq. 213) enquanto
que a temperatura pode indicar fenémenos dinamicos que estejam ocorrendo no aglomerado (resfriamento
radiativo, choques, aquecimento por AGN ou supernovas, condutividade térmica, etc...).

O brilho superficial observado em raios-X (isto é, a imagem em raios-X) é a projegao no plano do céu
da emissividade. Se houver simetria azimutal, o perfil radial do brilho superficial é em geral descrito pelo
chamado modelo-/3, introduzido por Cavaliere & Fusco-Femiano (1976):

Sx(R) = Sxo [1+(R/R)?] T2 (214)

onde X x ¢ é o brilho superficial central e R. é o raio do carogo (raio do core). Esta expressao pode ser
integrada para obtermos a luminosidade no interior do raio R:

R 2750 R2 2) /273
L(<R :277/ S(R)RAR = =20 1+< ) —1], 215
(< R) | =(R) 365 ( 7 ) (215)

assumindo simetria esférica.
Podemos relacionar o brilho superficial com a emissividade, €, (e consequentemente com a densidade e
temperatura) da seguinte forma (veja Fig. 127):

| =

+oo > rdr ° rdr
Sy (R) = / c(r)ds =2 / e(r)—rd n2(r) T2(r) —3 (216)

N a .
—oo R V1?2 — R? R V2 — R2?

Para um gas isotérmico, o brilho superficial dado pelo modelo-f corresponde a um perfil de densidade

em 3 dimensoes:2°

21—38/2
ne(r) =no [L+ (r/rc)?] , (217)
onde r. = R, e lembrando que a emissividade é proporcional a n2(r). As letras mindscula e maitdscula se
referem as coordenadas tridimensionais e bidimensionais, isto é, projetadas, e a normalizacao é:

r3g-1/2) _ _
W erg s ltem 2.

20A deprojegio de um sistema esfericamente simétrico de densidade projetada 3(R) e densidade em 3D p(r) pode ser
feita através da equacdo de Abel (o matemdtico Niels Henrick Abel, ndo o astrofisico George Ogden Abell): p(r) =

—(1/7) [7(0%(R)/OR) AR/ R =12

Yx o0~ 1,426 x 10727 22T 2g(T) ren /7 (218)
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Figura 127: Geometria da projegao da
emissividade ao longo da linha de visada,
representada aqui pela coordenada z, pro-
duzindo uma imagem bidimensional.

magn

A férmula acima sé é fisicamente aceitdvel para 5 > 1/6, que corresponde a Xx o > 0 (devido ao termo
T3 —1/2)).
A massa do gés (excluindo matéria escura e galdxias) é dada pela integral de n.. Com simetria esférica

temos:
T

Myss(<7) = / p(rl)4777“/2 dr' = Nemp47r/ ne(r/)r’Q dr’,
0 0

onde . leva em conta a composicao quimica do plasma, pois n. é a densidade numérica de elétrons e
queremos a densidade p dos fons (desprezando a massa dos elétrons, que contribui com cerca de 0,054% da
massa do plasma). Se todo o plasma fosse composto de hidrogénio, p. = 1. Para o valor de metalicidade
tipico de aglomerados, Z ~ Z /3, temos:

Mgss(< 1) = 1,151 m,, 471'/ ne(r'yr’ dr’ (219)
0

(para um gés primordial, Z = 0, p. = 1,14; para metalicidade solar, Z = 1Zg, p = 1,17). A integral acima
pode ser resolvida, resultando em:

4m
Maso(< 1) = —Z-nopier®sFy (3/2,36/2,5/2, = [r/re]’) |
onde o Fy(a,b,c,x) é a fungdo hipergeométrica (mathworld.wolfram.com/HypergeometricFunction.html).

Com a expressao da densidade, Eq. (217) a luminosidade total do aglomerado pode ser estimada gros-
seiramente como:

9 3
Ly ~ 8,8 x 10" (10_;1C°m_3) (mglipC) kT2 308 erg g7t (220)

onde a aproximagao é adequada para 0,5 < 5 < 1,0 e T'(r) = constante.
Os valores de 1. e § variam com a massa do aglomerado: sistemas mais macigos tém um core e 5 maiores
do que aglomerados de baixa massa. Finoguenov et al. (2007) sugere as seguintes relagoes de escala:

re = 0,07 X r500 X (k‘Tkev)O’GS e [B=04x (k’Tkev)l/S , (221)

onde 73500 € o raio no interior do qual a densidade média do aglomerado é 500 vezes maior do que a densidade
critica do Universo (veja Sec. 3.4.5).

E importante lembrar que o modelo-8 nao descreve adequadamente o brilho superficial de muitos
aglomerados, subestimando o brilho observado. Esta discrepancia é atribuida a possivel existéncia de um
fluxo de resfriamento central (“cooling-flow”, cf. segao 5.9).

Em alguns casos, existe uma contribuicao a emissao em raios-X devido ao espalhamento Compton
inverso dos fétons da radiagao césmica de fundo por elétrons relativisticos. Este fenomeno é semelhante ao
efeito Sunyaev—Zel’dovich.

A presenca de elétrons relativisticos se manifesta, independentemente da emissao em raios-X, na pre-
senga de um campo magnético pois, neste caso, hd emissdo rddio sincrotron (sec. 11.5). Estes elétrons
sao produzidos provavelmente no nicleo ativo de galdxias do aglomerado; a maioria das galdxias ¢D (cf.
secdo 5.11.1) apresenta emissao rddio. Uma outra possibilidade (nao exclusiva) é de que os elétrons do gas
intra-aglomerado sejam acelerados devido a colisdes super-sonicas entre sub-aglomerados.
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5.7.2 Observagao em radio — efeito Sunyaev—Zel’dovich (Cyunses—3ennnoBua)

Como foi dito acima, os fétons da radiagao cosmica de fundo que atravessam o plasma intra-aglomerado
sofrem espalhamento Compton inverso pelos elétrons, ganhando energia. Observando a CMB em rédio (para
v < 210 GHz), na posi¢ao de um aglomerado de galdxias, notamos uma deficiéncia dos fétons da radiagao
césmica: o aglomerado aparece como uma regiao de baixa temperatura no mapa da CMB (Fig. 128). Este
fenémeno é conhecido como efeito Sunyaev—Zel’dovich (ou efeito SZ, cf. Sunyaev & Zel’dovich, 1980).

Zel'dovich e Sunyaev mostraram que, devido ao espalhamento Compton pelo gés intra-aglomerado de
profundidade éptica 7, o espectro de corpo negro incidente da CMB se deforma, ficando mais alargado e
se deslocando para alta frequéncia. A frequéncia observada é dada por:

hv? oo Inz—Inw+3y)*\ dw hv
B, = 5——— / exp 7[ Y] —; onde z = . (222)
2 ymy(er —1) Jo 4y w kTcwms
A [em]
1 0.1 0.01
corpo negro ... .- €feito S-Z
T=2725K." _—"~~_de laordem
SR 5 \ Figura 128: Distor¢ao do espectro de
T 10 feito 57 1100 COTPO negro da radiag@o césmica de fundo
a £ ] < . . .
b r e( :)1 a(: 0) 1z (tracejada) devido ao efeito Sunyaev—
q &  Zel'dovich (linha continua, cdlculo exato;
§ @ linha pontilhada, 1% ordem). Para
= —= frequéncias inferiores a ~ 210GHz, ha
@ 1019 410 uma diminuicao aparente da temperatura
da CMB
! |
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A amplitude deste efeito na equagao acima é caracterizada pelo parametro Compton y, a integral da
pressao do plasma ao longo da linha de visada (y oc [[Pdl, P = nkT), que depende da temperatura e

densidade como:
or

Y= / KT(1) no(l) dl, (223)
onde o é a secao de choque de Thomson, m,. é a massa do elétron, e [ é a dimensao do aglomerado na
linha de visada. Em aglomerados de galdxias, y < 1074 e a Eq. (222) pode ser aproximada em 12 ordem
por:

mec?

23T\ p ety (2 cothlz/2] — 4) - onde = hv ,
h2c? (er —1)2 kTcms
Onde BSMB ¢ o brilho de um corpo negro dado pela Eq. (9). Note que, B, = BSMB se xcoth(z/2) = 4,
isto é, se x = 3,83 ou v = 217,47 GHz.
Para baixas frequéncias, isto é, r < 1, entao temos:

B, = BSMB ¢

4k'TCMBl/2
s Y

. PCMB
B, ~ BSMB _ 22X

¢
O decréscimo aparente da temperatura da radiagdo de fundo (quando medida na regiao Rayleigh-Jeans do
espectro) sera:

ATcms

— _9y. 9224
Torn Yy (224)

Este decréscimo é tipicamente da ordem de 10~%-107° no centro de aglomerados.
Se o plasma for isotérmico, a equagao (223) se simplifica,

_ no Rc
~ =25 % 1075 kT ( ) , 22
510 <V A10-2cm—3 (100 kpc) (225)

y=r
mec? TomB

onde 7 ¢ a profundidade 6ptica, 7 = or [ n.(l) dl.
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O efeito acima é mais precisamente chamado SZ-térmico. Se o aglomerado tiver um movimento radial
peculiar (v,) em relacao & expansao césmica (fluxo de Hubble), ocorre uma variagao adicional na intensidade
(e temperatura aparente) da CMB medida em microondas devido ao efeito Doppler. Para frequéncias em
radio temos: AT,

S (226)
Toms c
A equacgao acima descreve o chamado efeito SZ-cinemdtico (positivo para aglomerados que estejam se

movendo na diregao do observador).
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A forma espectral do efeito SZ-térmico (veja Fig. 129) faz com que aglomerados de galdxias sejam
facilmente detectados em observacoes radio milimétricas e submilimétricas (Aghanim et al., 2001). Isto
¢é particularmente interessante se lembrarmos que o efeito SZ é independente do redshift e podemos
detectar com a mesma intensidade aglomerados préximos ou distantes (veja Fig. 130). O efeito SZ é
independente da distancia do aglomerado porque o sinal vem, de fato, da radiagao césmica de fundo: o
plasma do aglomerado apenas espalha os fétons da CMB e este fendomeno nao depende do redshift do
aglomerado.

LGl Cl1226 z=0.89 Clo016 z=0.55

=30 uK

34’

32 Figura 130: Efeito SZ observados
em aglomerados a diferentes redshifts;
para aglomerados com luminosida-
des em raios-X semelhantes, o si-
nal do efeito SZ é aproximadamente
o mesmo. O efeito SZ nao depende
da distancia do aglomerado.Os niveis
A1835 z=0.25 A1914 z=0.17 tragados em linhas continuas corres-
pondem a ATcwvp/Tems < 0. A elip-
ses nos cantos representam a largura
da PSF (point spread function) a meia-
altura (FWHM). Figura tirada de Re-
ese (2003).
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Observacoes do efeito SZ dao informacoes sobre a densidade e a temperatura do plasma intra-aglomerado,
assim como as observacoes em raios-X. Contudo, estas observacoes dependem de forma diferente de
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ne e Tx do gds. A luminosidade em raios-X é Ly = 4mfxd? fnzA(TX)dV, [A(Tx) T;(/Q é

a funcao de resfriamento do gés intra-aglomerado e dy é a distdncia de luminosidade], enquanto que,
ATcvs/Tems x f neTx dl. Combinando estas expressoes, podemos deduzir o tamanho fisico (em kpe, p.
ex.) do aglomerado ou do seu core e, consequentemente, sua distancia d4 (distancia de didmetro angular),
sem a utilizacao da lei de Hubble.

Supondo que o gés seja isotérmico e seja descrito pelo modelo-53, eliminamos a densidade central, ng e

obtemos a relagao:
2

AT _
4 fxdr: = cte (—) Te TX3/2 , (227)
T Jous

onde “cte” é a constante da emissividade bremsstrahlung dividida pela constante do parametro Compton.
Escrevendo 7. = daf., onde d4 é a distancia de diametro angular e lembrando que d;, = (1 + z)QdA,
obtemos a distancia do aglomerado como:

1 AT ? —3/2
da=cte———— (———) 0.7 (228)
A+2)x \T Jeus

onde todos os termos do lado direito podem ser obtidos observacionalmente. Para aglomerados préximos
podemos desprezar o termo (1 + z)*. Em termos numéricos temos a distancia (de didametro angular) do

aglomerado dada por:
AT/T 2 fx -1/ 7y —-3/2
dA ~4 ( 10_5 )CMB (10_11 W 95 MpC, (229)

onde 6. é o tamanho caracteristico angular em arcmin®! do aglomerado, assumindo 8 = 2/3, e o fluxo
medido em raios-X é bolométrico em unidades CGS.

5.8 Determinagao de massa
5.8.1 Galaxias e a “massa faltante”

Para calcularmos a massa total contida nas galdxias de um aglomerado, somamos a luminosidade de todas as
galdxias (atengao aquelas que nao pertencem ao aglomerado) e utilizamos uma rela¢ao massa/luminosidade
estelar apropriada:

% ~ 4-8, para galaxias elipticas, com populacao estelar de tipos K e M.
Para um aglomerado rico com, digamos, 10? galdxias com luminosidade média de 10'° L, e assumindo
uma razao massa luminosidade estelar M/Lp ~ 10, esperarfamos uma massa “luminosa”, isto é, contida
nas galdxias na forma de estrelas de ~ 10'3Mg. Comparando a massa dinAmica (massa inferida a par-
tir da dindmica do aglomerado, isto é, a massa total), neste caso de 10'° M, com a massa “luminosa”
(nas galdxias), concluimos que a massa total > massa “visivel”, implicando na existéncia de uma grande
quantidade de matéria invisivel ou matéria escura.
Este fato foi colocado em evidencia pela primeira vez por Zwicky (1933); Smith (1936) com os aglome-

rados de Coma e Virgo, respectivamente, e ficou conhecido como problema da “massa faltante”?? (missing
mass problem).
Resumindo, a soma das massas das galaxias nao é a massa do aglomerado!
5.8.2 Dinamica — Teorema do Virial
O teorema do virial diz que, para um sistema em equilibrio vale a igualdade:
2K +U =0, (230)

onde K e U sio as energias cinética e potencial médias, respectivamente. Se, além disto o sistema for
ergddico, podemos escrever simplesmente
2K +U =0, (231)

219, corresponde, em geral ao raio de core; mas isto depende do modelo do perfil de densidade do gds intra-aglomerado.
22Na verdade néo é a massa que falta, mas sim a luz!
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isto é, uma medida instantanea das energias cinética e potencial bastam para satisfazer o teorema do virial.
Uma das aplicagoes do teorema do virial estd na determinacao da massa de um sistema gravitacional
isolado. Para um sistema esférico podemos escrever o Teorema do virial, Eq. (231) como

1 s GM
2K+U:M2miv =

2
Tg

0, (232)

onde tomamos as energias cinética e potencial por unidade de massa, o raio gravitacional é definido como
rg =GM/|U| e M =3, m; é a massa total do sistema.

Posto desta forma, vemos que a energia cinética (por unidade de massa) total do sistema corresponde
& média dos quadrados das velocidades das particulas, K /M = v2. Portanto, podemos escrever:

-
rg V%
G

Infelizmente, ndo podemos utilizar a equacao (233) diretamente para determinarmos M: tanto 4 como

M= (233)

02 nao podem ser medidos observacionalmente. Contudo, podemos estimar estas grandezas a partir das
observacoes.

O raio gravitacional é aproximadamente proporcional ao raio que contém metade da luminosidade total
do objeto, o chamado raio efetivo, Reg. Pode-se mostrar que ry ~ 3Rcg. Mais precisamente podemos
escrever 74 ~ ki Regr, onde ky é determinado pela distribuicao de massa do objeto.

Por outro lado, supondo que a distribuicao de velocidades seja isotrépica, isto ¢, as diregoes dos vetores

de velocidade sao aleatérias, entao v2 = ’U; = 02 e, portanto, a dispersao observada em uma dada diregao

sera dada por 3@ = v2. Na prética, nao é % que é medido, mas sim a dispersao de velocidades central, o2,
onde o é medida na diregdo da linha de visada. A relacio entre o3 e v? depende da geometria e da forma
da distribuicao das velocidades.

Podemos, finalmente, escrever a Eq. (233) em termos de grandezas observéveis:

Reﬂ‘ 0'(2)
G )

onde a constante kg, depende da geometria e da distribuigao de velocidades. A figura 131 ilustra a distri-

buicao de velocidades em alguns aglomerados e como pode ser determinado a dispersao de velocidades.
No caso de sistemas discretos como aglomerados de galaxias existem variacoes na forma de se obter

as grandezas envolvidas no teorema do virial. Como vimos, podemos escrever para um sistema de massas
iguais (Heisler, Tremaine & Bahcall, 1985):

M = kyeo (234)

31N Y02
M=z SR (235)

onde utilizamos a relagao valida para um sistema esférico (Limber, 1960):

- 2 -
R '=ZR}! (236)

ij g tLigo
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onde R;; é a distancia entre as particulas i e j em 3 dimensoes e R} ;; a distdncia projetada destas
particulas.
Uma forma alternativa é o estimador de massa projetada (Heisler, Tremaine & Bahcall, 1985):

k 2
M = G—N zz: v,T1, (237)
onde a constante k depende da distribuicao de orbitas:
32,
—  Orbitas isotrdpicas;
_ T
FYe (238)
—  Orbitas radiais.
T

Na prética, a grandeza v2r,, que deveria ser medida a partir do centro de massa do aglomerado, é

medida a partir do centréide da distribuicao de galdxias. O valor medido ¢ sistematicamente menor que o
valor “tedrico”. Por isto, utiliza-se na pratica a seguinte expressao:

— k 2
M_G(Nfa)zi:szl’ (239)

com o = 1,5.

O estimador de massa da mediana é obtido calculando-se a mediana da grandeza (v,; — v, ;)2 R ij.
A mediana é relativamente insensivel a valores extremos e, portanto, a galdxias que nao fazem parte do
aglomerado. O estimador de massa se escreve:

M = gmediana [(v“ — 'Uz,j)QRJ_,ij} ) (240)

onde k =~ 6,5 é obtido através de experiéncias numeéricas.

Destes, os mais robustos (baseados em experiéncias numéricas) sao o estimador de massa do virial e
massa projetada (Aceves & Perea, 1999). Tipicamente, a incerteza na massa nao serd superior a ~50%
para aglomerados ricos e regulares. O erro na massa se torna substancial para aglomerados que apresentam
sub-estruturas.

5.8.3 Medida de redshift e velocidades

Quando observamos uma galdxia em um aglomerado, medimos um deslocamento das linhas espectrais que
correspondem a 4 fendémenos distintos: (I) o movimento préprio do observador em rela¢ao a um referencial
comével; (11) ao afastamento do aglomerado devido a expansdo do Universo; (I11) ao movimento préprio
do aglomerado em relagdo a um referencial comével; (Iv) movimento préprio da galdxia no interior do
aglomerado. Seguindo Harrison (1974), temos:

movim. local: 1+2z0 = AN

expan. cosmo.:. 1+z, = Ng/A\p N { 1+ zobs = (14 20) (1 + 21) (1 + 2ag)(1 + 2¢)
mov. aglomer.: 142z, = Ap/Aag se z; K 1 = Zobs & 20 + 2h + Zag + %
mov. galdxia: 142z, = Aag/As

onde z; corresponde a cada redshift individual e z,phs € 0 redshift efetivamente observado. Se cada redshift
é muito menor que 1, entao o redshift observado é simplesmente a soma das componentes.

Na préatica é muito dificil determinarmos z,s, 0 redshift devido ao movimento préprio do aglomerado.
Consideramos, entao, que o movimento préprio do aglomerado seja nulo e o efeito do movimento real é
absorvido no termo z; da expansao cosmoldgica.

Para as galaxias de um aglomerado, o valor médio do redshift devido ao movimento préprio das galaxias
deve ser nulo , Z, = 0. Além disto, o movimento local é em geral assimilado na medida do redshift. Desta
forma, podemos escrever (veja também Danese et al., 1980):

o (Zobs - Zh)

N,

1 g
= d ~Z Zobs = — . 241
Zg (1 + Zh) , onde zp Zobs € Zobs Ng ;Zob& ) ( )

isto é, estimamos o valor do redshift cosmolégico usando a média dos redshifts dos objetos no aglomerado.
O redshift z; obtido assim nos d4 uma estimativa do valor da velocidade prépria da galdxia no aglomerado.

Quando estimamos a massa de um aglomerado de galdxias usando a dispersao de velocidades, entao
devemos utilizar os redshifts zg definido na Eq. (241).



122 5.8 Determinacao de massa

5.8.4 Equilibrio hidrodinamico: gas emissor de raios-X

A condigao para que o gés intra-aglomerado esteja em equilibrio é que a escala de tempo para equiparticao
de energia dos elétrons (o gés estd completamente ionizado) seja pequena comparado com a escala de tempo
dinamico do aglomerado.

Primeiro, estimamos o livre caminho médio de uma carga (elétron ou préton) em um plasma,

Aei = (neaei)_l , (242)

onde 0, € a secao de choque entre os elétrons e os fons. O livre caminho médio para interacao fon—elétron
em um plasma completamente ionizado foi obtido por Spitzer (1956):

2 2 2 —

3 3 (kT) 2 Ne 1 1
Mi=2m(2) =Y e e )= kpe, 243
¢ ﬂ-(2) Z?neetIn A (Tiev) (10*3cm*3) mA P (243)

onde In A é o logaritmo de Coulomb e gy é a permissividade do vdcuo. A = Apebye/bmin ¢ a razdo entre o
comprimento de Debye e o pardmetro de impacto minimo (quando a mudanca na trajetéria é de 90°). O
comprimento de Debye é:

1/ n —1/2
ADebye ~ Tod (kTkev) " (m) kpc. (244)
Na Eq. (243) acima assumimos Z? ~ 1,4. A é funcio do logaritmo de k7'/y/n e podemos tomar In A ~
3,5. No centro de aglomerados, o livre caminho médio é de alguns kiloparsecs.
A escala de tempo para equiparti¢do pode ser estimada por teq & Aei/Urms, isto é:

3/2 2 3/2, 1/2
3 eg(kKT) *me 5 2o .
feq =2 | 5 BT Sy e 10? (kv )2 — . 04

q a (2) neZ%e*In A 60 x 10 ( ke V) 10 Fem 3 anos ( 5)

onde Vs = +/(3/2)kT /m. é a velocidade tipica dos elétrons.
Assim, o tempo necessario para o gas atingir o equilibrio é muito menor do que a escala de tempo

dindmico em aglomerados, da ordem de alguns bilhoes de anos. Logo, é seguro assumir que o plasma intra-
aglomerado esteja em equilibrio na auséncia de eventos dinamicos maiores como, por exemplo, colisoes de
aglomerados.

Se o gas intra-aglomerado estiver em equilibrio hidrostatico a equacao de Euler deve ser obedecida:

/—ivp = -Vo. (246)

Note que o lado esquerdo da expressao acima depende apenas do géas e o lado direito de toda a matéria
no aglomerado. A massa total nao é dada pela integral da densidade do gas e dizemos que o gés traca o
potencial. A hipétese de equilibrio e a equacao de Euler foram utilizadas pela primeira vez por Lea (1975).
Considerando um sistema de simetria esférica vem:

1 dP(r) d®(r)

p(r) dr dr

(247)

Como em um aglomerado o gas é extremamente quente e rarefeito, podemos utilizar a aproximacao de
um gés ideal, PV = NkT. Utilizando p = umpun, onde p é o peso molecular médio (=~ 0,6 para um gas
primordial totalmente ionizado) e n = N/V, obtemos:

1k d(eT) _ do(r)

= 248
ppumyg dr dr (248)
Para um sistema esférico a derivada radial do potencial é:
do G M(r)

= _F(p)= — 24

dr (r) r2 (249)
Portanto, obtemos finalmente:
kE d(pT) G M(r) kT dlnp dInT

=y —— 7 = M = — 250
pmy dr p r2 (r) GumHT dlnr  dlnr )’ (250)
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onde escrevemos a derivada logaritmica de uma fungao y(z) como dlny/dlnz = (z/y)(dy/ dz). Podemos
obter assim o perfil radial de massa total (massa dinamica) do aglomerado a partir da observacao da
densidade e temperatura do gés intra-aglomerado. Supondo que as hip6teses feitas na dedugao da Eq. (250)
sdo corretas, a maior incerteza estd na determinacao do perfil radial de temperatura. A figura 132 mostra
como o perfil de temperatura tem um espalhamento forte, mesmo se ha um comportamento grosseiramente
semelhante para os aglomerados.

SN 1 Figura 132: Perfil de temperatura de
| ii.L____ i aglomerados. Os eixos estdo escalonados,

em unidades de ris0 (aproximadamente o
P raio do virial, veja Sec. 8.1) e pela tempe-
N ratura média (excluindo a regiao do cool-
7 core (Sec. 5.9). Figura baseada em Vikh-
1 linin et al. (2005) (pontos pretos, Chan-

ASCA (Markevitch et al. 98) ] dra) e Pratt et al. (2007) (pontos cinzas,
XMM).

1l :

r/r180

5.8.5 Lentes gravitacionais

A massa total (gds + galdxias + matéria escura) de aglomerados, pelo menos na regido central, pode ser
estimada através de lentes gravitacionais. Este método nao depende do estado dinamico do aglomerado,
porém é sensivel a todo a massa na linha de visada. Para uma revisdo completa, veja por exemplo Fort &
Mellier (1994); Narayan & Bartelmann (1996); Kneib & Natarajan (2011).

A ideia de que um corpo macigo poderia alterar a trajetdria da luz ji aparece nos trabalhos de Newton.
von Soldner (1804) calcula pela primeira vez, usando a Mecanica Newtoniana, o desvio de um raio de luz
de uma estrela devido & passagem rasante ao disco solar (Fig. 133). Em 1911, Einstein aborda a questao
da influéncia do campo gravitacional na trajetoria de propagagao da luz, alguns anos antes de publicar a
teoria da Relatividade Geral.

posicao
aparente

‘@ posicéo real

Figura 133: Desvio gravitacional da trajetéria de um raio luminoso que passa préoximo do Sol. O angulo de desvio,
w calculado de forma Newtoniana, neste caso rasante, é de w = 2G M /(c* Rp) = 0,876”. A linha tracejada espessa
representa a trajetéria (geodésica) da luz.

Justamente, somente com a Teoria da Relatividade Geral é que podemos prever corretamente a alteragao
da trajetéria da radiagao eletromagnética (ou do féton se preferir) na presenga de um corpo macico (de
Sitter, 1916). Desvios gravitacionais da posi¢ao aparente de estrelas devido & massa do Sol foram medidos
pela primeira vez durante o eclipse total de Maio de 19192% observado em Sobral, no Ceard (Dyson et
al., 1920) — a teoria da gravitagdo de Einstein prevé que a imagem de uma estrela préxima do disco solar

23 A primeira tentativa de se observar o efeito de desvio gravitacional da luz durante um eclipse total do Sol foi feito na
cidade de Cristina, préxima de Sdo Lourengo, em Minas Gerais, durante o eclipse de outubro/1912 pela equipe de Charles
Dillon Perrine.
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estd a 178 de sua posicao verdadeira. E interessante notar que o desvio gravitacional calculado de forma
newtoniana é metade do valor correto.

Chwolson (1924) sugere o fenémeno de imagens multiplas (fiktiven Doppelsternes — “ falsas estrelas
ficticias”) devido ao efeito de desvio gravitacional da luz de uma estrela atras de outra na linha de visada.
Einstein (1936) discute o efeito de lentes gravitacionais produzidos pelo alinhamento de estrelas e prevé a
ocorréncia de imagens multiplas e dos chamados anéis de Einstein (discutido mais adiante). Zwicky (1937)
sugere que galaxias podem agir como lentes gravitacionais e que este fendomeno deveria ser mais facilmente
observavel do que o efeito de lente gravitacional produzido por duas estrelas alinhadas na linha de visada.

Contudo, a primeira evidéncia observacional de lentes gravitacionais extragalacticas sé foi obtida por
Walsh et al. em 1979, com a descoberta de imagens multiplas de QSOs. As primeiras observacoes de arcos
gravitacionais, produzidos pela regiao central de aglomerados de galaxias, foram feitas por Soucail et al.
(1987, — Abell 370) e Lynds & Petrosian (1986, 1989, — C12244).

A geometria do desvio gravitacional da luz é descrito na figura 134. A posicao relativa entre a fonte e
a imagem é dada pela equagdo de lentes (p. ex., Refsdal, 1964; Fort & Mellier, 1994):

Dys

B=0-N00) e AIO) = D—OSAé(e) : (251)

Daqui para frente adotaremos w = Aé, conforme o uso corrente. Note que as distancias Dog (observador-
fonte), Doy, (observador-lente) e Dig (lente-fonte) sdo definidas pelos ngulos, portanto sdo “distancia de
didmetro angular” no sentido cosmoldgico (veja se¢ao 2.7.2). Além disto, em um universo em expansao,

Doy, + Drs # Dos. Note que em um Universo plano (em expansdo ou nao), as distancias comoveis se
somaln como esperado, DOLcomov. + DLScomov. = DOScomov‘

~distancia .
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D 4 ” gular, cf. Sec.2.7.2.
i »
< >

Na equacao de lentes, estamos fazendo a aproximacao de lentes finas, i.e., campos gravitacionais com
dimensao muito menor que Dog (o raio de Abell é muito menor que Doy, ou Dyg), e pequenos desvios
Af < 1, i.e., campos gravitacionais fracos (|®|/c2 < 1)24. Em geral, lentes gravitacionais nio tém um foco
bem definido, ou seja, apresentam aberragao. Porém, esta aberracao nao serd cromatica pois a geometria
da lente nao depende do comprimento de onda.

Nesta aproximacio, podemos também definir o dngulo de desvio reduzido, A0 = Af(Drs/Dos). Este
angulo estd relacionado com o gradiente do potencial da lente:

Aj=4 / ViB(62)dz = 5 VLIU(E), (252)

onde P é o potencial gravitacional em 3 dimensoes e W é potencial projetado, solucao da equacao de Poisson
em 2 dimensoes, V2VU = 871GV lente; 5endo Yiente a densidade projetada da lente. Note que o gradiente é

calculado na diregao perpendicular a linha de visada. Para uma lente pontual, o potencial em coordenadas
cilindricas é & = —G M /+/&? + 22 e o angulo reduzido de desvio sera:

N 4G M RS 2Rs DLS
A= 2T ol pg 2 DS
¢ ¢ 0 DorDos

onde Rs = 2G M/c? é o raio de Schwartzschild.

(253)

24Tomando M (Rapen) =~ 10'° Mg, temos para aglomerados ricos, |®|/c? ~ 3 x 10~ °h.
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Se, ao invés de uma fonte pontual, tivermos uma distribuicao plana e homogénea de matéria de densidade

superficial Y, teremos:

4G M(g) DLS 47GE DOLDLS
Al = = 0 254
¢ Dos 2 Dos (254)

lembrando que M (£) = &2 e, para pequenos angulos, ¢ = Dorf. Isto nos permite definir uma densidade
superficial critica,

62 DOS
47TG DOL DLS

Yerit =

D —1
~ 0,347 (—) gem 2 = 1,66 x 10° (

-1
M, —2 255
1Gpc ) ©Pc (255)

1Gpc

onde D = Do, Drs/Dos. Se ¥ = Yepit, entdao A = 0 e, portanto, 3 = 0 para qualquer . Esta lente
focaliza a imagem perfeitamente em um ponto bem determinado. Em geral isto nao ocorre e a lente
provoca aberracoes na imagem?°.

Em geral, s6 temos imagens multiplas se a densidade superficial da lente for superior a Y. Esta é a
condicao para o fendmeno de lentes fortes. Como a densidade critica diminui com a distancia, Y. oc D71,
¢ mais facil observarmos imagens miltiplas de lentes (e fontes) mais distantes. Os efeitos de lentes fortes
também sdo mais intensos quando menor for Y., isto é, quando a lente estd aproximadamente a meio
caminho entre a fonte e o observador. Por exemplo, um aglomerado que tenha M(r < 100 kpc) = 104 M,
s6 produzira imagens multiplas se sua distancia for superior a ~ 500 Mpc (z 2 0,14, para h = 0,7 ACDM).

Tomando a equacgao das lentes, e supondo uma distribuicao arbitraria de massa com simetria circular
e com centro no eixo ético (i.e., f = 0) podemos definir um angulo # da seguinte forma:

4G M (6 D D
2( B Dis _,p Dis (256)
c DorDos DorDos

0%

onde M(0g) é a massa no interior de 0. Pela simetria do problema, a imagem formada serd um anel de
raio A, conhecido como anel de Finstein. Note que a densidade superficial média no interior do anel de
Einstein é igual a X.t. Dependendo da posigao relativa do observador, lente e fonte, assim como da massa
da lente, temos diversos casos onde o raio angular do anel de Einstein sera:

e para uma estrela a 1 kpc com massa solar e fonte no centro galdctico ou mais distante (Dpg ~ Dos),

0p ~ 2,8\/M/M mas (miliarcsec);
e para uma galdxia de 10'2Mg a 2 = 0,5 (1,8h7_01 Gpe), O = 2,1,/ M /102 M, arcsec;
e para um aglomerado de 10 My a z = 0,3 fonte a z = 1, fp ~ 30 arcsec;

Invertendo a Eq. (256) e supondo Dis ~ Dos > Doy, (esta situagao é adequada para aglomerados
préximos), podemos estimar a massa da lente, no interior do raio de Einstein, como:

D 0\
12 OL E

Voltando & equagao da lente [Eq. (251)], para uma fonte pontual temos:

5:#% N 9%(511/52%%), (258)

ou seja, uma fonte terd duas imagens opostas, uma além e outra aquém do raio de Einstein (lembrando
que B3 é o angulo entre a fonte e a lente), Fig. 135.

Uma propriedade fundamental de lentes gravitacionais é a invariancia do brilho superficial. Como o
tamanho aparente da fonte (isto é, o tamanho da imagem) é alterado, o fluxo observado se altera e a
imagem pode ser mais brilhante que a fonte. O aumento do brilho é dado pela razao drea da imagem/érea
da fonte.

Por esta razao, aglomerados de galaxias podem servir como telescépios gravitacionais, ampliando o
brilho de galaxias de fundo distantes. O aumento de brilho pode ser de ~ 1 a 3 magnitudes, tipicamente
(isto é, um aumento de ~ 2 a ~ 20 vezes em fluxo).

25Lentes gravitacionais ndo produzem aberraces cromaticas, pois a deflexdo da luz por um corpo macico é independente
do comprimento de onda.
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Para lente com simetria circular o fator de aumento da luminosidade, u, é dado por:
0 do
H= 2=
g dp

Para uma fonte pontual, o aumento de luminosidade é dado por:

-1
05 ) * u? +2 1 B
=|1-(= =———+—; u= —, 260
K [ (9 Quvu2+4 2 Or (260)
onde as duas solugoes correspondem as duas imagens dadas pela Eq. (258). Para a imagem que se forma

no interior do anel de Einstein, p < 0. O aumento total do fluxo serd dado pela soma dos aumentos (em
modulo) de todas as imagens (neste caso apenas duas):

(259)

B u? +2
Htot U\/m

Se o observador, lente e fonte nao estiverem alinhados (o que é o caso normalmente), podemos distinguir
trés regimes distintos, lentes fortes, “arclets” e cisalhamento (shear), como mostra a figura 136.

Quando tratamos o caso em que galdxias ou aglomerados sao as lentes gravitacionais, em geral nao
hé simetria esférica — quando muito podemos modelar a lente como uma elipse, o que complica consi-
deravelmente o problema. A figura 137 mostra o caso onde a lente tem mais de uma concentragao de
massa.

Um dos mais belos exemplos de lentes gravitacionais pode ser visto no aglomerado Abell 2218 (veja
Fig. 138), observado com o HST pela primeira vez por Kneib et al. (1996).

Para determinarmos a massa de um aglomerado de galaxias utilizando imagens produzidas pelo efeito
de lentes gravitacionais (arcos gravitacionais fortes), devemos ajustar um modelo de massa (ou potencial)
projetado (como da Fig. 137) e tentar reproduzir as imagens do(s) objeto(s) de fundo que sofrem o efeito
da lente (como na Fig. 138).

Alguns resultados analiticos podem ser obtidos supondo que o densidade da lente seja descrita por uma
esfera isotérmica singular (SIS, Singular Isothermal Sphere; veja também Sec 3.4.5):

2
o: 1

p(r) = -3
2r G r?’
onde o, é a dispersao de velocidades unidimensional (por exemplo, ao longo da linha de visada). Este
modelo descreve bem a regiao externa de galdxias espirais, onde a curva de rotagao é plana (vVeire = V20, =
constante na esfera isotérmica), mas é discutivel se podemos modelar as regides internas de galdxias ou
aglomerados com este modelo. A densidade projetada da esfera isotérmica é:

(261)

(262)

(263)

+oo 02
E@z/ p(r)dz = =

— 00

&)
Q
Il

portanto o angulo de desvio gravitacional reduzido é:

. 2 2 2
A6 =drnZz ~ 14 <07_1> ~ 288 (07_1) : (264)
C 220km s 1000 km s
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Figura 136: Diagrama mostrando a geometria de lentes gravitacionais produzidas por um aglomerado de galdxias.
As distancias aqui sao angulares (cf. se¢ao 2.7.2). No caso de lentes fortes, os arcos formados estardo aproximada-
mente em Og e a densidade superficial da lente é maior que Xcris. Figura tirada de Kneib & Ellis (1996).
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independente do pardmetro de impacto £ (ou dngulo #). O raio do anel de Einstein é:

02 DLS ADLS g 2 DLS
Op =42 —=" =A0—2=A0 = 0Op~28'8 £ . 265
P c? Dos Dos e (1000 km s~ ! ) Dos (265)
Logo, § = 8+ 0 se 8 < 0 (ha duas solugdes). Se § > O haverd apenas uma imagem, 6 = § + 0.
A amplificacdo da luminosidade das imagens para a esfera isotérmica é:
0
p=14+ FE : (266)

Com os arcos gravitacionais (efeito de lentes fortes) medimos a massa na regiao central (r < 30”)
de aglomerados. Com os “arclets” e cisalhamento (efeito de lentes fracas) podemos medir a massa em
raios maiores.

Quando observamos suficientemente longe do centro de um aglomerado de galdxias, o efeito é o de lentes
fracas, que pode ser modelado como uma deformacao simples das imagens das galdxias de fundo. Uma
galdxia intrinsecamente esférica serd observada com uma imagem eliptica (veja a Fig. 137). A deformacao


http://www.astro.ucla.edu/~wright/cosmolog.htm
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74"

Figura 138: Abell 2218 (2 = 0,1756, 1” = 3h-kpc) observado pela WFPC2 do telescépio Hubble em
janeiro/2000. Figura tirada do site do HST.

da imagem ¢é descrita pela Matriz de amplificacdo ou sua inversa:

- I—k—m —72 -k 0 -7 =2
A7l = = , 267
( —V2 1/€+“/1) ( 0 1n)+(“/2 +M (267)

ampliagao cisalhamento

onde k é a convergéncia e ¥ = (v1,72) é o vetor cisalhamento (shear). A matriz A estd relacionada ao
laplaciano (em 2 dimensoes) do potencial gravitacional:

[ 1-0%V/0x* —0%T /00y
AT = ( 20 /0n0y 1 — 02U /ay? ) (268)

A convergéncia pode ser escrita em termos do potencial gravitacional ou da densidade superficial da lente:

269
Zcrit ’ ( )

onde Y. ¢ dado pela Eq. (255). Diagonalizando a matriz A~! temos:

A= (o 1) (e S )]st e

O termo 1 — k produz uma deformagao isotrépica (amplia a imagem se 0 < k£ < 1), enquanto que o termo
~ produz uma deformagao anisotrépica (o cisalhamento ou shear), veja Fig. 139.

AN

€,=0,6,>0 € =0;6,<0

Fonte

Figura 139: Efeito de lente gravitacional fraca: uma fonte esférica (esquerda) de raio R tem sua imagem deformada
(centro), tornando-se uma elipse. O circulo tracejado representa o efeito de convergéncia. Direita: Representacao
grafica da elipticidade complexa, €;. Figura baseada em Kneib & Natarajan (2011).
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Neste contexto de lentes fracas, costuma-se definir a elipticidade complera de uma imagem como:

a=b g

atb (271)

;T =

Y

SERS

onde a e b sao os semi-eixos maior e menor da imagem, e ¢ é o angulo de posi¢ao de a. No regime de lentes
fracas temos a relagao:
gl
€) = . 272
©=(1) (272)

No regime de lentes fracas, v < 1 e K < 1. A partir de medidas da elipticidade média das galdxias de
fundo, pode-se construir um campo de cisalhamento 7 e, a partir dai, obtemos a distribuicao de massa da
lente, isto é, do aglomerado (Kaiser & Squires, 1993).
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s ao trago. Figura tirada de Narayan & Bartelmann
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As galéxias de fundo, cerca de 50-100/arcmin? em mp ~ 25-27, tém orientagoes arbitrarias mas suas
imagens serao distorcidas de modo coerente pela lente gravitacional — veja Figs. 137 e 140 —, onde se vé
que a forma das galdxias de fundo se tornam elipticas com o semi-eixo menor apontando para o centro da
lente.

5.8.6 Comparagao entre os indicadores de massa de aglomerados

A Fig. 141 ilustra um exemplo onde os trés métodos de determinacao de massa sao aplicados em um
aglomerado aparentemente relaxado.

As estimativas de massa concordam dentro de um intervalo de um fator menor do que 2. Esta dis-
crepancia pode ser atribuida tanto a erros sisteméticos (vieses) de medida como a hipéteses falsas (p. ex.,
equilibrio, outras concentragoes de massa na linha de visada, nao esfericidade.)

5.9 Cooling-flow/cool-core

O gés intra-aglomerado perde energia por diversos mecanismos, mas principalmente pela radiacao brems-
strahlung se a temperatura do gas for kT 2 1keV. Assim,

dE

o /sbrems dE =~ 2,4 x 10_27n§T1/2 erg s lem ™3, (273)
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onde dE/dt é a luminosidade Lx por unidade de volume (7" é dado em Kelvin e n, em cm~?). O tempo

de resfriamento, t.; pode ser estimado como?%:

‘o E
AR/ dt’
onde E = (3/2)n kT (gés ideal). Portanto:
/2 ETh)1/2
tef ~ 2,73 x 101022 — anos, ou ter &~ 9,20 x 109(1{67\/) anos,
ns ns

onde Ty = T/(108K), kTiev é a temperatura em keV e ng = n/(10 3cm=3).

Nas regioes mais centrais de aglomerados, t.f pode ser menor que a idade do aglomerado (~ H 1) e
0 gés tem tempo de esfriar significativamente. Nesta regiao, a pressao se torna menor do que na regiao
onde o gés ainda permanece quente e deve ocorrer um fluxo de matéria em direcao ao centro do pogo de
potencial. Este é o chamado “cooling-flow” (fluxo de resfriamento; Fabian veja 1994, para uma revisao).
Este cendrio foi proposto inicialmente por Cowie & Binney (1977) e Fabian & Nulsen (1977).

Figura 142: Mapa de emissao em raios-X 3D comparando de um aglomerado sem “cool-core” (esquerda) com
um aglomerado com “cool-core” (direita). A primeira evidéncia observacional é o excesso de emissao central em
comparagao com o modelo 3, Eq. (274).

A primeira evidéncia observacional que se teve deste fenémeno de resfriamento central (hoje chamado
de “cool-core”) nao foi devido & determinagao do perfil de temperatura T'(r) (pois isto sé foi possivel com
detectores de alta resolugao espacial e espectral), mas sim devido & detecgao de um excesso de luminosidade
em raios-X observado na regido central de aglomerados. Este excesso (veja Fig. 142) é medido em relagao
a um perfil de luminosidade projetada do tipo modelo-£:

Sx(R) =Sxo (1+ (R/ro)?) V2 (274)

26 Alguns autores definem o tempo de resfriamento como a entalpia do gis, H = E + PV = (5/2)n kT, dividida pela taxa
de resfriamento (p.ex Peterson & Fabian, 2006). A entalpia é (5/2)nkT logo, com esta defini¢cdo o tempo de resfriamento seria
5/3 ~ 1,67 maior que a escala de tempo definida aqui.
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Figura 143: Espectro de alta resolugao do detector RGS do XMM-Newton comparado ao espectro previsto pelo
cendrio cldssico de “cooling-flow” (linha verde). A linha vermelha representa um modelo empirico onde o gds nao é
tao frio (kT 2 1keV). O painel de cima mostra a observacdo de um aglomerado e o painel de baixo a composigao
de vérias observagoes. Figura baseada em Peterson et al. (2003).

onde X x o é o brilho superficial central e r. é o chamado raio de core (ou caroco). Se o perfil de temperatura
é isotérmico, este perfil de luminosidade corresponde & densidade:

n(r) =no (14 (r/re)2) " (275)

onde ng ¢ a densidade numérica central (em trés dimensoes) de fons.
O depdsito de massa na regiao central pode ser estimada pela razao entre a massa do gas na regiao
central (~ 102My) e o tempo de resfriamento:

—1

1/2
M) M, Jano.

n3

—1
d o) _ 1020 1,/

M ~ M(rer) ~ 0" Mo ~ 60 [ =2 Mg /ano, ou 530
dt tes tes ns3

Por outro lado, o cendrio de cooling-flow com grandes quantidades de depdsito de massa tem alguns
problemas: (I) o depdsito de massa implicaria uma alta taxa de formacgao estelar e/ou acimulo de gds
molecular frio na periferia e no interior da galdxia central; (II) observagoes de alta resolucao espectral
nao exibem as linhas de emissao com energia < 1keV do gas “frio” previstas neste cendrio. Observagoes
espectroscopicas de alta resolucao com o satélite XMM-Newton do centro de aglomerados com pico de
brilho em raios-X mostraram esta falta de linhas de emissao (Peterson et al., 2001, 2003, veja também a
Fig. 143).

A nao observagao de gds com temperatura k7" < 1keV em grande quantidade implica na existéncia de
algum mecanismo que aquega o gas na regiao central, por exemplo, pela energia liberada por um nicleo
ativo (AGN) e/ou supernovas (em geral as galdxias cD apresentam atividade nuclear) ou pela condugao de
calor das regioes externas do aglomerado.

Um aspecto importante dos aglomerados “cool-core” é o fato da temperatura central ser ~ 1/3 da tem-
peratura de equilibrio (ou temperatura do virial, por sua vez aproximadamente igual & temperatura média
medida em raios-X). Esta observagao revela um possivel mecanismo de feedback, que regula a temperatura
central. O candidato mais “popular” para controlar o feedback sao as AGN.

O valor tipico de depédsito de massa devido ao resfriamento é da ordem de ~ 10Mg /ano. A velocidade
com que o gas flui em dire¢ao ao centro pode ser estimada utilizando:

: 2
- pdV 9 M 107 3cm =3 100 kpc -1
=—=4 . -~ 0,5 k 276
M dt TP = U S <M® /ano n Te e (276)
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uma velocidade significativamente sub-sonica, cerca de 100 vezes menor que a velocidade do som, veja
Eq. (210).

O cenério cldssico de cooling-flow subsénico (Fabian & Nulsen, 1977; Cowie & Binney, 1977) é obtido
a partir das equacoes de hidrodinamica, supondo que o gradiente de pressao seja quase nulo na regiao de
resfriamento. Assumindo simetria esférica, a equagao de conservacao de energia se escreve:

1 /70|, v? 5P dL 170 |, 5P dL
= | = —+-—+4+9 = = | = ——+d =——, (2
r2(8r[rpv{2+2p+ H) dv r2(8r[rpv 2pJr dV’(77)
v <<vsom
onde dL/dV é a luminosidade por unidade de volume. A equacdo de conservagao de massa nos da:
oM

M= —4xr?pv; e como v <K Vsom = 5 = 0. (278)

Assim, substituindo a equagdo acima na Eq. (277) temos:

11 /a7, 5P dL M (OH dL

—— | = —— 4+ = — inda —(— | =— 279

4m r? (87" {M{Qp * H) av R e (87") dv’ (279)
onde H ¢é a entalpia especifica (por unidade de massa) do gés. Usando a equagao de estado P = pkT'/pum,,
para eliminar a pressao P, obtemos:

M (5 k oT a_q>)_ darL (250)

4772 §ump5+ or ) dv -

Como a velocidade do fluido é pequena, podemos usar a equagao de equilibrio, Eq. (247), hidrostético para
eliminar o potencial gravitacional ®, o que resulta em:

M (5 k 9T 10P\ dL (281)
drr2 \2 pm, Or  por ) AV’
Mas como o processo é aproximadamente isobdrico (pressao constante) entao:
-
dL = - M k dT, (282)
2 pmyp,

onde usamos dV = 472 dr.
A expressao acima ¢é utilizada na pratica para relacionar o excesso de luminosidade central devido ao
fluxo de resfriamento: quando hé acréscimo de gas no centro a emissao em raios-X aumenta significativa-
mente devido & dependéncia com n?. Na literatura encontramos muito a seguinte aproximacao da expressio

acima para se estimar a taxa de acréscimo:
M~ 2 pmpLx

T (283)

onde Lx é a luminosidade dentro do raio de resfriamento e kT é a “temperatura” média do aglomerado.
Esta estimativa, baseada no cenario classico de cooling-flow, super-estima a taxa de depdsito de massa no
centro pois nao é levado em conta os mecanismos que aquecem o gés e inibem (pelo menos parcialmente)
o fluxo de resfriamento.

5.10 Fracao de barions em aglomerados e a densidade do Universo

A massa de gds difuso em um aglomerado de galdxias rico é cerca de 15% da massa total. Usando este
valor e tomando o valor previsto pela nucleossintese primordial e medidas de abundéancia de elementos
leves, Qph? = 0,02, podemos deduzir o parametro de densidade Q;; do Universo.
Supondo que a massa das galaxias seja muito menor que a massa do gas difuso, a fracao de barions em
um aglomerado rico é:
Mp
Mtotal

=0,15. (284)
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Dividindo o numerador e denominador pelo volume do aglomerado temos:

MgV _ P8
Mtotal/v Ptotal '

(285)

Por outro lado, temos a razao:

Q5 _ pB/pe _ B (286)
Qv pm/pe pm

Mas pps nada mais é que a densidade de toda a matéria (escura e baridnica), i.e., par = protal- Assim,

Mp _ 95
Mtotal QM '

(287)

Aqui supomos que um aglomerado rico seja uma amostra representativa do Universo no que se refere a
sua composigao. Medidas feitas pelo satélite WMAP da radiacdo césmica de fundo indicam um valor de
Qp/Qv = 0,176f8:8(1)§ (Spergel et al., 2006).
Tomando os valores tipicos de aglomerados ricos,
Qp ~0,02h2

B 1 Oy —
0y 0= M= 7575

(288)
Notemos que, para 5y = 1, temos:

0,02
0,15

ou seja Hy~ 37km s "Mpc ™!,

B =

em desacordo com medidas recentes da constante de Hubble. Este “problema” foi apontado por White et
al. (1993) como uma pedra do sapato do cendrio CDM.

5.11 Efeitos do Aglomerado nas galaxias e vice-versa

Podemos resumir os efeitos do meio ambiente nas galdxias e vice-versa da seguinte forma:

Efeitos do aglomerado nas galaxias Efeitos das galaxias no aglomerado
Segregacao morfolégica Enriquecimento do ICM em metais
Galdxia Gigante (cD) Aquecimento do ICM

Perda de gas das espirais Injecao de particulas relativisticas
Efeito Butcher-Oemler Luz difusa intra-aglomerado

Efeito de maré

Além destes efeitos, também podemos considerar o fato das galdxias estarem mais préximas uma das
outras, ou seja, colisdes e passagens proximas de galaxias sdo mais frequentes. A sucessao de encontros
proximos é chamada na literatura de “assédio” (harassment).

Em relacao a perda de gés, é feita uma distingao entre dois fendmenos: pressao de arraste (ram-pressure,
veja Sec. 5.11.5 mais abaixo) e estrangulagao (strangulation/starvation).

5.11.1 Galéaxias cD

As ¢D sao as maiores galdxias conhecidas, com uma magnitude da ordem de My ~ —24. O estudo de
galdxias cD comegou com o trabalho de W.W. Morgan nos anos 60 (Morgan & Lesh, 1965)%7. Matthews,
Morgan & Schmidt (1964) notaram a existéncia, em alguns aglomerados de galdxias, de elipticas brilhantes
envoltas em um envelope estelar extenso. O envelope estelar é o tinico critério préprio para a classificagao
de galaxias cD. Este envelope pode chegar até ~ 1 Mpc, Fig. 144.

As galaxias de tipo c¢D tém outras caracteristicas que nao sao nem suficientes nem necessarias para
efeito de classificagao.

e Muitas delas possuem nicleos multiplos (25-50%);

2"No sistema de classificacdo de Morgan (sistema de Yerkes), baseado na forma, as galdxias de tipo D sdo as que possuem
simetria por rotagdo mas nao sdo classificadas como espirais ou elipticas. Uma subclasse é o tipo cD, que corresponde as
galdxias D superluminosas. Ao contrario do que pode parecer, cD nao significa “central dominant”, cf. pag. 236
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Figura 144: Perfil de brilho superficial da galdxia cD de Abell 1413, do aglomerado de Perseu e de Coma. A reta
pontilhada corresponde ao perfil de de Vaucouleurs, tipico de elipticas. A flecha vertical indica o raio efetivo. Perfis
tirados de Schombert (1986)

e Residem no centro de aglomerados ricos (ndo hé ¢D quando p < 1 galdxia Mpc™?);

e Em geral, sdo achatadas e estao alinhadas como a distribuicao de galdxias no aglomerado (ou mesmo
alinhadas em relacao a aglomerados préximos). Da mesma forma que as elipticas gigantes, o achata-
mento das ¢cD nao é devido a rotacao.

e As cDs tém geralmente velocidade peculiar baixa comparada com a dispersao de velocidade das
galdxias do aglomerado. Para um subconjunto de aglomerados de Abell, a dispersao das velocidades
peculiares das cDs é o = 16473} km s~ (Oegerle & Hill, 2001).

As ¢D sao particularmente interessantes para o estudo do efeito de um aglomerado nas galdxias. Varios
cenarios foram propostos para explicar a existéncia destas galaxias:

e Fusoes entre as galdxias mais brilhantes e/ou acréscimo de galdxias menores que caem no centro do
aglomerado por efeito de fricgdo dindmica, o chamado “canibalismo galdctico” (Ostrike & Tremaine,
1975).

e Galéaxias elipticas podem perder as estrelas menos ligadas gravitacionalmente devido ao efeito de
maré do poco de potencial do aglomerado. Estas estrelas se acumulariam no centro, formando um
envelope extenso (Merritt, 1984).

e Actmulo de gas devido ao cooling-flow. Algumas estimativas sugerem taxas de depdsito de matéria
de até 100 Mpano~! (Mushotzky et al., 1981).

E provavel que todos os mecanismos acima tenham um papel importante na formacao das cD. Contudo,
a andlise de galdxias mais brilhantes de aglomerados (BCG, brightest cluster members) em 0,4 < z < 0,8
mostra que o aumento de massa das c¢Ds deve ser, no maximo, de um fator 2 (Nelson et al., 2002). Isto
significa que as galdxias cDs devem se formar relativamente cedo, junto com o préprio aglomerado.

As BCGs (em geral ¢Ds) tém uma distribuicao de luminosidade relativamente estreita, com uma dis-
persao de 0,30-0,35V e nao seguem a fungao de luminosidade das galdxias “normais” (as BCGs s@o mais
brilhantes do que se esperaria pela extrapolacao da funcao de luminosidade). A dispersdo de velocidades
central é de 300-400 km s~ .

5.11.2 Luminosidade difusa intra-aglomerado

Zwicky (1951) propds a existéncia de uma componente difusa 6ptica (luz visivel) intra-aglomerado. A
existéncia desta componente foi motivo de debate durante vérias décadas até o advento dos detectores
CCDs. A partir dos anos 1990, a luminosidade intra-aglomerado (ICL, intracluster light) pode ser medida
corretamente. A dificuldade estd no baixo brilho superficial desta componente, menos de 1% do brilho do
céu (i.e., maior que ~ 26 Rmag arcsec 2), e grande area (necessitando grandes CCDs ou mosaicos). Em
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aglomerados mais préximos, como Virgo e Fornax, nebulosas planetérias e gigantes vermelhas ja foram

detectadas individualmente.

A ICL é formada por estrelas arrancadas das galaxias por for¢a de maré. O mecanismo exato é com-
plexo pois depende da interagao entre as galaxias no aglomerado e entre as galdxias e o potencial total,
dominado pela matéria escura. Esta componente difusa nao esta ligada as galdxias, mas sim ao potencial

do aglomerado.

Observacionalmente, é dificil distinguir a ICL do envelope de uma ¢D (o envelope, por definigao, deveria
estar ligado a galdxia cD). Na verdade, esta distingao talvez nao deva existir — o envelope pode nao estar

ligado as ¢Ds.

E dificil estimar a quantidade de massa nas estrelas responsaveis pela luz difusa intra-aglomerado.
Calcula-se que a luminosidade total da ICL seja cerca de 10% da luminosidade total (incluindo as galaxias)

na regiao central de aglomerados (Zibetti et al., 2005). Tomando um valor tipico de picr, ~ 28 magp arcsec™

isto corresponde a ~ 4 x 101 Lo, Mpc=? (o que corresponde & luminosidade de uma galdxia brilhante).

5.11.3 Segregacao morfolégica

2

A distribuigao de tipos morfolégicos em aglomerados de galaxias é diferente da distribuicao observada no
campo (isto ja é conhecido desde Hubble & Humason, 1931).

A populacao de galdxias depende tanto da estrutura como da posicao no aglomerado. Aglomerados ricos
e regulares tem uma fracao de elipticas e lenticulares elevada e apresentam um forte gradiente radial desta
fracdo (a fracdo de Es e SOs aumenta em diregdo ao centro). J4 os aglomerados pobres e/ou irregulares
apresentam uma fragao elevada de espirais e tem pouco ou nenhum gradiente de populagao (Oemler, 1974,

e Fig. 145).
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Estudando 55 aglomerados préximos, Dressler (1980) mostrou que a fragdo de galdxias de um dado
tipo morfoldgico esta fortemente correlacionada com a densidade superficial local em que as galaxias se

raio (h~1 Mpc)

Figura 145: Relagao
entre o tipo morfolégico
e a distancia do centro
do aglomerados (T-R).
O histograma no alto
de cada painel mostra o
numero de galdxias para
cada intervalo de raio
(dados de Dressler 1980,
cf. Dressler et al., 1997).

encontram (a chamada relacao T-X). O painel esquerdo da figura 146 ilustra este resultado.

A relagao T—Y implica que o efeito do meio na morfologia das galaxias é um efeito local. Por outro
lado, a relagdo T—R implica em um efeito global (a galdxias deve “conhecer” sua distancia ao centro do
aglomerado). Alguns autores (Whitmore & Gilmore, 1991; Whitmore et al., 1993), argumentam que a
relacdo fundamental é T—R, outros (Dressler e colaboradores) defendem que a relagao fundamental é T—X.

)

O fato desta tultima ser observada em aglomerados pobres enquanto que nao se observa a relagao T—R
favorece a hipdtese da dependéncia do tipo morfolégico com as propriedades locais.
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Figura 146: Relagio entre o tipo morfolégico e a densidade local para galdxias em aglomerados. O histograma no
alto de cada painel mostra o nimero de galdxias para cada intervalo de densidade superficial. Para os aglomerados do
HST (0.36 < z < 0.57), o histograma hachurado do alto d4 a distribuicao de galdxias apds corre¢ao da contaminagao
de galdxias na linha de visada. Os dois graficos a direita sdo de Smith et al. (2005) com dados adicionais até z =~ 1.

A relacao T-X é interpretada como um efeito do meio (quantificada pela densidade) sobre a evolugao
morfolégica das galaxias, sendo que este efeito pode vir mesmo da época de formacao destas.

Dressler et al. (1997) estudaram 10 aglomerados a redshifts intermedidrios, z ~ 0,5, e encontraram
diferencas significativas em relacdo a aglomerados proximos. A fracao de lenticulares é muito menor em
redshift intermediario e as espirais nao apresentam o mesmo gradiente acentuado, observado em z ~ 0.

A segregacao morfolégica é detectada até z ~ 1 (Smith et al., 2005), mas é menos intensa que no
Universo local (z &~ 0). A semelhanca entre a segregagdo morfoldgica em z ~ 1 e z &~ 0,5 sugere que a
evolugao morfologica se dé principalmente apds z &~ 0,5, i.e, nos ultimos 5 X 109h7_01 de anos. Em ambientes
pouco densos, a fragao de galdxias precoces (early-type, E4+S0) é quase constante, fryso = 0,4+ 0.1 desde
z ~ 1 até hoje.

A origem da segregacao morfoldgica pode estar ligada ao chamado efeito Butcher—Oemler.

5.11.4 Sequéncia vermelha e efeito Butcher—Oemler

Uma caracteristica importante das galaxias elipticas é a existéncia de uma relagao cor—-magnitude, a
“sequéncia vermelha das elipticas”: as galdxias mais brilhantes sao também as mais avermelhadas. A
relagdo entre cor e luminosidade aparece no trabalho de Baum (1959) e foi efetivamente descoberta por
Faber (1973); Visvanathan & Sandage (1977). A figura 147 mostra este efeito para trés aglomerados.

Esta “sequéncia vermelha” é bem determinada sendo utilizada para se identificar aglomerados em
redshifts mais elevados (Gladders & Yee, 2000) — observa-se a cor de um conjunto de galdxias em uma
dada regiao, se aparece a sequéncia vermelha no diagrama cor—magnitude entao, provavelmente, ha um
aglomerado nesta regido (lembrando que a maioria das galdxias em um aglomerado sio elipticas).

Esta relacao cor-magnitude pode ser explicada de duas maneira: como um efeito de idade, implicando
que as galdxias mais antigas (mais vermelhas) seriam mais luminosas, ou como um efeito de metalicidade,
as galdxias mais brilhantes seriam mais ricas em metais.

Varios trabalhos sugerem que a segunda hipétese é mais provavel, isto é, exista uma relagao luminosidade—
metalicidade (Ellis et al., 1997; Ferreras, Charlot & Silk, 1999; Terlevich et al., 1999, veja também a
Fig. 258). Basicamente, galdxias mais macicas sao capazes de reter de maneira mais eficaz os metais pro-
duzidos e ejetados por estrelas macigas: os ventos galacticos produzidos por supernovas nao sao fortes o
suficiente para ejetar os metais das galdxias mais massivas.

Contudo, alguns modelos semi-analiticos de formacao e evolugao apontam para uma explicagao mista,
a relagao cor-magnitude seria devida a um efeito de idade e metalicidade: as galdxias mais macigas seriam
mais antigas e mais ricas em metais.

O efeito mais visivel é uma translacao da Seq. Vermelha quando vamos de alto redshift para z = 0, que
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corresponde ao envelhecimento passivo das estrelas (Fig. 148).
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0.6 luta M, = —21,52 + 5log hro. Figura tirada de Barkhouse
04l — et al. (2006).
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Observacoes de aglomerados em alto redshift mostram que a inclinacao da Sequéncia Vermelha se altera
muito pouco com o tempo desde z ~ 1 (lookback time ~ 7,5 bilhdes de anos) — em z &~ 0,5 a inclinagao
da Sequéncia Vermelha é essencialmente a mesma que a inclinagao em z = 0. A variacao da inclinacao
pode dar vinculo & época de formacao das galdxias elipticas (vermelhas), com uma pequena dependéncia
do modelo cosmolégico adotado (veja Fig. 149).

Em 1978, Butcher & Oemler observaram dois aglomerados distantes (3C 295 a z = 0.46 e 0024+1654
a z = 0.39) e encontraram um excesso de galdxias azuis em relagdo & populacdo tipica de aglomerados
proximos. Em 1984, estes mesmos autores estudam mais 33 aglomerados entre 0.003 < z < 0.54 e confirmam
o0 excesso de galdxias azuis (este excesso é medido em relagio & sequéncia vermelha das elipticas) Este efeito
ficou conhecido como efeito Butcher—Oemler.

A figura 150 ilustra o efeito Butcher—Oemler assim como um trabalho mais recente de Margoniner & de
Carvalho (2000) com uma nova determinacao deste efeito, baseado em fotometria CCD de 44 aglomerados
do catalogo de Abell.

E importante levarmos em conta onde no aglomerado a fragao de galaxias azuis é medida. A figura
151 mostra esta dependéncia para 5 aglomerados. Notamos que a fracao de galdxias azuis aumenta com a
distancia ao centro do aglomerado.

O efeito B-O mostra que ha uma evolucao das galaxias em aglomerados em um passado relativamente
préximo, ao contrario do que se constata dos préprios aglomerados, que apresentam pouca evolugao em
suas propriedades (por exemplo, temperatura e metalicidade do gds intra-aglomerado).
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5.11.5 Perda de gas por pressao de arraste

A pressao do gds intra-aglomerado é geralmente maior que a pressdao do gds neutro (HI) nas galdxias
espirais. A queda destas, com velocidades que podem ser super-sonicas, pode provocar a perda do meio
interestelar (essencialmente HI) pelo efeito de pressao de arraste (ram-pressure). A figura 152 ilustra este
efeito no aglomerado de Coma.
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Nesta figura, notamos as deformagoes da emissao do HI (observado em rédio) em relacao as galdxias,
indicando assim o efeito da pressao de arraste. Este efeito também pode ser observado em emissoes radio
com morfologia head-tail em galdxias ativas em aglomerados (veja Fig. 123).

A pressao de arraste pode ser um mecanismo importante para o enriquecimento em metais do meio
intra-aglomerado, como foi discutido inicialmente por Gunn & Gott (1972): o gds enriquecido nos discos é
varrido pela pressao de arraste.

Larson et al. (1980) também invocam a pressao de arraste como o mecanismo responsavel pela perda
do gés no halo de galdxias que caem em aglomerados, estrangulando assim a formagao estelar (a formacao
estelar ainda ocorre com o gés {rio que sobra no disco). Este mecanismo foi sugerido para explicar a possivel
transformacao morfoldgica de galdxias espirais em lenticulares nos aglomerados.

\4

Figura 153: O gés intra-aglomerado passando por uma sec¢ao circular
de raio A produz uma pressdao equivalente a pressdo sentida por uma
’ galdxia que se move pelo meio intra-aglomerado.

A pressao de arraste pode ser obtida através da taxa de massa que passa por um cilindro Fig. 153. Em
um intervalo de tempo 0t teremos um fluxo de gds M = pAvdt. Este fluxo de matéria produz uma variagao
da quantidade de movimento:

dp = Mv = pAv?st.

Por outro lado, a variagao dp/dt é a forga devido & pressao do gds. Logo, a pressao P pode ser estimada

por:

opl pAv? 6t
0tA

P==—

_ 2
AT StA Fram = po”.

(289)
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Um objeto que se desloca pelo gés intra-aglomerado sente uma pressao de arraste dada por:

2
_ n v
Pram = pion Vgsa = 167 x 1077 (o) (103km s_l) Bar, (290)

(1 Bar = 10%dina cm~2 ~ 0,987 atmosfera) onde picm é a densidade do meio intra-aglomerado e v a
velocidade relativa da galdxia no ICM. Esta pressao deve ser comparada a forca por unidade de area que
mantém o gés interestelar confinado na galaxia. Para uma galdxia espiral temos:

Pisn = 270G St Bgas ~ 1,8 x 10720 X2, Bar;  [Sy46] = Mo pe?, (291)
onde Yo é a densidade superficial de toda a matéria, Yg4s é a densidade superficial do gas (do disco
galdctico) e f = Sior/Sgas- Para uma densidade de coluna Ny = 10%° cm™2, Sg4s ~ 0,80M pe2.

Uma outra aproximagao que podemos utilizar, é estimar a condi¢ao para pressao de arraste provocar a

perda de gds em uma galdxia esférica. Neste caso, a forga da P, deve ser superior a forga gravitacional:
U]
Pram > 7 9

onde U ¢ a energia potencial gravitacional e V' o volume da galdxia. Supondo uma galdxia representada
por uma esfera homogénea temos:

R
3 G Mgy M,
|U| = 47TG/ pismMega (r)r dr = 2 2 ISM P eal |
0

5 R
Portanto, temos a condicao para haver perda de gas:
9 GMismMga
2 gal
S 2 Meal 292
PICMUgal = 5 RA (292)

Comparando a pressao de arraste e a pressao interna, concluimos que o mecanismo de perda de gés
pela ram-pressure deve ser muito eficiente, em particular no centro de aglomerados massivos (r < 1 Mpc)
onde a pressao do ICM é maior.

Estrangulagao (strangulation/starvation) A estrangulagdo é um processo onde o gds no halo de
uma galdxia é arrancado por efeito de pressao de arraste. O gds presente no halo, se nao for perturbado,
eventualmente esfria e se precipita em direcao & regido central da galdxia (ou em diregao ao disco estelar, se
houver um). Este do halo serve de combustivel para formagao de novas estrelas. Se este reservatério é tirado
da galaxia, a formacao estelar é abortada. Tanto o processo de remocao do gas frio por ram-pressure, como
a estrangulagao, contribuem para a supressao de formagao estelar (chamado na literatura de quenching
star formation,).

5.11.6 Assédio (Harassment) galactico

Proposto por Moore et al. (1996), o assédio galdctico é um processo que envolve um grande nimero de
encontros rapidos entre galdxias em um aglomerado. Cada encontro produz uma pequena perturbagao na
estrutura das galaxias, mas uma série destes encontros pode levar a mudancas morfoldgicas significativas.
Este processo pode ser importante para transformar pequenas galdxias disco (espirais) em anas esferoidais
ou anas elipticas. Este processo nao é eficiente com galdxias gigantes (luminosas como a Via Léctea, por
exemplo).

5.11.7 Decréscimo da taxa de formacao estelar

A taxa de formacao estelar (SFR, star formation rate), estimada a partir de indicadores como a intensidade
da linha He, [O11] ou [O111] (segao 10.2.4), depende fortemente da densidade local do meio (Hashimoto et
al., 1998). Esta densidade pode ser dada em galdxias por Mpc?; neste caso para densidade projetada
superior a ~ 1 galdxia/Mpc? a taxa de formagao estelar decresce rapidamente se tornando praticamente
nula para ¥ ~ 50 galdxias/Mpc?. Este decréscimo corresponde a uma distancia da ordem do raio do virial
de aglomerados ricos (veja Fig. 154).

Poderiamos pensar que a diminuicao da taxa de formacao estelar seja um reflexo da relagao densidade—
morfologia (segdo 5.11.3), uma vez que galdxias elipticas e lenticulares mais abundantes no centro de
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Figura 154: Acima: fragdo de galdxias com taxa de formagao estelar (SFR) normalizada por unidade de L* (L. ~
10" Lo, secdo 9.2.2) acima de 1Mg /ano. Abaixo: SFR mediana (normalizada por L*. A esquerda, grandezas em
fungao da densidade local de galdxias; a direita em fungao do raio do virial (veja segio 8.1). Nos painéis da esquerda,
a curva representa o decréscimo da SFR esperado baseando-se na segregagao morfolégica. Figura adaptada de Lewis
et al. (2002).

aglomerados ricos (logo, regides de alta densidade) néo formam estrelas. Contudo, a segregacao morfoldgica
nao ¢é suficiente para dar conta do decréscimo da SFR. Isto ocorre porque mesmo algumas espirais no centro
de aglomerados nao produzem mais estrelas: sao as chamadas galaxias “espirais passivas’. Estas espirais
passivas podem ser um estagio de transi¢ao entre as galdxias azuis (logo, formando estrelas) em redshift
intermedidrio (z ~ 0,5; efeito Butcher—Oemler) e as galdxias de tipo early observadas nos aglomerados em
grande quantidade em z = 0.

Galéaxias espirais poderiam ser confundidas com galaxias passivas se houvesse muita poeira obscurecendo
a formagao estelar. Este nao é o caso, pois observagoes no infra-vermelho confirmam a falta de formagao
estelar (Yamauchi & Goto, 2004).

A diminuigao da taxa de formagao estelar se torna importante a partir do raio do virial (algo em torno
de 2 Mpc para aglomerados ricos) enquanto que a segregagao morfoldgica é notdvel em escalas menores (a
partir de ~ 0,5 Mpc). Isto sugere mecanismos diferentes para estes fendmenos: a segregacao morfolégica
ocorre ja na formacao (colapso) do aglomerado e a diminui¢ao da SFR ocorre ao longo da evolugao, com
o acréscimo de matéria (queda de galdxias) nos aglomerados.

5.11.8 Curva de rotagao de espirais em aglomerados

As galdxias espirais que passam préximas do centro do aglomerado (isto é, tém 6rbitas radiais) podem
perder parte da massa nas regioes mais externas devido a efeitos de maré. Esta perda de massa resultaria
em uma modificacdo da curva de rotagao (Fig. 155).

Este efeito, contudo, nao é detectado (ou apenas marginalmente detectado) em uma grande mostra de
galdxias: isto implica que a distribuigdo de massa das espirais (que nao perdem sua identidade, se trans-
formando em lenticular, por exemplo) ndo muda significativamente ao passar pelo centro do aglomerado.
Note também que a eventual alteracao da curva de rotagao nao esta relacionada a perda de gas por pressao
de arraste — a massa do gés nao chega a ~ 10% da massa total de uma galdxia espiral tipica.

5.11.9 Metalicidade do gas intra-aglomerado

O gés intra-aglomerado tem cerca de um tergo da metalicidade solar, indicando que este gas foi enriquecido
por metais sintetizados em estrelas macigas e ejetado ou arrancado das galdxias do aglomerado (p.ex.
Mushotzky et al., 1978; Edge & Stewart, 1991; De Grandi et al., 2004). A abundancia de metais apresenta
um gradiente radial como mostra a Fig. 156.

Na regiao central, a metalicidade do gas é significativamente superior as regioes externas, sobretudo
nos aglomerados que apresentam um excesso de luminosidade X central (com cool-core).

Os metais mais facilmente detectaveis no gas intra-aglomerado sao o ferro e o silicio. Na figura 157 é
mostrado a abundancia destes metais em funcao da temperatura do aglomerado. O abundancia de Fe nao
depende da temperatura (pelo menos para kT 2 2keV), sugerindo que o gds intra-aglomerado é enriquecido
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Figura 155: Gradiente externo da curva de rotagao de espirais em fungio da distdncia ao centro do aglomerado.
Acima: amostra de Whitmore et al. (1988) com 19 galdxias em 5 aglomerados. A reta diagonal indica a correlagao
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et al. (2001) com 438 galdxias em 53 aglomerados de Abell. Os tragos pontilhados, tracejados e continuo sdo as
correlagoes para espirais de tipo precoce, tipo tardio e todas as galdxias, respectivamente (o trago diagonal é a
correlacao de Whitmore et al.
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devido & eje¢do de metais pelo vento produzido por supernovas de tipo Ia (ou AGNs), e nao pela pressao
de arraste — a pressao de arraste é mais eficiente quando maior for a temperatura do ICM.

A diferenca das abundéncias de Fe e Si, assim como de outros metais, (Ne, Mg, S) sdo importantes para
determinarmos o modo de enriquecimento do gas intra-aglomerado. A figura 158 compara a abundancia
do Ne e S com o ferro.

As observagoes indicam que a abundéancia de metais-« (elementos multiplos de uma particula alfa
como,p. ex., O, S, Si) é superior a abundancia de Fe ou Ni, indicando que o enriquecimento deve se dar
pelo gés ejetado nas explosoes de supernovas tipo II (i.e., de estrelas macigas). Como a principal populagao
de galaxias em aglomerados é de elipticas, que hoje nao apresentam supernovas tipo II, foi sugerido que o
enriquecimento do gas intra-aglomerado se deu durante, ou logo apés, o surto de formacao estelar inicial
nas elipticas (ou suas predecessoras). O gds rico em elementos alfa é arrancado das galdxias (provavelmente
espirais caindo no aglomerado) por efeito de pressao de arraste, o que é sugerido pela dependéncia da
abundancia destes elementos com a temperatura do gas do aglomerado.
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Figura 157: Abundéancia de ferro e silicio em funcao
da temperatura do aglomerado (excluindo a regiao
central) obtidas com satélite ASCA. Enquanto que a
abundancia de Fe é praticamente independente da
temperatura, o Si apresenta uma forte correlagao,
sendo mais abundante em aglomerados mais quen-
tes (logo, mais macigos). Cada simbolo representa
um modelo de plasma diferente. Figura adaptada de
Fukazawa et al. (1998).

Figura 158: Abundancia de neénio e enxofre em
funcdo da temperatura do aglomerado obtidas com
satélite ASCA. Apesar das barras de erro, estes ele-
mentos sdo significativamente mais abundantes que
o Fe (linha tracejada). Figura adaptada de Finogue-
nov et al. (2001).

O géds das galdxias também pode terminar no gés intra-aglomerado devido ao tidal-stripping (perda de
matéria por efeito de maré). Neste caso, além do gés, as estrelas das galdxias também sao arrancadas. Isto
pode originar a componente de luz difusa observada em alguns aglomerados (veja Sec. 5.11.2).

5.12 Emissao radio extensa e campo magnético

Mills (1060) e van den Bergh (1961) estabeleceram uma forte correlagdo entre aglomerados de galdxias
e fontes de emissao radio. Esta correlacao é notével lembrando que apenas ~ 7% das galdxias estdo em

aglomerados ricos.

E comum observarmos em aglomerados de galdxias uma emissao radio extensa, que pode atingir centenas
de kpc. A origem desta emissao pode ser elétrons relativisticos emitidos por um nucleo galdctico ativo,
muitas vezes (mas nem sempre) associado & galdxia central. Os elétrons relativisticos interagem com o
campo magnético do aglomerado e emitem fétons pelo processo sincrotron (sec. 11.5).

Em alguns casos (Abell 85, por exemplo) é observado uma emissao sincrotron extensa sem que haja uma
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galdxia de nucleo ativa préoxima. Os elétrons relativisticos, neste caso, podem ter sido acelerados devido ao
choque de uma sub-estrutura no aglomerado.

De qualquer forma, a observagao de fontes extensas em aglomerados indica a presenga de um campo
magnético. Estes mesmos elétrons relativisticos que emitem a radiacao sincrotron também interagem com a
radiagao césmica de fundo através do efeito Compton inverso (se¢ao 5.7.1). Se pudermos medir o fluxo emi-
tido pela radiacao sincrotron e pelo efeito Compton inverso da mesma populacao de elétrons relativisticos,
é possivel determinar a magnitude do campo magnético do aglomerado (ou pelo menos da regiao onde
estes fluxos sao observados).

Outro modo de se estimar a intensidade do campo magnético é pela observacao da polarizacao da
emissao radio, devida a rotacao de Faraday. Para uma fonte que emite radiacao linearmente polarizada
com um angulo ¢y — a radiagao sincroton é linearmente polarizada — a radiacao detectada terd uma angulo
de polarizagao medido (Spitzer, 1978):

3
c e 2

D D
A2 o /O neB - dl'= 081192, ... /O neBydl = o + Nerros X RM, (293)

¢ = ¢o +

204
dmeg 2mmic

onde a densidade eletronica, n. tem unidade de cm ™3, a intensidade do campo magnético paralelo & linha

de visada estd em uG e o comprimento da trajetéria do féton, D, estd em parsec. RM é chamada de
“medida de rotagao” (rotation measure). O campo magnético pode ser determinado medindo-se a RM em
duas (ou mais) frequéncias diferentes.

Todas estas medidas indicam que os aglomerados de galdxia possuem um campo magnético de cerca de
1uG.

5.13 Relagoes de escala (Lx, Tx, o)

Relacoes de escala entre diversas propriedades de aglomerados, Lx, T'x, o e massa, podem ser deduzidas
de modo simples a partir de conceitos basicos, assumindo uma hipétese de auto-similaridade, isto é, as
propriedades fisicas dos aglomerados podem ser escalonadas por uma simples lei de poténcia.

Tomando a emissividade bremsstrahlung temos e o< n>T /2 exp|—E/(kT)]g(E,T), portanto;

Lx /sdE dV = Lx o pAR3TY/2, (294)

onde pg e R, sao uma densidade e um raio caracteristicos.
A massa do gés é:

M, o /pdV = M, o< poR?. (295)
A massa total do aglomerado é:

kT _dlogp _ dlogT
- Gumy,

M, ) = My x R.T. (296)

dlogr dlogr

Finalmente, a fracao de barions, f, no aglomerado pode ser dada aproximadamente pela razao da massa

do gés e massa total (isto é, consideramos que a massa do gds é muito maior que a massa das galdxias).
Isto significa:

My

=

onde assumimos que os raios caracteristicos da distribuigdo do gés e da matéria escura (essencialmente

toda a matéria) sdo iguais.

Fazemos agora a hipdtese de que os aglomerados tém a mesma fracao de barions, isto é, eles sao

auto-similares (Kaiser, 1986). Em outras palavras, dizemos que a fragdo de béarions nos aglomerados é

representativa (a mesma) do Universo. Assim, f = constante e, portanto, utilizando a equagao precedente,

= focpoRET ™, (297)

po x R.°T. (298)

Uma segunda hipdtese ainda é necessdria. Supomos que My o< R, isto é, a densidade média dos halos
de matéria escura onde se formam os aglomerados tém a mesma densidade. Esta hipdtese é natural em um
cendrio hierdrquico onde os contrates de densidade, dp/p, que formam os aglomerados é muito menor que
um (Navarro, Frenk & White, 1995). Portanto, utilizando a Eq. (296), temos,

R, o T2, (299)
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As equagoes (294)—(299) implicam nas seguintes relagoes de escala:
Ly xT? , MyxT%?* ¢ Myxo®. (300)

Ao invés da hipdtese acima, podemos supor que o gas intra-aglomerado tem sempre a mesma entropia
especifica, s = S/M. Isto significa que hé um pré-aquecimento do gds (por supernovas, por exemplo) e nao
ha mais aquecimento significativo apds a virializacao. Esta nova hipétese se exprime como:

s o In <T3/2/p) . (301)
Utilizando as equagoes (294), (298) e (301) obtemos novas relagoes de escala:
Ly xT* ¢ M, o T2, (302)

Podemos ainda encontrar uma relagao entre a dispersao de velocidade das galdxias e a temperatura do
gas. Ambos devem refletir a profundidade do pogo do potencial gravitacional, portanto, a energia cinética
do “gas” de galaxias deve ser proporcional ao gas intra-aglomerado. Neste caso, devemos ter:

Tx xo® e Lxoxo?. (303)

Estas relagoes devem ser comparadas com as observagoes. A figura 159 mostra o resultado de Xue & Wu
(2000) baseado em 66 grupos e 274 aglomerados (nao utilizados simultaneamente).
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Tabela 10: Relagoes de escala observadas em grupos e aglomerados de galdxias (Xue & Wu, 2000).

Aglomerados Lx o< T%™ Lx x 0”30 ¢ oc T0%
Grupos Lx x T Lx xo?% ¢o T004

As correlagoes ilustradas na figura 159 estao resumidas na tabela 10. Claramente existe um desacordo
entre as relagoes previstas e observadas. Alem disto parece haver uma variagao dos coeficientes das relagoes
que depende da massa (isto é, passando de grupo para aglomerado).

O fato das relagoes observadas serem diferentes para aglomerados ricos e grupos sugere que efeitos nao
gravitacionais atuam no ICM. A auto-similaridade nio é observada no conjunto de objetos de ~ 103 a
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~ 10% M. A variacdo da inclinacio da relacio Tx—Lx, por exemplo, pode ser compreendida supondo que
o aquecimento do ICM é em parte devido a, p.ex., supernovas, AGNs e/ou choques. Para grupos, onde a
temperatura do virial é menor, este efeito é mais importante e o géds serd consideravelmente mais quente
que o previsto pela relagao do virial.

A relacao entre a temperatura do géas intra-aglomerado e a massa total é relativamente bem definida.
Ela pode ser obtida através de simulagoes hidrodindmicas e obtemos um resultado empirico (White et al.,
1993):

3/2
Mot = 0,54 <%> At 10" Mg, (304)
onde kT é dado em keV e z é o redshift em que o objeto colapsa (virializa). Assim, para z = 0, um
aglomerado com kT = 5,5keV deve ter uma massa total de 10'5M. Uma outra relacdo mais préxima de
grandezas observadas (com os satélites atuais, XMM-Newton e Chandra, é muito dificil observar todo um
aglomerado até o raio do virial), baseada em comparagao com simulagoes numéricas é:

KTy 3/2
o}

(14 z) 10keV (305)

M(rs500) = 2,22h5," x 101° (

onde 7500 ¢ definido como p(r500)/p = 500, isto é, a razao entre a densidade média no interior de rsgg e
a densidade média do Universo é de 500. O raio do virial é aproximadamente igual a 909 (veja o final da
Segao 8.1). O préprio rsgp ou raio do virial podem ser obtidos por razodes de escala empiricos:

kTx
10keV

1/2
500 = (1,24 £ 0,09) ( ) (14 2)~3/2h~Mpe. (306)

Kravtsov et al. (2006) propuseram uma relagdo de escala baseada na energia interna do gas intra-
aglomerado e a massa total, definindo a grandeza Yx = Mgss x kTx. A motivacao desta grandeza vem do
efeito S-Z (Sec. 5.7.2), assumindo que aglomerados sejam aproximadamente auto-similares, o parametro

Ysz
kO’T

Ysz =
C2

/ T dV o Myg,T . (307)

e

Ysz é diferente do pardmetro y da Eq. (223), pois é integrado dentro de um volume e nao ao longo da
linha de visada (isto é, Ysz é a integral de y em todo o aglomerado). Desta forma, Ysz é proporcional a
energia térmica total do gas intra-aglomerado, em equilibrio com o potencial gravitacional e relativamente
insensivel ‘ efeitos nao-gravitacionais.

Por outro lado, a massa total do aglomerado obedece as relagoes ja vistas:

MyoxR.T e ReoxTY? = MyocT*?.
Portanto, combinando com a Eq. (307) obtemos:
Mg Y. (308)

Na prética, Ysz é estimado usando Yy = Mgz X kT e dado em unidades de [Mg x keV]. Exemplos de
relagoes entre a massa e Yy sao:

M0 =

C x 10" /YylkeV M-\ % C =1.175; a=0.526; (Nagai et al., 2007)
. ( xfke @]) hl Mo { (309)

E2/5(z) 4% 1013 C=1.12 ; a=0586; (Sun et al., 2009),

onde E(z) = H(z)/Hy ¢é definida na Sec. 2.8. Note que os expoentes ajustados na relagdo acima nao sdo
exatamente iguais a 3/5 como previsto com a hipdtese de auto-similaridade.

5.14 Colisao de aglomerados

Em um universo onde a matéria estd principalmente na forma de matéria escura fria (CDM) as estruturas se
formam hierarquicamente. Aglomerados de galdxias sao as maiores estruturas formadas, isto é, estruturas
que aparentam ter atingido um grau avancado de equilibrio. Contudo, inferimos das observagoes que héa
ainda atividade dinamica, por exemplo, galaxias que estao “caindo” no poco de potencial de aglomerados
e colisoes de grupos e aglomerados de galaxias.
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Figura 160: Imagens em raios-X (Chandra, [0,3-7,0 keV] as cores indic@o a intensidade da emissdo) de 4 aglomerados
de Abell que mostram algum sinal de interagao dindmica recente.

As observacoes em raios-X sao uteis para revelar aglomerados em interagao, uma vez que a morfologia
do gés intra-aglomerado é sensivel tanto ao potencial gravitacional como ao choque que ocorre durante
uma colisdo entre aglomerados (veja a Fig. 160 para alguns exemplos).

As colisoes entre aglomerados (ou aglomerados e grupos de galdxias) devem resultar em uma fusdao
(merger) em uma escala de tempo que pode variar entre ~ 5 x 10% e ~ 5 x 10? anos. A energia potencial
gravitacional liberada em uma colisdo e fusdo de aglomerados pode chegar a GM?/R ~ Muv? ~ 10%* erg.

Em uma interagao entre aglomerados, cada componente — matéria escura, plasma intra-aglomerado e
galaxias — comporta-se de um modo diferente. Estas diferencas sao ricas em informacoes sobre a natureza
destas componentes. O plasma intra-aglomerado comporta-se como um fluido colisional, isto é, durante a
colisao além de dissipar energia pode haver a formagao de uma onda de choque. As galdxias se comportam
como um fluido nao-colisional enquanto que a matéria escura pode ou nao ter alguma dissipagao; ainda
nao sabemos ao certo qual é a natureza da matéria escura e se ela tem ou nao algum tipo de auto-interagao
(além, é claro, da gravitagao).

Durante uma colisao com pequeno parametro de impacto, o gds intra-aglomerado pode perder mais
energia cinética do que as componentes nao-colisionais, ficando para tras em relagao as galdxias e matéria
escuro logo apds a colisdo (veja Fig. 161 para uma ilustracao deste fendmeno).
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Figura 161: Esquerda: Ilustracao da separacao do gés e da matéria escura que pode ocorrer durante uma colisao de
2 aglomerados de galdxias. Direita: Colisdo observada no aglomerado 1E 0657-56, conhecido como Bullet Cluster. A
imagem do aglomerado bala foi produzida por Markevitch e Clowe, NASA /Chandra/STSci, Magellan/U. Arizona,
ESO WFI (veja em chandra.harvard.edu).

Um caso famoso onde ocorre esta dissociacao entre o plasma e as componentes nao-colisionais ocorre
no chamado Bullet Cluster (veja o painel a direita da Fig. 161 e Markevitch et al., 2002; Clowe et al.,
2006). Neste caso, onde a colisdo se d& praticamente no plano do céu, observa-se o gas intra-aglomerado
deslocado em relagao as galdxias e a distribuigao de matéria (dominada pela CDM).

Também observamos no caso do Bullet cluster a frente da onda de choque no gas (o bow-shock) devido
a colisao ser super-sonica. Nesta configuracao, é possivel usar as condigoes de Rankine-Hugoniot (também
chamadas de jump conditions) para determinar a velocidade relativa do gds na frente de onda de choque
(veja, p. ex., Mo, van den Bosch & White, 2010, Sec. 8.3).


http://chandra.harvard.edu/photo/2006/1e0657

6 Aglomerados pobres e grupos de galaxias

Muitas das galdxias do Universo préximo se encontram em aglomerados e grupos pobres (Eke et al., 2005),
inclusive a Via Lactea no Grupo Local (capitulo. 7).

Enquanto que os aglomerados pobres (50 < N < 100) obedecem as mesmas propriedades observadas
em aglomerados ricos (é claro, levando-se em conta a diferenca em massa), os grupos pobres (20 < N < 50)
foram menos estudados até o presente. Geralmente, estruturas colapsadas com massa 12,5 < logM < 14
sao consideradas grupos.

Um aspecto importante que diferencia grupos de aglomerados ricos de galaxias ¢ a dispersao de veloci-
dades: em grupos, a velocidade tipica das galaxias é comparavel com a dispersao de velocidade das estrelas
no interior das galaxias; nos aglomerados ricos, a dispersao de velocidade das galaxias é muito superior a
velocidade tipica no interior das galdxias. A consequéncia disto é que fusdes (mergers) de galdxias sao mais
provéaveis e frequentes em grupos do que em aglomerados (veja Sec. 10.1.5).

Grupos pobres podem ser separados em classes segundo sua emissao em raios-X ou pelas propriedades
da galaxia central dominante:

e Grupos com emissao difusa em X. Em geral, a galaxia dominante é uma eliptica gigante;
e Sem emissao difusa, mas com uma eliptica gigante central.

e Sem emissao difusa em X. Sao semelhantes ao Grupo Local, com poucas galaxias brilhantes, muitas
vezes espirais.

Em geral, grupos ricos em elipticas apresentam um meio difuso com emissao em raios-X; em grupos
ricos em espirais nao se detecta (ou se detecta muito pouco) um meio difuso emissor em raios-X.

Ramella et al. (1989) determinaram que ~ 30% dos grupos de 3 ou 4 galdxias identificados no catdlogo
do CfA sao provavelmente projegoes fortuitas, isto é, nao estao ligados gravitacionalmente. A questao que
se coloca é quantos dos grupos pobres sao realmente sistemas ligados.

Recentemente, Zabludoff (1999) analisou 12 grupos pobres préximos e concluiu que 9 dos grupos que
apresentam emissao X sao ligados gravitacionalmente. Ela sugere que as galaxias nao se fundiram porque
a maior parte da massa nao esta nas galdxias mas sim no halo de matéria escura comum.

Comparando a histéria de formagao estelar e a fracao de galaxias de tipo tardio, pode ser concluido
que os efeitos devido as propriedades especificas do ambiente de aglomerados talvez ndao tenha um papel
dominante na evolugao de aglomerados ricos (e pobres). O fator mais importante para a evolugao de grupos
e aglomerados talvez seja as interagoes entre as galaxias.

Grupos de galéxias, especialmente os que nao sao observados em raios-X, podem ter um meio difuso,
muito rarefeito e relativamente frio (k7 < 0,5 keV) podem ser os maiores reservatérios de bérions no
universo local. A observacao deste meio s é possivel indiretamente, pela absor¢ao da radiagao de galdxias
e AGNs de fundo.

Grupos de galaxias sao laboratérios para o estudo da evolugao de galédxias. Nestas estruturas, a ve-
locidade tipica das galaxias é comparavel a velocidade das estrelas no interior das préprias galaxias; isto
propicia condigbes ideais para interagoes fortes entre as galdxias, colisdes e fusoes (veja mais detalhes na
Sec. 10.1.5).

Um exemplo de interagao em grupos pode ser visto na Fig. 162, onde vemos o grupo dominado pela
galdxia espiral M 81. Nesta figura podemos ver a distribuigdo de hidrogénio neutro (esquerda) muito
mais extensa do que a distribuicao de estrelas (direita). O hidrogénio neutro aparece ligando as principais
galdxias do grupo, sugerindo interagao entre elas.

6.1 Grupos compactos de galaxias

Grupos compactos sao sistemas com 3 < N < 10 galdxias formando uma configuracdo compacta no céu.
A separacdo média das galdxias de um grupo compacto pode ser inferior & 10h~'kpc. Um review sobre
grupos compactos foi publicado por Hickson (1997), de onde é baseado o que segue.

O primeiro exemplo deste tipo de objeto foi descoberto por Stephan (1877), conhecido como Quinteto
de Stephan. O segundo desta classe foi descoberto por Seyfert (1948), o Sexteto de Seyfert.

Os grupos compactos nao sao necessariamente uma classe nova de objetos, mas talvez exemplos extremos
de aglomerados (pobres) de galdxias.
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Figura 162: Esquerda: Imagem em rddio (21 c¢cm) do grupo de M 81 (imagem produzida por Yun et al.,
1994). Direita: Imagem éptica feita a partir do DSS. Os contornos correspondem a imagem radio.

6.1.1 Catalogos

Os primeiros catalogos onde grupos de galdxias aparecem de forma sistematica foram, na realidade,
catalogos de galaxias peculiares. Estas galdxias peculiares foram selecionadas visualmente nas placas do
Palomar Observatory Sky Survey (POSS). Podemos destacar dois catélogos, o Atlas of Interacting Galazies
(Vorontsov-Velyaminov, 1959, 1977) e o Atlas of Peculiar Galaxies (Arp, 1966). Ambos os catdlogos contém
o Quinteto de Stephan e o Sexteto de Seyfert, além de varios outros grupos compactos.

Huchra & Geller (1982) apresentam técnicas objetivas para determinacao de sobre-densidade, titil
quando o redshift das galdxias é conhecido. Em uma procura em todo o céu, com 1312 galdxias mais
brilhantes que mp = 13,2, eles variam os critérios de contraste procurando obter um método mais robusto,
e identificam cerca de 90 grupos (com mais de 2 galdxias).

O primeiro catalogo especifico de grupos compactos foi o de Shakhbazian (1973), também feito através
de inspecao visual as placas do POSS. Nos quinze anos ap6s a publicacao do primeiro catdlogo, Shakhbazian
e colaboradores identificaram 376 grupos compactos.

O primeiro catdlogo produzido com critérios de selecao objetivos e quantitativos foi o de Rose (1977).
Os grupos deveriam ter pelo menos 3 galdxias mais brilhantes que magnitude 17,5 e ter um contraste de
densidade pelo menos 100 vezes maior que a densidade do fundo proximo ao grupo. A area de procura foi
relativamente pequena, 7,5% do céu e foi encontrado cerca de 200 grupos. Este catdlogo sofre de um forte
bias em relacao a distancia dos grupos, uma vez que um dos critérios de selecao é um corte em magnitude.

Alguns anos depois, Hickson (1982) publica seu catélogo com 100 grupos. Este é de longe o catdlogo mais
estudado até hoje e fazemos referéncia aos grupos deste catdlogo como HCG (Hickson Compact Group).
Hickson adotou os seguintes critérios (veja dois exemplos na figura 163):

e pelo menos 4 galdxias cuja diferenca em magnitude R fosse inferior a 3 (critério de riqueza);
e o brilho superficial médio, Jig, deveria ser inferior a 26 R/arcsec? (critério de concentracao);

e nao pode haver uma galaxia com magnitude inferior a m; + 3 dentro de 3 vezes o raio do grupo
(critério de isolamento).

Analisando o SDSS (62 edigdo, DR6, cobrindo 23% da esfera celeste), McConnachie et al. (2009)
compilaram um catalogo com 2297 grupos compactos, seguindo os critérios de Hickson, até magnitude
r = 18, e 74791 grupos indo até magnitude r = 21. Isto corresponde a cerca de 6,7 grupos por grau?,

contendo aproximadamente 0,9% de todas as galdxias do SDSS DR6, mostrando a raridade destes objetos.
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Figura 163: Dois aglomerados do catdlogo de Hickson. Rgrupo satisfaz o critério de selegao e define o raio do grupo.
As imagens sao do SDSS (filtro 7) e do DSS (filtro vermelho) para HCG 79 e HCG 92, respectivamente.

6.1.2 Objetos reais ou efeitos de projegao?

Quando os primeiros redshifts foram medidos em grupos compactos (Burbridge & Burbridge, 1959) descobriu-
se que ambos o Quinteto de Stephan e o Sexteto de Seyfert continham uma galdxia com redshift discordante.
Dada a pequena superficie angular destes grupos, parecia improvavel que uma galdxia de fundo (ou frente)
estivesse na linha de visada destes grupos. Com a descoberta de outros grupos com galaxias de redshift
discordante, a sugestao de Arp (veja se¢ao 11.7) de que o redshift ndo é de origem cosmoldgica ganhou
certa forca. O painel superior da figura 164 da a distribuicao de velocidade nos grupos de Hickson.

A dispersao tipica nos HCGs é bem inferior a de aglomerados e implicam em uma escala de tempo
dindmico tgin = R/o ~ 0,02H, ! (eliminando as galdxias suspeitas de néo estarem ligadas aos grupos).

Se ignorarmos as galaxias com redshift discordante, a massa destes grupos é ainda superior a soma das
massas individuais das galdxias. Isto pode significar trés coisas:

e Os grupos compactos estao colapsando ou héd uma acregao constante de galaxias;
e Estes objetos nao sao ligados gravitacionalmente;

e Existe uma grande quantidade de matéria invisivel entre as galdxias, estimada em ~ 75% da massa
total.

Se por um lado o estudo sistematico das velocidades dos grupos compactos mostram que eles podem
ser realmente objetos ligados, existe um numero elevado de galaxias com redshifts discordantes.

A partir de uma distribuicao aleatéria pode-se mostrar que seria praticamente impossivel compilar
um catalogo como o de Hickson se os grupos fossem apenas flutuacgoes estatisticas. Também, a fracao de
espirais nos grupos compactos (fesp. ~ 0,49) é significativamente menor do que no campo (fesp. ~ 0,82).
E interessante notar que, dado um grupo do catalogo de Hickson, este tende a ter galdxias do mesmo tipo
morfolégico.

Além disto, existe uma relacao entre o tipo morfolégico predominante nos grupos compactos e a dis-
persao de velocidades (painel inferior da Figura 164): grupos pobres em espirais tém maior dispersao de
velocidade, além de serem em geral mais compactos.

Contudo, os grupos poderiam ser projegoes fortuitas de aglomerados ou grupos pobres ou de filamentos
alinhados com a linha de visada (Mamon, 1992). Gracas & gravitagao estas projecoes tenderiam a conter
muitas bindrias e, portanto, grupos compactos de 4 objetos poderiam ser a projecao de 2 pares de galaxias,
separados ao longo da linha de visada.

McConnachie et al. (2009) estimam em ~ 71% a fragdo de grupos compactos com pelo menos uma
galdxia intrusa na linha de visada (isto é, com redshift discordante), baseado no catdlogo gerado a partir
do SDSS DR6 até r = 18.
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6.1.3 Emissao em raios-X

A emissao de raios-X difusa em grupos compactos poderia ser uma indicagao de que estes sistemas estao
préximos do equilibrio de virial.

Contudo, Mulchaey et al. (1996) estima que apenas 40% dos HCG apresentem uma emissao difusa em
X, enquanto que Ponman et al. (1996) estima este valor em 75% (levando em conta efeitos de selecao devido
a distancia).

O fato de nao ser observada uma emissao difusa em X nao significa necessariamente que o grupo nao
esteja virializado: o gés intra-grupo pode ter sofrido um choque ou ter sido aquecido por supernovas o que
impediria o seu colapso no grupo.

Existe também uma controvérsia sobre a relagao Tx—Lx em grupos compactos. Mulchaey & Zabludoff
(1998) obtém uma relagdo que é uma continuidade da relacao observada em aglomerados ricos enquanto
que Ponman et al. (1996) encontram uma rela¢gdo com uma inclinagdo muito mais elevada.

6.1.4 Interacao entre galaxias

Um ambiente denso como o dos grupos compactos deve agir de alguma forma nas galaxias. De fato, pelo
menos 30% (provavelmente mais) de galdxias nos grupos compactos mostram sinais claros de interagao.
Em alguns grupos é clara a presenca de bracos/caudas provocadas por efeito de maré.

Além disto, as galaxias em grupos compactos sdo, em média, mais luminosas no infravermelho. Contudo,
Shimada et al. (2000) estudando 31 HCG, mostram que, se levarmos em conta o bias estatistico de selegao
(os HCG tém mais elipticas que o campo), ndo hé evidéncia estatistica de que ocorram mais galdxias ativas
nos HCG que no campo. Em outras palavras, o ambiente mais denso dos grupos compactos nao afetariam
a atividade nuclear ou star-bursts.

Um outro aspecto observado nos HCG é uma forte correlacao entre a dispersao de velocidades e o
tipo morfol6gico: grupos com maior dispersao de velocidades contém galdxias pobres em gas (elipticas) e
sdo mais luminosos. J& a correlagdo morfologia—densidade local nao é observada em grupos compactos (ao
contrério dos aglomerados ricos).
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6.1.5 Instabilidade em relagao a fusao

A escala de tempo de relaxagao de dois corpos depende do numero de objetos no sistema. No caso de
grupos com cerca de 10 galaxias, o tempo de relaxacao de dois corpos é comparavel ao tempo dinamico do
sistema.

A escala de tempo dinamico (~ tempo de cruzamento) de um grupo compacto é da ordem de aproxi-
madamente 100 kpc/300 km s~ ~ 3 x 108 anos, muito menor que a idade do Universo. Isto significa que o
processo de relaxacao de dois corpos e da fric¢ao dindmica (cf. se¢do 10.1.3) podem agir no grupo (Peebles,
1993).

Este resultado foi confirmado pelas simula¢oes numéricas de Carnevali et al. (1981) que mostram que
grupos compactos deveriam se fusionar em um intervalo de tempo muito menor que H; ! da ordem de ~ 108
anos. Estes resultados de simulacoes foram rediscutidos posteriormente e verificou-se que dependiam da
razao entre a massa contida nas galdxias e a massa no halo difuso comum. Gomez-Flechoso & Domingues-
Terreiro (1997) mostraram que, em certas condigdes, grupos compactos poderiam sobreviver durante Hy, L
Basicamente, aumentando a proporg¢ao de massa no halo, a dispersao de velocidades aumenta dificultando
as fusoes.
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Se, contudo, os grupos compactos sao realmente instaveis, onde estariam os restos de fusao? Borne et
al. (2000) sugerem que durante o processo de fusao dos grupos compactos, o objeto resultante passaria por
uma fase de alta emissao no infravermelho, devido & absorcao pela poeira da radiacao proveniente de um
starburst “formagao estelar explosiva” e do nicleo ativo (veja também segdo 10.4). Estes objetos seriam
as conhecidas ULIRGs (Ultra Luminous Infra Red Galazy, cf. segdo 13), descobertas pela intensa emissao
no infravermelho médio e distante pelo satélite IRAS na década de 1980. A Fig. 165 ilustra a diferenca da
distribuicao espectral de energia (SED) entre ULIRGs e galdxias normais.

Também j4a foi sugerido que o produto final de um grupo compacto seriam elipticas com caracteristicas
de ¢D (com envelope extenso), isoladas. De fato, existem grupos nao compactos, aparentemente relaxados,
dominados por uma galdxia brilhante (Amis > 2 onde Am;o é a diferenca de magnitude entre a 12 e 22
galdxia mais brilhante na banda R), com luminosidade em raios-X Lx > 1042h5_02erg s~!. Estes grupos
sao chamados “fésseis” por Ponman et al. (1994); Jones et al. (2003), talvez a etapa posterior de uma
ULIRG que originou da fusdo das galdxias brilhantes (L > L* ; L* ~ 10'°L,, veja Sec. 9.2.2) de um grupo
(compacto ou nao). Estes {dsseis, no passado, podem ser o lugar de formacao das elipticas gigantes que hoje
se encontram no centro de aglomerados (alguns grupos fésseis acabam caindo em aglomerados maiores).

Sao conhecidos apenas cerca de 20 grupos fésseis, mas estima-se que haja uma grande quantidade destes
objetos no Universo, com densidade n ~ 1-5 x 10~h3, Mpc=3 (La Barbera et al., 2009). Grupos fésseis
sao, aparentemente, formados antes dos grupos nao-fésseis de mesma luminosidade. Isto é concluido pelo
fato de que grupos fésseis sao geralmente mais luminosos em raios-X e o gas difuso é mais quente do
que o observado em grupos nao fésseis de mesma luminosidade no 6ptico. Um exemplo de grupo fossil é
NGC 1132, uma eliptica com envelope estelar, emissao em raios-X extensa, cercada apenas por galdxias
anas.



7 Grupo Local

A nossa galdxia faz parte de um grupo nao-compacto de galdxias, o chamado Grupo Local. Hubble (1936)
descreve o Grupo Local como um pequeno grupo isolado de “nebulosas”. O Grupo Local é um “laboratério”
importante no estudo de diversos fenomenos: formagao de galdxias (anas e espirais); evolugdo quimica e
historia de formagao estelar; efeitos dinamicos como friccao dinamica e forgas de maré. Para reviews recentes
veja Grebel (2000); van den Bergh (2000).

A figura 166 mostra uma representacao em trés dimensoes do Grupo Local.
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7.1 Massa e raio do Grupo Local

A fronteira de um tal grupo é necessariamente mal definida mas, adotando um potencial esférico centrado no
baricentro do Grupo Local, podemos estimar o raio da superficie de velocidade zero (um corpo em repouso
a esta distancia levaria um tempo igual a idade do grupo para atingir o centro — também conhecido como
raio de “turn-around’). O tempo de queda livre é dado por (Lynden-Bell, 1981; Binney & Tremaine, 1987,

veja também a secao 8):
1 /3m
teol = 1\ == 310
col 4 QGP ) ( )

onde a densidade pode ser estimada por p ~ M/(47r3/3) e r é o raio do sistema. Isto significa que o raio
da superficie de velocidade zero pode ser estimado como:

s 8
re = FG/\/ttiol. (311)

Para o Grupo Local, tomando t., =~ 14 x 10%anos (isto é t.o = H(;l, com h = 0,7), a superficie de
velocidade zero tem um raio de ~ 1,2 Mpc (Courteau & van den Bergh, 1999), adotando uma massa total
de (2,34 0,6) x 1012 M.

A primeira determinagao realista da massa do Grupo Local foi feita por Kahn & Woltjer (1959), que
considerou o movimento da Via Lactea e M31 em uma érbita radial, como se fossem massas puntiformes.
Inicialmente as duas galdxias estariam juntas e se separariam seguindo a expansao do universo até uma

Versao 05/02/2018 — 153— Gastao B. Lima Neto — IAG/USP


http://www.astro.iag.usp.br/~gastao
http://www.astro.iag.usp.br

154 7.2 Membros e vizinhos do Grupo Local

posicao de separacao maxima. Dal, comegariam a cair uma sobre a outra e, hoje, estariamos nesta trajetéria
de aproximagao. Este movimento pode ser descrito como um problema de érbitas keplerianas:

r« = a(l —cosn);

te =/ (n —senn); (312)

Vy = (dr/dt)|t* ,

onde r, e v, sao a separacao e a velocidade relativa entre a Via Lactea e M31 hoje. t, é o intervalo de
tempo decorrido apds o inicio da trajetoria destas galaxias, isto é, o tempo passado apds o Big Bang. M
¢é a massa do Grupo Local e a é o semi-eixo maior da dérbita.

Adotando r, = 770 kpc, v, = —120 km/s e t, = 14 x 10° anos podemos resolver as trés equagoes acima
e obter a massa do Grupo Local, M ~ 4,6 x 10'2. Se tivéssemos utilizado este valor na Eq. (311) acima,
obteriamos um raio de ~ 1,5 Mpc para o Grupo Local.

7.2 Membros e vizinhos do Grupo Local

No interior do raio de velocidade-zero existem mais de 45 galdxias conhecidas atualmente, das quais todas
podem ser membros do Grupo Local. A tabela 11 lista as galdxias conhecidas e provdveis membros do
Grupo Local dentro de 1,2 Mpc.

O inventdrio do Grupo Local provavelmente ainda estd incompleto. Shapley (1938) descobre as galdxias
anas esferoidais (dSph, discutidas mais abaixo na segao 7.4) de Fornax e Sculptor, e as galdxias NGC147
e NGC185 s6 foram “incluidas” no Grupo Local em 1944 por W. Baade, somando assim um total de 11
galaxias?® Os membros mais “recente” do Grupo Local sdo a galdxia de Cetus, Cma dw, And VII, e And IX
(cf. Tabela 11).

O Grupo Local é uma das condensacoes que fazem parte de uma estrutura filamentar (um elipséide
triaxial) (Tully & Fisher, 1987), o “super-aglomerado local”, com dimensao aproximada de 10 x 15 x
20 Mpc, cujo centro é o aglomerado de Virgo.

Para estudos ligados ao grupo local, definiu-se o sistema de coordenadas supergalactico por de Vaucou-
leurs (1953), que reconheceu a existéncia do chamado Plano Super-Galéctico (SGP, figura 167). O SGP é o
plano de referéncia deste sistema, onde a densidade de galdaxias no super-aglomerado local é mais elevado.
A origem corresponde as coordenadas galdcticas [ = 137537 e b = 0°.

O Grupo Local nao esta isolado e, provavelmente, interage e tenha trocado membros com os grupos
mais proximos:

e Grupo de IC 342/Maffei. Grupo dominado por uma galéxia eliptica (a prépria Maffei 1), associada
a IC 342 (Sa) e Maffei 2 (SBa). Este grupo com cerca de 15 galdxias conhecidas, estd préximo do
plano galactico e, portanto, é obscurecido pela poeira da Via Lactea. Este estd a cerca de 2-4 Mpc e
é provavelmente o grupo mais préoximo do Grupo Local.

e Grupo de Sculptor (ou Grupo do pdlo sul galdctico). Dominado por uma espiral de tipo tardio,
NGC 253 (as principais galdxias também sdo espirais, p.ex., NGC 055, 247, 300). Este grupo estd a
cerca de 2,0-3,5 Mpc e estd se afastando do Grupo Local com uma velocidade de ~ 250 km/s.

e Grupo de M 81. Este grupo estd a cerca de 4 Mpc e se afastando com ~ 170km/s. Este grupo é
semelhante ao Grupo Local, com duas concentragoes (em torno de M 81 e NGC 2403) separadas por
~ 900 kpc (veja na Fig. 162 a concentragao em torno de M 81).

e Grupo de Centaurus A (NGC 5128). Estd a cerca de 3,8 +0,1 Mpc e tem um raio de meia massa de
640 kpc e um raio de velocidade zero de 2,3 Mpc. Com uma dispersao de velocidades de 114421 km/s,
sua massa estimada é de 7 vezes a do Grupo Local (i.e., 1.6 x 1013 M).

e Grupo de Canes I. Esta a cerca de 4 Mpc, aproximadamente da mesma dire¢ao do aglomerado de
Virgo, o que torna sua identificagao dificil. Dominado por galdxias espirais (M94, Sab; NGC424, Scd;
NGC4395, Sd Seyfert I) e rico em irregulares.

280s membros do Grupo Local conhecidos antes da descoberta de Shapley em 1938 eram: a Via Léctea, as 2 Nuvens de
Magalhaes, M31 e seus satélites M32 e NGC205, e M33.
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Tabela 11: Galdxias do Grupo Local. Esta lista varia segundo o autor, dependendo do critério utilizado para
inclusdo de galdxias. Fonte: Zaritsky (1994); McConnachie (2012)

Nome TipO J4 b D@ DM31 DLG MV Hy <[Fe/H})
WIS kpel [Mpc] [Mp fmag [Z25] faex
asec
V. Léctea Galéxia S(B)bcl-11 0.00 0.00 8+05 0.77 0.47 —20.9 — —
Cma dw dlrr 240.00 —8.00 8+ 1 0.78 0.47 — — —
Sgr dSph dSph,N? 5.60 —14.20 24+ 2 0.78 0.47 —13.8 254+0.2 —-1.04£0.3
Coma dw dSph 241.9 83.6 44+ 4 — — —3.7 ~ 29.0 —
LMC IrITI-IV 280.46 —32.89 50+ 5 0.80 049 —185 20.7+0.1 —-0.7+04
SMC IrIV/IV-V  302.80 —44.30 63 +10 0.80 0.49 —17.1 221+£0.1 —-1.0£04
U Minor DDO 199 dSph 104.95 44.80 66+ 3 0.75 0.44 —8.9 255+0.5 —224+0.2
Draco DDO 208 dSph 86.37 34.72 82+ 6 0.74 0.44 —8.6 25.3+0.5 —-214+04
Sextans dSph 243.50 42.27 8 + 4 0.83 0.52 —-9.5 26.2+05 —1.7+£0.2
Sculptor dSph 287.54 —83.16 9+ 4 0.75 0.45 —9.8 23.7+£04 —-1.8+0.2
Carina dSph 260.11 —22.22 101+ 5 0.82 0.52 —9.4 255+04 —2.0+£0.2
Fornax dSph 237.29 —65.65 138+ 8 0.76 0.46 —13.1 234+03 —-1.3+04
Hercules dSph 28.7 36.9 140 £ 13 — — —6.0 ~ 30.0 —
CVn 11 dSph 241.9 82.7 150 £ 15 — — —4.8 ~ 29.5 —
Leo IV dSph 265.4 56.5 160 £ 15 — — —5.1 ~ 29.5 —
Leo IT DDO 93 dSph 220.17 67.23 205+ 12  0.87 0.57 —10.1 24.0£0.3 —-1.940.2
Leo I Regulus dSph 225.98 49.11 250 +30 0.92 0.63 —11.9 224+03 —-1.54+0.3
Phoenix dIrr/dSph  272.49 —68.82 445 +£30 0.85 0.60 —9.8 — —1.84+04
NGC 6822 IrIV-V 25.34 —18.39 500+20 0.91 0.68 —16.0 21.4+0.2 —-1.24+04
M31 NGC224 SbI-II 121.18 —21.57 785 +25 0.00 0.31 —21.2 10.8+0.4 —
M32 NGC221 dE2,N 121.15 —21.98 785 +25 0.00 031 —16.5 11.5+£0.5 —-1.140.6
NGC 205 M110 dE5p,N 120.72 —21.14 824 +27  0.06 0.37 —16.4 204+04 —-0.5+0.5
And I A0043+37 dSph 121.69 —24.85 745 +24  0.05 0.33 —11.8 249+0.1 —-1.5+0.2
And III A0032+36 dSph 119.31 —26.25 749 £24  0.07 0.30 —10.2 25.3+£0.1 —1.540.2
NGC 147 UGC326 dE5 119.82 —14.25 675 +27 0.10 0.30 —15.1 21.6+0.2 —-1.14+04
And V dSph 126.20 —15.10 774 4+28 0.12 0.36 —-9.1 248+02 —-19+£0.1
And XX dSph 112.9 —26.9 800 +98 0.13 —6.3 26.2+0.8 —-1.5+0.1
And II dSph 128.87 —29.17 652 +18 0.16 0.24 —11.8 24.8+0.1 —-1.5+0.3
NGC185 UGC 396 dE3p 120.79 —14.48 616 +26 0.17 0.17 —15.6 20.1+£04 —-0.84£04
And XIX dSph 115.6 —27.4 933+ 61 0.19 —9.3 293+0.7 —-1940.1
M33 SclI-IIT 133.61 —31.33 850 +40 0.22 0.42 —189 10.7+0.4 —
And VII Cas dSph 109.46 —9.94 763 +35 0.22 0.34 —12.0 235+0.1 —-1.6+0.2
I1C 10 UGC192 IrIV: 118.97 —3.34 825 +50 0.25 0.26 —16.3 22.14+04 —1.3:
And VI Peg 11 dSph 106.01 —36.30 783 +25 0.27 038 —11.3 24.3+0.1 —-1.940.2
LGS 3 Pisces dIrr/dSph  126.75 —40.90 769 £23  0.28 0.41 —10.5 24.7+0.2 —2240.3
Pegasus DDO 216 IrV 94.77 —43.55 919+ 30 0.41 0.44 —12.3 — —1.3+0.3
1C 1613 IrvV 129.82 —60.54 700 +£35 0.50 0.47 —15.3 228+0.3 —-1.44+0.3
And IX dSph 765 + 24 —8.3 ~ 26.8
And X dSph 125.8 —18.0 700 £+ 40 —8.1
And XVIII dSph 113.9 —16.9 1255 £ 88  0.59 9.7 ~ 25.6 —1.84+0.1
Cetus dSph 101.50 —72.90 775 +£50 0.68 0.62 —10.1 25.1+£0.1 —-1.940.2
Leo A DDO 69 IrvV 196.90 52.40 690 60 1.11 0.88 —11.5 — —1.74+0.3
WLM DDO 221 IrIV-V 75.85 —73.63 932+33 0.84 0.80 —14.4 204+0.1 —-144+04
Tucana dSph 322.91 —47.37 870 60 1.33 1.11 —-9.6 25.1+01 —-1.7+£0.2
Aquarius DDO 210 IrvV 34.05 —31.35 1071 +£39 1.08 096 —10.9 23.0+£0.3 —-1.94+0.3
SagDIG UKS1927-177 IrV 21.06 —16.29 1180 4+ 100 — 1.29 —12.0 — —
DDO 155 310.7 77.0 1200 + 100 — — —10.2 — —
Antlia dw PGC29194 dE3 263.1 22.3 1235+ 100 — — — — —
UGC4879 VVi24 dIrr/dSph 164.7 42.9 1280 + 130 — — —12.5 21.2+0.2 —-1.50+£0.2
NGC3109 DDO 236 SBm 262.1 23.1 1300 + 200 — — — —
UKS2323-326 11.9 —70.9 1300 4 100 — — — — —
Sextans A dlrr 246.2 39.9 1300 +£ 100 — — — —
Sextans B dlrr 233.2 43.8 1340 + 100 — — — — —
EGB0427+63 UGCA 92 dlr? 144.7 —10.5 1300 =+ 700 — — — — —

Nota: WLM significa “Wolf-Lundmark-Melotte”. And IV é provavelmente uma galdxia de fundo. Cetus foi descoberta em

06/1999; Cma dw em 2003; And VIII, descoberta em 2003, revelou ser parte de M31 e ndo um satélite; And IX em 04/2004;
And X em 2006; And XI, XII e XIIT foram descobertas em 2006, mas seus dados sdo muito incertos e ndo foram incluidas na
tabela; And XVIII, XIX e XX foram descobertas em 2008. Coma dw, Canes Venatici II (CVn II), Hercules e Leo IV sao de
2007 (ano de publicacdo da descoberta).
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Figura 167: Acima: Plano Super-Galdctico com as galdxias mais préximas da Via Lictea. Figura tirada de (Carroll
& Ostie, 1996, cap. 25). Abaixo: Super-aglomerado local.

7.3 Galaxias dominantes

As principais galdxias do Grupo Local sdo, por ordem de massa, a Galdxia de Andromeda (M31, NGC
224), a Via Lactea (ou simplesmente Galdxia), e a galdxia da constelagao do Triangulo (“Catavento”, M33,
NGC 598). Estas trés galdxias sao espirais. Dinamicamente, o Grupo Local é dominado por M31 e pela
Galaxia.

A massa da Via Lactea no interior de ~ 30 kpc é relativamente bem determinada pela curva de rotagao
(6ptica e radio); para raios maiores a incerteza aumenta muito pois diminuem o nimero de tragadores do
potencial gravitacional, ndo conhecemos precisamente a distribuicao de velocidades (isotrdpica, radial ou
tangencial?) e precisamos assumir um perfil radial de densidade (NFW, isotérmico? — veja Sec. 3.4.5).

Estimativas recentes ddo uma massa M(R < 50kpc) = 5,4-5,5 x 10" Mg e Moy ~ 1,0-2,4 x 1012 M,
onde a massa total é calculada dentro do raio do virial, r;, ~ 260-290 kpc (Sakamoto et al., 2003; Battaglia
et al., 2005; Xue et al., 2008). A massa unicamente do disco da Galéxia (até ~ 15 kpc) é cerca de 2x 10 M.

A Via Léctea é, aparentemente, uma galdxia espiral tipica com uma taxa de formacao estelar média de
1,65 £ 0,20M /ano (Licquia & Newman, 2015).

A massa total de M31 também é motivo de debate na literatura; estimativas recentes variam de 0,8
2,5 x 1012 M, (Coté et al., 2000; Klypin et al., 2002; Seigar et al., 2008). Assim, a galdxia de Andromeda
parece ser mais luminosa do que a Via Lactea mas ambas tém praticamente a mesma massa (possivelmente
a Via Lactea tem massa um pouco superior a M31).

A massa de M33 é de ~ 5 x 1019M, (Corbelli & Salucci, 2000) e a soma da massa de todos os outros
membros do Grupo Local é estimada em ~ 5 x 1019M,.

Tanto M31 como a Via Lactea sio centros de sub-condensagdes dentro do grupo local (M33 faz parte
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do sub-grupo ligado & M31). A Fig. 168 mostra a distribui¢ao das galdxias satélites de Andromeda.
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Figura 168: Esquerda: Distribui¢ao das galdxias do sub-grupo de M31. A elipse central representa o disco de M31,
inclinado na linha de visada de 77° e com raio de 2° (27 kpc). Figura adaptada de McConnachie et al. (2008).
Direita: imagem do DSS no éptico na diregdo de Andromeda (em coordenadas Galécticas).

7.4 Galaxias anas

Excluindo as 3 galédxias espirais, todo o restante dos membros do Grupo Local sao galdxias anas, que sao
classificadas em trés categorias:

e Ands irregulares (dIrr). Galdxias ricas em gis, com My < 101°Mg e py < 23mag arcsec 2,

mostram formacao estelar recente e tém morfologia irregular. Algumas dlrr contém aglomerados
abertos e globulares.

e Elipticas ands (dE). Galdxias com aparéncia de um aglomerado globular, com Mo S 10°Mg e py <
21 mag arcsec™ 2. Algumas dEs contém um “cusp” central de luminosidade (s vezes sao chamadas de
elipticas anas compactas, cE). Todas as dEs estao no sub-grupo de M31. Existem evidéncias de que
M32 tenha um buraco negro central. Todas as dEs (exceto M32) possuem aglomerados globulares.
Estas galdxias tém populacao estelar antiga ou intermediaria.

o Ands esferoidais (dSph). Estas galdxias tém baixo brilho superficial, uy 2 22 mag arcsec™2, e baixa
massa total, M, ~ 107 M. Sdo galdxias pobres em géds, com populacio estelar antiga e, dinami-
camente, sao dominadas por matéria escura. Apenas 3 (Sgr, Fornax, And I) possuem aglomerados
globulares. Duas dSphs estao isoladas (Tuc, Cet) e o restante sao vizinhos proximos de M31 e da Via
Lactea.

Apesar das diferencas de populagoes dominantes, foi detectada populagao estelar antiga (> 10x 10%anos,
ramos das sub-gigantes, ramos horizontais, RR Lyrae em aglomerados globulares, etc...) em todas as
galaxias estudadas com detalhe suficiente.

Duas galéxias pelo menos (Phoenix e LGS 3) sdo classificadas como tipo em transi¢do, possivelmente
evoluindo de dIrr de baixa massa em dSph.

Algumas das galdxias anas podem ser o resultado de interagdes ou mergers que ocorreram no passado;
estas galdxias seriam entao anas de maré (“tidal dwarf’), pedagos da galdxia progenitora arrancados por
for¢a de maré. Ao contrério dos outros tipos de anas, estas possuem alta fragdo de barions (pouca matéria
escura) e alta metalicidade em relagao a sua luminosidade (a metalicidade é herdada da galdxia progenitora).
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A galdxia ana esferoidal Sagitdrio, descoberta em 1993, é a mais préoxima da Via Léactea e ha fortes
evidéncias de estar sendo destruida pela for¢ca de maré da Galéxia.

As Nuvens de Magalhaes, sdo classificadas como galdzias irregulares (Irr). A Grande e a Pequena
Nuvem tém massa aproximada de 2 x 10'° My e 2,5 x 109 M, respectivamente.

O Grupo Local é um laboratério importante para o estudo de galaxias anas. Praticamente tudo que
conhecemos de galdxias menos luminosas que My ~ —10,0 vem do estudo dos objetos do Grupo Local.

7.5 Galaxias ausentes

No Grupo Local nao existem elipticas gigantes (relativamente comum em grupos e abundantes em aglo-
merados).

Também nao existem no Grupo Local galdxias ands compactas azuis (BCDG, Blue Compact Dwarf
Galazy, ou galdxias Hir, galdxias com alta taxa de formagdo estelar) nem espirais andas. A BCDG mais
préoxima, NGC 1569, esta a 2,2 Mpc de distancia.

Simulagoes numéricas de formagao de estruturas nos cendrios cosmoldgicos “candnicos” (isto é, ACDM),
predizem 10 vezes mais halos de matéria escura do que o niimero de membros do Grupo Local conhecidos
(Fig. 169 e Klypin et al., 1999).

Esta discrepancia pode apontar para um problema no cenario cosmologico padrao: a matéria escura
poderia ser colisional ou “morna” e/ou o espectro inicial de flutuagdes iniciais nao teria o perfil de Harison—
Zel’dovich (Sec. 3.4).

Figura 169: Sub-regido de uma simulagao
cosmoldgica representando um grupo si-
milar ao Grupo Local em z = 0. Os halos
de matéria escura dominantes estao sepa-
rados por 1 Mpc e se aproximando um em
direcdo ao outro a 100 km/s. Cada uma
das estruturas principais tem mais de 1000
halos satélites. Os niveis de cinza represen-
tam a densidade de matéria escura (e nao
bariénica). Figura tirada de Moore (2001).

Por outro lado, foi sugerido (Braun & Burton, 1999) que nuvens compactas de alta velocidade (Compact
High-Velocity Clouds) poderiam ser dominadas dinamicamente por matéria escura (isto é, estariam envoltas
em um halo) e, portanto, seriam bons candidatos aos halos previstos e ndo observados. Estes objetos seriam
“galaxias” onde a formagao estelar foi suprimida, talvez devido ao reaquecimento do meio inter-galdctico
durante a reionizagdo do Universo (Sec. 12), pela primeira geragdo de QSOs ou estrelas de populagao 111
(Moore, 2001).

Em todo caso, precisamos levar em conta que nao conhecemos todos os membros do Grupo Local
devido a limitacoes observacionais. As galdxias anas descobertas apés o survey SDSS sdo pouco luminosas
e de baixo brilho superficial, além do que nao detectamos galdxias satélites no plano da Via Léctea (na
“avoidance zone”).
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7.6 Distribuicao e dinamica

A figura 170 mostra a distribuicao de distancias dos membros do Grupo Local em relagao as galdxias
dominantes e ao baricentro do grupo.
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Esta figura mostra que hé uma segregacao morfolégica no Grupo Local: as dSphs e dEs se encontram
préximas das galdxias dominantes enquanto que as Irrs e dIrrs se distribuem uniformemente pelo grupo.

Estudo da histéria da taxa formacao estelar (SFR, Star Formation Rate) mostra que a fracao de
populacoes de idade intermediaria tende a aumentar com a distancia das galaxias dominantes e com a
massa das anas. Em contrapartida, a dSph Tucana, distante e isolada, tem populacao predominantemente
antiga.

O aspecto atual do Grupo Local, com duas galdxias dominantes e anas formando sub-grupos, é efémero.
A Via Léctea e M31 estao em vias de fusionarem (isto é, daqui a alguns bilhoes de anos) e poderao dar
origem a uma eliptica gigante; M31 é uma das poucas galdxias com “blueshift’ (desvio espectral para o
azul), aproximando-se da Via Lictea a ~ 120km s~! (a velocidade heliocéntrica é de —300km s1).

Provavelmente, o Grupo Local é gravitacionalmente ligado, o que implica em uma velocidade transversal
de M31 relativamente pequena (< 60 km/s) em relacao & Via Léctea (estimado por van der Marel R.P.
& Guhathakurta, 2008, usando as velocidades radiais das galdxias anas do grupo de M31.). Isto por sua
vez significa que estas galaxias estao em rota de colisao e deverao de fundir no futuro, em cerca de 4 ou
5 x 10° anos.

O estudo da evolucao dinamica do Grupo Local esbarra em vérias dificuldades, a maior delas é o fato
de nao ser possivel (ainda) determinarmos o movimento tangencial das galdxias com precisdo. A figura 171
mostra um possivel modelo de evolugao. A importancia da Galdxia e de M31 pode ser vista nas orbitas
pouco perturbadas, elipses em torno do baricentro do Grupo Local.

A hipétese de que o Grupo Local sempre foi dominado por M31 e pela Via Lictea talvez nao seja
correto. As galdxias Maffei 1 (galdxia eliptica) e IC 342, cada uma com massa que corresponde a ~ 20% de
M31, possivelmente estavam dentro do raio de superficie zero do Grupo Local hé 4 bilhoes de anos atrés
(Valtonen et al., 1993). A figura 172 ilustra esta situacao.

Ja as Nuvens de Magalhées estao caindo na Via Léctea por efeito de fricgdo dindmica (cf. se¢do 10.1.3).
As duas nuvens sao ligadas gravitacionalmente e estdo em uma érbita coletiva (semelhante & Terra e a Lua
em torno do Sol). A escala de tempo da queda das Nuvens serd calculada mais a frente, Eq. (407).

A figura 173 da a velocidade heliocéntrica radial das galdxias do Grupo Local em fun¢ao da diregdo em
relacdo & Galdxia tomando como referéncia a direcdo do apex solar?®. Utilizando a solucdo correspondente

29 Apex solar é a direcdo em que o Sol se move, devido & sua velocidade peculiar. No caso presente, o apex é em relagdo ao
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a velocidade do Sol em relacao ao baricentro do Grupo Local, obtém-se a dispersao de velocidades do
Grupo de 61 + 8km/s (supondo isotropia da distribui¢ao de velocidades). Dinamicamente, o Grupo Local
é “frio”.

Fazendo a soma vetorial do movimento do Sol em relagao ao Grupo Local e do Sol em relagao a radiagao
césmica de fundo (medida pela observacao do dipolo, cf. se¢ao 2.5), concluimos que o Grupo Local tem um
movimento préprio em relagao & CMB de 627 £ 27km/s na diregao (I, b) = (276° £ 3°, 30° £ 3°).

7.7 Magellanic Stream (Corrente de Magalhaes)

A “Corrente das Nuvens de Magalhaes” (Magellanic Stream) é um arco de matéria (sobretudo ~ 2 x 108 M,
de gés neutro) que se estende por cerca de 100° na dire¢ao oposta ao movimento préprio da Grande Nuvem
de Magalhaes (ou LMC, Large Magellanic Cloud). A Magellanic Stream é continua (apesar de alguns nés
terem sido identificados Mathewson & Ford, 1984) e tem uma espessura média de 10°, cf. Fig. 174. A
Corrente de Magalhaes foi descoberta durante um survey de HI, quando foi detectada nuvens de de alta
velocidade, entre -400 km/s e -60 km/s (Wannier & Wrixon, 1972).

Grupo Local (logo, levando em conta a sua translagio e o incerto movimento peculiar da Galdxia) e sua dire¢ao é I = 99° 5,
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Figura 173: Velocidades heliocéntricas, V; dos membros do Grupo Local em fungao de cos 6, onde 6 é a distancia
angular do apex solar (diregdo do movimento do Sol no Grupo Local Courteau & van den Bergh, 1999). Nesta
figura, o movimento do Sol é de 306 + 18 km s™! na direcdo de £ = 99° +5° e b = —3° +4° (linha sélida). As linhas
pontilhadas correspondem a uma disperséo radial de +61km s~*

O modelo “classico” para a formacao da Magellanic Stream é de matéria arrancada das nuvens de
Magalhaes por efeito de maré do halo da Via Lactea. A distribuicao geométrica atual estd esquematizada
na Fig. 174. Este cendrio, contudo, apresenta alguns problemas:

e A Magellanic Stream estd apenas de um lado das nuvens; pelo efeito de maré, deveria haver uma
corrente de matéria de dois lados simetricamente opostos das nuvens.

e Nao é observado estrelas na Magellanic Stream; as forcas de maré deveriam arrancar tanto o gés
como as estrelas das nuvens.

Um cendrio proposto para resolver este problema (Moore & Davis, 1994) sugere que o gas foi arrancado
das nuvens por efeito de pressao (ram-pressure). A ram-pressure teria ocorrido na tltima passagem préxima
das nuvens, a cerca de 5 x 10% anos, devido a um disco espesso de gas ionizado da Via Léctea.

Se a Magellanic Stream esté imersa em um meio e ainda é observado (isto é, sobrevwe apos 500 milhoes
de anos) pode-se estimar um limite superior para a densidade no halo de ~ 10~%cm 3.

O modelo de ram-pressure, contudo, nao explica de forma satisfatéria o leadlng—arm (“brago da frente”)
da Corrente de Magalhaes. Esta caracteristica é melhor explicada pelo cendrio de efeito de maré sobre as
Nuvens de Magalhaes.

7.8 Distribuicao planar das galaxias satélites

As galaxias satélites da Via Lactea se distribuem aproximadamente ao longo de um grande circulo na esfera
celeste, que corresponde a um plano que contém as Nuvens de Magalhaes e o “Magellanic Stream” (veja
Kunkel & Demers, 1977; Lynden-Bell, 1976), e mais recentemente (Pawlowski et al., 2012, que chama esta
estrutura VPOS, Vast Polar Structure).

As galaxias satélites da galaxia de Andrémeda também apresentam esta mesma tendéncia de se concen-
trarem em um plano relativamente fino (Conn et al., 2013). Mais surpreendente ainda, ambos os sistemas,
de M31 e da Galaxia, aparentam apresentar uma rotagao; nao apenas no espaco, mas também no espago

b= —4° 4 4, com velocidade V = 306 + 18 km s~ !
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Figura 174: Esquerda: Mapa mostrando as Nuvens de Magalhaes (LMC e SMC, grande e pequena, respectivamente),
e a Magellanic Stream. Os niveis de cinza correspondem & densidade de coluna do hidrogénio neutro, variando
logaritmicamente de 2 x 10'® a 6 x 10*°cm ™2 (Putman, 1999). Na figura também estao indicados o brago ‘leading
da LMC e a cauda de maré da SMC. Note a auséncia de uma contrapartida da Magellanic Stream na diregdo oposta.
Direita: Tlustragao tri-dimensional das posigoes das Nuvens de Magalhaes, Via Lictea e da Magellanic Stream (D.
Parr, CSIRO media release 98/194).

de fase, os sistemas de galdxias satélites do Grupo Local apresentam uma estrutura coerente (Ibata et al.,
2013; Pawlowski et al., 2015).

Esta distribuicao planar, de preferencia ao longo dos polos — isto é, ao longo do eixo menor — ja havia
sido notada em outras galdxias espirais e é chamado efeito Holmberg (veja a Fig. reffig:Holmberg): as
galdxias satélites de uma espiral vista de perfil tendem a “evitar” o plano galdctico (Holmberg, 1969). A
significancia deste efeito é, contudo, relativamente baixa e disputada na literatura.

7.9 Movimento em direcao a Virgo

O Grupo Local tem um movimento préprio devido, em primeiro lugar, a presenca do aglomerado de Virgo.
A velocidade de recessao do Grupo Local em relagdo a Virgo é menor do que o esperado se estivéssemos
simplesmente seguindo fluxo de Hubble (a velocidade média de Virgo é 1200 km/s, z = 0,004). Esta
diferenca é chamada de “queda” na diregao de Virgo.

Utilizando uma aproximacao linear pode-se mostrar (capitulo 6.1 Combes et al., 2006, e Eq. (156)) que
a velocidade prépria é dada por:

1)
Uprop = gDvirgoHOng- (313)

O contraste de densidade pode ser estimado como § ~ dN/N, o contraste de contagem de galdxias. No
interior da distancia de Virgo, N/N = 1. A relac@o acima pode, a principio, nos dar uma estimativa de
se conhecermos vprop (€ a constante de Hubble). Este método foi proposto e usado por Davis et al. (1980)
para estimar ;; (assumindo Q4 = 0), obtendo uma densidade média do Universo de Qp; ~ 0,4 £ 0,1.
Tomando valores medidos mais recentemente, Dyirgo = 18 Mpc € vprop ~ 140 km s~! (Tonry et al., 2000),
temos Qas ~ 0,2.
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Figura 175: Esquerda: Distribuigao de 218 galdxias vizinhas de espirais gigantes vistas de perfil segundo Holmberg
(1969). As galdxias satélites tendem a se concentrarem ao longo do eixo menor. Direita: Distribui¢io das galdxias
satélites da Via Lactea na esfera celeste em coordenadas galdcticas. As curvas espessas indicam o grande circulo
onde as galdxias satélites se concentram. Os vetores (em vermelho) indicam o movimento projetado no plano do
céu de algumas galdxias. Figura tirada de Pawlowski et al. (2015).



8 Formacao de galaxias no modelo hierarquico

Na secao 3 consideramos a formagao de estruturas na aproximacao linear. Vejamos agora o que ocorre na
fase nao linear.

Vamos considerar o caso mais simples de uma regido esférica de contraste de densidade uniforme, 0 e
raio nao-comével r em um Universo homogéneo (modelo ‘Top-Hal’, ou cartola). Segundo o Teorema de
Bikhoff, a matéria no exterior da esfera nao age sobre esta. A evolucao desta esfera é dada pela equacao

de conservagao de energia:
2
1
: (ﬂ) _GM _ (314)

de r

onde M e a massa da esfera no interior do raio r e E' é a energia total. Se E < 0, a esfera deve eventualmente
colapsar. A solucdo da equagao acima é dada parametricamente (veja Hunter, 1962) como:

r 1 t 1

— =—(1l—-cosn); —=—(n—senn); 0<n<2 315

=5l ni =L n; 0<n<2m, (315)
onde 7, é 0 raio maximo que a esfera atinge no momento ¢,,. A figura 176 ilustra a evolucao no tempo do
modelo Top-Hat.

1.5
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Figura 176: Evolugao do modelo Top-
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Expandindo em série de Taylor a solugao (315) para 7 pequeno, obtemos a aproximacao linear:

ro1 (6mt\? 1 /6mt\2?
S 1— — 316
1) (-m(E) - 310

Integrando a Eq. (314) podemos determinar o tempo de colapso, tco) = t(ry,) — t(r = 0):

(317)

/ V2 E+GM/r . = feol-

Em t,,, a energia total é igual & energia potencial (no instante em que a esfera atinge a expansao maxima,
ela estd em repouso), isto é, E = —GM/r,,. Utilizando esta igualdade, resulta:

/ rfn 1
Z 318
col 4 G Pm ( )

onde utilizamos M = 4712, p,n /3. Notemos que o tempo de colapso é o intervalo entre a expansao maxima
(turn-around) e o colapso,®’10go teol = tm; a expansao é simétrica ao colapso em relagao ao momento de
expansao maxima. Com esta relagao, também podemos dizer que a evolugao da densidade média da esfera
varia como p = 3M /(47r?).

30Uma outra forma de definir tempo de colapso é a partir de t = 0, isto é, do inicio da expansdo. Neste caso, teo = 2tm.
Desde que sendo consistente com uma ou outra convengao, nao faz diferenca qual utilizar.
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Por outro lado, a densidade média do Universo (supondo por simplicidade um modelo de Einstein—de
Sitter, adequado para zeq > z > 1) é dada por pras = (67G t?)~!. Podemos estimar, na fase linear, como
varia o contraste de densidade,

§="M g (319)
PEdS
substituindo as expressoes para as densidades e utilizando as Eq. (316) e (318). Isto resulta em:

-3
1 [6xt]%/3
s=[1-— |2 1 2
( 20[%] ) , (320)

ou, expandindo o binémio e guardando apenas o primeiro termo, resulta em:

2/3
3 [/6rnt
21

20 < tm > X 0Bds (321)

ou seja, o contraste de densidade é proporcional ao fator de escala durante a fase linear (resultado que ja
haviamos visto na Sec@o 3.1.2 e Tabela 5).
Se extrapolarmos a evolugao linear de § até ¢ = 2t,,, isto é, até o colapso da esfera (r = 0) obtemos:

3
5colapso linear =— % (1277)2/3 ~ 1,686, (322)

valor que é utilizado na figura 86, pag. 87.
Utilizando as equagtes paramétricas, (315), podemos obter a expressiao exata da evolucao do contraste
de densidade do modelo Top-Hat:
pri_ 9 (n —senn)?
14+ drop_Hat = = - ;7 0<n<2m, 323
+Tp Hat PEAS 2(17COST})3 =1 am ( )
cf. (Peebles, 1993; Combes et al., 2006, etc...). A figura 177 mostra a evolugao do contraste de densidade
do modelo Top-Hat comparado a aproximacao linear.

Figura 177: Evolugdo do contraste
de densidade do modelo Top-Hat (li-
[ 455 nha continua) comparado com a apro-
ximacao linear (ponto-traco). O valor
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Quando a esfera atinge sua expansao méaxima (raio de ‘turn-around’) o contraste de densidade vale
Oturn—around = (377/4)2 — 1~ 4,552.

8.1 Virializacao

Apds o colapso, a esfera (ou qualquer sistema) expande novamente e tende rapidamente ao equilibrio. O
modelo descrito acima nao pode descrever a evolucao da esfera além do tempo de colapso, para isto é
necessario simulacées numéricas. Podemos, contudo, estimar o raio final no modelo Top-Hat utilizando o
teorema do virial. Para isto consideramos o balango energético da esfera no momento de expansao maxima:

T, = 0; (ndo hd movimento no méximo)
2
Un = _’YGM 5 (324)
'm

= F = U,, = constante,



166 8.1 Virializacao

onde o fator « é igual a 3/5 para uma esfera homogénea e depende do perfil de densidade; por exemplo,
para o perfil de Hernquist,** v = 1/6, e para a esfera de Plummer, v = 37/32.
O teorema do virial diz que, para um sistema em equilibrio, 27, + U, = 0. A energia total, FE, é
constante, portanto:
E=T7T,4+U,=U,, = U,=2U0,, (325)

onde eliminamos a energia cinética utilizando o teorema do virial. Disto podemos definir o raio do virial,
Ty

ZEM M (326)

Ty Tm 2
onde assumimos que o perfil de densidade nao se altera (o que nao é rigorosamente correto). Para sistemas
auto-gravitacionais realistas, 0,2 < v < 0,5 (uma esfera homogénea é um caso extremo). A Fig 178 ilustra
a evolucao do modelo Top-Hat, além do colapso.

154 L L B N B BN NN
r « 213
1 E 1 Figura 178: Evolugao do raio de uma
r 1 esfera no modelo “Top-Hat”. A linha
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Como a densidade de um corpo de massa M varia como p o< r~3 vem:
3
T'm
prut) = (22 pra(tn) =S prut). (327)
v

Utilizando o valor de dturn—around que encontramos e lembrando que prg = (1 + 0)prds, podemos escrever:

pr(ty) = 8 x (37/4)? pras (tm) =~ 44,413 ppas(tm) . (328)

Como ja vimos, a densidade média do Universo (dominado pela matéria na aproximagao de Einstein—de
Sitter) varia como p x ™3 e a t2/3. Vamos também supor que a virializacao se dé rapidamente (o que é
confirmado por simulagées numéricas, cf. Fig 178). Assim, faremos a aproximagao de que em ¢, (momento
do colapso do modelo Top-Hat) o sistema entre em equilibrio instantaneamente. Temos portanto:

2
22
PEds(tm) = <—) pEas(te) - (329)
28
Mas, como vimos, t./t,, = 2, portanto substituindo este resultado na Eq. (328) obtemos:
92
prH(ty) = 5 X 4pras(tc) = 177,65 pras(te) , (330)

ou, levando em conta a evolugao da densidade média do Universo,
pra(ty) = 1872 po(1 + 2)2 ~ 177, 7po(1 + 2)® = 177, 7p Qs (1 + 2)3, (331)

onde a densidade critica é p. = 3H2 /(87 G) (rigorosamente, s = 1 no Universo de Einstein—de Sitter) e
z corresponde ao redshift de colapso do objeto, ou seja, com a hipdtese de relaxacao instantanea, isto é o
redshift de formagao. Em geral, este resultado é expresso em termos do contraste de densidade:

PTH — PEdS
Op = ———————
PEAS

=176,7, (332)

310 perfil de Hernquist corresponde ao par densidade—potencial: p(r) = Miotr2 /(27 [r +7¢]3), p(r) = —GMiotre /(1 +7¢).
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que é constante (ndo depende de z) no modelo Einstein-de Sitter. Para modelos que nao sejam EdS (com
ou sem {5 ou quintesséncia), d, é uma fungdo do redshift; para modelos “realistas”, quando z > 1, §,
converge para o modelo EdS, isto é, quando o cenario cosmolégico passa por uma fase em que é dominado
pela matéria e Qpy — 1 6, — 176,7.

Com a expressao 331 podemos também obter o raio do virial (ndo-comével) em fungao da massa total:

<2GM
Ty =

1/3
—2/3~—1/3 _
ﬁ) H() / QM/ (1+Z) L

(333)
M\ -
= 16974 (m) h72/BQMl/3(1 + 2)71 kpC .

Para um aglomerado de galdxias de 10'° M que colapsa em z ~ 0, o raio do virial é ~ 1,7 h=2/3 Mpc.

O redshift nas expressoes acima representa o momento em que o objeto colapsa (e virializa). Em outras
palavras, podemos associar este redshift ao momento de formagao do objeto. Com o teorema do virial,
podemos escrever:

FEREEA (334)

T

onde v2 é a velocidade média quadratica do objeto (igual & dispersao de velocidades se nao houver
‘streaming-motion’). A densidade média do objeto é dada por p, = 3 M/(47r3) e , com esta relacio
podemos eliminar r, na Eq. (334) e, substituindo-a na Eq. (331) obtemos:

1 v?
0,224~ ,
v (G M Hy)2/3Q1/3 (335)
~ 120 M;22/3 (QMh2)_1/3 ; (’y = 0,4) ,

Zp+ 1

Q

onde v2109 = v2/(100km/s) e M1z = M/(10'2My,). A tabela 12 nos da alguns redshifts tipicos de formagio
de estruturas.

Tabela 12: Redshift aproximado de formagao de estruturas no modelo hierdrquico.

1+z M(Mg) 7y (kpe) \/U__Q(km/s)

~20 1010 70 70
16 101! 150 130 (galdxias)
8 1012 300 200
4 107 700 300
3 10 1500 600 (grupos/
2 101 3000 1000 aglomerados)

Os resultados acima supde um universo sem energia escura OCDM (open CDM) Qp; = 0,3, Q4 = 0). O
raio do virial foi multiplicado por (14 z) para obtermos o valor comével, i.e., o raio que medimos hoje. Para
modelos cosmolégicos diferentes, os valores dos contrastes de densidade no “turn-around’ e na virializagao
sao outros. Mais importante ainda, estes valores dependem do redshift de colapso. A figura 179 mostra os
valores obtidos para alguns cendrios cosmolégicos diferentes.

8.2 Resfriamento do gas

Até o momento tratamos de sistemas nao dissipativos, como halos de matéria escura. As galdxias, contudo,
sao observadas através de seus barions e, portanto, precisamos considerar como a matéria baridnica se
acumula no fundo do pogo do potencial gravitacional dos halos escuros.

Apo6s o colapso do halo macico, a fracao de barions que pode esfriar suficientemente e se acumular no
centro é determinado pelo balanco entre as escalas de tempo dinamica e de resfriamento. Se a escala de
tempo de resfriamento for menor que a escala de tempo de colapso (esfera em queda-livre), i.e., Trest < Teol,
os bérions vao se acumular no centro do halo de matéria escura e, eventualmente formas estrelas. Caso
contrario, o gas permanecera difuso com a temperatura necessaria para manter equilibrio hidrostatico no
poco de potencial.
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Figura 179: Esquerda: Contraste de densidade no momento de méxima expansao do Top-Hat (isto é, momento do
turn-around). Compare com a Fig. 177 € Sturm—around = (371'/4)2 — 1 =~ 4,552. Direita: Contraste de densidade do
Top-Hat virializado; para o modelo SCDM, pru = 177,7pras. Modelos com —1 < w < —1/3 sdo de quintesséncia.
Figura tirada de Horellou & Berge (2005).

Para que o gds (barions) esteja em equilibrio no pogo de potencial do halo devemos satisfazer o teorema
do virial e a dispersao de velocidade do géds deve ser a mesma da matéria escura do halo:

— 3kT

'U2ha10 = U2bérion =2 =

336
2,“4 my ) ( )
onde p é a peso molecular médio e T' é a temperatura do gds. A dispersao de velocidade da matéria escura
é obtida pelo teorema do virial [veja Eq. (326)], portanto:

3ET G Mbérion

= d irion = 3 337
2NmH v fR , onde Mpério thmlo ( )

assumindo que Mpalo => Mparion — rigorosamente, deveriamos ter Miotal = Mhalo + Mparion Na definicao
de f, a fracao de bdrions. Utilizando p = numy = SMbérion/(47TR3) e 7 = 0,4 obtemos:

. T \*/? n —1/2
s z 11 3/2 2 <7) .
Mbarlon 1790 x 10 f Hw <106K) 10—3cm—3 M@ (338)

Tomando valores tipicos de uma galdxia como a Via Lactea (mas podemos usar a expressao abaixo para
aglomerados de galdxias) e u = 0.6 (gds primordial totalmente ionizado) temos:

fN 0’10 Mbérion 2/3 6

Outra relagao de escala utilizada normalmente é entre a temperatura e a velocidade circular de uma
particula teste no potencial gravitacional. Associamos a energia térmica uma velocidade circular, V.. da
seguinte formas:

2kT

MM e

=V2

circ

= Viire = 0,16772kms™' ou T=36V2 K. (340)
O gas perde energia por radiagao. Por exemplo, o gds pode ser excitado por colisao e emitir um féton
quando volta a um nivel de energia mais baixo. A figura 180 mostra os principais mecanismos de perda
de energia por radiacio dando a taxa de resfriamento, A(T), para um plasma primordial. Para T' 2 105, o
principal mecanismo de perda de energia é a emissao bremsstrahlung.
O tempo de resfriamento, Trest, ¢ dado por:

E  3nkT/2
|dE/dt]  n2A(T)

Trest =

(341)

onde F é a energia por unidade de volume. No caso da emissao bremsstrahlung, o tempo de resfriamento

| " )_1 ( AT) >1 anos, (342)

é:
out = 6,6 x 10° (
Trest 106K \10—3cm—3 10—2%erg s—lcm3
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Figura 180: Esquerda: Taxas de resfriamento de um gés primordial (X = 0.76); Direita: com diferentes metalicidades.
A taxa total é dada pela linha mais espessa. Para baixa temperatura, o resfriamento é dominado por excitagao
colisional; para temperatura alta, pela emissao bremsstrahlung. Figura da esquerda tirada de Weinberg, Hernquist
& Katz (1997); a direita de Sutherland & Dopita (1993).

(veja também a segao 5.9 sobre cooling-flow para mais detalhes).
Por outro lado, a escala de tempo dinamica do halo é dado pelo tempo de colapso,

1 /37
Tcol = Z E 5 (343)

utilizando a aproximacao de uma esfera homogénea, cf. Eq. (318). Tomando prsrion = f X p, vem:

—1
Teol & 2,3 X 109\/f (%) anos. (344)

10-3cm—

Concluimos que, no colapso do halo, o gds deve ser aquecido a temperatura do virial (de equilibrio),
provavelmente a partir de choques e entao resfria em uma escala de tempo préxima a do tempo de colapso.
O diagrama densidade—temperatura (Fig. 181) ilustra as diferentes regides onde uma nuvem de gés é ou
nao estavel.

Na regiao B da figura 181, uma nuvem estd em quase-equilibrio, mas perde energia por radiagao e se
contrai, seguindo a trajetoria Mjeans = constante até atingir a curva onde Test = Teol. A partir dai, a
nuvem colapsa, pois resfria-se rapidamente até ~ 10*K (i.e., a pressdo diminui abruptamente).

Outras questoes envolvem o resfriamento do gds (Tegmark et al., 1997):

e Formacao de moléculas de Hs; isto daria mais um mecanismo eficiente de resfriamento do gés, prin-
cipalmente em densidades elevadas (n 2 103cm™3).

e Reionizagdo a z 2 10 devido a formagao das primeiras ‘estrelas’. Isto pode impedir o colapso de
pequenas estruturas, M < 10 M), se a temperatura do meio intergaldctico chegar a 10° K.

Para objetos de M joans S 107 M, a temperatura de virial serd inferior a 10* K e o principal responsavel
pelo resfriamento é a molécula de Hy. Esta molécula pode se formar por véarios processos (Glover, 2005):
H + H — Hy + 7, (muito improvével);
3H — Hy + H, H+ H + Hy — Hy + Hy, (apenas em alta densidade, n > 108cm™3);
H+e - H 4+, H+H — Hy+e;

H+H" - Hj ++, H+Hf — Hy + HY,

onde os dois ultimos s&o os mais relevantes para a formacao de estrelas nas primeiras galaxias. A taxa de
resfriamento é calculada levando-se em conta a produgao (e destrui¢ao) do Ha, sua temperatura e densidade.
A figura 182 mostra o resultado deste cédlculo.
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Figura 181: Diagrama densidade-temperatura do resfriamento do gds em um halo de matéria escura. O trago
continuo espesso representa os pontos onde Tyest = Tool de um gds primordial (Y = 0,24); o trago fino, um gis
com metalicidade solar. Nas regioes A e B, Tiest > Tcol, Na regido C, Trest < Teol- Na regido B, Trest < 10'°h anos.
As linhas tracejadas diagonais correspondem & massa (total) de Jeans constante, de 10° a 10'2M. Halos de
massa M e densidade n devem se encontrar proximos as linhas de Mjeans constante para estarem em equilibrio
hidrodinamico. A linha horizontal (trago-ponto) representa 5,5 vezes a densidade critica: nuvens abaixo desta linha
(regido D) nao tém densidade suficientemente alta para ter colapsado até hoje. O eixo superior é a velocidade
circular (Veire = 0,167\/Tkm sfl) do halo. Baseado em Rees & Ostriker (1977); Sutherland & Dopita (1993).

8.3 Funcao de Press-Schechter — fungao de massa

Nos queremos calcular quantos objetos virializados se formam em uma dada época. Para isto, devemos
procurar a fracao de matéria que se encontra em um objeto virializado de massa M.
Supondo que as flutuagoes de densidade sdo um processo gaussiano podemos escrever:

fiM) = /;O P <2ag<z>) mji(z) =5 (1 {ﬁmb | (345)

Press & Schechter (1974) sugeriram que esta expressao, f(M), é a fracdo de matéria em um volume de
raio 7 cuja contraste de densidade excede .. A variancia da flutuacao de densidade é:

o _ [ (OMNT\ L
0M:<(W) >_(27)3/0 (6K (k) . (346)

A evolucao cosmoldgica estd “embutida” na varidncia da flutuacao de densidade, o (2). Este termo pode
ser escrito da seguinte forma:

3+ (2)
0+(0)

onde d4(z) é o fator de crescimento de perturbagées no regime linear dado pela Eq. (151). No universo
Einstein-de Sitter o resultado acima é sempre valido, pois 6 (z) oc (1 + z)~ L.

A funcao janela, W(x), é a transformada de Fourier do filtro espacial utilizado para alisar (‘smooth’)
o campo de flutuagoes e calcular a variancia, isto é, fazemos uma convolugao entre um filtro espacial e o
espectro de poténcia.

Diferenciando a Eq. (345) em relagdo & massa e multiplicado por /M e lembrando que p = Qppe,

obtemos:
(53 Oln oM
oM

Sez>0 = omu(z) =~ 1Ufz , (347)

om(z) =onm X

_ 9P Of Qom0 [2D O _
M) AM = =2 o M T Moy P\ 202,

‘ M, (348)
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o que nos dé a distribuigdo de massa nos objetos (halos) virializados. Nesta expressao, Press & Schechter
(1974) inclufram um fator 2, pois tomando o limite o3; — 0 na Eq. (345) obtemos f(M) = 1/2, ou seja,
apenas metade da matéria no Universo estaria em estruturas virializadas. Uma dedugao mais rigorosa da
conjectura de Press & Schechter introduz o fator 2 naturalmente (Bond et al., 1991).

Para utilizarmos a Eq. (348) devemos definir algumas grandezas. Em primeiro lugar, queremos que os
picos de densidade colapsem portanto o contraste de densidade . deve ser da ordem de um. Em regra geral
(Narayan & White, 1988, e todos os trabalhos posteriores), tomamos d. = 1,686, o contraste de densidade
no momento do colapso obtido pela extrapolacdo da teoria linear [veja a Eq. (322)].

Os filtros mais ‘populares’ utilizados no célculo de oj; sdo o gaussiano e o ‘top-hat’ (ou funcao Heavi-
side), Fig. 183. Para este ultimo, a transformada de Fourier é dada por:

W(x) = 3(senx — xcosx)/z>. (349)

(a transformada de Fourier do filtro gaussiano é ... uma gaussiana).

Figura 183: Exemplo de filtros em 2 dimensoes. Esquerda: gaussiano; Meio: ‘top-hat’ (cartola); Direita: transformada
de Fourier do filtro top-hat..

Por tiltimo, definimos o espectro de poténcia como |§x|? = A k™, cf. Eq. (169). Com isto, temos todos
os ingredientes para calcular oy pela Eq. (346), exceto a normalizacdo, A. Como vimos na segao 3.4,
normalizamos o) da seguinte forma:

O galéxing(8RIMpc) 1
o (r=8h"'Mpc) = 0g = galixias 2 =3 (350)
onde b é o parametro de bias. Quando b = 1, dizemos que nao hé bias, a matéria e a ‘luz’ (melhor dizendo
a matéria baridnica na forma de estrelas em galdxias) se aglomeram de forma semelhante; se b > 1 entao a
‘luz’ se aglomera mais do que os halos de matéria escura (cf. fim da sec¢ao 3.4). Utilizando esta normalizagao,
obtemos:

]_ r —(3-’1—71)
o4 =5 (5) . (351)
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Para calcularmos a varidncia em funcio da massa contida em r, utilizamos simplesmente M = (4713 /3)p.
Para simplificar a notagéo, também podemos definir o (M.,) = d.(142), observando a escala caracteristica
da gaussiana na Eq. (345). Isto resulta em:

M —(34+n)/6
o = 55(1+z)< > :
) M, (352)
M. = %QM/)C (8012 (b6 (1 + 2)] 7/ G+

Se tivéssemos utilizado um filtro gaussiano, o fator ‘47/3’ na expressao acima deveria ser trocado por
‘(277)3/2’. Note que este é o mesmo resultado que ja vimos na Eq. (171). O valor de M, pode ser expresso
como:

M, 7~ 2,6 x 10M(1 4+ 2)73 2071y My, , (353)

parab=1en = 1.
Podemos calcular agora a distribuicdo de massas dos objetos colapsados, Eq. (348):

1 34n M BFm/6 1/ MG gm
= Q - - = . 4
n(M)dM = T M(M*) P 2(/\4*) M2 (854)

Note que a dependéncia temporal desta expressao estd unicamente em M,. Integrando a distribuigao
diferencial acima, obtemos o nimero de objetos colapsados (e virializados) com massa maior que M e em
funcao do redshift.

Tomando um espectro de poténcia mais realista, por exemplo de CDM dado pela aproximagao de (veja
Eq. (174) e Bardeen et al., 1986):

2
In(1+ 2,34q)
2,34¢ (1 + 3,89¢ + (16,1¢)2 + (5,46)® + (6,71¢)")"/* |

|6k% = |08 |2T?(k) o< k™ [ (355)

onde ¢ = k/(Qh?), podemos calcular a varidncia oy e a distribuicio integrada de massas dos halos

colapsados:
[ee]

N(>M)= / n(M)dM. (356)
M

A Fig. 184 mostra a variancia, oy; em funcao da massa e do raio para o caso ACDM baseado em um ajuste

aproximado do espectro de poténcia apresentado na Fig. 79. A funcao de massa de Press-Schechter, para

os casos CDM standard (2ps = 1, 0s = 1, n = 1) e ACDM sao mostrados nas figuras 185 e 186.
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Figura 185: Distribuicio de massas em funcéo do redshift de halos colapsados (de 107 a 10*® My,). O traco horizontal
indica o densidade numérica de galdxias com L > L, na banda V no Universo préximo. Esquerda: SCDM. Direita:
ACDM.
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Figura 186: Distribuicao integrada de massas de halos colapsados para diferentes redshifts. Esquerda: SCDM. Direita:
ACDM.

Conhecendo a razao M /L para os objetos colapsados, os resultados acima podem ser comparados com
a funcdo de luminosidade observada de galdxias ou aglomerados de galdxias (secao 9.3).

A funcdo de Press-Schechter compara-se muito bem com a func¢ao de massa obtida em simulagoes
cosmoldgicas (p.ex. Jenkins et al., 2001), mas nao perfeitamente: A fungdo de P—S tende a superestimar a
abundancia de halos de baixa massa e subestimar a abundancia no caso de halos macigos.

Assim, outras fungoes foram propostas, em geral calibradas pela funcao de massa obtida em grandes
simulagoes numéricas de formacao de estrutura. Sheth & Tormen (1999) propuseram um modelo que se
ajusta melhor a funcao de massa medida em simulagoes numéricas:

2a p O 012\4 P ad? Olnoy
dAM = Ay —— 1 —= - ——F|d 357
(M) dM T Moy + ad? exp 202, oM M, (357)
onde A = 0,322, p = 0,3 e a = 0,707. Mais recentemente, Tinker et al. (2008) propuseram vérias fungoes
de massa adequadas a diferentes cenarios cosmologicos e para redshift z < 2.

8.4 Momento angular de galaxias

Os halos de matéria escura nao sao exatamente esféricos (talvez sejam completamente irregulares!), assim
como a distribui¢cao dos barions no seu interior. No cenario hierarquico, pequenos halos — proto-galaxias —
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que colapsam primeiro fusionam-se entre si para formarem as galaxias que observamos; nestas interagoes,
como os objetos nao sao esféricos, hd torques por efeito de maré (cf. secao 10.1.4) e as (proto-) galdxias
adquirem momento angular.

Uma variante desta hipotese para origem do momento angular em galdxias é proposta por Vitvitska
et al. (2002), que sugerem que o principal mecanismo é via acregao de galdxias anas (i.e., canibalismo
galdctico) em halos macicos.

A questao da origem do momento angular em galdxias teve inicio com Hoyle (1949); Peebles (1969)
retoma o problema e introduz o pardmetro adimensional de rotagao (“spin parameter”):

L|E|1/2
GM5/2 ’

onde L, £ e M sao o momento angular total, energia e massa do halo. Podemos interpretar este parametro
da seguinte forma: um objeto em equilibrio suportado pela rotacao tem:

A

(358)

GM?

1
~ 2 ~ ~
Ecinética = iM'Uc s |E|potencia1 ~ 0,4 e  Lmax = Mru, , (359)
onde o fator “0,4” é uma boa aproximagao para sistemas auto-gravitacionais extragaldcticos (veja se¢ao 8.1).
Usamos também o teorema do virial, 2Ecingtica + Epotencial = 0 € conservacao de energia, E = Ecingtica +
Epotencial.- A grandeza L. ¢ 0 maior momento angular que um sistema de massa M e energia E pode
ter; manipulando as equagoes acima obtemos:

GM>/?

NI

Linax ~ 0,4 (360)

Isto implica que:

0; sistemas suportados pela dispersao de velocidade;
A 0,4L/ Loy =~ . N (361)
0,4; sistemas suportados por rotagao.

Uma forma aproximadamente equivalente de se definir o parametro de rotagao é:

__ LM
ﬁrvirvcirc ’

em termos do momento angular especifico, L/ M e das grandezas definidas na segao 8.1, raio do virial e
velocidade circular, cf. Eq. (334).

Simulagoes numéricas mostram que a distribui¢do de A (a probabilidade de se obter um dado valor) em
um Universo dominado por matéria escura fria segue uma lei “lognormal” (Fig. 187):

11 In?(A/(\)
oA [ 203 } |

A distribuigdo do pardmetro de rotagao é caracterizada por (\) = 0,042 4+ 0,006 e o = 0,50 & 0.04
(Warren et al., 1992; Bullock et al., 2001). Este resultado é relativamente independente do espectro de
poténcia inicial das perturbacoes primordiais e dos parametros cosmolégicos Qe Q4.

Contudo, as galdxias espirais sdo suportadas por rotagao, ou seja, L ~ Lyax 0 que implica (e é observado)
)\espirais ~ 0747();5'

A questao é, de onde vem tanta rotacao? A origem estd no colapso, onde ha conservacao de massa e
momento angular, e dissipagio de energia (resfriamento dos bérions). Como |E| x r e A « /|E|, temos
Ao 1/4/r.

Mas se quisermos que A passe de ~ 0,05 a ~ 0,5 o raio do sistema colapsado deve ser 100 vezes menor
que o raio inicial. Para galaxias como M31 ou a Via Lactea isto significa um proto-disco com r ~ 1,5 Mpc
de raio. Outra dificuldade é a escala de tempo de colapso, para esta razao entre raio inicial e final, da
ordem ou maior que H L

Estas dificuldades desaparecem se o proto-disco estiver imerso em um halo de matéria escura (Fall &
Esftathiou, 1980). Neste caso, o parametro de rotacao inicial do proto-disco é o mesmo do halo de matéria
escura (que tem massa muito maior que o proto-disco). Além disto, o momento angular especifico é o
mesmo para o disco e halo (pois o material do proto-disco e halo sofrem o mesmo torque externo de outras

A (362)

P(\) = (363)
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galdxias) , e deve ser conservado. Assim, a razao entre os parametros de rotagao inicial (ie., do halo) e final

do disco é: )
M La (imi)“ <&)"’“ _ <_|Edl>”2 <Md)3“ (364)
Ad Lp \|Ex| Mp | En| Mp '
A razdo entre a energia inicial (essencialmente do halo) e final (do disco) é:
m=GE) ()
— x| — — . 365
| En| M Th (365)

Desta forma, podemos deduzir qual é o fator de colapso necessario para que o disco adquira rotagao
suficiente para se sustentar (i.e. atingir A = 0,5):

N (7 1/2 My —1/2 -

Adw(rh) (Mh) ' (366)

Para que A aumente de um fator ~ 10, o colapso do material do disco dever ser de apenas um fator ~ 10
(e nao 100 como no caso do disco sem halo), j& que M,/ M4 ~ 10.

Se nao houver transferéncia de momento angular do disco, Lq/ Mg = Ly/ My = 2v.rq4, para o halo.
Usando o teorema do virial e a defini¢do de A pode-se mostrar que:

_GMy

Tqg ~

02 A (367)
Tomando valores tipicos, M = 10'* Mg, v. = 200km s~! e A\ = 0,5, obtemos r4 ~ 3,5kpc, que estd de
acordo com as observagoes.

Modelos mais sofisticados podem também prever o raio (na verdade o fator de escala) do disco em
fungao do redshift. Globalmente este cendrio, valor de A\ e r4, é confirmado pelas observacoes. Contudo,
simulacoes cosmolégicas de N-corpos tém dificuldade em reproduzir, em detalhes, a rotagao e escala de
discos, i.e., a relagao de Tully-Fisher.

8.5 Colapso monolitico X modelo hierarquico

O principal mecanismo que rege a formacao de estruturas, de estrelas até aglomerados de galaxias, é a
instabilidade gravitacional. No caso de galdxias, pequenas flutuagoes de densidade que ocorrem no universo
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primordial, crescem até chegar um ponto em que colapsam (caem em queda livre) e formam uma estrutura
ligada gravitacionalmente em equilibrio.

Eggen, Lynden-Bell & Sandage (1962) propuseram o chamado cendrio de colapso monolitico para a
formacao da Via Lactea. Eles notaram que as estrelas pobres em metais tém dérbitas mais radiais e um
movimento na direcao perpendicular ao plano galactico importante, diferente das estrelas como o Sol que
sao ricas em metais e giram no plano da Via Lactea. Baseado nisto, sugeriram que a Galaxia se formou
do colapso rdpido (7 ~ 10%anos) de uma nuvem pobre em metais, aproximadamente esférica, que tinha
uma certa quantidade de momento angular (rotacio). Tomando a massa de cerca de 5,5 x 10! Mg em um
raio de 50 kpc hoje (apropriada para Via Lactea), o tempo de colapso é ~ 2 x 10% anos [usando a férmula
(318) e lembrando que o raio de turn-around é 2x o raio final]. As estrelas que povoam o halo teriam se
formado deste gds durante o colapso. O restante do gds termina formando um disco em rotacao (devido a
conservagao do momento angular e dissipacao de energia pelo gés), as proximas geragoes de estrelas sao
formadas nos bragos espirais que se desenvolvem. As estrelas formadas posteriormente sao feitas de gas ja
enriquecido em metais pelas supernovas.

taca aglomerados
rofagao— super = Globulares

novas
108 anos 1010 anos
— —
100 kpc " ‘ 30 kpc " ) 30 kpc >

Figura 188: Cendrio monolitico para formagao de galdxias. Uma nuvem de gés (e matéria escura) em rotagao colapsa
em queda livre. Durante a queda, had fragmentagdo e formagdo de aglomerados globulares e algumas estrelas. O
meio é pouco enriquecido devido a rapida escala de tempo de colapso. O gds que nao forma estrelas dissipa energia
ao colapsar e se assenta em um disco em rotacdo; neste disco ha formacao gradual de estrelas, mantendo a cor
“azulada” e enriquecendo o meio.

O modelo de colapso monolitico pode ser estendido as outras galdxias. No caso das elipticas, a maior
parte do gds é consumido (i.e., transformado em estrelas) antes ou durante o colapso. Assim, a maior parte
das estrelas sao formadas juntas no inicio e nao sobra gdas para formar um disco como nas espirais. Neste
cenario, as propriedades das galdxias sao definidas durante o nascimento. O que definiria se uma galaxia
se torna eliptica ou espiral é o momento angular e a amplitude da perturbacao dp/p primordial. Quanto
maior o momento angular especifico (por unidade de massa) e menor a amplitude da flutuacao de densidade
primordial, maior é a probabilidade da galdxia se tornar uma espiral.

O modelo do colapso monolitico tem suas limitacoes, nao explica naturalmente, por exemplo, a dis-
tribuigao de metalicidade dos aglomerados globulares (nem todos sdo pobres em metais, portanto alguns
aglomerados globulares devem se formar mais tarde) e nao explica porque o halo da Galdxia nao pos-
sui rotagao significativa (porque sé a componente barionica do disco possui momento angular especifico
elevado?).

Um cenério alternativo foi proposto Searle & Zinn (1978), e desenvolvido por (White & Rees, 1978;
Blumenthal et al., 1984; White & Frenk, 1991), entre outros, onde o halo estelar da nossa galdxia é
formado gradualmente pela fusdo de unidades menores (proto-galdxias). Este cendrio virou um sucesso
quando foi reconhecido que a maior parte da matéria do universo é “exdtica”, conhecida como matéria
escura. Nos modelos cosmolégicos dominados por matéria escura fria (CDM)??0s primeiros objetos a se
formarem tém massa comparavel aos aglomerados globulares, sendo que quanto maior a massa mais tarde o
objeto se forma. Naturalmente, galdxias de massa superior a ~ 10'° M, se formariam da fusio de unidades
menores. Este processo ficou conhecido como cendrio hierdrquico (veja também Sec. 3.4.4). Neste caso, as
propriedades das galdxias dependem essencialmente de como estes objetos evoluem (ver mais abaixo uma
descrigao dos processos evolutivos).

Nos primeiros halos de baixa massa que se formam, a formacao estelar tem inicio mais cedo e, ingenu-
amente podemos pensar, sugerem que galdxias de menor massa tenham populagao mais antiga. Por outro

32Nos modelos dominados por matéria escura quente, as primeiras estruturas que colapsam tem massa superior aos aglo-
merados de galdxias, e estruturas menores se formam por fragmentagao (veja Sec. 3.4.3).
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lado, observagdes (Drory et al., 2005) mostram a existéncia de galdxias de alta massa, com populagoes
estelares evoluidas e enriquecidas com metais em z & 3, correspondendo a época em que o universo tinha
apenas cerca de 2 bilhdes de anos. Aparentemente, estas elipticas podem ter se formado por um colapso
monolitico.

Contudo, halos de menor massa se formam mais cedo em regioes onde a densidade média da regiao
é superior & densidade média do Universo (por exemplo, na regiao que se tornard um aglomerado de
galdxias em z ~ 0). Estes halos menores se fundem e podem formar as galdxias de maior massa que terao
herdado uma populagao estelar ja velha. Assim, o cendario hierarquico prevé uma relacao galdxia de alta
massa <> populagao estelar antiga, galdxia de baixa massa <+ formagao estelar ainda em andamento (os
halos de baixa massa que nao se fundiram devem estar em regides de menor densidade). Este fenémeno
é chamado downsizing (Cowie et al., 1996). Qualitativamente isto concorda com as observagoes, mas
quantitativamente é necessdrio evocar uma taxa de formacao estelar mais intensa no passado, em z 2 3,
que nao é exatamente o que se observa (veja p.ex., Fig. 215).

Finalmente, um aspecto fundamental a ser levado em conta é a evolugao secular das galaxias. Por
evolugao secular entendemos o conjunto de processos que operam na galaxia ja formada, em uma escala
de tempo maior que o tempo dinamico do objeto: evolugao da populagao estelar, transferéncia de matéria
(p-ex., do disco para o bojo através de barras, queda de gas frio do halo), fusdes e canibalismo galdctico,
interagdo com o meio ambiente (p.ex, em aglomerados de galdxias), etc...Estes processos alteram as
galaxias, tanto morfologicamente como fotometricamente e espectroscopicamente.



9 Funcao de luminosidade

9.1 Definicao da Funcao de Luminosidade

A funcao de luminosidade nos da a densidade numérica de galaxias em funcao da magnitude, podendo ser
(I) na forma diferencial, nimero de galdxias por unidade de magnitude (ou luminosidade), ou (IT) na forma
integrada, nimero de galdxias com magnitude superior a uma magnitude dada (ou luminosidade menor
que uma luminosidade dada).

Com a fungao de luminosidade podemos estimar, em principio, a luminosidade total no Universo contida
nas galdxias, estimar a funcdo de correlacdo em 3 dimensdes a partir da observagdes (em 2 dimensodes,
projetadas no plano do céu), utilizar na corregdo de vieses e efeitos de selecao, etc...[veja a revisdo de
Binggeli et al. (1988)].

A funcao de luminosidade é uma funcao de distribuicdo de luminosidades de objetos de uma dada
amostra (galdxias de campo, aglomerado, grupos, ou elipticas, espirais, etc...). Na pratica, é utilizada
luminosidades em uma banda e nao luminosidades bolométricas. Se v(r,M) é a densidade numérica de
galdxias com magnitudes entre M e M + dM, podemos definir a fungao de luminosidade, ¢(M) como:

v(ir,M)dM dr = ¢(M) n(r) dM dr, (368)

onde n(r) é a densidade numérica de galdxias (de todas as magnitudes). Apesar da definicdo (368) ser
rigorosa — desde que a magnitude e a posicao das galdxias nao sejam correlacionadas — a fungao de lumino-
sidade é em geral dada por unidade de volume (normalmente, Mpc—3). A funcio de luminosidade também
pode ser dada em fungao da luminosidade, ¢(L).

Como ¢ é uma funcao de distribuigao, ela deve (ou deveria) ser normalizada da seguinte forma:

/OO (L)AL =1 ou /OO p(M')AM’ =1. (369)
0 —oo

Com esta normaliza¢ao a luminosidade total por unidade de volume de todas as galdxias de uma dada
amostragem (em uma banda espectral) é:

ot /OO L' ¢(L))dL’ . (370)
0

A funcao de luminosidade integrada, ®(L), é dada por:

oo M
@(L):/L o(L)dL  ou <I>(M):/_ (M) dM’ . (371)

As defini¢oes acima tém varias dificuldades. As amostragens de galdxias s6 sao completas até uma certa
magnitude limite, o que torna impraticdvel a extrapolacao para L — 0. Isto implica que a utilizacao da
férmula (370) para determinar a luminosidade total nao pode ser aplicada diretamente.

9.2 Determinacao da FL

Estimar a fungao de luminosidade a partir de um catalogo de galdxias nao é trivial devido ao bias in-
troduzido pela truncatura da amostragem (limitado pelo fluxo ou redshift). A determinagdo da fungao
de luminosidade (integral ou diferencial) pode ser feita de forma paramétrica ou nado paramétrica, esta
dltima baseada em uma funcao analitica cujos parametros sao ajustados aos dados observacionais. Uma
discussao critica dos métodos utilizados na determinagao da fungao de luminosidade pode ser encontrada
em Takeuchi et al. (2000).

9.2.1 Métodos nao paramétricos

O primeiro método aplicado na determinagao da funcao de luminosidade, o chamado ‘método classico’,
consistia simplesmente em estimar ®(M) = N/V, onde N é o ntuimero de objetos com magnitude absoluta
menor que M e V é o volume da amostra.

Schmidt (1968) propds o método conhecido como 1/Viax para amostras limitadas em magnitude (ou
luminosidade). Este método, proposto originalmente no estudo de QSOs e aperfeicoado por Felten (1976)
e Eales (1993), estima a func¢ao de luminosidade diferencial da seguinte forma:

Nobs 1

G(M)AM = T (372)

i=1
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onde Viyax € 0 volume méximo em que um objeto de magnitude M (ou fluxo f; a distancia r;) pode ser
detectada,

7,3 f 1/2

Vinax = Qamostra—a— y Tmax = T4 ( - ) , (373)
3 fmin

onde Qamostra € fmin Sa0 0 angulo sélido e o menor fluxo coberto pela amostra; Ngps € 0 nimero de galdxias

da amostra entre M e M + AM.

O método 1/Vihax tem a limitagao de supor que a densidade numérica de objetos é constante. Isto pode
ser aplicado em primeira aproximacao, por exemplo, para galdxias de campo, mas nao para aglomerados e
grupos.

Um método que é independente da densidade, proposto por Turner (1979); Kirshner, Oemler & Sche-
chter (1979) e aperfeicoado por Yahil et al. (1991), tem por base a razao entre o niimero de galdxias com
magnitude absoluta entre M e M + dM e o numero total de galdaxias com magnitude superior a M por
unidade de volume. Este método pode ser formulado como um problema de méxima verossimilhanca: dada
uma galéxia ¢ a distancia r;, qual é a probabilidade que ela esteja no intervalo M > M; > M + dM ? Esta
probabilidade é simplesmente ®(/;), normalizada pela integral de ®(M) para M < My,ax(r,). Podemos
escrever:

n(entre M e M + dM) p(M)n(r)dM _ O(M)dM (374)
n(< M) ™M oeyn(ryamr (M)

Neste caso, a densidade n(r) se cancela se ¢ e n sdo independentes um do outro.

9.2.2 Descrigoes paramétricas da funcao de luminosidade

Uma vez determinada de forma nao paramétrica, costuma-se ajustar este resultado a uma expressao
analitica simples.

A primeira determinacdo data de 1936, quando Hubble utilizando o método cléssico, afirmou que a
funcao de luminosidade seria gaussiana, com uma dispersao ¢ = 0,84 mag. Ele baseou-se na dispersao
observada da relagao velocidade—magnitude mas ignorou os efeitos de selecao. A medida que observagoes
de galdxias mais fracas foram se acumulando, verificou-se que a funcao de luminosidade era, na realidade,
assimétrica.

Zwicky (1957) propos uma fungdo de luminosidade monotonica, ¢(M) x 10%2M (ou ¢(L) < L™95),
utilizando galdxias de campo.

Kiang (1961) estudando galdxias de campo mas também de aglomerados, sugere a seguinte fun¢ao de
luminosidade:

3. 0<x<3
¢(M){ wofgx. 25<§<8 cx=M— My; Mg=—22,0-5logh. (375)

Abell (1965), baseado no estudo de aglomerados de galdxias, propoe uma funcao de luminosidade

integrada da seguinte forma:

k1 =-92; s1 =0,78;
k‘g = 1,4; SS9 = 0,25.

ki+sim; m<m*

ko + som; m >m* (376)

log®(< m) = { ; p/ Coma: m* = 14,7,{

Como Abell lida com aglomerados e, neste caso, podemos considerar as galdxias & mesma distancia, a
utilizagdo de m ou M é indiferente (a menos de uma constante).

Todas estas formas analiticas apresentadas acima cairam em desuso apds a introducao da chamada
fungao de Schechter (1976):

L\ . dL
H(L)ydL = ¢* (F) e L/L T Owem magnitude, -
S(M)dM = (0,4 1n10)¢" 107 OHHDAID e [*10_074(M—M*)} dM .

Praticamente todo estudo de funcao de luminosidade faz referéncia aos parametros livres da Eq. (377).

Uma das motivagoes para a utilizacao da funcao de Schechter é sua forma ser equivalente a fungao de
Press & Schechter que descreve a distribuigao de matéria (halos de matéria escura, no cenério hierdrquico
dominado por matéria escura). Devemos lembrar, contudo, que estas duas fungdes nao sao equivalente e
descrevem processos fisicos bem distintos.
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Outro fator que faz com que a funcao de Schechter seja popular é sua simplicidade analitica. Por
exemplo, a densidade média de galaxias é simplesmente:

> Lyin\ galdxias
- L)dL=¢T (a+1 gaaxias 378
n= [ omdn = o (a1 fp ) B (378)

min

e a densidade de luminosidade, j, se escreve:

379
L* volume ' (379)

j:/L o(L)LAL =¢* LT

min

( Lmin) luminosidade
a+ 2,

onde I'(a,x) é a fungao gama incompleta e lim,_,o ['(a,z) = '(a).

9.2.3 Estimativas da fungao de luminosidade

Quando medimos a funcao de luminosidade devemos especificar quando se trata do campo ou aglome-
rados ou grupos (ambientes diferentes); de galdxias de tipo early ou late ou anas (dependéncia do tipo
morfolégico); a baixo ou alto redshift (efeitos evolutivos). Quando a func¢ao de luminosidade é medida para
todos os tipos morfoldgicos sem distingao, dizemos que é a funcao de luminosidade universal.

A tabela 13 resume os resultados referentes a fungao de luminosidade no campo obtidos por diferentes
“surveys” .

Tabela 13: Comparagio da fungao de densidade de luminosidade local de surveys de redshift (limitados por mag-
nitude) recentes (Cross et al., 2001).

Survey Referéncia M* o* « IiB
B +5logh  h3Mpc™3 108hLoMpe™3

MilleniumGC Driver et al. (2005) -19,60 1,77x1072 -1,13 1,99
2dF Cross et al. (2001) -19,75 2,02x1072  -1,09 2,49
SSRS2 Marzke et al. (1998) 1943 1,28x1072  -1,12 1,28
Durham/UKST Ratcliffe et al. (1998) -19,68 1,7x1072  -1,04 2,02
ESP Zucca et al. (1997) -19,61 2,0x1072  -1,22 2,58
LCRS Lin et al. (1996) -19,19 1,9%x10~2 0,70 1,26
EEP Efstathiou et al. (1988)  -19,68  1,56x10~2 -1,07 1,89
Stromlo/APM  Loveday et al. (1995) -19,50 1,40x1072 -0,97 1,35
Autofib Ellis et al. (1996) -19,20 2,6x10-2  -1,09 2,05
CfA ¥ Marzke et al. (1994) -19,15 2,4x1072  -1,00 1,71

O LCRS usou o filtro 7 de Gunn. O valor de M* foi convertido para Mg com < b; — R >o= 1,1 para a banda B
de Johnson (Lin et al. 1996).

0O CfA usou magnitudes de Zwicky. O valor de M* foi convertido para Mp usando (b; — Mz)o = —0,35 e ¢* foi
reduzido de 60%.

Estes resultados sao parametrizados pela fungao de Schechter, Eq. (377). Tomando-se o resultado médio
destas medidas, obtemos um valor para a densidade média de luminosidade de (2,0 +0,2) x 103k Lo Mpc =3
na banda B. Combinando este resultado com a densidade média de matéria do Universo, Eq. (67), obtemos:

M Q1 pe

Mg
T~ i (1385 + 140)Qsh o (380)
Com os valores mais aceitos atualmente, h = 0,7 e Qy; = 0,3, M/Lp = (290 £ 30)My /L. A Figura
189 mostra os valores da razao massa—luminosidade obtidos para galdxias, grupos, aglomerados e super-
aglomerados de galdxias. Estes dados sugerem que M /L — 200-300h Moot/ Lodot, para dimensdes maiores
que ~ 50h~1Mpc, o que implica em Qs ~ 0,2-0,3 (Bahcall et al., 2000).

Outra questao relacionada com a fungao de luminosidade das galdxias é a estimativa da luminosidade
de fundo extragalactica (EBL, extragalactic background light), que é uma das componentes responsaveis
pelo brilho superficial do céu. Esta componente foi mostrada na Fig. 28 da Sec. 2.6.

O brilho superficial do céu resulta de diversas componentes: brilho da atmosfera, luz zodiacal (luz
solar espalhada pela poeira no plano da ecliptica), luz difusa da Galdxia (estrelas e luz espalhada pelo
meio interestelar) e pela luz difusa extragaldctica (devido as galdxias). A contribuigdo da EBL pode ser
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estimada integrando todas as fontes luminosas multiplicada pelo fluxo F' de cada uma delas, em todo o

volume observavel do universo. Isto se escreve da seguinte formas:

SBCéu:/O FdN = //m)

onde o elemento de volume, (0V/9z), foi obtido na Eq. (5
ser aproximada de forma grosseira como ¢(L, z)

() wa

9). A evolucao da fungao de luminosidade pode
(1 + 2)3¢(L), onde efeitos evolutivos sao desprezados

Figura 189: Razio massa—
luminosidade na banda B em
funcdo da escala. O parametro de
densidade, Qs é obtido supondo a
densidade de luminosidade média
dada no canto superior direito.
As medidas de aglomerados sao
no interior de 1,5k *Mpc. Figura
baseada em Bahcall et al. (2000).

(ntimero e luminosidade de galdxias nao se alteram). Usando a defini¢ao de distancia de luminosidade, dy,
reescrevemos a equacao acima como:

SBceu—/ / (4wd2)1+z>¢<m(

onde H(z) é o parametro de Hubble. Simplificando a expressao acima e usando o resultado dado na Eq. 379

obtemos:
o0 2/5
c dz
SBesy = j— ———~0,6¢ 053 ;
ceu jHO /O (1 +Z)2E(Z) b 1) I
onde E(z) = H(z)/Hy ja foi vista na Sec. 2.8 e usamos j = 2 x 10% h Lo, Mpc™

secao 2.3.1 sobre este paradoxo).

O valor obtido acima é bem menos brilhante que o brilho superficial total observado, u & 23,4 mag/arcsec
na banda B no espago, mostrando que as contribui¢oes mais importantes para o brilho do céu sao as com-

ponentes zodiacais e Galacticas.

Os valores dados na tabela 13 acima sao vélidos para todas as galdxias de campo, independentemente
do tipo morfolégico. A figura 190 mostra graficamente a fungao de luminosidade para diferentes tipos mor-
fologicos obtida pelo survey 2dF. E clara a dependéncia da fungao de luminosidade com o tipo morfolégico:

di,
14 2)5

47r cdz

b= [ owa [

c dz
1+2)2H(z)’

i Q=1 ;0Q2=0 ;

Qar =0,3;Q4 =0,7;

Lo /pc?.

;o Q=0 ;0x0=1

3

galaxias vermelhas sao mais massivas e menos abundantes do que galdxias azuis.

A determinagao da funcao de luminosidade para as galaxias menos luminosas é dificultada pelos ‘bias’
e efeitos de sele¢ao. A andlise de amostras mais profundas (p.ex. Zucca et al., 1997) revela que a fungao de
Schechter ajustada para galdxias mais brilhantes poderia subestimar o nimero de galaxias com My; & —15
(ou L $ 108Lg). Neste caso, a fungiao de Schechter, Eq. (377), pode ser modificada com a inclusao de um

termo a mais em lei de poténcia:

AL)aL = [o; (Li)

A figura 191 ilustra esta questdo e pode ser comparada com o primeiro painel da Fig. 190.

*

Ol

—r/r- 4L

L*

(381)

(382)

(383)

na banda B. Transformando
em magnitude por segundo de arco ao quadrado, isto corresponde a ficey ~ 28,4 mag/arcsec? na banda B.
Vemos assim porque a noite é escura e o “Paradoxo de Olbers” é resolvido de forma quantitativa (veja

(384)

2
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Figura 190: Esquerda: Func¢ao de luminosidade (incluindo corregéo K e incompleteza) segundo tipo espectroscépico.
As linhas sdo ajustes da fungao de Schechter. Dados do survey 2dF (Folkes et al., 1999). Direita: Fungao de lumi-
nosidade segundo tipo morfolégico para o campo (universo local) e para o aglomerado de Virgo (tirado de Binggeli
et al., 1988).
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A funcao de luminosidade também pode depender do meio. A figura 192 mostra a diferenca da funcao
de luminosidade medida em aglomerados ricos e pobres. Nota-se que o valor de M* é maior em aglomerados
pobres e que na parte de galaxias de baixa luminosidade a funcao é mais plana em aglomerados ricos; em
aglomerados pobres a fun¢ao de luminosidade é mais fngreme (medido pelo pardmetro « da funcao de
Schechter). Isto pode sugerir que em meios mais ricos pode haver uma supressao parcial da populacao de
galaxias de baixa luminosidade, mas as diferencas em M™* e «a sao relativamente pequenas em comparagao
com as incertezas das medidas.

Podemos notar que, sistematicamente, a funcao de luminosidade para galaxias de baixa luminosidade
(Mp 2 —16) é menos inclinada que a fun¢do de massa para halos de baixa massa [n(M) ~ M™2, cf.
secdo 8.3, Eq. (354) e Fig. 185]. Este resultado — que deve ser ainda tomado com cautela devido a eventuais
bias dos catdlogos — pode ser interpretado como uma razao M /L maior para galdxias anas devido & menor
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Figura 192: Esquerda: Fungoes de luminosidade de aglomerados de galdxias ricos e pobres.Direita: Fungao de
luminosidade combinada de quase uma centena de aglomerados de galdxias ricos, chegando até as galdxias anas
(Mr ~ —14). Figura adaptada de de Propris et al. (2003) e Popesso et al. (2005).
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eficiéncia da formagao estelar em galdxias de baixa massa. Alguns autores (Trenthan et al., 2001) sugerem
casos extremos de galdxias anas onde a formacgao estelar é completamente suprimida e, portanto, sao
completamente escuras.

A funcao de luminosidade também pode ser obtida para aglomerados de galdxias (Fig. 195). Para
aglomerados selecionados em raios-X, a fungao de luminosidade também é dada pela funcao de Schechter,
mas da seguinte forma:

¢(Lx) =K exp(—~Lx/L%)Ly; L= Lx/10%ergs™!, (385)
onde a normalizagao é dada pela relagio ¢* = K (L% /10%)1=%. O resultado obtido por diversos estudos

no Universo préximo (z < 0,3) é tipicamente ¢* ~ 10~ 7h3, Mpc ™2, a =~ 1,8 e L% ~ 4 x 10*erg s~! na
banda [0,5-2,0 keV] (Rosati et al., 2002).
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9.3 Origem da funcao de luminosidade

Tanto a funcao de luminosidade quanto a funcao de massa sao matematicamente similares, com a forma
x~*exp(z), como proposto por Schechter (1976). Contudo, seus respectivos pardmetros sao diferentes o
que as torna fundamentalmente diferentes, como mostra a Fig. 196.

Podemos relacionar a fungao de luminosidade a fungao de massa através da seguinte funcgao:

o(L) = / n(M)p(LIM)dM |

onde n(M) é a funcao de massa e p(L|M) é fungio de luminosidade condicional, que descreve a distribui¢ao
de luminosidade em halos de matéria escura de massa M.

Se supormos que a razao massa/luminosidade é constante, isto é ¢(L| M) = constante, e que em cada
halo de matéria escura, no cenario ACDM de formagao hierarquica, forma-se uma galdxia, entdo a teoria
prevé um excesso de galaxias de baixa e alta luminosidade — i.e., a funcao de luminosidade observada é
inferior & funcao de massa tanto para galaxias anas como para as gigantes.
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Portanto, a questao é o que da a forma a fungao de luminosidade se o cendrio de formacao hierarquico
dominado pela matéria e energia escuras é valido? De alguma forma deve haver supressao de formagao de
galdxias (ou de estrelas) em halos de baixa e alta massa, e isto deve se refletir na funcao ¢(L/M).

Em halos de pequena massa, M < 5 x 109, fenémenos como o vento de supernovas ou a reionizacao do
universo (veja se¢ao 12) podem diminuir a taxa de formacao estelar ou mesmo impedi-la em halos muito
pequenos.

Para halos macicos, M 2 5 x 102, a supressdo de formacao estelar pode ser dar devido ao feedback do
buraco negro supermacico que se forma no centro das galdxias (veja segao 11.10.2). A atividade do buraco
negro central impede o resfriamento do gas no halo da galdxia, impedindo assim a formacao de galaxias
com My < —26.

Um outro efeito importante é a supressdo de fusdes (canibalismo galdctico) da galdxia central com
o aumento da massa do halo. A luminosidade da galdxia central mais brilhante, (BCG, brightest cluster
galazy) nao é proporcional & massa do total do halo, seguindo uma relagdo Lpcg M};?élw’g (Fig. 197).
Isto pode ser entendido pelo aumento da dispersao de velocidades com a massa do halo, o que dificulta as
fusdes entre galdxias (veja Sec. 10.1.5).

A razao massa—luminosidade, portanto, nao é constante e sim funcao da massa do halo. Existe uma
massa de halo, por volta de 1012h7_01]\4@7 onde a eficiéncia de formagao estelar é maior. Neste caso, te-
mos a menor razao M/L, como ilustrado na Fig. 197. Para halos com massa acima de ~ 10'2h- ' M, a
fragmentagao dos halos em galdxias é significativa e a luminosidade do grupo/aglomerado deixa de ser
dominada por apenas um objeto. O Grupo Local é um exemplo de um halo de ~ 5 x 10*2M, com frag-
mentacao acentuada; a luminosidade do Grupo Local estd praticamente toda em duas galaxias, cada uma
com aproximadamente a mesma luminosidade da outra.

A propriedade descrita acima também é notada quando tracamos a massa total contida nas estrelas
em funcdo da massa total do halo (incluindo toda a matéria bariénica e nao-barionica), como mostra a
Fig. 198. Para galdxias L., a fracdo de massa estelar é por volta de 2 a 4% da massa total.
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10 Evolucao de galaxias

Apés a formagao as galaxias evoluem em diversos sentidos. Podemos distinguir arbitrariamente trés tipos
de evolugao: (I) dindmica, seja ela secular ou devido a interagoes, envolvendo alteragoes nas distribuigoes
espacial e de velocidades (isto é, mistura no espago de fase); (II) populagao estelar, que leva em conta a taxa
de formacao e a evolucao estelar em fungao do tempo; (III) abundéncia quimica, isto é, o enriquecimento
da galdxia devido & nucleossintese estelar, ejegdo e/ou queda de matéria no pogo de potencial gravitacional
da galéxia.

10.1 Evolucao dinamica

As galaxias evoluem dinamicamente devido a variagoes no potencial gravitacional global, por exemplo
devido a interagoes, ou instabilidades, como a formacao de uma barra em um disco estelar. Este tipo de
evolugao é relativamente rapido, isto é, ocorrem em um intervalo de tempo muito menor que a idade da
galdxia.

Como sistemas auto-gravitacionais nunca atingem um equilibrio estacionério, ocorre ainda uma evolucao
secular, com escala de tempo superior a idade do Universo (no caso de galdxias — em aglomerados de estrelas,
esta evolucao secular pode ter uma escala de tempo inferior a H 1), por exemplo, devido ao processo de
relaxacao de dois corpos ou evaporacao gravitacional.

Quantitativamente, dizemos que um fenémeno dinamico é lento ou rapido comparando sua duracao
com a escala de tempo de cruzamento ou tempo dindamico do objeto estudado (aglomerado estelar, galdxia,
grupo de galdxias, etc...). O tempo cruzamento é t., = R/v = R/o = tq, onde R e v sdo a dimensao
do sistema e a velocidade tipica de uma particula. Em geral, utilizamos v ~ o, onde ¢ ¢é a largura da
distribuicao de velocidades (a dispersao de velocidades).

Para um sistema em equilibrio vale o teorema do virial, 27 + U = 0, portanto:
s GM R R 1

R4 TTVGM T VG
onde p é a densidade média do sistema. Como vimos na Eq. (318), o tempo de colapso de uma esfera é
teol = (1/2)/+/G p, logo vemos que a escala de tempo de colapso é aproximadamente igual & escala de
tempo dinamico, t.o ~ tq.

O conceito de relazacao é fundamental na evolucao dinamica de sistemas gravitacionais. Dizemos que
um sistema estd relaxado quando este estd em equilibrio (quase-) estaciondrio. O processo de relaxagao (ou
virializagao) leva um sistema de suas condigoes iniciais arbitrarias a um estado final de equilibrio.

A observagao das galdxias sugere que elas estejam relaxadas (p. ex., distribui¢ao de luz similar para o
mesmo tipo morfoldgico, distribui¢ao normal de velocidades, relagoes de escala como Tully-Fisher ou Plano
Fundamental).

o (386)

10.1.1 Relaxagao de 2-corpos

Em 1941, Chandrasekhar propds o mecanismo de relaxacao de 2-corpos baseado no efeito cumulativo de
encontros entre dois corpos do sistema. Estes encontros provocam uma “mistura” no espaco de fase e
tendem a levar o sistema a um estado de equilibrio.
Quando uma particula teste passa proximo de um corpo do sistema de massa m, esta sente uma
aceleragao perpendicular & dire¢ao de movimento, da, (veja Fig. 199):
Gm Gmb Gmb
da| = —— cosf = — = , 387
LT 2 r3/2 (b2 + [ut]2)3/2 (387)
onde b é o parametro de impacto e tomamos ¢ = 0 como o momento de maior aproximagao entre os corpos.
Vamos supor que a trajetéria da particula teste seja praticamente retilinea, isto é, a variacao da velo-
cidade é pequena, |[dv) | < |v|. Assim temos:

—+oo —+oo 2
[0vy | ~ (5adt=Gmb/ (b + [ot))~3/2dt = %

— 00 — 00

(388)

Cada encontro da particula teste causa uma modificagao dv; em uma direcao aleatéria. Devemos,
portanto, estimar o ntimero de colisdes que uma particula sofre com parametro de impacto entre b e b+ db
e somar o quadrado das variagoes da velocidade. O niimero de colisdes por unidade de tempo é:

0ol = nv2rbdb, (389)
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Figura 199: Geometria de um encontro gravita-
cional de uma particula teste com um corpo de
massa m.

onde n = N/volume é a densidade numérica do sistema. Logo, a variacao quadritica total da velocidade

sera:
R 2 R 2
2
Av? = // (601 )00 dt = (ﬂ) 2rnut / Ao = (Gl)&mt InA, (390)
t Jbmin v v

bmin

onde A = R/byin. Quando Av? = v?, isto é, a variacio da velocidade é da ordem da prépria velocidade,
podemos considerar o sistema relaxado; o tempo ¢ sera entao o tempo de relaxagao tr. Portanto:

Gm)? v?
A2 =2 = G g A th= ————5—— - 391
L= v Tt - R 8rn(Gm)?In A (391)
Usando o teorema do virial, temos m ~ Rv?/(G N) e tq = 2R/Vv2, logo,
= —Y 4 (392)
BT 2

Para estimarmos o valor de A, tomamos by, = Gm/v?, o valor do parametro de impacto que causaria
um espalhamento de 90°. Assim,

A ~ Rv?/(Gm) =~ N, utilizando o teorema do virial) . (393)

Substituindo A na Eq.(392) vem:

tr (394)

BTV oA

A tabela 14 mostra algumas escalas de tempo tipica. Note que o tempo de relaxacao de 2-corpos é bem
menor que a idade do universo para aglomerados globulares, da ordem de H; ! para aglomerados e muito
maior que a idade do Universo para galaxias.

Tabela 14: Valores tipicos do tempo dindmico e tempo de relaxagao de 2-corpos para alguns objetos.

N R \/U_2 tq tr
(kpc) km s~1 anos anos
10° 0,01 10 10° 10" Aglom. Globulares
10t 10 250 108 101 Galaxias

103 2000 1000 5 x10° 5x 100 Aglom. de Galéxias

Podemos concluir que este mecanismo de relaxagao nao pode ser o responsavel pelo atual estado de
equilibrio das galaxias.

10.1.2 Relaxagao violenta

Em 1967, Lynden-Bell propos um outro processo de relaxacao, baseado na variagao temporal do potencial
gravitacional global do sistema. Este tempo de relaxacao pode ser definido por:

onde ¢ e ¢ sdo a energia e potencial por unidade de massa do sistema. Como U = ¢/2 e T = v?/2, pelo
teorema do virial temos € = 3¢/4.
Tomando ¢ ~ —GM /R temos:
dp dp dR  GM
at ~ dR at = Rz

(396)
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portanto,
1 de v
—— |~ = = tpvy ~lq. 397
‘ A L (307)
Em um sistema gravitacional onde o potencial varia rapidamente com o tempo (p.ex., um colapso ou
uma fusdo), esta variagao do potencial leva o sistema ao equilibrio em uma escala de tempo compardvel ao
tempo dinamico. Devido a sua rapidez, chamamos este processo de relaxagdo violenta.

10.1.3 Friccao dinamica

Quando um corpo maci¢o de massa M se move em um meio composto de particulas de massa m (M >
m), estas particulas sdo espalhadas pelo corpo macigo e tendem a se acumular na diregdo oposta de seu
movimento (Fig. 200). Este excesso de particulas “atrds” do corpo macico exerce uma forga ird desaceleré-lo;
de forma equivalente, pode-se dizer que a energia cinética do corpo macico é transferida para as particulas
do meio. O corpo macigo passa entao a “cair”, espiralando em dire¢ao ao centro do sistema.

° °
° [ /_.“ . m
o ® oo . ° ° )
° ° ° o V ° Figura 200: Tlustragao do fenémeno da fricgdo dindmica:
e, ¢ .—} um corpo de massa M se desloca com velocidade ¥ em um
1 d M ® ° meio de densidade local p, dispersao de velocidades o, com-
) ° ° L ® .
° ° ° posto de particulas de massa m (M > m).
®
°
® . ° ® ° ° °

Este fendmeno, conhecido como fric¢ao dindmica e descoberto por Chandrasekhar (1943), deve ocorrer
em sistemas como aglomerados globulares e/ou galdxias anas orbitando galdxias gigantes (p.ex., as Nuvens
de Magalhaes orbitando a Via Léctea), galdxias em aglomerados, estrelas gigantes em aglomerados globu-
lares, etc... Desta forma, galdxias anas e aglomerados globulares sao, eventualmente, “canibalizados” pela
galdxia hospedeira.

Chandrasekhar calculou a variagao da quantidade de movimento de um corpo macigo devido a soma de
encontro de 2-corpos com as particulas do meio (cf. Fig. 199). Lembrando que M > m a forga de fricgdo
dindmica, Frp vale (para mais detalhes, veja Binney & Tremaine, 1987):

2 2 v
FFD:M%:*ZMG lné\./\/l m/ Flom)4mv2, dvm, = —
v 0

47 G? In A M2 p(< v)

2 Y

. (398)

onde f(v,,) é a funcdo de distribuigdo de velocidades do meio, byax ¢ 0 maior pardmetro de impacto
relevante, e In A é o logaritmo de Coulomb — veja Egs. (390) e (393):

2
v bmax

bmax v M+m
=In|——""2 | = + + — | -In|{——) .
InA =1In {G(M m)] 12,36 + In ( e > 21n <k /s) n < M > (399)

A notacao p(< v) significa a densidade dos objetos com velocidade menor que v (apenas estas particulas
contribuem para a fric¢ao dindmica).
Para v — 0, a Eq. (398) se simplifica:

dv . 1672

a 2 2
" 3 G InAM=m f(0)v, (400)

isto é, para um corpo muito lento a forga de fricgao dinamica é proporcional a velocidade do corpo macico.
Por outro lado, se a funcao de distribuicao de velocidades do meio for uma maxwelliana,

2
no Um
7(27[_0_2)3/2 exp <T“2> , (401)

onde o é a dispersao de velocidades, a forca de friccao dinamica seré:

flom) =

2 2
M% _ AT AMp {erf(X) - ﬁexp(XQ)] X = —

v2 T

; (402)

S

a



190 10.1 Evolugao dinamica

onde erf (X) = (2//7) fOX e’ dt éa “funcao erro” e p ¢ a densidade média local do meio na posi¢ao do
COTrpo Macico.
Supondo que a densidade do meio seja dada por uma esfera isotérmica, temos:

v
p(r) = 47776:7“2 , sendo v, = V20, (403)
onde v, é a velocidade circular [veja Eq. (188)]. Este modelo é apropriado para o halo de galdxias espirais,
onde a curva de rotacdo é plana para grandes distancias. Neste caso, a for¢a Fpp serd (cf. Binney &
Tremaine, 1987):

dv GM?

ME =—-0,43InA ol (404)

Aqui, tomamos o corpo macico sujeito a Fpp em 6rbita circular (v = v,.).

Podemos estimar a escala de tempo em que a fricgao dinamica atua da seguinte forma:
v v M

trmy = | — | = —/—— . 405
FD ‘ d"U/ dt‘ FFD ( )
Tomando a expressao correspondente a um halo isotérmico, para o caso de aglomerados globulares temos:

1012 r\? v M N\
trp & . 406
DA <3kpc> (220km/s) <1O6M@> anos (406)

Para aglomerados globulares em torno de galdxias como M31 ou a Via Lactea, InA ~ 10, logo tgp ~
10'*anos, da ordem da idade do Universo. Em outras palavras, aglomerados globulares de M < 10°M,
ainda nao foram afetados significativamente pela friccdo dindmica. Por outro lado, se M 2 10" M), estes
aglomerados mais macigos, que se encontravam proximos da galdxia, ja devem ter espiralado para o centro
da galaxia.

Para o caso das Nuvens de Magalhaes temos:

3 x 1010 r 2 v M -t
tpp ~ . 4
D A <50kpc> (220km/s) (1010M@> anos (407)

Nesta condigoes, In A ~ 5, portanto a escala de tempo da friccao dinamica é inferior a idade do Universo.
Isto implica de nos préximos (poucos) bilhdes de anos, as Nuvens de Magalhaes devem ser “canibalizadas”
pela Via Léctea (ignorando a possivel fusdo entre a Via Lictea e M31).

150 .
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] galdxia satélite de 10"Mg orbitando um halo
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L 1 mulagdo de N-corpos (trago continuo) com a apro-
ximagao de Chandrasekhar (tragos pontilhados e tra-
cejados). Figura tirada de Fellhauer et al. (2000).
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Quando comparada com simulacoes numéricas, verifica-se que a férmula de Chandrasekhar é muito pre-
cisa, com a condigao de escolhermos o “bom” logaritmo de Coulomb. A figura 201 mostra uma comparacao
de uma simulacao de queda de uma galdxia satélite comparada ao resultado analitico de Chandrasekhar
enquanto a Fig. 202 ilustra um exemplo de uma galdxia caindo no potencial de um aglomerado rico.

O ponto mais fraco da aproximacao de Chandrasekhar para a friccao dinamica é nao levar em conta a
estrutura interna dos corpos, isto é, como eles se deformam devido as interagoes gravitacionais.
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Figura 202: Exemplo de uma galdxia caindo em um aglomerado. Note que a drbita vai se tornando mais circular
e a frequéncia vai aumentando com o tempo. Neste exemplo o potencial do aglomerado é representado por uma
esfera de Hernquist.

10.1.4 Efeito de maré

A forca de um corpo sobre um objeto extenso nao é uniforme: diferentes regides do objeto extenso estarao
sujeitas a forgas de magnitude diferentes. Em um referencial inercial esta situagao é ilustrada pelo painel
(A) da Fig. 203: as forgas Fy e Fy sao diferentes devido & diferenga de distancia ao corpo de massa M.

Para a integridade do corpo sujeito as forgas do corpo perturbador, o que importa é a forca diferencial,
Fy — Fem e Fy — Fepy, ilustrada no painel (B) da Fig. 203, onde Fi,, é a forca sentida pelo centro de massa
do objeto extenso.

(A) (B)
- M — M
'O N ©
m F_>2_F_(;m m
r r

Figura 203: A forga de maré, F\ ocorre em corpos extensos devido & diferenga da forga gravitacional entre os
pontos proximos e distantes do corpo perturbador de massa M a distancia 7.

Chamamos a forga diferencial de forca de maré, Fj;, que vale neste caso:

Fy=|FL — Fen| = , (408)

GM GM GMR 3R 4R? 2GMR

— = 24 4 — +... )| —
(r—R)? r2 r3 ( r r2 ) r3
onde supomos r > R; o resultado seria o mesmo se calculdssemos |Fy — Fip|. Note que a forca de maré
varia com o inverso do cubo da distancia.

Se a forca de maré for igual ou superior a auto-gravidade do corpo extenso, este sera destruido. Podemos
definir um raio de maré, no interior do qual o corpo resiste & forca de maré igualando a forca gravitacional
a FM:
2GM Ry _ Gm

s TR (409)

m \1/3
FM = Fautograv = ) r

= RMz(m

Por exemplo, tomemos um aglomerado globular com massa m = 106M, orbitando uma galdxia de massa
M = 10"2M,. O raio de meia-massa de um aglomerado globular é R ~ 10pc e se Ry < R entdo o
aglomerado serd destruido. Isto ocorrera se a distancia do aglomerado for menor que r ~ 1,3 kpc.
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Efeitos de maré nem sempre destroem as galdxias, em passagens proximas estes efeitos produzem
“pontes”, “antenas” e “caudas” de maré. Holmberg (1941), usando um simulador de N-corpos analdgico,
com lampadas e fotocélulas, mostra que a colisao de duas galdaxias pode gerar bracos de maré. Usando
computadores digitais, Toomre & Toomre (1972), em um artigo de muita influéncia, chegam a mesma
conclusao explorando um espago de parametros maior (Fig. 204).

periastro

25 kpc N c"\

1.0 108 1.5 108

Figura 204: Simulagao mostrando a formagao de bragos espirais devido a passagem de uma galdxia com 1/4 da
massa da priméria em drbita no plano do disco. Figura baseada em Toomre & Toomre (1972).

10.1.5 Fusoes de galaxias (“mergers”)

Encontros de duas galdxias de massas comparaveis pode ou nao resultar em uma fusao dependendo da
Orbita relativa delas; quanto mais negativa a energia orbital (i.e., sistema mais ligado gravitacionalmente)
e menor o momento angular (6rbitas mais radiais), maior é a probabilidade de termos uma fusdo répida.
A figura 205 nos da uma forma de estimarmos se havera ou nao uma fusao entre galdxias de massas
comparaveis.
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n N Pl e} - o b . .
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Grosseiramente, uma colisao terminard em fusao se a velocidade relativa dos objetos e a dispersao de
velocidades interna de pelo menos um dos objetos obedecerem a relacao veolisio S Tinterna. POr exemplo, a
velocidade tipica de uma galdxia em um aglomerado é 2 600 km s™' e Ointerna ~ 100km s~!, logo fusdes
devem ser raras em aglomerados ricos.

De uma forma mais quantitativa usando simulagbes numéricas, Makino & Hut (1997) supoem um
sistema de N galaxias esféricas idénticas dentro de um volume de raio R, um grupo ou um aglomerado
com dispersao de velocidades em uma dimensao, o).s. A taxa de fusoes, isto é, nimero de “merger” por
unidade de tempo é:

NN’/ R \?/ Rg \° Tt O\ oy -3
Nmer er ~ TAn - ( — ) ( — ) - . 41
& (100) (1 Mpc) <50 kpc> 100 km 5 1) \Gookms1) G2 (410)

Com esta expressao concluimos que uma fusao de galédxias brilhantes em aglomerados ocorra a cada um
bilhoes de anos apenas.
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10.2 Sintese evolutiva da populagao estelar
10.2.1 Classificacao de populagoes estelares

Em 1926, Oort mostrou que ha uma distincao entre as estrelas da Via Lactea, aquelas com velocidade
relativa em relagdo ao Sol pequena (~ 10-50 km/s) e estrelas com alta velocidade, sendo que estas duas
classes de estrelas tém propriedades fisicas (p.ex., cor) diferentes.

Em 1944, Baade resolve, pela primeira vez, estrelas de M31 e seus satélites, M32 e NGC205, aproveitando-
se das noites de “apagao” de Los Angeles durante a guerra de 1939-1945. Com as observacoes destas galdxias
e da Via Lactea, Baade introduz entao o conceito de populacoes: Populagao I, estrelas com velocidade
relativa pequena (~ 10-50 km/s) em relagao ao Sol, jovens, quentes, de alta metalicidade, Z ~ 0,02 (este
é o valor “candnico” da metalicidade solar; Asplund et al. (2009) sugere um valor revisado de Z = 0,014)
e localizadas nos bragos espirais; Populagao II, estrelas com alta velocidade (6rbitas elipticas), velhas,
frias, baixa metalicidade, Z ~ 0,002, e preferencialmente no halo galactico.

Esta divisao em populagdes é, na realidade, gradual (existem estrelas que parecem Pop I velhas ou
Pop II jovens).

Chamamos Populagao III a primeira geracao de estrelas formadas pelo gés primordial. Nenhuma
estrela de Pop. III foi jamais observada, ainda que estrelas extremamente pobres em metais de Pop. II
foram detectadas no halo da Galdxia, com metalicidade [Fe/H]< —4,5 (Christlieb et al., 2002) e até uma
estrela com [Fe/H]< —7 (Keller et al., 2014).

E possivel que nao tenha nenhum estrela de Pop. III no Universo local caso as estrelas desta populacao
sejam formadas com alta massa apenas (isto é, ndo seguem a funcao de massa inicial descrita abaixo,
Sec. 10.2.3). Estrelas com massa maior do que 0,9 Mg tém uma vida menor do que a idade atual do
Universo; as primeiras estrelas (formadas quando o universo tinha menos do que 1 bilhdo de anos) com
massa maior do que 0,9 Mg ja nao existiriam mais no Universo local.

10.2.2 Evolugao da populagao estelar
A evolucao da populacao estelar das galaxias é o resultado combinado de diversos fatores:

e Taxa de formacgao estelar (SFR, star formation ratio), U(t), que nos dd a quantidade de massa
convertida em estrelas em fun¢do do tempo. A Fig. 206 d4 alguns exemplos qualitativos desta fungao;

e A fungdo de massa inicial (IMF, initial mass function), {(M), o niimero de estrelas de massa M que
nascem quando héd formagao estelar, isto é, dNestrelas = £(M) dM;

e O enriquecimento quimico do material galactico, Z(t), que dd a evolugdo da metalicidade e funcao
do tempo;

e Evolucao estelar, que nos dd a evolugdo da temperatura efetiva, To(M,Z,t), e da luminosidade,
L(M,Zt), de uma estrela de massa m e metalicidade Z (ou seja, o caminho que uma estrela percorre
no diagrama HR ao longo de sua vida). A Fig. 207 mostra algumas das propriedades das estrelas da
Sequéncia Principal.

Se conhecermos todos estas fungoes, podemos determinar para qualquer instante algumas propriedades
integradas das galdxias como sua cor, sua distribuigao espectral de energia (SED, spectral energy distribu-
tion) ou a intensidade de algumas linhas espectrais. Estas grandezas podem ser comparadas diretamente
com as observagoes.

10.2.3 Funcao de Massa Inicial (IMF)

Considerando uma galédxia isolada, onde as estrelas se formam todas em ¢ ~ 0, a evolugao da populagao
estelar serd unicamente devido a evolucao estelar e dizemos que a galdxia evolui de forma passiva. Um
modelo simples proposto por Tinsley (1972) nos d4 alguns resultados analiticos. O niimero de estrelas dM
formados em um surto (“burst”) de formagao estelar com massa entre M e M + dM é:

dN = Noé(M)dM, (411)
onde Ny é o nimero total de estrelas formadas. Escrevendo a IMF como uma lei de poténcia (M) =

CM~U+2) nés temos a seguinte condicao de normalizacao:

Mlnax
/ EM)AM =1 = C=azM=, | (412)
Mumin
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Taxa de formacao estelar (SFR)
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Figura 207: Propriedades fisicas das estrelas da Sequéncia Principal. O Sol estéd indicado com o simbolo ®.

onde utilizamos o fato de > 1 € Myax > Mupin (Mmax ~ 150M), limitada pela pressao de radiacao
que impede a formacao da estrela, e M, ~ 0,015M, abaixo da qual nao ha fusao de H no interior
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do astro — entre 0,015 < M/Mg < 0,08 ha queima de deutério e temos uma and marrom). Resumindo,

EM) =z M, M—(1+2)

min
A luminosidade da populagao estelar formada no surto, ainda na sequéncia principal (SP) é:

My
%P:/‘ LIM)NoE (M) dM | (413)
Mnin

onde M, é a massa das estrelas que ainda estdao na SP apds um tempo t. Este tempo é aproximadamente
t=(M/Mg)(L/Ls)~ 110 anos ou t = M~7, v ~ 3 (M subentendido em unidades solares).

A razao massa/luminosidade estelar pode ser escrita como L(M) = M® («a depende da banda espec-
tral), logo temos:

My N, T
Lsp = Noa M2, / M=) g o NoT Moy o (414)
Munin o — X

onde utilizamos a > x e M; > M,in. Como o tempo de vida na SP é t = M™7 vem:

Y T, .
Lsp = 0 mem t—(a—l)/’y ) (415)
o — X

ou seja, a luminosidade da populacdo estelar cai aproximadamente como Lgp o< t~! pois o = 4,9;4,5;4,1
nas bandas U, B e V, respectivamente.

As estrelas que saem da SP e se tornam gigantes — por simplicidade, supomos esta transformagao
instantanea — também contribuem para a luminosidade da populacao estelar. A taxa de formacao de
gigantes é igual, em mdédulo, & taxa de estrelas que saem da SP:

dN
S8 = Nog(My)

dM;
dt

t
- Ny =N S [ ar, (416)

onde N, é o nimero de estrelas que se tornam gigantes e ¢4 ¢ o tempo de vida de uma gigante, t; ~ 0,1
0,3 x 10 anos. Tomando dM,/dt = —t=(1+1/7) /5 ¢ a IMF dada pela Eq. (412) resulta em:

Ny (1)

N £
_ Moz Myyin t, t@=N/7 (417)
0

ou seja, Ny(t) t~96. A luminosidade total da populacdo estelar criada no surto seréa:
L(t) = Lsp(t) + Ng(t) Ly, (418)

onde L, é a luminosidade tipica de uma gigante, Ly ~ 60L¢, (banda B), ~ 70Ls (banda V).

Modelos de sintese evolutiva mais complexos podem ser calculados numericamente. A figura 208 ilustra
a evolucao passiva segundo o modelo de Bruzual & Charlot (1993) para dois tipos de SFR: o chamado
‘modelo Simples’ de Renzini (1981), onde as estrelas se formam instantaneamente em ¢ = 0, e um modelo
onde a taxa de formacao estelar diminui exponencialmente.

Como vimos, um dos ingredientes fundamentais para calcularmos a evolucao da populagao estelar é a
IMF. Em geral, utilizamos uma fungdo de massa inicial em lei de poténcia, {(M) x M, sendo que as
formas mais populares sao:

Salpeter (1955) Miller & Scalo (1979) Kroupa, Tout & Gilmore (1993)
—0,5.

M 02 M < 1Mo DOTM-L5; 008 < M < 05 My

EM)oc M2 | o { M™327T, 1< M<10M, | = ’ O 2 Mo

0,019M22;  05<M<1M
—2,45, ’ ! ’ .
M=245 10 < M < 100 M, 0,019M~27; 1< M <100 M,

onde, na ltima coluna, £&(M) tem unidades de [Nestrelapc ™ Mal].

Estas formas sao adequadas para estrelas da Galédxia e provavelmente sao representativas para estrelas de
populacao I e II. Contudo, para estrelas de Pop. 111, estas IMFs podem estar completamente em desacordo
pois esta populacao de estrelas se forma de um gas livre de metais. Sem metais, o resfriamento e a eventual
fragmentagao das nuvens ainda nao é bem entendido, mas supomos que a IMF tenha uma tendéncia a
privilegiar as estrelas de massa maior que 100M, e estrelas de Pop. III de baixa massa nao se formariam.
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Figura 208: Evolucdo da dis-
tribuigdo espectral de energia
(SED). (a) Evolu¢ao passiva de
uma populagio estelar formada
instantaneamente em ¢ = 0.
(b) Evolugdo passiva de uma
populagao estelar com taxa de
formagao estelar exponencial,
W(t) = exp(—t/7srr). No pai-
nel da direita, o fluxo F) estd
multiplicado por 100. (Figura
tirada de Bruzual, 2001)
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10.2.4 Taxa de Formacao Estelar (SFR)

Mesmo para modelos tao simplistas, ainda é necessario considerarmos o enriquecimento em metais, in-
teragoes, eventual reservatério de gds no halo (gds coronal), etc... A figura 209 mostra, por exemplo, a
taxa de evolucao estelar e a evolugao da metalicidade em funcao do tempo inferida para a Via Lactea. No
entanto, mesmo modelos muito simples podem prever a evolucao da cor de uma eliptica qualitativamente
correta (Fig. 210).

—
=)

Figura 209: Evolugao da taxa de formagao estelar (SFR)
na Via Lactea. O eixo horizontal representa a idade das es-
trelas, o eixo diagonal representa a metalicidade (em termos
-2 da abundancia de ferro em relagao & abundancia solar) e o
eixo vertical, a taxa de formagao estelar. Atualmente, a SFR

log (SFR) [estrelas formadas/103 anos]

9¢ .
~ da Via Léctea ¢ estimada em 1,65 & 0,20M¢ /ano (Licquia
-1 §' & Newman, 2015).
>
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A taxa de formacao estelar em uma galdxia é estimada a partir de varios indicadores. Em uma dada
regiao onde estd havendo formagao estelar, as estrelas de alta massa (O e B) ainda estdo na Sequéncia
Principal. Estas regides, portanto, sao fontes fortes de radiacio ultravioleta e fétons com A < 912 A.
Assim, as linhas de emissdo da recombinagao do hidrogénio (séries de Lyman e Balmer) e algumas
linhas proibidas (quando a densidade for baixa o suficiente, p.ex., [O1]) sao intensas. Se houver poeira,
esta absorve parte do ultravioleta e re-emite no FIR (infravermelho distante, 20-200 p, veja segao 10.4).

O meio ionizado pelas estrelas jovens emite em radio pelo mecanismo bremsstrahlung (observado
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em 30 $ v $ 200 GHz) em regices Hil. Para frequéncias entre S 30 GHz, a principal fonte é a emissao
sincrotron por elétrons relativisticos (sec. 11.5), produzidos por supernovas. Finalmente, grande quantidade
de Hr1 (observado em 21,1 cm) e a presenga de moléculas (detectada pelo CO em 1,3 e 2,6 mm [230 e
115 GHz]) também sao indicadores de formacao estelar.

Alguns estimadores empiricos utilizados sao (Yun et al., 2001; Kennicutt, 1998):

5,9 x 10_29L1742GHZ(erg s_le_l);

L7 x 10728LUV(1250—2500 A (erg sT'Hz )

SFR(Mg ano™ ') =< 1,3 x 1072 Lpreou(erg s ' Hz ') ; (419)
(1,4 + 0,4) X 10_41L[OH]/\3727(61‘g S_l) ;

7,9 x 1072 Ly (erg s71).

No infravermelho distante, a estimativa da SFR ¢é afetada pelo aquecimento da poeira pela luz das estre-
las ja existentes. O fluxo no FIR também tem contribuigao da atividade nuclear: nas AGNs, a luminosidade
no FIR pode ser toda devido a atividade nuclear — o espectro, contudo é diferente; as AGNs esquentam
mais a poeira que as estrelas O e B.

Fétons ionizantes com A < 912 A s 4o produzidas em grande quantidade por estrelas de vida curta,
7 < 20% 10% anos com massa M > 10M,. Enquanto que a intensidade da linha H,, nos d4 a taxa presente de
formagao estelar, a largura equivalente do H,, (isto é, a intensidade relativa da linha em relacao ao continuo)
nos dd uma estimativa da razao entre a SFR atual e o valor médio da SFR durante a vida passada da
galaxia, EW(H,) ~ SFR/( SFR ). Um fator critico na utilizagdo do H, como indicador de formagao estelar
é a absorgao interna das galaxias. Esta absorcao pode ser estimada pela andlise do espectro, uma vez que
a absorcao depende do comprimento de onda.

O espectro continuo ultravioleta na banda 12502500 A (para comparagao o satélite GALEX [Galazy
Evolution Ezxplorer] opera em duas bandas FUV 12500-1800 A e NUV 180073000]&) é praticamente todo
produzido por estrelas de massa maior que 5Mg, que vivem até ~ 100 x 10 anos.

No disco das galdxias espirais, existe uma relagao entre a SFR e a densidade superficial, proposta por
Schmidt (1959):

Ssrr(Moano™ 'kpe™?) = (2,5 +0,7) x 1077 D20 (Mepe ). (420)
A “Lei de Schmidt” pode ser entendida grosseiramente como: SFR o (densidade do gas)/(tempo de colapso)

o p/p~t/? = pto.
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Existe um valor minimo de g4 para que haja formacao estelar da ordem de 1-5Mgpc—2.

Outra parametrizagao da taxa de formagao estelar é dada por Genzel et al. (2010) levando em conta a
massa do gds molecular (onde ocorre a formacao estelar) e a escala de tempo dindmico:

Moot \5¥7 7t —0,78
_ mo in -1
SFR = 130 (1010M®) (105an0) Mgano™ . (421)

Por fim, como o gas disponivel para formacao estelar vai se esgotando com o tempo, é natural que a
taxa de formacao estelar va globalmente diminuindo com o redshift (com o aumento da idade do Universo).
Este efeito pode ser descrito, por exemplo, da seguinte forma (Daddi et al., 2007; Bouché et al., 2010):

0,8 2,7
<\ (L ’
SFR = 150 (10/1\147M®) ( 3+22) Mgano™*, (422)

onde M, é a massa estelar e esta expressao é valida até z ~ 2.

10.2.5 Evolugao quimica

Parte das estrelas que se formam tem massa superior a ~ 8 M, e terminam como supernovas. Os metais
que se formaram na estrela sdo langados durante a explos@o no meio interestelar (ISM), enriquecendo-o.
As novas estrelas que surgirao terao, portanto, uma maior metalicidade. Mesmo o vento estelar de estrelas
de massa mais modesta contribuem para o enriquecimento do meio.

O modelo mais simples de enriquecimento do ISM ¢ chamado “Caixa Fechada” (Closed Boz). Aqui
supomos uma regiao isolada, onde nao ha nem perda nem ganho de matéria, grande o suficiente para
conter um grande numero de estrelas e suficientemente pequena para ser relativamente homogénea. Em
um dado instante ¢ a massa total desta regiao ¢ My, sendo M, a massa nas estrelas de baixa massa e
restos de evolugao estelar (anas brancas, estrelas de néutrons, buracos negros), isto é, objetos que retém os
metais. M, é a massa do gés. Definimos também M, como a massa dos metais (elementos com A > 3),
e a metalicidade do gés é:

Z=:2 (423)

Em um intervalo de tempo 0t ha formacdo de novas estrelas. A massa nas estrelas de baixa massa
e restos de formagao estelar (anas brancas, estrelas de néutrons, buracos negros) se altera de IM.,. As
estrelas macicas se tornam supernovas e contribuem com uma fracao pd M, de metais para o ISM. Usamos
aqui a aproximagao de “reciclagem instantdnea” (basicamente, tomamos o tempo de vida de uma estrela
macica menor que 6t). Assim, a variagdo da massa em metais é:

My = +poM, —Z 0M. = (p—Z)(SM* .
—— ——
metais metais (424)

reciclados aprisionados

A quantidade p, que supomos constante, é o “yield’ (rendimento) da produgao de metais nas estrelas
(Searle & Sargent, 1972).
A variacao da metalicidade sera:

m OMpy — My 6 My  Z0
5Z§<M )Mg/\/l 2/\/1 Mg: Mm Mg' (425)
M, Mz M, M,
Substituindo a Eq. (424) na equagao acima temos:
(p—Z)oM. ZoM,
0Z = — . 426
M, M, (426)
A hipétese de sistema fechado implica M, = —d Mg, a massa de gas que deixa o ISM ¢é idéntica & massa
que ¢ retida nas estrelas de baixa massa e restos da evolucao estelar. Assim,
-7 A) 0
57— PZDMy  ZOMy My (427)

Mg Mg My



10.3 Observagoes a alto redshift 199

A solucao geral desta equacao é:
Z(t) = Z(0) = pIn [M(t)/ Mg(0)] , (428)

onde Z(0) e M4(0) sao os valores iniciais em ¢ = 0. Enquanto a massa do gas diminui (se transforma em
estrelas e restos de formagao estelar) a metalicidade aumenta.

Neste modelo, a metalicidade de uma estrela indica o momento em que ela se formou. Podemos estimar
a massa nas estrelas com metalicidade menor que Z; = Z(t) usando a Eq. (427) da seguinte forma:

oM, oM. Z B M. dM
M, _p[/\/lg(()) — M., (1)] = 20 dz —/O p[Mg(O) ML (429)

0Z =mp
onde supomos que a massa inicial de estrelas é nula. A solugao desta equagao é:
Z(0)— Z
M (t) = M (< Zy) = Mg(0) {1 — exp (%)] . (430)

O bojo da Galaxia e aglomerados globulares de baixa metalicidade obedecem relativamente bem a
equagao acima. Para a vizinhanga solar podemos estimar o yield, p, supondo que Z(0) = 0 (metalicidade
nula do gds primordial):

Zo 0,02
In(Mg/Mtot) — 2,3

onde usamos Mg/ Mtot =~ 0,1 para a vizinhanca solar. A equagao (430) nos da a fracao de estrelas com
metalicidade menor que Z;, por exemplo,

PR ~ 0,009, (431)

M, (Z < 0,25Z5) ~ 0,43M,4(0) . (432)

Isto significa que mais de 40% das estrelas deveriam ser de baixa metalicidade, Z < Zg /4. Contudo, apenas
2% das estrelas na vizinhanga solar apresentam metalicidade tao baixa! Isto é conhecido como o “problema
das anas G” — G-dwarf problem, historicamente o problema foi detectado com estas estrelas (Schmidt,
1963Db).

O problema das anas G estd no modelo da caixa fechada, que é simplista demais e devemos levar em
conta queda e/ou ejegao de matéria no sistema.

10.2.6 Idade X Metalicidade

Ao se observar a cor de uma galdxia nos deparamos com uma dualidade: uma cor mais vermelha tanto
pode indicar uma populagao estelar mais velha como uma populagdo mais rica em metais (veja discussdo
na Segao 5.11.4). A ambiguidade na determinacao da idade e metalicidade pode ser resolvida (a principio)
identificando-se indicadores mais sensiveis a estes efeitos. Por exemplo, as linhas em emissao da série
de Balmer e [Or11] sdo bons indicadores formagao estelar, as linhas de absorgao do Fe e Mg sdo bons
indicadores de metalicidade. Com modelos de evolucao de populagao estelar pode-se construir diagramas
idade X metalicidade como o da Fig. 211.

10.3 Observacgoes a alto redshift

Desde 1963, com a descoberta de 3C 273 em z = 0,158, vem-se descobrindo objetos cada vez mais distantes.
Na Tab. 15 estd um historico da quebra de record de redshifts.

A tabela 16 mostra os objetos com maior redshift conhecidos. Esta lista é atualizada continuamente,
principalmente devido & descoberta de objetos de alto redshift utilizando técnicas fotométricas (p.ex., pelo
Sloan Digital Sky Survey-SDSS, Cluster Lensing And Supernova survey with Hubble-CLASH, etc.), procura
de galdxias “Lyman-break” (“drop-out” da banda U para galdxias em z ~ 3,3), etc. ..

10.3.1 Redshift fotométrico

Esta técnica é baseada na estimativa do redshift através da fotometria de um objeto em diversas bandas.
Basicamente, trata-se de um espectro de baixissima resolugao, as vezes com apenas 3 ou 4 pontos. A
primeira medida de redshift fotométrico é de Baum (1962), usando 9 bandas fotométricas entre 3730 e
9874 A, pode medir a distancia de vérios aglomerado usando a populacio de galdxias elipticas (estas
galdxias tém uma assinatura espectral, a quebra em 4000 A.
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Apesar da maior incerteza devido a falta de informagao precisa sobre o espectro (ou SED, Spectral
Energy Distribution), a técnica de redshift fotométrico permite medir centenas de vezes mais distancias do

que as medidas mais acuradas usando redshift espectroscopico.

Uma dificuldade importante do redshift fotométrico é o fato de precisarmos ter uma ideia do espectro
do objeto estudado. O espectro de uma galdxia evolui com o tempo (Sec. 10.2.2), é afetado pela poeira
(Sec. 10.4) e depende da natureza da galdxia (espira, eliptica, com formacao estelar intensa ou nao, etc.).

Galéxias a alto redshift, z & 3, podem ser identificadas a principio através de uma técnica de ‘redshift
fotométrico’ relativamente econdmica, usando o fato de que objetos que nao tenham um nicleo ativo tém
um decréscimo importante do fluxo ultravioleta no limite Lyman a A = 912 A (Steidel & Hamilton, 1992,
veja Fig. 212). Esta quebra (‘break’) do espectro serd observada no visivel ou infravermelho préximo devido
ao redshift cosmolégico: z = 3 = Ay = 3648 A, z=06— ALy = 6384 A.

fy (unidades arbitrarias)

fy (unidades arbitrarias)

4000 6000 8000
comprimento de onda observado (A) [z=1]

+ Un G R -

4000 6000 . 8000
comprimento de onda observado (A) [z=3.2]

Figura 212: Exemplo da técnica de identi-
ficag@o de galdxias pela cor. Superpostos aos
espectros (sintéticos) estao os perfis de trans-
missao de cada filtro (definidos em Steidel
et al. (1996)). As quebras de Balmer e Ly-
man (no alto e abaixo, respectivamente) fa-
zem com que as galaxias a estes redshifts te-
nham cores bem caracteristicas. As galaxias
identificadas pela quebra de Lyman sao fre-
quentemente chamadas “Lyman Break Gala-
xies’

Com este método, Steidel et al. (1996) puderam identificar galdxias a z > 3, as chamadas Galdzias
Lyman-Break. Este método contudo, nao é completamente livre de erros e para a determinacao precisa
do redshift da galaxia é necessario uma observacao espectroscépica. Além disto, uma amostra de galdxias
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identificadas desta forma sera tendenciosa, uma vez que os objetos com taxa de formacao estelar intensa
serao favorecidos por este método.

10.3.2 Galaxias em alto redshift

A figura 214, tirada do Hubble Ultra Deep Field, revela algumas das galdxias mais distantes que conhece-
mos. A Fig. 213 mostra a distribui¢ao dos redshifts dos objetos mais distantes.

Tabela 15: Evolugdo do maior redshift conhecido (e confirmado) para galdxias e QSOs até 2012.

Ano  objeto redshift  autores & publicagao
2010 UDFy 38135539 8,61 Bouwens R.J., lllingworth G.D., et al., 2010, ApJL 709, 133
2006 IOK 1 6,96 Iye M., Ota K., Kashikawa N., et al., Nature 443, 186

2003 SDSS J1148+5251 6,419 Fan, Strauss, Schneider, et al., AJ 125, 1649
2001 SDSS J103040524 6,311  Fan, Narayanan, Lupton, et al., AJ 122, 2833
2000 SDSS J1044-0125 5,800 Fan, White, Davis, et al., AJ 120, 1167

1999 SDSS J0338+0021  5,0709 Fan, Strauss, Schneider, et al.;, AJ 118, 1

1991 PC 124743406 4,897 Schneider, Schmidt, Gunn, AJ 102, 837

1989 PC 115844635 4,729 Schneider, Schmidt, Gunn, AJ 98, 1951

1987  PC 091045625 4,014 Schmidt, Schneider, Gunn, ApJ Lett 32 L7

1986 QSO1208+1011 3,803 Sargent W.L.W., Steidel C.C., et al., Nature 322, 40
1983  DHMO0054-284 3,61 Shanks, Fong, Boyle, Nature 303, 156

1974  PKS 14424101 3,522 Baldwin J., Robinson L., Wampler E., ApJ 193, 513
1973  OHA471 3,396 Carswell R.F., P. A. Strittmatter P.A., Nature 242, 394
1970  4C 405.34 2,877 Lynds W., Nature 226, 532

1968  5C 02.056 2,39353  Burbidge, E.M., ApJ 154, L109

1967  PKS 0237-233 2,223 Arp, Bolton, Kinman, ApJ 147, 840

1965  3C 009 2,0091 Schmidt M., ApJ 141, 1295

1964  3C 147 0,545 Schmidt M., Matthews, T.A., ApJ 139, 781

1963  3C 273 0,158 Schmidt M., Nature 197, 104

O objeto com possivelmente o maior redshift conhecido é [SER2007] c1 na dire¢ao de Abell 1689 com
z = 10,23, baseado na identificagao da linha Ly« (Stark et al., 2007). O objeto [PSR2004] 1916, na diregao
de Abell 1835 pode ter redshift de 10,0 (Pell6 et al., 2004), mas esta medido é questiondvel (c.f. Smith et
al., 2006). A observacao destes objetos de muito alto redshift é possivel através do uso do efeito de lente
gravitacional, onde o aglomerado de foreground funciona como um “telescépio gravitacional”.

NED: dezembro/2012

B Total: 24530 objs
[] Espectro: 9572 objs

=0.1)
=
[}
[}

Figura 213: Distribuigdo em
redshift dos objetos com z > 3.
E Destacado em vermelho estao
] os objetos com confirmagao es-
pectroscépica; a maioria dos
redshifts sdo estimados foto-
metricamenete (“redshift fo-
tométrico”) ou com apenas
uma linha (Lya 1216A). Fonte:
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A deteccao de um conjunto de galdxias distantes permite, entre outras coisas, a determinacao da historia
da taxa de formagao estelar no Universo. A figura 215 mostra estimativas empiricas da SFR em fungao do
redshift [o “diagrama de Madau-Lilly”, Madau et al. (1996); Lilly et al. (1996)] e comparagao com modelos
cosmologicos.

A construgao deste tipo de diagrama envolve muitas incertezas: conversao de algum indicador de
formagao estelar (UV, H,,...) em taxa de formacao estelar, efeitos de selecdo, completeza da contagem
de objetos com formacao estelar, absorcao da luz visivel e UV pela poeira, efeitos evolutivos, etc... O
diagrama original de Madau, por exemplo, nao levava em conta a absorcao da poeira.
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Tabela 16: Objetos com os maiores redshifts espectroscépicos. Objetos: G (galdxia), QSO, e VisS (fonte visual).
Para z & 6 existem 298 objetos no NED, incluindo redshift fotométrico ou baseado em apenas uma linha. Fonte:
NED, Dezembro/2012.

Nome do objeto A. Reta(J2000.0)  Decl.(J2000.0)  Obj. z

UDFy 38135539 53.15888 -27.76497 G 8.61
GOODS-CDFS-MUSIC 70437 53.14655 -27.87095 G 7.62
GLARE 1034 53.164371 -27.762060 G 7.240
GLARE 6050 53.156040 -27.829889 G 7.050
IOK 1 200.999176 27.415501 G 6.960
ABELL 2218:[KES2004] a 248.978043 66.210831 G 6.710
UDF 00452 53.155331 -27.815161 G 6.700
GLARE 1045 53.177502 -27.802450 G 6.600
HCM 6A 39.978039 -1.558970 G 6.560
SDSS J172201.84+563744.7 260.507660 56.629082 QSO 6.506
SDSS J1148+5251 177.069351 52.863949 QSO 6.419
UDF 03245 53.142921 -27.798210 G 6.400
SDF J132440.6+273607 201.169174 27.601940 G 6.330
SDSS J1030+0524 157.612915 5.415280 QSO 6.311
GRB 050904 HOST 13.711790 14.086110 G 6.290
GOODS-CDFS-MUSIC 10243 53.158169 -27.786400 G 6.250
SDSS J1623+3112 245.882538 31.200140 QSO 6.220
GDS J033222.28-275257.2 53.092789 -27.882561 G 6.200
SDSS J1048+4637 162.187714 46.621750 QSO 6.190
GLARE 1004 53.166080 -27.771971 G 6.150
SDSS J125051.934-313021.9 192.716370 31.506081 QSO 6.130
GLARE 1008 53.199871 -27.784750 G 6.130
SDF J132345.6+271701 200.940002 27.283609 G 6.110
FLX J142738.60+331241.9 216.910858 33.211658 QSO 6.100
UDF 03282 53.143902 -27.798660 G 6.100
UDF ACS 03807 53.145721 -27.796680 G 6.100
UDF P1-2309-1628 53.193459 -27.923470 G 6.083
SDSS J1602+4228 240.725754 42.473030 QSO 6.070
SDSS J1630+4012 247.641251 40.202671 QSO 6.065
SDF J132442.5+4272423 201.177078 27.406389 G 6.040
SDF J132426.5+271600 201.110413 27.266670 G 6.030
SDSS J113717.734-354956.9 174.323868 35.832470 QSO 6.010
UDF P1-2954-1152 53.201618 -27.931690 G 6.005
SDF J132519.4+271829 201.330826 27.308060 G 6.000
UDF 03073 53.139221 -27.795799 G 6.000
UDF 03305 53.143879 -27.798880 G 6.000
SDSS J0818+1722 124.614166 17.381060 QSO 6.000

10.4 Poeira

A extingao e o avermelhamento causado pela poeira do meio interestelar — particulas que tém desde
algumas moléculas até ~ 1 um — altera o espectro de uma galdxia. Este efeito é tanto maior quanto menor
o comprimento de onda da radiagao. O médulo de distancia é alterado da seguinte forma:

mx — My =5log Dpe — 5+ Ax, (433)

onde A), medido em magnitudes, representa a extin¢ao do fluxo de radiacao com comprimento de onda .
Esta atenuagao estd relacionada com a profundidade 6ptica por:

Ay =12 25loge = 1,086 7 . (434)

Em termos de magnitude, a extingao é aproximadamente igual a profundidade 6ptica. A profundidade
Optica, por sua vez, se relaciona a secao de choque das particulas, oy, da seguinte forma:

T =0oAN, (435)

onde N ¢é a densidade de coluna de particulas de poeira. O caso de espalhamento por particulas esféricas
foi tratado pela primeira vez por Mie 1908, que obteve o) o 1/X quando a se¢ao de choque é da ordem
de A. Desta forma, vemos que a extingdo é mais severa para pequenos comprimentos de onda (visivel,
ultra-violeta) e menos importante para comprimento de onda maior (infra-vermelho).

O excesso de cor é definido como E(\ — A2) = Ay, — Aj,, isto é, a diferenca em duas bandas, A
e Az, da extingdo. Também podemos escrever E(A; — A2) = (A1 — A2)observado — (A1 — A2)intrinsecos 1STO
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Figura 214: Parte do Hubble Ultra Deep Field em “cores reais” (composicao dos filtros B V ). Esta figura cobre
~ 3arcmin de largura na direcio a = 3"32™M40° ¢ § = —27°48'00”. Note a abundéncia de pequenas galdxias azuis
e a presenga de galdxias macigas vermelhas (com populagdo estelar antiga). Os objetos mais fracos tém magnitude
~ 30. Figura produzida por Lupton et al. (2004).
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Figura 215: Taxa de formagao estelar, SFR, em funcao do redshift (diagrama de Madau—Lilly). Os pontos observa-
cionais foram corrigidos levando-se em conta a completeza da contagem de objetos e a extin¢ado devido & poeira. A
SFR em alto redshift foi estimada usando Gamma Ray Bursts (GRB) e Lyman Break Galazies (LGB). As curvas
representam varios modelos semi-analiticos de diferentes taxas de formacao estelar, para um modelo hierarquico
ACDM. Figura tirada de Ellis et al. (2013); Kistler et al. (2009); Baugh et al. (2005) e Somerville et al. (2001) [veja
também Ellis (2001)].

é, a diferenca do indice de cor observado menos o intrinseco. Costuma-se também definir a razao entre a
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absorc¢ao e o indice de cor:
R = Ay Ay
VTEB-V) Ap—Ay’

(436)

Na Galéxia, este valor é tipicamente 3,1 mas, dependendo da regiao, pode atingir valores entre ~ 2 e 5,5.
As curvas de extingao interestelar podem ser dadas pelo parametro k() definido como:

Ay

Ay
W BT

ou, equivalentemente k(\) = RVA_V . (437)
A Tabela 17 d4 o valor de k(\) para vérias bandas fotométricas usuais. Para se ter uma idéia, na diregao do
centro da Via Lictea, em um grau em torno do centro da Galéxia, E(B—V') ~ 100 (uma parede!). A Fig. 216
mostra diversas curvas de extingao, da Galaxia, das Nuvens de Magalhaes e de galaxias “starburst’. As
curvas seguem relativamente bem o modelo de espalhamento de Mie para grandes comprimentos de onda,
mas divergem a partir do ultravioleta préximo. Em 2175 A (4,6 nm~!) tem uma “corcova”, um excesso de
absorgao devido a presenga de graos de grafite de 0,02 ym no meio interestelar. Também podemos notar
que na curva correspondente a Pequena Nuvem de Magalhaes nao ha a bossa em 2175 A, indicando uma
provével sub-abundéancia de carbono (a metalicidade da SMC é cerca de 10% da Galédxia).

Tabela 17: Extingdo em bandas fotométricas, assumindo Ry = 3,1.

Johnson (CTIO) SloanDSS
Banda Acentral A)\/AV A)\/E(B - V) Banda )\central A,\/AV A,\/E(B - V)
U 3683 1.521 4.968 u’ 3546 1.579 5.155
B 4393 1.324 4.325 g 4925 1.161 3.793
1% 5519 0.992 3.240 ! 6335 0.843 2.751
R 6602 0.807 2.634 i’ 7799 0.639 2.086
I 8046 0.601 1.962 z 9294 0.453 1.479
A1 [nm]
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Para objetos em alto redshift, a curva de Calzetti et al. (2000) tem sido muito utilizada. A estimativa
correta da absorgao pela poeira é fundamental em alto redshift uma vez que a radiacao que detectamos
aqui no visivel (e infravermelho) foram emitidas no ultravioleta no referencial de repouso do objeto.

A radiacao absorvida esquenta a poeira, que re-emite isotropicamente no infravermelho distante, com
pico em torno de ~ 100um (3000 GHz ou 0,1 mm, logo submilimétrico). A distribuigao de energia espectral
(SED) de uma galéxia é alterada como mostra a Fig. 217. Em casos extremos, com muita poeira e formagao
estelar, temos as ULIRGs (Ultra Luminous Infra Red Galazy); veja sec 6.1.5 para mais detalhes.

Observagoes feitas no submilimétrico, 350 pum, mostram que AGNs em z ~ 6 (isto é, quando o universo
tem =~ 10° anos) ja tém mais de 108Mg de poeira (Wang et al., 2008). Isto significa que a formacao de
poeira deve ser rapida no Universo jovem. Supernovas de tipo II sao provavelmente responsaveis por esta
producao de poeira, pois podem produzir, dependendo da metalicidade da progenitora, cerca de 0,1-1,0M
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Figura 217: Alteracao da distribuicao de energia espectral devido & presenca de poeira em uma galdxia tipo
espiral vista de face. Esquerda: espectro estelar (linha vermelha, fina) de uma galdxia jovem (ainda com alta taxa
de formagao estelar) comparado ao espectro na presenga de poeira (trago espesso). Note a absor¢ao em baixo
comprimento de onda e a emissdo no infra-vermelho distante. Centro: a mesma galdxia jovem, mas com uma
quantidade maior de poeira. Direita: galdxia espiral tipica, com 10'° anos, baixa taxa de formacdo estelar e a
mesma quantidade relativa de poeira que no painel da esquerda. Figura baseada em Devriendt et al. (1999). Veja
também a Fig. 165, pag. 152, para o efeito da poeira em ULIRGs, galaxias com formagao estelar ultraluminosas no

infravermelho.

de poeira por explosao®® (Todini & Ferrara, 2001).
Em torno das frequéncias 3,3, 6,2, 7,7, 8,6, 11,3 e 16,4 um sao observadas bandas de emissao, desco-

bertas por Gillett et al. (1973) e referidas como Linhas do Infravermelho Nao identificadas ( Unidentified
Infrared, UIR). Duley & Williams (1981) sugeriu que estas bandas seriam atribuidas a hidrocarbonetos
aromdtico policiclicos (PAH) e isto é atualmente a versdo mais aceita para origem das UIRs. PAHs sao
moléculas planas, como anéis de benzeno, alguns exemplos sdo o préprio benzeno (CgHg), naftalina (C1oHs)
e criseno (C1gHi2). As bandas produzidas pelas PAHs sao devidas a radiagao ultravioleta em um ambiente
“empoeirado” associada a formacao estelar. A emissao de PAHs sao detectadas em galdxias brilhantes em

infravermelho.

330 outro mecanismo de producio de poeira se d4 na atmosfera de estrelas gigantes vermelhas do ramo assimptético (AGBs,
asymptotic giant branch). Contudo estas estrelas passam mais de 1 bilhdo de anos na Sequéncia Principal antes de chegarem

na fase AGB.
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A maioria das galdxias, as chamadas “normais”, apresentam um espectro dominado por linhas de absorcao,
resultado do espectro combinado das estrelas. Algumas linhas em emissao fracas sao observadas, emitidas
pelo gas nas regioes de formagao estelar.

Em 1909, Fath observando “nebulosas espirais” notou que uma galdxia (NGC 1068 = MT77) possuia
linhas em emissio brilhantes: Hg, [O11] 3727A, [N111] 3869A, [O111] 4363, 4959, e 5007A%*. E. Hubble também
detectou estas linhas em emissao assim como em duas outras galdxias. Finalmente, em 1943, Seyfert afirmou
que uma fracao das “nebulosas espirais”, aquelas que tinham ntcleo brilhante, possuiam linhas em emissao
largas, produzidos por dtomos em diversos estados de ionizagao. Este assunto ficou esquecido até 1959,
quando a questao da emissao do ntcleo de algumas galaxias voltou a voga.

Sabemos hoje que estas galaxias com linhas fortes de emissao e alta luminosidade estao associadas
a galdxias com ntcleos ativos (AGN, Active Galactic Nuclei): a energia emitida pelo nicleo é responsédvel
pelas linhas mais fortes e largas que aquelas observadas nas galaxias normais. O continuo tipico de AGNs
é mostrado na figura 218.

A [cm]
10 0.1 0001 105 107 102 101l 1013

10u 000A  10A

10 bump azul
turnover
10-10 o Figura 218: Continuo tipico
& Radioloud ~~/ /W  — de AGNs. Os tracos continuo
lE 1o0-11 ~5-10% N e tracejado representam as

R “radio-louds” e as “radio-
Galédxia normal L .
quiets”, respectivamente. Em

3]
i
w

-12 Sb:
%D 10 (Sbe) pontilhado, o continuo tipico
- de uma galdxia normal (tipo
< 10°13 Sbc).  Figura baseada em

- Radio quiet/ Peterson (1997).
) ~90-95%/

1

, 0.1keV 10keV 1MeV

10_15 WWWWWWW%HW HHHH‘ HHHH‘ HHHH‘ T HHHH‘ T HHHH‘ T T
108 1010 1012 104 106 1018 1020 1022 1024
v [Hz]

o)
[¢)
<

Nesta figura, utilizamos log(v f,) vs. log v pois,

La/fydu:/ufy%z/ufydlogy, (438)

ou seja, a drea sob o grafico do produto v f(v) entre duas frequéncias é proporcional & energia emitida neste
intervalo de frequéncias. Lembramos também que:

=—/x (439)

A luminosidade das AGNs variam entre —9 < Mp < —30e 10%® < Ly < 10%erg s71.

Depois do trabalho de Seyfert em 1943, toda uma “fauna” de galdxias ativas foram definidas (Fig. 219,
para um revisao completa, veja Antonucci (1993)). A AGN mais préxima é Centaurus A (uma SO ou EO
com forte absor¢io ao longo do eixo maior), a 4,7h~Mpc.

11.1 Seyfert

As galdxias Seyfert somam ~ 0,1% das galaxias de campo e, pelo menos 90% delas sdo espirais de tipo Sb
ou SBb. Muitas apresentam vizinhos que podem estar em interagao gravitacional. Das galaxias de nicleo
ativo, as Seyfert sao as mais frequentes no Universo proximo.

34 As linhas com colchetes (p-ex., [O111] sdo chamadas proibidas pois sua probabilidade de transi¢do sdo muito pequenas e o
elemento se desexcita por colisdo, a menos que a densidade seja muito baixa. Estas linhas foram inicialmente atribuidas a um
elemento inexistente na Terra, o Nebulium. Apenas em 1928 estas linhas foram identificadas como do nitrogénio e oxigénio.
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Figura 219: Demografia de galdxias com atividade (AGNs e formagao estelar intensa). As porcentagens e densidades
sdo aproximadas. “LIR” significa luminoso no infravermelho; “BAL” linha de absor¢ao larga; “FR” Fanaroff-Riley
(veja segao 11.6.1); “NLEG” galdxia com linha de emissao estreita. Tirado de Roy (1994).

Galéxias Seyfert sao divididas em trés tipos (a primeira divisdo em 2 classes das Seyferts foi proposta
por Khachikyan & Weedman (1971), baseado na largura das linhas de emissao):

e Seyfert 1. Linhas permitidas de emissao largas (p.ex. Hi, Hel, Hell; ~ 1000-5000 km/s); linhas
proibidas estreitas (p.ex. [O111], [Nev]; ~ 500 km/s).

As larguras sao dadas habitualmente em termos de velocidade, Av = ¢cAX/A. A presenga de linhas
proibidas indicam baixa densidade do meio, n, ~ 103-10% cm™3; a presenca de linhas largas permitidas
indicam n, 2 10° cm~3. Assim, no visfvel, uma largura de Av = 1000 km/s —~ 20 A.

Cerca de 30% das Seyferts sdo de tipo 1.

e Seyfert 2. Tanto as linhas permitidas como as proibidas sao estreitas (~ 500 km/s, i.e., 10 A no

visivel). O continuo das Seyferts 2 é sistematicamente mais fraco que o das Seyferts 1. Quando
observado em luz polarizada, as Seyfert 2 também apresentam linhas permitidas largas.

Cerca de 60% da Seyferts sao de tipo 2, cf. Fig. 220.

e Seyfert 1.5—1.9. Tipo intermediario, que apresentam linhas permitidas largas e estreitas.

A figura 221 ilustra a diferenca espectral entre as Seyferts 1 e 2, além de comparé-las com outros tipos
de AGNs.

Seyferts de tipo 1 e 1.5 sao fortes emissores de raios-X, possuindo espectro em lei de poténcia com
indice I' ~ 1,9 e corte em ~ 200 keV. Nas Seyferts de tipo 2 a emissao X bastante é absorvida pelo HI com
densidade de coluna de ~ 10%22724cm~2. O indice espectral é I' ~ 1,75 e o corte no espectro é por volta de
130 keV.

11.2 LINERs

LINERS (Low Ionization Nuclear Emission-line Region) sao AGNs de linhas estreitas e de baixa luminosidade
e, consequentemente, capazes apenas de produzir linhas de elementos de baixa ionizagao. Heckman (1980)
define pela primeira vez esta classe de objetos pelas razoes de intensidade [O11] A3727/[O111] A5007 > 1



208 11.4 Markarian

1.0 \ \ \ \

09 . ® ChandraDFSul + HubbleDFNorte |

08 [T Hasinger 2003 7
S Tt + O HEAOI + ASCA +ChandraDFNorte |
= 0.7 —e—i Ueda et al. 2003 |
Z 061 % | Figura 220: Fragio de AGNSs tipo 2
> 05 1 \ I r—%— L | em funcao da luminosidade em raios-
3 T Sl ' X. No Universo local cerca de 60%
o 04+ ~—o, — e | das AGNs sdo de tipo 2. Esta pro-
s, | principalmente } I 1 porgao diminui em AGNs mais poten-
,_g 0.3 i Seyferts "locais" 1 I - tes em raios-X. Figura tirada de Ha-

02 “—W,—~ 1| singer (2003).

0.1 i QSOs distantes |

00 I | , | , | , | , |

42 43 44 45 46

log Lx [2-10 keV] (erg s—1)

e [O1] A6300/[Or11] A5007 > 1/3. Os LINERs também podem ser definidos pelas razdes [N11]/Ha 2 0,6 e
[O111]/HS < 3 (veja Figura 253 da Secgao 13).

LINERs sdo encontrados em ~ 80% de espirais Sa e Sb (pelo menos 1/3 de todas as espirais) e, em uma
proporgao menor, em Sc e Elipticas. Por exemplo, a galdxia M104 (NGC4594 ou “Sombreiro”, uma Sa) é
uma LINER préxima.

Existe um debate na literatura sabre a origem da fonte ionizante dos LINERs. Duas possibilidades opostas
Sa0:

e Nicleo ativo da galdxia. LINERS seriam o final fraco da fun¢do de luminosidade de AGNs.
e Formagao estelar intensa no centro galactico. LINERS seriam como regioes HII no centro de galaxias.

A Fig. 222 mostra os diferentes tipos de espectros para galdxias com e sem atividade nuclear (veja
também a Fig. 221).

No 6ptico a distingao entre estes cendrios é problemética devido ao alto grau de obscurecimento (ex-
tin¢@o) causado pela poeira. Estudos em raios-X (acima de 2 keV a absorgao é desprezivel, p. ex. Gonzalez-
Martin et al., 2006) sugerem que pelo menos 60% dos LINERs tém uma AGN central.

11.2.1 Objetos de transigao

Definidos empiricamente — entre LINERS e regides HII em diagramas de razoes de intensidade de linhas — os
chamados “Objetos de transicao” (veja também a Sec. 13). Estes objetos parecem ser de fato LINERs (com
uma fraca AGN central) que contém regides de intensa formagao estelar.

11.3 BL Lac — Blazar

O prototipo desta classe, BL Lacertae, foi descoberto em 1929 por Cuno Hoffmeister como uma “estrela
varidvel” (verdnderlicher Stern) de curto periodo (1 a 2 semanas). Na década de 1960, este objeto foi
identificada com uma fonte rddio por Maarten Schmidt (algo surpreendente para uma estrela). Finalmente,
Miller et al. (1978) identificam fracas linhas de emissao e estabelecem que o redshift de BL Lac é z = 0,069,
portanto extragaldctico.

Blazar é um tipo de objeto com luz polarizada, uma variabilidade violenta no 6ptico e um espectro radio
plano (Angel & Stockman, 1980). Blazares tém caracteristicas observacionais de BL Lacs e de Quasares (o
nome “Blazar” é vem de uma combinagao destes nomes).

11.4 Markarian

Entre 1967 e 1981, Markarian publicou um catalogo de ~ 1500 galaxias de magnitude entre 13,0 e 17,0
com excesso de continuo ultravioleta e ficaram conhecidas como galdxias Markarian (cf. Markarian, 1994).
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A maioria das Markarians tem linhas de emissao mas nao estao classificadas. Cerca de 10% sao clas-
sificadas como Seyferts — ~ 8% das Markarians sao galdxias com surto de formacao estelar e galdxias
compactas azuis (galdxias Hir), e alguns poucos (2,5%) QSOs, BL Lacs e LINERS. Muitas das Markarians
estao em pares ou mostram sinais de interagao gravitacional.

11.5 Radiagao sincrotron

A emissao radio em galdxias de ntcleo ativo se faz pelo efeito sincrotron de elétrons relativisticos que
interagem com o campo magnético (Fig. 223), mecanismo sugerido pela primeira vez por Alfvén & Herlofson
(1950) (para mais detalhes, veja De Young, 1984; Rybicki & Lightman, 1985). Os elétrons sao acelerados

pela forca de Lorentz e executam um movimento helicoidal ao longo das linhas de campo magnético.

A poténcia total emitida por um elétron via efeito sincrotron é ilustrada na figura 224, onde a frequéncia

criti

ca, v, é dada por:

3 3
Ve = leSGIl@; wB =
47

eB
YmeC

= v.=42 B#G’y2 sen © Hz,
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Figura 223: Um elétron relativistico em movimento helicoidal
em um campo magnético B emite radiagdo sincrotron colimada
hv e polarizada.

direcdo da}i/diregéo do
radiacéo campo elétrico

onde wp é a frequéncia ciclotron, v = 1/4/1 — (v/c)? é o fator de Lorentz, e e m, sdo a carga e massa
do elétron e B o campo magnético. O angulo © é o pitch angle, isto é, o angulo da trajetoria da carga
em relagao ao campo magnético. Em outras palavras, a componente normal do campo magnético ao vetor
velocidade, B, é o que importa. Para v < ¢, © = 1/2. O pico da emissao é na frequéncia vyax = 0,2858.
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A emissao da radiacao de elétrons relativisticos é colimada, a maior parte da emissao se dd4 em um cone
com abertura senf ~ 6 ~ 1/ (para § < 1) na direcao instanténea do vetor velocidade (Fig. 225). Por
exemplo, para v = 103,  ~ 3,4’

V<<(C
a Figura 225: Dependéncia angular da poténcia emitida
através do efeito sincrotron. Os vetores a e v indicam, res-
v=050c¢ pectivamente, a aceleragao e velocidade da carga. Para ve-
locidades relativisticas, o beaming (colimagao da radiagao)
a se torna importante.
1/
V=095 —m — i
al

A poténcia total emitida por um dado elétron é dada pela integral em v do espectro sincrotron:

2¢?

2 4
< B*(y* —1)sen®’© = —|a]?,

P = —
() 3m2c?

onde o segundo termo é a formula de Larmor e a é a aceleragao da carga elétrica. Vemos que a poténcia
emitida por uma carga acelerada é proporcional ao inverso da massa ao quadrado. Assim, se substituissemos
a massa do elétron pela massa do proton, mantendo as outras grandezas, a poténcia seria reduzida por
um fator (my/ me)? ~ 3,37 x 105. Por isto, apenas os elétrons sio relevantes para a emissio sincrotron em
Rédio galaxias.

Se tivéssemos uma distribuigdo isotrépica de velocidades dos elétrons e/ou um campo magnético
aleatério, a poténcia média por elétron pode ser determinada pelo valor médio do pitch angle, i.e., ((sen? ©) =
2/3). A poténcia média ¢ dada por:

— 4et 4 _ _
P(y) B*(y* = 1) = gorcUp(y* = 1) = 107" Big(y* — 1) erg s,

9m2c?
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onde Up = B?/87 é a densidade de energia do campo magnético e o7 é a secio de choque de Thompson.
A poténcia, ou seja a perda de energia de elétrons relativisticos, v > 1, é proporcional & E? (E o<y é a
energia da carga). Neste caso, podemos descrever a perda de energia dos elétrons por:

dFE — Eq 1 3micd
P _ 2 = t) = _ de t = = e
1 (v) =BE E(t) T+t/thy Onee 2 = s T 5e B, B2sen? ©

(440)

onde Ey = ym.c? é a energia inicial do elétron. Obtemos assim a escala de tempo de meia-vida do eléctron

(intervalo de tempo em que o elétron perde metade de sua energia):

" 5,159 x 1029 . 1,635 x 1010 <1000) A0S
1/2 = = .
/ ’YB,?LG B,?LG v
Para um campo magnético de ~ 10uG, o tempo de meia-vida de elétrons com v ~ 10% (portanto que
emitem radiagio em ~ 10 MHz)é de apenas ~ 160 x 10° anos. Elétrons que emitem radiacio visivel
(v ~ 4.5-8.5 x 10° GHz, portanto v ~ 6-8 x 10%) tém um tempo de meia-vida de 20 a 30 mil anos (em um
campo B ~ 10uG).

Para uma distribuicao de energia dos elétrons seguindo uma lei de poténcia, N.(¢) xx e~ ?, a emissao
total sincrotron serda também uma lei de poténcia, escrita como:

fo o™, (441)

onde « € o indice espectral e esta relacionado ao indice da distribuicao de energia dos elétrons relativisticos
por p = 2a + 1, quando o meio é transparente. Em geral, quando o meio é opticamente fino (como nos
16bulos, veja mais adiante) observamos que 0,7 < o < 1,2 (ou seja, 24 < p < 3,4) com uma pequena
dependéncia de o com a frequéncia. J4 a emissao nuclear vem de um meio opticamente espesso e a = 0.

11.6 Radio galaxias

A primeira fonte discreta, extragaldctica de emissao radio descoberta foi Cygnus A (3C 405, z = 0,057,
Fig. 226) que logo foi identificada como uma eliptica gigante Baade & Minkowski (1954). Ficou assim
estabelecida uma nova classe de objetos, as Radio galaxias.

Assim como as Seyfert, as Radio galdxias apresentam um nicleo brilhante, porém a grande maioria das
Rédio galaxias sao elipticas.

Como as Seyferts, as Radio galdxias podem ser divididas em duas classes:

e Radio galdxias de linhas largas (BLRG). Em geral sao elipticas com uma regido central relativamente
compacta.

e Rddio galdxias de linhas estreitas (NLRG). Sao elipticas gigantes ou c¢Ds. A galdxia dominante de
Virgo, M87 (ou Virgo A, na radio-astronomia), é um exemplo.

Os fotons emitidos pelo processo sincroton podem interagir com os elétrons relativisticos pelo efeito
Compton (neste caso dizemos “self Compton”) e assim ganham energia e sdo observados como raios-X ou
gama. Isto explica porque ntcleos ativos radio-loud sao também emissores mais potentes de raios-X e gama
(veja Fig. 218).

Considerando uma poténcia emitida P, (1,4 GHz) = 2x 103! erg s™! Hz ™!, com um espectro F, o< v
no intervalo 10 MHz a 3 GHz, temos cerca de 10! erg s~ (103* W) em radio. Este ¢ o limite a partir do
qual chamamos um objeto de Radio galdzia.

As Réadio galdxias mais brilhantes tem uma luminosidade em radio L ~ 10%° erg s~!; este valor pode
ser comparado & luminosidade total (incluindo as estrelas) da Via Lactea de 5 x 10*% erg s=! (um pouco

mais de 10'° L). Notemos que a luminosidade em radio da Via Lactea ¢ de apenas 10%7 erg s~

—0.8

11.6.1 Morfologia da emissao

Muitas Radio galaxias apresentam emissao com diversas morfologias:

e Loébulo: Normalmente esta emissao é simétrica em relacao ao centro da galaxia, com dimensao muito
maior que esta. Os lobulos tém dimensao de vérias dezenas de kiloparsecs e podem estar localizados
entre ~ 0,1kpc a 1 Mpc do nticleo. Cada 16bulo de Cygnus A tem ~ 17k~ 'kpc de didmetro.



212 11.6 Radio galaxias

)
™
9 Cygnus A (3C 405)
<
S
o
— —_ <
S S
I o
N &
o Q :
T W =
g =<
£ =
Q o
a 8

50 h

T 10h59m32s  19h59m28s  19h59m24s
Ascencdo Reta (J2000)

14h17m00s  14h16m48s
Ascencao Reta (J2000)

Figura 226: Esquerda: Exemplode uma Rddio galdxia tipo FR I, 3C 296 (NGC 5532). Em verde a imagem radio
(banco de dados do VLA) superposta na imagem O6ptica gri do SDSS. Direita: Exemplo de uma Rédio galdxia tipo
FR II, Cygnus A. A imagem 6ptica é do arquivo do HST.

Dentro do 16bulo existe um ponto de emissao maxima, o “hot spot”. Dependendo se os hot spots estao
dentro ou fora do sistema eles sao classificados em FR I e FR II, respectivamente [FR = Fanaroff-
Riley, cf. Fanaroff & Riley (1974)]. Em geral, objetos FR II tém L 4 gu, > 103%erg s~ Hz 7!, sendo
mais brilhantes que os objetos FR I (Figura 226).

Centaurus A é um exemplo tipico de FR I; Cygnus A é uma FR II. Os objetos “radio-loud” mais
abundantes sao os FR L.

e Jato: E uma emissio extremamente colimada causada pela ejecao de particulas do nicleo da galaxia
hospedeira. Os 16bulos de emissao se encontram no final dos jatos. Em Cygnus A, o jato tem com-
primento de 50k~ 'kpc. Jatos tém uma contrapartida dptica.

e Nuclear: Emissao em uma regiao compacta associada ao nicleo da galéxia.

e Halo: Emissao extensa, da dimensao do prépria galaxia, associada ao nicleo.

11.6.2 Jato superluminar

Determinar a velocidade dos jatos é problematica, pois estes nao produzem linhas de emissao. Contudo,
como os jatos muitas vezes apresentam nés (i.e., irregularidades) é possivel, com observagoes de alta re-
solucdo e ao longo de vdrios anos, determinar o movimento préprio (velocidade aparente no plano do céu)
dos jatos. A figura 227 ilustra este efeito.

Em muitos casos, o movimento préprio observado é superluminar. Isto nao significa que haja matéria
sendo ejetada com velocidade superior & da luz (o que seria um absurdo pela teoria da relatividade), mas
sim que devemos interpretar a geometria do jato em relacdo ao observador (Rees, 1966). A figura 228
descreve esta geometria.

Nesta figura, o jato esta sendo emitido em O com um angulo 6 em relagao ao observador, chegando no
ponto A apés um tempo At que corresponde a distancia vAt. A radiagao emitida pelo né quando este é
emitido em O leva um tempo to = (D + vAt cosf)/c para chegar ao observador e, quando o né do jato
chega no ponto A, leva t4 = At+ D/c para chegar ao observador (o “At” é o intervalo de tempo que o né
levou para chegar em A).

A diferenca de tempo t4 — to = Atobs € 0 intervalo de tempo medido pelo observador para que o né
percorra a trajetéria aparente vAtsen @ no plano do céu. Ou seja, a velocidade aparente sera:

vAtsen 0 vAtsen 6 vsenf
Vap = = = 7
P Atobs D/c+ At — D/c— (vAtcosl)/c 1 — (vcosh)/c (442)
sen 6
ou fap =0 Sett onde S =v/c.

1—60059;



11.6 Radio galdxias 213

jato de M87

Figura 227: Movimento aparente no jato
otico de M87. As linhas diagonais correspon-
dem a um movimento aparente uniforme no
plano do céu de 6 vezes a velocidade da luz! As
imagens foram produzidas por John Biretta,
do Space Telescope Science Institute.
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Figura 228: Geometria de um jato relativistico sendo ejetado de um niicleo ativo. “O” representa o micleo e “A”
um né do jato que percorreu uma distancia vAt.

Nés podemos nos perguntar qual é o angulo 0y, que maximiza [3,,. Derivando a Eq. (442) em relagao
a 6 e igualando a zero obtemos cosf,,, = 5. Quando S — 0 (limite cldssico) obtemos o resultado intuitivo
que a maior velocidade aparente serd quando o jato é perpendicular a linha de visada do observador. Se o
jato for emitido com angulo 6, a velocidade aparente serd maxima, dada por:

L (443)

ﬂap,max = m ’

e quando 8 > 1/\/5 ~ 0,707, a velocidade aparente pode ser (muito) superior a velocidade da luz. Note
que, o jato na diregao oposta (o contra-jato) terda sempre uma velocidade aparente menor que c:

VI

Bap, oposto —

€ Bap, oposto tende a zero quando § — 1.
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11.7 Quasares, QSOs

Em 1960, procurando pela contrapartida éptica da fonte radio 3C 48, Matthews & Sandage encontraram
um objeto de aparéncia estelar com linhas de emissao largas que nao foram identificadas. Em 1963 o mesmo
se passou com a fonte rddio 3C 273. Esta e outras fontes foram classificadas de Quasar (quasi-stellar radio
source). Neste ano, Schmidt (1963) descobriu que as linhas espectrais destes objetos eram as linhas de
Balmer, mas deslocadas para o vermelho. Para 3C 273, o redshift era de 0,158 ou seja este Quasar esta
a 440h~™Mpc. Obviamente, isto colocava os Quasares fora da Via Léactea e a hipétese de “radio-estrelas”
foi descartada. O valor do redshift em si nao era tao surpreendente, pois eram conhecidas galdxias ainda
mais distantes naquela época. O que realmente surpreendeu era a luminosidade do Quasar deduzida pela
distancia de luminosidade.

Logo ficou claro que a aparéncia quasi-estelar era devido a grande distancia destes objetos. Isto também
implicava que estes sdo os objetos mais energéticos do Universo, com luminosidades bolométricas de 10%°
a 10%erg s71 (Mp < —21.5+ 5logh e Lx > 10*erg s71). Os Quasares mais distantes conhecidos hoje
tem z 2 6; alguns exemplos estdo na figura 230. A figura 229 mostra o espectro artificial de um Quasar
tipico, resultado da mediana de mais de 2000 espectros observados no SDSS.
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Figura 229: Espectro artificial de um quasar, tomando-se mais de 2000 espectros observados pelo SDSS. Para
comprimentos de onda inferiores a A = 912 A (limite de Lyman), a absor¢do pelo HI praticamente impede a
observacao do espectro. Dados tirados de vanden Berk et al. (2001).

Contudo, Arp (1967) sugere que as fontes radio e QSOs nao estao distribuidos aleatoriamente, mas
associados a galdxias préximas; o redshift nao seria de origem cosmolégica (expansdo do Universo) mas sim
causadas por “outra razao”. Os QSOs seriam neste caso objetos ejetado do ntcleo de galdxias. Até hoje,
nenhuma “outra razao” convincente para a origem do redshift de QSOs foi encontrada.

Baldwin (1977) descobriu uma anti-correlagio entre a luminosidade do continuo, medida em 1450 A e
a largura equivalente do C1v 1549 A; esta anti-correlacio, efeito Baldwin, também é observada em vérias
linhas largas em emissdao como Ly ou OvI 1034 A. Esta anti-correlacio estd ligada 4 mudanca da forma
do continuo com a luminosidade e parece depender da massa do Buraco Negro supermacico central.

Os Quasares tém um excesso de emissao no ultravioleta, o que os torna objetos muito azuis. De fato,
procurando objetos de aparéncia estelar com indice de cor U — B < 0,4, a maioria dos objetos encontrados
serdo 6timos candidatos a Quasares (é necessdrio confirmar obtendo-se o espectro); veja Fig. 231 para um
exemplo. Dependendo das cores do diagrama, podemos selecionar candidatos em diferentes intervalos de
redshift.

Ja em 1965, Sandage notou que grande parte dos objetos de aparéncia estelar azul com magnitude
superior a mp, = 16 em alta latitude galactica eram semelhante aos Quasares mas, assim como as AGNs
em geral, eram “radio-quiet” (cf. Fig. 218). Por esta razao utiliza-se hoje a seguinte nomenclatura:

e Quasar: objetos “radio-loud’ (cerca de 10%);
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Figura 231: Diagrama cor-cor U — B vs. B—V,
ilustrando como os Quasares podem ser iden-
tificados. A reta diagonal representa a relagdo
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e (QSO: todos os objetos quasi-estelares, “radio-quiet’ e “radio-loud’.

Observacionalmente, os QSOs parecem ser Seyferts de tipo 1 mais distantes e mais brilhantes.
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11.7.1 Evolugao de QSOs

Estudos do nimero de QSOs (incluindo Quasares radio-loud) mostram que estes objetos eram muito mais
abundante no passado (z ~2-3) do que hoje. Contudo, indo-se mais para o passado (z 2 3) o nimero
destes objetos decresce (fenomeno chamado de redshift cut-off). A figura 232 ilustra esta situagao.
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Figura 232: Abundéncia (densidade em coordenadas coméveis) de QSOs em funcéo da idade do Universo e do
redshift para QSOs com Mp < —26. Para 2 2 6 nao sabemos ainda como evolui esta abundancia. A maior
abundancia de QSOs ocorre cerca de 3 bilhdes de anos apds o Big Bang, quando a densidade comoével é de ~
350 Gpc™ 2. Dados tirados de Fan et al. (2001); Schmidt et al. (1995); Hartwick & Schade (1990).

A evolugdo também se di na funcdo de luminosidade dos QSOs. A figura 233 mostra a fungdo de
luminosidade para QSOs selecionados por fatias de redshift.
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Esta figura mostra claramente que a luminosidade caracteristica, M*, aumenta com o redshift e que a
forma da funcao praticamente nao se altera. Confirmacao deste resultado depende ainda de uma melhor
amostragem a baixo (z < 0,5) e alto redshift (z > 3).

Vérias sugestoes foram feitas para explicar este fenomeno. Isto deve estar ligado com o processo de
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formacao de galéaxias e, em z ~ 2-3 os buracos negros macicos no centro das galdxias sao alimentados de
forma muito eficaz, possivelmente devido a fusdes entre (proto) galdxias ricas em gés.

11.8 Floresta Ly«

Todos os QSOs de alto redshift exibem um grande nimero de linhas de absorgao a partir do “lado azul”
da linha Lyman-« em emissao do préprio QSOs (cf. Fig. 234).
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Figura 234: Espectro do QSO1623+2651B (Crotts & Fang, 1998). Estao indicados os comprimentos de onda das
linhas Lya e LyB (Ao = 1216 A e A\ = 1026 A, respectivamente).

Estas linhas resultam da absorcao dos fétons pelo gas entre o QSO e nds. Nuvens com densidade de
coluna Ny 2 10"2cm™2 sio suficientes para provocar uma absorcao detectdvel. A figura 235 ilustra esta
situagao. Como o gas esta distribuido ao longo da linha de visada, resulta que as linhas em absorcao surgem
com diversos redshifts, todos inferiores & emissao correspondente do QSO (inclusive z = 0 devido a nossa
prépria galdxia). Devido & sua aparéncia, esta parte do espectro é chamada Floresta Lya.

Entre \g = 1026 A (1 + 2Qs0) < Aobs < Aa(l + 2qso) a intensidade do continuo emitido pelo QSO é
atenuado essencialmente pelas linhas em absor¢ao Lya. No intervalo Aiim (14 2qs0) < Aobs < Ag(1+2qs0)
(Mlim = 912 A é o limite Lyman), o continuo é atenuado por linhas de ordem superior da série de Lyman.
Para Aobs < Alim(1 + 2qso), a radiacdo do QSO é atenuada também pela absor¢ao continua do HI.

Nuvens com Ny = 1,6 x 10’7 cm ™2 sdo densas o suficiente para absorver os fétons com A < Ajjm, mas
nao chegam a produzir linhas saturadas. Este caso chamamos estas linhas de Sistema Limite de Lyman
(LLS, Lyman Limit System).

A floresta Ly« se altera em fungao do redshift da fonte: quanto mais distante, maior o niimero (a
distancias diferentes) de géds capaz de absorver a radiagdo. A figura 236 ilustra este efeito. A quantidade
de linhas de absorcao cresce aproximadamente como N(z) o (1 4+ 2)%/2. A evolucio da floresta Lyman-o
esta ligada a histéria de formagao das galaxias.

Note que, para Q142242309 (Fig. 236), fica claro que a maior quantidade de linhas de absorgao estao
préximas (mas nao proximas demais, veja pardgrafo seguinte) do redshift do QSO, diminuindo progressi-
vamente para redshifts menores. Esta é uma propriedade que mostra que a quantidade de absorvedores
Lyman-«a diminui com o tempo césmico.

Contudo, quando observamos o lado azul bem préximo da linha Ly-a, notamos uma diminuigao de linhas
de absorcao quando se trata de QSOs mais brilhantes. Neste caso, a emissao do QSO ¢ suficientemente forte
para ionizar as regioes mais préximas, diminuindo a profundidade 6ptica e, consequentemente diminuindo
a absorgao. Isto é conhecido como “efeito de proxzimidade” do QSO (Lu et al., 1991).

Em geral, a absorgao estd associada com galédxias na linha de visada mas nem sempre a correspondéncia
é ébvia. Por exemplo, 3C 273 que estd atras do aglomerado de Virgo, tem linhas em absorcao no mesmo
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Figura 236: Comparagao da floresta Lya de dois QSOs em redshifts diferentes. Figura tirada do curso de Wil-
lian Keel, o espectro de 3C 273 foi obtido pelo HST e o espectro de Q142242309 foi obtido com o Keck.

redshift do aglomerado mas que nao sao identificadas sem ambiguidade com galdxias vizinhas (no plano
do céu) ao QSO.

11.8.1 Sistemas Lyman-a saturados (DLA)

Os sistemas de absor¢do Lyman-a saturados (DLA, Damped Lyman-«) tém densidade de coluna Ny, >
2 x 10%°%cm=2 (Wolfe et al., 1986), composto essencialmente por gis neutro e propriedades semelhantes
aos discos de Hi1 de galdxias espirais. Estes sistemas sao o principal depdsito de barions no Universo em
redshifts ~ 2-3 e podem estar relacionados com progenitores dos discos de galdxias espirais normais do
Universo préximo.

A metalicidade dos sistemas DLA diminui com o redshift (i.e., aumenta com a idade), mas hd um grande
espalhamento nas medidas (Fig. 237). Notemos que nao hé detecgao de sistemas DLA com metalicidade
inferior & Z /1000 até z = 5.

Até 2002 eram conhecidos cerca de 300 sistemas DLA; com o survey SDSS este niimero aumentou
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consideravelmente, com mais de 600 sistemas conhecidos com z > 1,6.

Devido ao “efeito de proximidade” (ionizacao do meio pelo préprio QSO), nao se observa sistemas
Lyman-« saturados com redshifts de absorcao muito préximos do redshift do proprio QSO.

Sistemas com 10 < Ng; < 2 x 10?° sdo denominados Sub-DLA (Sub-Damped L-a) enquanto que sis-
temas com densidade colunar 1.6 x 1017 < Ny, < 10'Y sdo chamados Sistemas Lyman-Limit (LL Systems).

11.9 Variacao Temporal

QSOs, BL Lac e Seyferts apresentam uma variabilidade temporal importante. Esta variacao do fluxo pode
nos dar informagoes quanto ao tamanho e estrutura destas fontes (Terrell, 1964). O tamanho R de uma
fonte que tem uma variagao significativa (AL ~ L) em um intervalo de tempo At é:

c At
(1+2)’

RS (445)

onde z é o redshift da fonte (e é muitas vezes ignorado na expressao acima que, de qualquer forma, da
apenas uma estimativa grosseira de um limite superior do tamanho da fonte).
As variacgoes de fluxo sdo medidas tanto no continuo como na intensidade das linhas de emissao. A
figura 238 mostra a variacao do continuo ultravioleta e de algumas linhas de NGC 5548 (Seyfert 1).
Como as regides que produzem as linhas de emissao e o continuo nao sao as mesmas, a diferenca entre
estas variagoes nos informa sobre a estrutura deste objeto. Este método é conhecido como “reverberacao”.
A variacdo temporal também é observada em outras frequéncias como, por exemplo, em raios-X
(Fig. 239).

11.10 Modelo unificado e “zoologia” de ntcleos ativos
O modelo unificado das galdxias de niicleos ativos se baseia em trés suposi¢oes bésicas:

1. Alguns objetos sao intrinsecamente mais brilhantes;
2. Alguns objetos produzem jatos de particulas relativisticas;
3. A orientagao dos objetos é aleatoéria e, dependendo do ponto de vista do observador, regioes diferentes

do niicleo sdo observadas, i.e., os nicleos ativos sdo anisotrépicos (Antonucci & Ulvestad, 1985;
Barthel, 1989).

Como veremos mais adiante, a fonte central de energia de AGNs é a queda de matéria em um Buraco
Negro super-massivo. O cendrio mais aceito é de um disco de acréscimo, com a matéria escoando para o
centro. Variacoes deste cenario foram sugeridos como a destruicao por efeito de maré de estrelas que passam
o Limite de Roche do Buraco Negro (Hills, 1975; Frank & Rees, 1976). Contudo, a taxa de destruicao de
estrelas proximas a Buracos Negros super-massivos nao é suficientemente alta para manter a luminosidade
de um QSO.
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A figura 240 ilustra este modelo. No centro da AGN encontra-se um buraco negro supermacico com um
disco de acregio a sua volta. Esta regiao tem tipicamente algumas centenas de unidades astronémicas (o
buraco negro, é claro, é muito menor e sua dimensao é dada pelo raio de Schwarzschild, ry = 2GM/c?,
da ordem de algumas unidades astrondmicas). O disco de acregao é responsavel pelo continuo térmico
com maximo no ultravioleta extremo ou raios-X moles (Fig. 242 e Fig.245). Esta emissao tem uma grande
variabilidade. Jatos de particulas relativisticas sao produzidos nesta regiao. O modelo de um disco de
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Figura 240: Modelo unificado de AGNs (fora de escala). No centro estd o disco de acre¢do e o buraco negro.
Dependendo da posi¢ao do observador, a AGN ¢é classificada de maneira diferente. Em geral, se a regido central
pode ser observada temos uma AGN tipo 1; se a regido central estd escondida, temos uma AGN tipo 2. Para efeito
de ilustragado apenas um jato é mostrado (quando existem, os jatos sdo aproximadamente simétricos em relagao ao
nicleo).

acrecao estaciondrio (M = constante) foi introduzido por Shakura & Sunyaev (1973) — mais detalhes na
secao 11.10.1.

As linhas do ferro produzidas nesta regiao (Fe Ka e K3, por volta de 6,4 keV) sao alargadas por efeito
relativisticos, em particular sofrem redshift gravitacional, Fig. 241. O redshift gravitacional devido a um
corpo compacto de massa M é:

1+2= <12GM>1/2 (1—5)_1/2;s zz15+§(5)2+ > (E)3+...;[r>>rs]. (446)

rc? r 2r 8\r 16 \r

Tomando r = 3rg, z &= 0,225. Note que o redshift gravitacional é infinito no horizonte de eventos (r = ry)
e nao pode explicar os redshifts observados (z > 1) dos QSOs e galdxias distantes.

A observagao do perfil da linha do ferro é tanto um teste do modelo de disco de acréscimo ao redor de
um buraco negro supermacico central, como da teoria da relatividade geral. O alargamento observado na
Fig. 241 sugere que o BN central esteja em rotacao (BN de Kerr).

Entre ~ 0,1 e ~ 30 parsec existem nuvens de gas que formam a chamada regiao de linhas largas.
Na regiao mais interna, distribuida de forma aproximadamente esférica estao nuvens com gdas altamente
ionizado enquanto que, nas regides mais externas, menos densa e distribuida de forma mais achatada, o
gds tem baixa ionizacgao. Estas nuvens sao responsaveis pela emissao permitidas de linhas largas, com até
5000 km/s.

Na borda da regiao de linhas largas, existe um toro molecular, com uma dimensao da ordem até algumas
centenas de parsecs. Esta regiao é composta de gis e poeira e é opticamente espessa. Quando a AGN é
observada de perfil, a regiao de linhas largas e o disco de acrecdo sao obscurecidos.
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Uma evidéncia observacional importante do toro molecular é a observacao de AGNs de tipo 2 em luz
polarizada. O espectro produzido na regido central (Broad Line Region, regiao que produz linhas largas) e
que é emitida perpendicularmente ao toro é espalhada e uma fracao da radiacao pode chegar a nés. Esta
luz espalhada é altamente polarizada e seu espectro apresenta caracteristicas de AGNs de tipo 1 (linhas
permitidas largas).

Na regido por volta de 1 kpc, além do toro molecular (ou de poeira), encontra-se a regido de linhas
estreitas. Esta regiao é formada por nuvens de géds de baixa densidade e mais frio e, portanto, as linhas
sdo mais estreitas (isto é, em relagao as linhas largas mencionadas mais acima, pois a largura destas linhas
estreitas é da ordem de ~ 500km/s). As nuvens desta regiao que estao na ‘sombra’ do toro de acre¢ao nao
sao ionizadas.
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Quando a fonte central é mais potente o toro central parece ter uma largura menor (é mais provavel a
observacao da regiao central de um objeto orientado aleatoriamente); isto é sugerido pela anti-correlagao
entre a fracdo de AGNs tipo 2 com a luminosidade em raios-X (cf. Fig. 220).

11.10.1 “Motor central”

As variagoes temporais da luminosidade de AGNs nos permitem determinar um limite superior para o
tamanho da fonte. Isto foi notado por Terrell (1964) que, curiosamente, usou como um argumento para a
proximidade (isto é, redshift ndo cosmolégico) de QSOs.

Considerando uma fonte esférica que, simultaneamente (no referencial da fonte) tem sua luminosidade
alterada (veja Fig. 243). A informacao da mudanca chega ao observador primeiro do centro da fonte e por
dltimo da borda: isto é devido a trajetoria suplementar que os fétons percorrem quando vindos da borda.
Esta diferenca é:

ly = Nl o+, (447)

onde /1 e {5 sdo as distancias do observador ao centro e & borda da fonte, respectivamente. O aumento (ou
diminuicao) de luminosidade se dard em um intervalo de tempo At = (o — £1)/c =r/c.

Figura 243: Diferenga entre os percursos de féton emitido na borda e no centro de uma fonte esférica.

No caso de QSOs e outras fontes com z 2 0,1, é necessédrio levarmos em conta os efeitos relativisticos.
Para uma fonte que se afasta com velocidade v, o seu raio pode ser estimado como:

2\ 1/2
reent(1-L) — <AL (448)
c? y

Se a duragdo da variacao for de algumas horas, r ~ 10 AU.

Por outro lado, também podemos estabelecer um limite inferior para a massa de uma fonte utilizando
o limite de Eddington. Este limite nos da a luminosidade maxima que uma fonte pode emitir estando em
equilibrio hidrostatico (se L > Lgqq, a pressao de radiagao impede o equilibrio de uma fonte de massa M).

O limite de Eddington vale:
4G c

Lpaq = M. (449)

Utilizando a média de Rosseland para a opacidade, & = (o7/m,)(1 + X)/2 = 0,2(1 + X)em?g™ ", (o7 e
my s80 a sec@o de choque de Thompson e a massa do préton, respectivamente) e a fracdo de massa de
hidrogénio, X = 0,7, temos:

M M
Lpaq ~ 1,48 x 10*8— Tl a35%x10° x —1L 450
Edd ) Mo, erg s M, ©> (450)
(para um plasma de hidrogénio puro, X = 1, Lgqq = 1,26 x 103* M (M) erg s71).

Assim, para uma luminosidade tipica de QSO de L ~ 10%%erg s—!, nés obtemos um limite inferior para
a massa:

MZTx10" Mg . (451)

Dado o tamanho e a massa obtidos, foi sugerido que um buraco negro supermacico fosse responsavel
pela producao de energia das AGNs. Além disto, tomando o raio encontrado acima (rs = r ~ 10 AU) como
raio de Schwarzschild, a massa do buraco negro correspondente é:

2
TsC r
s ~5 s

2G 1AU

M= 107 My, (452)

isto é, da mesma ordem de grandeza que a massa estimada pelo limite de Eddington.
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O mecanismo mais eficiente para producao de energia neste cenério é através de um disco de acre¢ao
em torno do buraco negro. Salpeter (1964) foi o primeiro a sugerir que o acréscimo de matéria em um
buraco negro supermassivo poderia ser responsavel pela energia das QSOs.

Podemos estimar a luminosidade supondo que toda a energia potencial da matéria em queda no buraco
negro seja responsavel pela luminosidade da AGN. Se a massa do disco de acréscimo e do buraco negro
forem M e Mpn, respectivamente, temos:

_dul o d <GMMBN) _ GMpxM
r

onde |M|=|Magn], (453)

L~ ~
dt dt T

isto é, a taxa de acréscimo (i.e., a massa que cai) no buraco negro central é igual a variacdo da massa
do proprio buraco negro e Mgy > M. Podemos também escrever a luminosidade como funcao de uma
eficiéncia n:

L =ngMc? = 5= , (454)

de onde concluimos que a eficiéncia da conversao de energia é n = 0,5r5/r, e 5 é o raio de Schwarzschild.
Tomando r = 3r, (o menor raio onde uma O6rbita pode ser estdvel em torno de um buraco negro sem
rotacao®”), isto implica em 7 ~ 0,17. Para comparacdo, a eficiéncia na producao de energia na fusiao de H
em He é aproximadamente 0,7%. Uma taxa de acrecao de 10Mpano~! corresponde a uma luminosidade
L ~6x10%erg s71 (1.3 x 1013Ly).

A eficiéncia pode ser ainda maior em buracos negros de Kerr (com rotagao), n pode chegar a ~ 0,4. O
valor da taxa de acregao, M, deve ser da ordem de 0,5-50,0M/ano para obtermos as energias observadas
em QSOs.

Supondo que o disco de acréscimo seja geometricamente fino (6z — 0) e opticamente espesso, cada anel
de largura dr emite como um corpo negro. A taxa de dissipacao de energia sera igual ao fluxo de energia
de um corpo negro e, assim, a temperatura do disco de acréscimo é (partindo da lei de Stefan-Boltzmann):

. o
Ty = L BGMM _ 3MP(r)

2 X area 83 8T ’

(455)

onde o é a constante de Stefan-Boltzmann, (2 é a velocidade angular do disco no raio r e r > r,. Uma
dedugao mais cuidadosa utilizando a viscosidade do disco resulta em (Hartmann, 1998):

73/4 71/2 1/4 . 1/4
r r 3GMM
T(T) N Tl <TIIIiIl> [1 a (Tmin) ] ' Tl B (87To'riin ) ’ (456)

onde Tmin = 3rs é a menor érbita estavel ao redor de um buraco negro de Schwarzschild. Utilizando as
Egs. (449) e (453) junto com a Eq. (455) temos,

I\ VA4 M 2/ -1/4 b\ 3/
T(r) = 1,9 x 10° T I . 4
() =19 10 (LEdd) (108M@) (0,1) (10AU> K (457)

A figura 244 mostra a temperatura ao longo do disco de acrecao para diferentes valores da massa do buraco
negro central.

O espectro do disco de acre¢ao é a soma (integral) da emissao de cada anel que emite como um corpo
negro:

Tmax
L, = / 7B, [T (r)] 2mr dr, (458)
Tmin

onde B, (T) é a funcao de Planck [veja Eq. (9), pag. 21]. O espectro de um disco de acre¢ao é mostrado na
Fig. 245.

A taxa de acrecao (consumo) do buraco negro central e a quantidade de material disponivel determinam
o tempo de vida, tg, dos nicleos ativos. Se tg for longo, somente poucos objetos passam por uma fase de
AGN; se tg é curto, isto significa que a maioria das galdxias observadas passaram por uma fase de AGN.
Woltjer (1959) estimou o tempo de vida de uma AGN a partir da observagdo que ~ 1% das galdxias
apresentam nicleos ativos: tg ~ fragio de AGNs x idade das galdxias ~ 0,01 x 101 = 10® anos. Contudo,
o tempo de vida da fase de niicleo ativo ainda é mal determinada, estimativas variam entre 10% a 10® anos
(Martini, 2003).

35Em um buraco negro com rotagio (solugio de Kerr), o horizonte de eventos é menor que o raio de Schwarzschild; no caso
extremo de mdximo momento angular (buraco negro girando com a velocidade da luz) o horizonte de eventos é igual a rs/2.
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11.10.2 O motor central para — BN supermacicos em galaxias “normais”

Se as AGNs produzem sua energia gracas a um buraco negro (BN) supermacigo, podemos nos perguntar
0 que acontece com este buraco negro quando o nicleo deixa de ser ativo.

No cenario cosmoldgico atual, supomos que todas as galaxias passem por uma fase onde elas tém um
nicleo ativo que, eventualmente, consomem o combustivel (i.e., o material que cai no buraco negro). O
buraco negro, contudo, permanece no centro. As observagoes fotométricas e espectroscopicas sugerem que,
de fato, as galdxias em z ~ 0 tenham um buraco supermacigo central (Kormendy & Richstone, 1995).

No caso da Via Lactea, foi observado o movimento préprio de dezenas estrelas na regiao central, ao
redor da fonte radio Sagitario A* (Fig. 246). Com estas observacoes®® é possivel estabelecer uma estimativa
da massa na regiao contida no interior da dérbita destas estrelas, resultando em uma massa de (3,95 +
0,37)(De /8 kpe)?19 x 106 M, em uma regido de 90 A.U. (0,0004 pc ~ 103r,). A interpretacio mais plausivel
e aceitdvel (mas nao a dnical) é a presenga de BN supermacigo (Ghez et al., 2005) na regido de Sag A*.
Gillessen et al. (2009) além de estimar a massa do BN supermacigo central, estimam a distancia do Sol ao
centro da Galaxia em 8,33 & 0,48 kpc, e excluem a possibilidade da existéncia de um sistema binério de
BNs centrais.

Os buracos negros supermacicos parecem desempenhar um papel fundamental na formacgao e evolucao
das galéxias. Existem correlagoes empiricas da massa do BN central (veja Fig. 247) com (I) a luminosidade

36 A extingdo no éptico chega a ~ 30 magnitudes no entorno de Sgr A*, enquanto que no infravermelho préximo (banda H)
este valor é de apenas ~ 3 mag.
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Figura 246: Distribuigao das estrelas préximas do centro galdctico com destaque & érbita kepleriana da estrela
S2 em torno de Sgr A* (17%45™39395, —29°00'28,2, J2000). O pericentro estd a cerca de 118 A.U. (tomando a
distancia de Sgr A* seja 8.0 kpc); os pardmetros orbitais implicam uma massa central de & 4 X 10°Mg. O modelo
mais aceito é de um buraco negro supermacigo central. Figuras tiradas de Schodel et al. (2002); Gillessen et al.
(2009).
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Figura 247: Correlagoes da massa do BN com a dispersao central de velocidades, luminosidade na banda B e
massa do halo escuro da galdxia hospedeira. Os simbolos cheios e vazios sdo dados publicados e ndo publicados,
respectivamente. A massa do halo escuro é estimada pela velocidade circular e/ou o da galdxia hospedeira. Figura
adaptada de Ferrarese (2002).

B do bojo hospedeiro; (II) com a dispersao de velocidades (esta correlacdo é ainda mais bem definida):

g0

200km /s @

(459)

4,5840,52
Mgpn = (1,66 £+ 0,32) x 10® ( )

e (ITI, com muito mais incerteza) com a massa do halo escuro da galdxia hospedeira, (Magorrian et al.,
1998; Ferrarese & Merritt, 2000; Gebhardt et al., 2000; Ferrarese, 2002).

O famoso problema, quem vem primeiro, o ovo ou a galinha, aparece aqui: os buracos negros super-
macigos sao as sementes das galaxias ou os BNs se formam apds a formacao das galaxias?

Os primeiros buracos negros supermacicos ja estao presente em redshift z ~ 6, quando o Universo tem
menos do que 1 bilhao de anos. Estes buracos negros podem se formar a partir do colapso de estrelas
de Pop. III (~ 10%2Mg) seguido de uma acregio muito eficiente (super-Eddington) ou a partir do colapso
direto de nuvens de gas primordial com M ~ 10° M.



12 Reionizagao do Universo

12.1 Fim da “Idade das Trevas”

Apés a época da recombinagao em z ~ 1100 (~ 370h70~! mil de anos apds o Big Bang, cf. segio 2.5.3),
o meio intergaldctico se torna neutro. Para a radiacao de fundo, que nesta época tem A ~ 4,6pum e com o
redshift cosmolégico vai do infravermelho para micro-ondas, este meio de Hi é transparente. Um observador
humano hipotético nesta época veria um fraco brilho uniforme (os fétons no regime de Wien da radiagao
de corpo negro) que ficaria cada vez mais escuro a medida que o tempo passa: por isto chamamos esta
época de “Idade das Trevas” (Dark Ages).

O Universo permanece assim até a época do colapso das primeiras estruturas por volta de z ~ 15. A
partir dai, o gas que se resfria no interior destas estruturas pode fragmentar e formar a primeira geracao
de estrelas e/ou QSOs. Estes primeiros objetos comecam a emitir uma grande quantidade de energia no
ultravioleta, formando assim esferas de regioes Hil. A figura 248 mostra esquematicamente esta evolugao.
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ionizado dissociado objetos maiores
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Figura 248: Reionizagdo do Universo apds a recombinagao. Cinza escuro representa o hidrogénio ionizado. Circulos
pretos sdao objetos colapsados. A escala de tempo é baseada no cendario ACDM com h = 0,7. Figura baseada em
Barkana & Loeb (2001).

As esferas de regices H1l (esferas de Stromgren (1939), veja Sec. 12.2 mais abaixo) expandem com o
tempo e, eventualmente, se superpdem e acabam por (re-)ionizar o Universo por completo. A radiacao
combinada dos QSOs é responsavel pelo fundo em ultravioleta até hoje.

Em 1965, Gunn & Peterson e, independentemente, Shklovskii (1964) notaram que uma fonte em alto
redshift deveria ter sua radiagao completamente absorvida pelo Hi em comprimentos de onda inferior a linha
de Lya. Esta absorcao prevista teoricamente ficou conhecida como efeito Gunn-Peterson. Os espectros
observados de QSOs com z < 5 nao mostram este efeito, indicando que o meio intergaldctico ja esta
reionizado pelo menos desde z ~ 5. A absorgao observada em comprimentos de onda menor que a linha
Ly« (a floresta de Lyman, cf. segdo 11.8) é devida a nuvens relativamente densas que ndo sao ionizadas
pela fundo UV.

O efeito Gunn-Peterson é muito sensivel ao grau de ionizagao ou, equivalentemente, a fragao de hi-
drogénio neutro presente no meio extragalactico, x. = nur/nu. Os fétons Lyman-« tém um livre caminho
médio curto em um meio de hidrogénio neutro. Tomando um perfil de linha como uma fungao delta, a
profundidade éptica dos fétons Ly-« é dada por:

c me’f c
H(z)  4megmecr(1 + 2) nHI(z)m ’

Ty = o[v(1+ 2)nui(2) (460)

onde e e m, sdo a carga e a massa do elétron, v é a frequéncia da transi¢io Ly-a (v = 0/1215,67A
= 2,466 x 10'°Hz) e f = 0,4162 ¢é a forca de oscilador desta transicao. A secdo de choque, o tem um fator
(1+2) que leva em conta a diferenca do redshift da fonte em relagdo ao redshift z onde o féton é absorvido.
A densidade média de hidrogénio (HI + HII) pode ser escrita como ng = Qpperit (1 — Y)(1 + 2)3/mpréton
(onde Y é a fragdo de massa de H, Y & 0,25 para um gds primordial). Assim, a profundidade éptica fica:

=349 x10°Qph | — '
Ty = 929 % " (TLN) (U + (1= Qp = Q) (1 +2)2 + Qur (1 + 2)3)1/2

(461)

Em z = 6 para Qx = 0,7, Qar = 0,3 e Qp = 0,04, 7y = 3,3 x 10°(nur/nu), ou seja, se houver mais de
~ 1 4tomo neutro de H para cada 10° fons o meio extragaldctico ji é opticamente opaco para os fétons
Lyman-a.
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A detec¢@o de um fluxo praticamente nulo em QSOs com z > 5,8 na regiao onde se espera observar
o efeito Gunn-Peterson [veja figura 249 e Djorgovski et al. (2001); Pentericci et al. (2002)], sugere que
a reionizacao do Universo se complete por volta de z ~ 6. A andlise do lado azul da linha Ly-« (assim
como para as outras linhas da série de Lyman) mostram como a ionizagao do universo evolui até z ~ 7. A
figura 250 mostra o resultado desta analise.

obs [A]

60 6000 7000 8000 9000 10000
c — — — i e -
_ [ SDSSJ1030+0524 Lya|) 1
T 50 z=6.28 \‘ -
< [ 10.3 horas no Keck ESI ;\“ Nv -
's 400 . 1
3} F x‘\ ]
D F . | 3
@ H limite de w o -
30 L L / » \ i i
o0 30 Lyman L¥7 LyB Gunn ; 3}({\,\ Sitvv -
z r ‘ ‘ ‘ Peterson / ““‘v ‘ B
5200 v , ]
g 10 :, spectro composto \ P /“'w \H. W) ‘N WV"“‘ f‘ 4 Ir—=
£ [ deQSOsdebaixoz ’ ﬂ | \ -
0 A vt MWM’JM J“‘u“ ML W “'W*n“b m L L1 1

800 900 1000 1100 1200 1300 1400
Tepouso (Al

Figura 249: Efeito Gunn-Peterson observado em um QSO de alto redshift, do lado azul das linhas Ly« e Lyg.
Onde o efeito G-P néo ocorre, observamos a “floresta de Lyman”. Para efeito de comparagao, o espectro composto
de QSOs de baixo redshift estd superposto ao QSO de alto redshift. Figura baseada em White et al. (2003).
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Figura 250: Esquerda: razao entre a transmissiao do fluxo da linha Ly-a e o continuo adjacente em fungao do redshift
medido em QSOs. Direita: profundidade 6ptica devido ao efeito Gunn-Peterson em funcao do redshift de absorcao
da linha Ly-a. A linha tracejada corresponde a uma evolugao passiva de 7y € os pontos por volta de z = 6 mostram
a rapida evolugdo nesta época. Figuras tiradas de Songaila (2004) e Fan et al. (2006).

As observagoes de QSOs em z ~ 6 exploram a fase final da reionizac¢ao (em zp, quando nao ha mais
HI no meio intergaldctico. Observagoes da polarizagdo da CMB (Sec. 2.14.2) sao sensiveis ao inicio da fase
de reionizagdo (em z.), quando comega a aparecer elétrons livres no meio intergaldctico (isto porque o
espalhamento de Thomson tem uma segao de choque que depende da polarizacao da radiagao). Note que
o efeito Gunn-Peterson é sensivel ao hidrogénio neutro, enquanto que a polarizacao da CMB depende da
fracao de hidrogeénio ionizado. Com a CMB, pode-se determinar a profundidade 6ptica:

T= / e corne(z) (ﬂ) dz = 0, 038@ {(QA +Qup(1+ 26)3)1/2 — 1} , (462)
0

dz QM
onde op sec¢ao de choque de Thompson (Kaplinghat et al., 2003).

O satélite WMAP, apds 3 anos de observagao, mediu uma profundidade 6ptica 7 = 0.09 + 0.03, o que
implica um redshift de reionizacao de 8 < z. < 15, dependendo da histéria de reionizacdo do Universo
(Spergel et al., 2003). Se a reionizagao fosse instantanea, seu redshift seria z &~ 11, que corresponde a uma
idade do universo de 370h;, x 10%anos.
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Para haver a reionizacao em z ~ 12 é necessario fontes de radiacao ultravioleta que sao rapidamente
criadas. Uma hipdtese sdo estrelas de populagao III, constituidas de gds primordial (75% em massa de
hidrogénio). Nunca foi observada uma destas estrelas e supdem-se que a fungio de massa inicial destes
objetos tenham uma forte tendéncia a altas massa, até ~ 10 M.

Outra possibilidade sao os “motores” das AGNs, buracos negros supermacicos com disco de acregao.
Buracos negros com ~ 109 M, sdo inferidos pela presenca de QSOs em z = 6. Os mecanismos de formacao
das primeiras estrelas (Pop. IIT) e AGNs (i.e., buracos negros super macigos) ainda sdo mal conhecidos.

12.2 Esfera de Stromgren

Fontes com temperatura acima de ~ 20000 K sao capazes de ionizar completamente uma esfera ao seu
redor. Estas esferas sdo chamadas “Esferas de Stromgren” (Stromgren, 1939). Se o meio é suficientemente
extenso, os fétons ionizantes (com comprimento de onda entre Ly aA1215,67 Ae~2s A) sao todos usados
na ionizacao deste meio e temos uma fronteira bem definida marcando a esfera de Stromgren. O volume
desta esfera serd proporcional ao ntimero de fétons ionizantes, Nyv:

AN 1/3
e ()" s

f
dmneny a%5

onde a‘f{fﬁ é o coeficiente de recombinacao efetivo para elétrons que sao capturados até o nivel 2, isto é, nao
sao capturados no nivel fundamental. Os elétrons que sao capturados no nivel fundamental produzem um
outro féton ionizante. O valor do coeficiente de recombinagao é (1 < app < 3) x 1072 em?®s™1, dependendo
da temperatura, adequado para um meio opticamente espesso.

QSOs emitem cerca de 10°7 fétons ionizantes por segundo. Em z ~ 6, a densidade média de bérions é
~ 1074, portanto a esfera de Stromgren de um QSO tem um raio superior a 1 Mpc (p.ex. Yu & Lu, 2005).



13 Galaxias com surto de formacao estelar: “Starburst”

Algumas galdxias apresentam uma taxa de formagao estelar muito superior a taxa observada em galdxias
ditas normais. Estima-se que 25% da formacao estelar atual no Universo préximo ocorra em galdxias com
surto de formacao estelar (Starburst). B possivel que todas as galaxias passam por uma fase de formacao
estelar intensa em algum momento de sua vida (Gallego et al., 1995; Conselice, 2000).

O(s) mecanismo(s) que geram um starburst nao sao ainda bem compreendidos. Sabemos que estes
eventos devem ter uma duragao relativamente curta (~ 10-100 x 10° anos), uma vez que o gds da galdxia
é rapidamente consumido na formagao estelar. A taxa de formagcao estelar (SFR) em um “starburst” é
cerca de 103 vezes & SFR das galdxias “ordindrias”, Ygrr ~ 10Mgs~ kpc™2 em um surto [compare com a
Eq. 420)], ou como a Via Léctea, que tem uma taxa de 1,65 4 0,20Mg /ano (Licquia & Newman, 2015).

Em muitos casos, o surto de formacao estelar se da na regiao central, » < 1kpc. Neste caso, o surto
é alimentado por gas que se acumula no centro; um mecanismo eficaz para isto esta ligado a presenca de
barras nas galdxias espirais.

Para galaxias em alto redshift, o mecanismo que dispara o starburst é provavelmente as colisoes galacticas;
estas colisdes podem levar a fusao das galdxias ou a formacao de caudas de maré. O encontro entre duas
galaxias ricas em gés leva a um choque do gés, que pode ser levado as condigoes propicias de formagao
estelar.

As colisoes galacticas sdo menos frequentes no Universo local (Fig. 251) e argumenta-se que estas colisoes
nao sejam os tnicos (ou principais) mecanismos que geram um starburst. A observagao revela que galdxias
isoladas podem ser starburst. Um mecanismo alternativo sao as instabilidades dinamicas que podem ocorrer
em galdxias com disco (i.e., espirais). Uma instabilidade frequente é a formagao de uma barra; neste caso,
simulacoes numéricas mostram que o gas pode ser “canalizado” pela barra em diregao ao centro galactico,
provocando um evento de starburst.
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Podemos reconhecer, observacionalmente, dois tipos de galaxias starburst:

e Galaxias com excesso de emissao ultravioleta. A luminosidade desta galaxia é dominada por asso-
ciacoes OB, estrelas macigas de curta vida. Nestas galdaxias a poeira tem uma distribuigao “esfarelada”
e a radiagao UV nao é completamente absorvida.

e Galaxias com excesso de emissao infravermelha. Neste caso, a luz ultravioleta das estrelas macicas é
absorvida pela poeira que re-emite a energia no infravermelho distante (FIR, far infra-red). Os casos
mais extremos sdo chamados ULIRGs (Ultra luminous Infra-Red Galazies), com Lyig > 1012L@. Se
estas galdxias estao muito distantes (z > 3) a radiagao da poeira é observada em micro-ondas.

Um surto de formagao estelar “escondido” pela poeira pode também se revelar por uma forte absorcao
das linhas da série de Balmer e emissao fraca do [O11].

O espectro de um surto (formagao estelar em um intervalo de tempo curto comparado a idade da
galdxia) obviamente varia com o tempo. A figura 252 ilustra a evolucdo prevista do espectro de uma
galaxia que sofre um “straburst”.
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As galdxias com formagao estelar intensa e as AGNs tém caracteristicas espectrais semelhantes (p.ex.,
fluxo UV e infravermelho distante elevados). H4 diferencas contudo, pois as regides de formagao estelar
(regices Hir) sao aquecidas por estrelas jovens (tipo OB) e nas AGNs a energia vem da regiao central (pro-
vavelmente do continuo produzido pelo disco de acréscimo). Assim, diagnésticos baseado nas intensidades
relativas de algumas linhas ([O1)A5007/Hp, [N1JA6583/Ha, [S#]AN6716,6731/He, [O1]A6300/Ha, veja
Figs. 253 e 254) podem ser usadas para se distinguir galdxias de ntcleo ativo e regides de formagao estelar
(Baldwin et al., 1981; Veilleux & Osterbrock, 1987). Chamamos de diagrama BPT o gréfico da razao
[O111]A5007/HS em fungao da razao [N11JA6583/Hea, sugerido por Baldwin et al. (1981) para classifica¢ao
dos espectros com linhas de emissao.

Galaxias com maior atividade de formagao estelar tendem a evitar aglomeracoes: as galdaxias que apre-
sentam sinais de uma evolugao passiva da populagao estelar habitam preferencialmente as regices centrais
de aglomeragoes, em geral em um ambiente j& virializado. Isto se traduz em uma diferenga das fungoes de
correlagoes das galdxias com evolugao passiva e ativa (Fig. 255).
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Figura 254: Diagnésticos de razdes de linhas de emissdo onde podemos distinguir galdxias star-burst (regices HIr),
LINERs, “objetos de transicdo” e Seyferts (veja também Secs. 11.1 e 11.2). Figura tirada de Ho (2008).

galdxias ativas 2dF galdxias passivas

FRAME S — —= T e T L S 3
- * - i 0 ' 10
20 ! y }
102 :
10
— 10 ¢ E
Q
s -
i 0 J% 1E i
=
B
—1] J
_10 10
10724 ]
-20 i
1073 ‘ ‘
0.1 1 10
o[h! Mpc] oh! Mpc] separagdo espacial r [h‘1 Mpc]

Figura 255: Esquerda e centro: Fungdo de correlacdo bidimensional, (o, 7) (secao 4.4.1 para definigbes) para
galdxias com baixa taxa de formagao estelar (SFR atual < 10% que a média durante a vida pregressa, i.e., galdxias
“passivas”) e com alta taxa de formagao estelar (galdxias “ativas”). Direita: Fungao de correlagao £(r) dos dois tipos
de galéxias. Galdxias passivas se aglomeram mais do que as ativas em escalas menores que ~ 10h~* Mpc. Dados do
2dFGRS, figura tirada de Madgwick et al. (2003).



14 Galaxias normais

14.1 Classificagao morfolégica
14.1.1 Classificagcao de Hubble

Desde as primeiras observagoes, mesmo antes que as galaxias fossem reconhecidas como sistemas extra-
galédcticos, era evidente a grande diversidade de formas que elas apresentam. Uma das formas de se procurar
entender a fisica que governa estes sistemas é construir um esquema de classificacao a partir de propriedades
observacionais que, esperamos, leve a uma compreensao mais profunda destes objetos.

Um dos primeiros sistemas de classificacao morfolégico foi proposto por Wolf (1908), antes que as “ne-
bulosas” fossem reconhecidas como galdxias externas. Este sistema tenta estabelecer uma sequéncia que
comeca em sistemas sem estruturas e termina nos sistemas com proeminentes bracos espirais. Reynolds
(1920) também propdem uma classificagao morfolégica apenas para as nebulosas espirais vistas de face, de-
finindo 7 classes relacionando a importancia da “condensacao central” (o bojo) em relacao a “nebulosidade
exterior” (o disco).

O sistema de classificagao mais popular, e ainda utilizado de forma generalizada, é a classificagao
morfolégica de Hubble (1926, 1936), representada pelo diagrama de diapasao (‘tunefork’; Fig. 256).

Espirais “normais”
Sa Sh Sc

Elipticas . ’ . ) Irregulares

. - » ®
S
E3

E7 ° Cdrrd Irr 11

EO \
’ /'; F e Q' \I
7 Y 1
SBO T -
SBa SBb SBc

Espirais barradas

Figura 256: Classificagao morfolégica de Hubble (‘tunefork’ ou diapaséo).

Ao contrario do que lemos em muitos livros, Hubble nao propds o diagrama do “diapasao” como uma
sequéncia evolutiva das galaxias, mas sim uma sequéncia de complexidade. As elipticas seriam as galdxias
mais simples que as lenticulares, enquanto que as espirais, com bracos cada vez mais abertos, sao as mais
complexas do ponto de vista morfolégico. As galdxias a esquerda do diagrama sao chamadas ‘precoce’
(early-type) e a direita, ‘tardia’ (late-type). A ideia de uma evolucao de early-type para late-type ja havia
sido abandonada em meados da década de 1920.3"

Associar uma série ou processo evolutivo a sequéncia de Hubble esta errado. Apesar disto, a classificagao
de Hubble mostrou-se muito til no estudo das galdxias. Apesar das galaxias ndo evoluirem da esquerda
para a direita no diagrama, foram descobertas varias propriedades que se alteram sistematicamente ao
longo deste diagrama (veja também Fig. 257):

e Raz@o massa (luminosidade) do bojo/massa do disco. As elipticas s@o praticamente apenas bojo
(discos muito fracos sao as vezes detectados); as galdxias Im nao contém bojo;

e Razao massa do gds/massa das estrelas;

Variacao do indice de cor;

e Composi¢ao quimica do meio interestelar;

Taxa de formagao estelar.

37Hubble (1926) diz: “Farly e late, apesar da conotagdo temporal, sdo aparentemente os adjetivos disponiveis mais conve-
nientes para descrever as posigdes relativas na sequéncia [de classificagdo morfoldgical. .. Podemos assumir que estes termos
expressam uma progressao de formas das simples para as complexas.” Veja uma discuss@o mais completa em Baldry (2008).
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Figura 257: Propriedades fisicas de galdxias ao longo da sequéncia de Hubble. As unidades de massa e luminosidade
sao solares. Dados tirados de Roberts & Haynes (1994), utilizando ~ 8000 galdxias.

Também observamos uma variagdo da abundéancia de metais (em particular do oxigénio) em funcao do
tipo morfolégico assim como da massa da galdxia (Fig. 258).

Posteriormente, a classificacio de Hubble foi estendida, senda incluidas as galdxias irregulares (Irr)
como uma continuagao das galdxias espirais (i.e., as irregulares sdo as galdxias mais “tardias”).
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Figura 258: Abundéncia de oxigénio em funcao do tipo morfoldgico (espirais e irregulares) e da massa das galdxias.
A abundéancia solar de oxigénio é 12 + log(O/H) = 8,91 e a metalicidade pode ser calculada como Z/Zy =
10%08(0/M=3.09 Pigura baseada em Roberts & Haynes (1994).

14.1.2 Classificagcao de de Vaucouleurs e outros

Vidrios outros sistemas de classificagao morfolégicos foram propostos. de Vaucouleurs (1959) propds um
sistema ‘tridimensional’ de classificagao, levando em conta além do tipo morfoldgico, a presencga de anéis e
a estrutura espiral (Fig. 259). de Vaucouleurs também introduziu a distingao entre galdxias Sc, Sd e Sm,
que acabou sendo incorporada a classificagao de Hubble.

Lenticulares

Elipticas

B
(s) espiral anel (1) Exemplos
\_/ MOS: SB()b
NGC1365: SB(s)b
(B) MI101: SAB(rs)cd
barrada Via Léctea: SB(s)cd ??

Figura 259: Classificagio morfolégica de de Vaucouleurs (1959) em trés dimensodes, dando igual importancia as
barras e aos anéis.

No catédlogo de galdxias RC3 (de Vaucouleurs et al., 1991, veja também a Fig. 91), a cada tipo mor-
folégico é associado um numero “T7:
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cE EO ET S0- S0 Sot S0/a  Sa Sb Sc Sd Sm Im

T -6 -5 -4 -3 -2 -1 0 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10
(U - B) 0,53 0,74 0,38 0,27 0,28 0,13 0,04 -0,01 -0,10 -0,11 -0,12 -0,13 -0,21
(B—-V) 0,94 0,49 0,86 0,79 0,78 0,70 0,63 0,59 0,52 0,52 0,52 0,46 0,39

A classificagao de Morgan (1958) ou de Yerkes é baseada na concentracao de luz das galdxias, subsidiada
pela classificagao espectral proposta por Morgan & Mayall (1957). Neste sistema, além do tipo espectral,
¢ utilizado a seguinte notagao:

S = espiral; B = espirais barradas; E = elipticas; I = irregulares;

Ep = elipticas com sinais claros de absorgao por poeira e elipticas peculiares;

D = sistemas “dustless” (sem poeira), simétricos e sem estruturas e com um envelope estelar;

L = Sistemas de baixo brilho superficial;

N = Sistemas com nticleo compacto e brilhante. Estas sao em geral AGNs;

A letra “p” é acrescentada para galdxias de aparéncia peculiar;

A letra “c” é adicionada ao tipo D para galdxias supergigantes, encontradas no centro de aglomerados
de galdxias (andlogo & notacao de estrelas super gigantes na espectroscopia estelar Matthews, Morgan &
Schmidt, 1964), veja também Sec. 5.11.1

A estes parametros é adicionado uma “classe de inclinacdo”, 1 para sistemas vistos de frente (simetria
esférica) e 7 para sistemas vistos de perfil.

van den Bergh (1960) divide as galdxias por classe de luminosidade; galdxias com mesma aparéncia
morfolégica podem ter luminosidades bem distintas. As classes de van den Bergh vao de I (super gigantes)
até V (galaxias anas).

14.2 Tipos morfolégicos: caracteristicas

Classicamente, as galdxias luminosas em z < 0,5 se dividem segundo sua morfologia em quatro grandes
familias.
e Elipticas, que como diz o nome, tem uma forma eliptica (ou eventualmente esférica) sem nenhuma
estrutura notavel,

As galaxias elipticas sao designadas ‘En’, onde n indica o grau de achatamento, veja Fig. 260.

1 arcmin

21.15 hg(f kpc

EO

Figura 260: Classificagio de galdxias
E3 Elipticas segundo o grau de achatamento
aparente. ¢ e b sdo os semi-eixos maior e
O E5 menor, respectivamente.
>

NGC 0426
imagem do SDSS En, n=10 x (1 - b/a)

As elipticas com aparéncia esférica sdo E0. As elipticas mais achatadas sdo as E7 (b = 0,3 x a). Galdxias
elipticas mais achatadas do que E7 sdo dinamicamente instaveis.

e Espirais, tem uma forma de disco no qual vé-se em geral bragos espirais que comegam no centro ou nos
extremos de uma barra (espirais barradas);

As galédxias espirais sao designadas Sa, Sb ou Sc quando nao hé a presenga de uma barra e SBa, SBb
ou Sbc no caso contrario. Cerca de 1/3 das espirais no Universo préximo tem barras bem definidas; 1/3
nao apresentam barras e 1/3 sdo casos intermediarios.

Os bragos de uma galaxia espiral sao logaritmicos, isto é, podem ser descritos pela equagao:

R(0) = Ry exp(A0), (464)

onde Ry e A sao constantes. O quanto os bragos de “enrolam” é quantificado pelo dngulo de abertura («,
“pitch angle”, Fig 261), onde, para a espiral logaritmica temos:

a = arctan(A) = A, para a < 25°. (465)
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Os indices a, b e ¢, foram originalmente propostos para diferenciar o quanto os bragos espirais se enrolam
em torno do centro galdctico: ‘a’ para bragos muito enrolados, ‘c’ para bragos mais abertos (hoje também
classificamos algumas galdxias como Scd). Tipicamente, as Sa tém « = 7°; para as Sb, a & 13°; para as Sc
a =~ 17°. O angulo de abertura costuma ser o mesmo para todos os bragos e nao variar com o raio (o que
justifica o uso da espiral logaritmica). A Via Léictea tem um angulo de abertura dificil de ser estimado,
pois estamos muito préximos do plano do disco, mas estima-se que o ~ 12°.

a=7° a=13° a=17°

Figura 261: Angulo de abertura de bracos espirais (pitch angle, o)) medido entre as tangentes do braco e de um
circulo concéntrico a galaxia.

Além dos bragos, a razao entre o tamanho do bojo e do disco também servem para classificar as espirais:
As Sa tém a maior razao bojo/disco enquanto as Sc tém a menor.

Os bragos das galaxias espirais também sao classificados segundo suas morfologias. Basicamente, os
tipos de bragos podem ser separados em Floculentos, quando sao fragmentados e com pouco contraste em
relagdo ao disco, e Grand Design, quando sao muito bem definidos. Elmegreen & Elmegreen (1982, 1987)
subdividem os bragos das espirais em 12 tipos, segundo suas particularidades. As galdxias que apresenta
bracos Grand Design estdo geralmente acompanhadas por outra galdxias, enquanto que as floculentas estao
mais isoladas. Isto sugere que os bragos mais intensos em espirais possam ser o resultado da perturbacgao
produzida por efeito de maré.

e Lenticulares, que tem uma forma de disco com um pronunciado bojo central;

As galaxias lenticulares sao chamadas SO e foram introduzidas no diagrama de Hubble por Allan San-
dage. Estas galaxias tém um bojo muito pronunciado e discos muito fracos, sem a presenca de bragos
espirais. Quando vistas de frente, as SO podem ser confundidas observacionalmente com elipticas que pos-
suam um envelope.

e Irregulares, que nao apresentam nenhuma forma bem definida. As galdxias satélites da Via Lactea,
as Nuvens de Magalhaes, sao irregulares. Na classificacao de Hubble estendida estas galaxias sao notadas
Irr T e Irr IT (Im na classificagdo de de Vaucouleurs). As Irr T sdo de tipo magelanicas (semelhante &
Grande Nuvem de Magalhaes) com algum (pouco) indicio de estrutura organizada (uma barra ou bragos);
as Irr IT sao de tipo “explosiva”, com indicios de serem o resultado de uma fusao de galdxias recente ou
em andamento. Galaxias com muita poeira também podem ter aparéncia irregular quando observadas no
visivel. No sistema de de Vaucouleurs, as Irr sao classificadas como Sm ou Im.

Tabela 18: Resumo das propriedades das galaxias da sequéncia de Hubble.

Popriedade Espirais Elipticas Irregulares
Massa (M) 102 a 10*2 107 a 10*2 108 a 10
Diametro (kpc) 5-30 1-1000 1-10
Luminosidade (Lg) 108 a 101! 105 a 1012 107 a 10°
Populacao estelar Velha e jovem Velha Velha e jovem
Tipo espectral AaK Gak AaF

Gas Bastante Muito pouco Bastante
Poeira Bastante Muito pouca Depende

Cor Azulada no bragos  Amarelada/vermelha Azulada

Amarelada no bojo
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No Universo préximo (até cerca de 150h~'Mpc) as galdxias brilhantes se distribuem aproximadamente
da seguinte forma: 10% de elipticas, 70% de espirais, 14% de lenticulares e 6% de irregulares (usando
17680 galdxias do RC3, incluindo galdxias de campo, grupos e aglomerados). Um resumo simples das
caracteristicas das galdxias segundo sua classificacao morfolégica é dada na Tab. 18.

Figura 263: Exemplo de isofotas (isocontornos de mesmo brilho
superficial) de uma galdxia eliptica, NGC 4104. Os contornos da
galdxia e e fontes superpostas a ela estdo em cor verde e trago
espesso; em tom mais amarelado temos contornos de outras fon-
tes do campo. O trago reto diagonal corresponde & posigao do
semi-eixo maior (dngulo de posigdo). Note que esta galdxia em
particular apresenta isofotas bozy.

1 arcmin

A figura 262 mostra uma representagao alternativa para classificagdo morfoldgica, incluindo as galaxias
superluminosas e anas. Nesta classificacdo, as elipticas sao classificadas segundo a sugestao de Kormendy
& Bender (1996), isto é, pela deformacao das elipses de isofotas (curvas que correspondem ao mesmo brilho
superficial, veja Fig. 263) em boxy ou disky. As isofotas de galdxias elipticas podem ser representadas por
uma elipse mais uma perturbagao descrita como uma série de Fourier (Carter, 1978; Bender & Moellenhoff,
1987; Ciambur, 2015):

Robs(o) = Rel(o) + Z a; COS(jG) + bj sen(j@) ) (466)
j=1
onde Rops(f) é a curva que descreve uma isofota e Re(6) é uma elipse. Por exemplo, para uma elipse
alinhada com as coordenadas cartesianas e centro na origem temos:

ab
- )
Va2 sen? 0 + b2 cos2 6
onde a e b sao os semi-eixos maior e menos, respectivamente. Os primeiros termos da série de Fourier
sao nulos (ou muito pequenos): a; e by correspondem ao um descolamento do centro da elipse; a2 afeta a

Re1(0)
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elipticidade e by afeta o angulo de posicao (orientacao da elipse). Os termos as e bs (assim como todos os
termos impares superiores a 3) correspondem a deformagoes sem simetria axissimétrica. Os termos b; com
j > 4 correspondem a assimetrias que nao sao alinhadas com os semi-eixos.

Vermelho: negativo  Azul: positivo Vermelho: negativo  Azul: positivo
T s ‘

05 00 05 10 10 05 00 05 10
x/a

Figura 264: Distorgoes de uma elipse dadas por cada coeficiente da série de Fourier. As elipses, de razao de eixos
b/a = 0,65 (entre uma E3 e E4) neste exemplo, estdo desenhadas com trago pontilhado. Em vermelho estao as
deformagdes quando o parametro de Fourier é negativo, em azul quando é positivo. Os coeficientes sdo para cada
painel a;/a = 0,08 ou b;/a = 0,08. A deformagao dada pelo coeficiente as < 0 é boxy e para as > 0, disky.

Finalmente, o termo mais interessante é o a4, do cos4f; quando este termo é negativo a elipse é
deformada como uma “caixa” ou boxy. Quando ay > 0, a deformagao é como um disco ou disky. A Fig. 264
ilustra as varias deformacoes em uma elipse causadas pelos primeiros coeficientes da expansao da série de
Fourier.

14.2.1 Galaxias anas e de baixo brilho superficial

As porcentagens citadas acima nao levam em conta as galaxias anas, de dificil observacao. Se levarmos
em conta as anas (que, somente a partir da dltima década, tem sido possivel detectd-las a distancias
elevadas) concluimos que sao estas as galdxias mais abundantes no Universo. Alguns tipos de galdxias
anas estao descritos na segao 7.4 (as anas Elipticas e Esferoidais). Além disto temos as Lenticulares anas
(dS0); Irregulares anas (dIm, versoes reduzidas das Nuvens de Magalhaes; Anas Compactas Azuis (BCD)
ou galdxias Hir; Anas de Maré (“tidal dwarf’, produzidas nas interagoes entre galdxias macicas); Espirais
anas (dS), as ultimas a serem identificadas (Schombert et al., 1995) e encontradas apenas no campo.

As galdxias anas em geral tém baixo brilho superficial (exceto as galdxias anas compactas). Contudo,
galdxias de baixo brilho superficial (LSB, “Low Surface Brightness”) nao sao necessariamente anas: existem
galdxias de baixo brilho superficial tao grande quanto a Via Lactea (por exemplo, Malin 1). Galdxias de
baixo brilho superficial podem escapar & deteccdo e a abundéancia deste tipo de galdxias ainda é mal
conhecido.

O trabalho clédssico de Freeman (1970) mostrou que o conjunto das galdxias de tipo SO & Im tinham o
brilho superficial na banda B praticamente constante, o = 21,65+0,30 mag arcsec 2. Disney (1976) propos
que este resultado, conhecido como “Lei de Freeman”, é devido a efeitos de selecio devido a dificuldade
de se detectar galdxias com baixo brilho superficial (veja Fig. 114). Resultados mais recentes (Fig. 265)
mostram que a frequéncia de objetos de baixo brilho superficial é muito maior que o previsto pela Lei de
Freeman; até o ~ 25mag arcsec™? a funcio de distribuicio de brilho superficial central é praticamente
constante.

Utilizando o Millenium Galazy Catalogue, uma amostra mais profunda que o SDSS e onde 96% dos
objetos possuem medida de redshift, Driver et al. (2005) determinaram a distribuigao de brilho superficial
de galédxias por intervalo de luminosidade na banda B. A distribuicdo de brilho superficial é sempre bem
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aproximada por uma gaussiana, mas a medida que selecionamos galaxias menos brilhantes a largura da
gaussiana aumenta e seu valor médio se desloca para brilho superficial mais fraco. A Fig. 266 ilustra este
resultado. A soma destas gaussianas se aproxima de resultados como mostrado na Fig. 265 acima.
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Ainda nao sabemos porque um objeto se torna uma galdxia de baixo ou alto brilho superficial. As
galdxias LSB parecem ser versoes menos evoluida (menor metalicidade, menor taxa de formagao estelar) das
galdxias de alto brilho superficial de mesma magnitude. Dinamicamente, as LSBs tem proporcionalmente
maior quantidade de matéria escura. Enquanto que a distribuicao espacial em grande escala das LSB é
semelhante a distribuicao da galaxias brilhantes, as LSBs se encontram mais isoladas em pequena escala
(nao se conhece pares de LSBs).

14.2.2 Morfologia: dependéncia com a banda de observagao

E importante lembrar que classificagdo morfolégica é baseada (I) nas observagoes feitas no visivel, princi-
palmente na banda B (uma vez que as placas fotogréficas eram mais sensiveis neste comprimento de onda);
(IT) em um intervalo de brilho superficial acessivel as observagoes feitas na primeira metade do século XX.
Isto implica que a classificagao morfolégica de Hubble privilegia certos tipos de galdxias (por exemplo as
de maior taxa de formacao estelar) em detrimento de outras (as anas, as de fraco brilho superficial).
Quando as galdxias comecaram a ser observadas em outros comprimentos de onda, além do visivel,
ficou claro que a classificacao morfolégica depende do comprimento de onda utilizado. Por exemplo, uma
Sc observada no UV distante (FUV) poderia ser classificada como uma Irr, ji que veriamos principalmente
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as regides de formagao estelar intensa (Fig. 267).

M51

5arcmin *

Galex UV distante SDSS g : s Spitzer 5.8u

Figura 267: “Corregao K morfoldgica”’. Galdxia M51 observada em diferentes comprimentos de onda, do ultravioleta
(0,135-0,175 p) ao infravermelho 5,8 .

A dependéncia da morfologia se torna um fator critico quando comparamos imagens de galdxias
préximas e distantes (z 2 0,5) feitas na mesma banda espectral. Isto é chamado corre¢ao-K morfoldgica.

Para diminuir o carater subjetivo da classificagao morfoldgica, tradicionalmente feito “a olho”, procedi-
mentos automatizados tém sido experimentados como, por exemplo, classificacao a partir da distribuicao
de luminosidade (concentragao de luz) nas imagens das galdxias.

14.3 Classificagao espectral

A classificagao espectral de galdxias nos da informagoes no que concerne a populagao estelar destes sistemas:
o espectro integrado (de toda a galdxia) resulta da composi¢ao das emissdes individuais das estrelas e da
absor¢ao do meio interestelar. Comparada com a classificagdo morfolégica, nota-se que os dois sistemas de
classificacao estao correlacionados.

Por exemplo, um dos indices de formagao estelar observado no espectro integrado de galdxias é a
presencga de linhas de emisséo devido a estrelas macicas de curta vida (tipo O e B, principalmente).

A primeira classificacdo espectral de galdxias é a de Humason (1936). Humason comparava o espectro e
a cor integrada das galdxias com o tipo espectral observado em estrelas. Assim, seu sistema de classificacao
utilizava uma notagao espectroscopica semelhante a notagao utilizada para estrelas e, dada a correlacao
com o tipo morfolégico, Humason conclui que as elipticas apresentam um espectro de tipo G3.6 enquanto
que as Sc de tipo F8.8.

A figura 268 mostra o espectro de galdxias normais tiradas do atlas de espectros de Kennicutt. Esta
figura pode ser comparada diretamente com a figura 269, onde temos os espectros de estrelas individuais
tiradas do catdlogo de Pickles.

A relagao entre estas figuras é clara: as galdxias elipticas tém um espectro dominado por estrelas
vermelhas de baixa massa enquanto que as galdxias de espirais, de Sa a Scd, tém o espectro dominado por
estrelas cada vez mais jovens.

Se conhecemos a distribuicao de estrelas em funcao do tipo espectral em uma galdxia, podemos deduzir
seu espectro integrado. Isto é chamado sintese de populagao estelar e diversos modelos existem na literatura.
Na figura 270, vemos a comparagao entre dois espectros sintéticos e dois espectros observados.

O ajuste entre os espectros reais e sintéticos nos permite estabelecer, a principio, a composicao e
evolugao estelar de uma galaxia. Infelizmente, os espectros estelares de estrelas de tipo espectral préximo
(por exemplo, uma G2 e G6) sdo muito semelhantes o que implica que nao é possivel distinguir exatamente
a contribuicao de cada populacao estelar.

Podemos dividir as galaxias em dois grupos:

(I) Dominadas por linhas de absorc¢ao. As galdxias elipticas e a maioria das lenticulares nao apresentam
indicios de formagao estelar recente e sao compostas essencialmente por estrelas velhas. Estas galdxias
contém pouco gds interestelar frio (as elipticas possuem um halo de gds quente, emissor em raios-X).
Consequentemente, o espectro observado das galaxias early-type possuem principalmente linhas de absorcao
produzidas nas atmosferas de estrelas gigantes e frias: Ca 11 K A\3933 e H A3968, Mg;, A5175, Na D \5892 A,
etc. ..
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Figura 268: Espectro de galdxias normais do catdlogo de Kennicutt (1992). Algumas linhas espectrais mais im-
portantes e os filtros do sistema UBV R s@o mostrados. A galdxia NGC3303 ¢ na realidade um par de galdxias em
processo de fusao.

O espectro destas galdxias é caracterizado por uma descontinuidade por volta de A4000 A; para com-
primento de ondas inferiores, a opacidade da fotosfera estelar aumenta rapidamente devido a presenca de
metais em diversos graus de ionizagao.
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Figura 269: Espectro de estrelas da sequéncia principal do catélogo de Pickles (1998).

(IT) Dominadas por linhas de emissdo. As galdxias com formagao estelar continua, espirais e irregulares
ricas em gés, tém seu estoque de estrelas OB renovados e, portanto, apresentam uma cor mais azul que as
early-types. A energia emitida por estas estrelas macicas é transmitida por fotoionizacao ao gas que sera
responsavel pelas linhas de emissao observadas no espectro da galdxia. A intensidade destas linhas e o fluxo
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Figura 270: Espectros de galdxia SO e Sc (acima) e espectros sintéticos (abaixo).

continuo no UV dependem da taxa de formacao estelar, que varia segundo o tipo morfologico — as Sa tém
formagao estelar que diminui com o tempo enquanto que as Scd e Irr tém formagao estelar praticamente
continua.

Morgan & Mayall (1957) sugeriram um sistema de classificacao, estendendo o sistema de Humason. Este
sistema também se baseia na comparacao do espectro integrado das galdxias no intervalo A3850-A4100,
com o espectro de estrelas (tabela 19).

Um sistema de classificagao espectral teve origem no trabalho de Dressler & Gunn (1983) posteriormente
desenvolvido, entre outros, por Dressler et al. (1999); Poggianti et al. (1999). Este sistema estd resumido
na tabela 20.

Galaxias “k” tém espectro de estrelas velhas e vermelhas, tipico de uma evolugao passiva. Estas galdxias
sdo na maioria elipticas mas hé casos de espirais em aglomerados que se enquadram nesta classificacao
(galdxias disco sem formacao estelar).

As “k+a” e “at+k” (“k+a/a+k”) sdo interpretadas como galdxias pds-surto (post-starburst). A presenga
de caracteristicas de estrelas relativamente jovens, tipo A, indicam que houve formacao estelar no passado

Tabela 19: Classifica¢ao espectroscépica de Morgan & Mayall (1957), conhecida como sistema de Yerkes.

Tipo Tipo Exemplo

espectral morfolégico

a Irr, Sc NGC 449, NGC 4631

af Sc NGC 925, NGC 4088

f Sc, Sb M33, Mb51

fg Sb M63, NGC 5005

k Sb, Sa, SO, E M31, NGC 4762, NGC 3990, M87
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Tabela 20: Classificagdo espectral de Dressler et al. (1999); Poggianti et al. (1999).

Tipo Largura equivalente (A)

espectral  [O1]A3727 Hs Comentdrios

k Ausente <3 Passiva

k+a Ausente 3-8 Absorcdo moderada das linhas de Balmer, sem
emissao

a+k Ausente >8 Absorcao forte de Balmer, sem emissao

e(c) < 40 <4 Absor¢ao moderada de Balmer mais emissao: seme-
lhante a espiral

e(a) sim >4 Absorcao forte de Balmer mais emissao

e(b) > 40 Surto de formacao estelar

e(n) AGN, linhas largas ou razao [O 111] A5007/Hp elevada

O tipo k+a também é conhecido como E+A| isto é espectro de uma eliptica mas com predominancia de
caracteristicas de estrelas de tipo A. Em geral sdo galdxias espirais.

préximo (~ 0,5-2,0 bilhdes de anos), mas esta formagao terminou (ndo hé mais linhas de emissao do [O11)).

O tipo “e” de galdxia sdo as que apresentam linhas de emissdo, normalmente a linha do [O11]. As
“e(a)” apresentam um espectro que reflete a presenga de estrelas de tipo A; as “e(b)” tém a caracteristica
espectral esperada de um surto de formacao estelar; as “e(c)” tém um espectro que se espera de uma
formagao estelar aproximadamente continua (como as galdxias de tipo mais tardio que Sbe). Os objetos
de tipo “e(n)” apresentam linhas largas tipicas de AGNs.

Um possivel cendrio evolutivo pode ser representado da seguinte maneira com o sistema de classificagao
espectral descrito acima:

e(c)
e(c) = e(b) = e(a) 4
N k+a/a+k = k

Aqui, uma galdxia de tipo tardio com formagao estelar constante, e(c), sofre um surto de formagao estelar
se tornando uma e(b) e, posteriormente, uma e(a). Em um caso, a formacdo estelar se interrompe e a
galdxia passa por uma fase k+a/a+k e finalmente termina como uma k (como uma eliptica). Em outro
caso, apds o surto, a formagao estelar volta a prosseguir de forma constante (como uma espiral).

14.4 Bimodalidade das galaxias

Com levantamentos de centenas de milhares de galdxias, por exemplo o SDSS, estudos estatisticos das
propriedades das galdxias se tornaram muito mais precisos. Um fato notédvel foi a confirmagdo de uma
bimodalidade das propriedades fisicas das galdxias no universo local (z < 0,25). Tomando a relagao cor
(g — r) x magnitude 4, notamos claramente a presenga de dois picos na distribuicao das galdxias, que
correspondem as galdxias azuis e vermelhas (veja Fig. 271). Esta bimodalidade vermelha/azul ja nao é tao
clara usando o indice de cor (u — g).

Esta bimodalidade também é observada na distribui¢ao do indice de Sérsic, n, onde vemos uma concen-
tragao de galdxias vermelhas com n ~ 3 (préximo do valor de de Vaucouleurs, n = 4, comum em Elipticas)
e de galdxias azuis com perfil exponencial, n = 1, comumente associada & distribuicao de luz em discos
galdcticos.

Também notamos que as galdxias vermelhas sao, em média, mais luminosas do que as galdxias azuis.

Entre a sequéncia vermelha e a nuvem azul hd uma regiao intermedidria com nimero menor de galaxias,
o chamado Vale verde (Green valley Strateva et al., 2001). Esta é considerada uma regiao de transi¢ao no
diagrama cor-magnitude das galaxias. A ideia é que as galdxias iniciem sua evolu¢ao na regido da nuvem
azul e migrem para a sequéncia vermelha. Os mecanismos por tras desta evolucao devem ser o feed-back
de AGNs e os efeitos do meio ambiente (ram-pressure e estrangulagao, por exemplo).
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A Supernovas

A.1 Classificagao

Supernovas (SNs) sao o estado final de algumas estrelas. Em vérios pontos da astronomia extragaldctica as
supernovas tém um papel importante (indicador de distancia, enriquecimento do meio intra e extragaldctico,
ete...).

As SNs sao classificadas segundo seu espectro (Fig. 272) e curva de luminosidade (i.e., como o brilho
decai com o tempo). Historicamente, Minkowski (1941) separou as SNs em 2 tipos baseada na presenca ou
nao de hidrogénio no espectro:

mé)(‘imq ‘ ‘ +3 semanas ‘ +1 ano
[Fe 1]
Ia
Call SII
Sill
<k Ic Figura 272: Tipos de supernova se-
LL o1 gundo o tipo de espectro préximo do
Call maximo de luminosidade, apds 3 sema-
Hel Ib nas e 12 meses depois (Cappellaro &
Turatto, 2000).
Hp
H
X II

4000 6000 8000 4000 6000 8000 4000 6000 8000
comprimento de onda [A]

e Tipo I: Este tipo é caracterizado pela auséncia de hidrogénio no espectro e é subdividido nos seguintes
tipos:

— Tipo Ia: Esta é uma classe extremamente homogénea de objetos. Na fase de brilho maximo, seu
espectro apresenta fortes linhas de absorcao de silicio. A luminosidade méxima é bem definida,
principalmente se considerarmos separadamente as SN de galdxias late-type (mais brilhantes) e
early-type (menos brilhantes). A figura 273 mostra a evolugao da luminosidade destas SNs.

No cendrio “standard”, esta SN ocorre em sistemas binarios, onde uma ana branca acresce
a massa da estrela secundéria, eventualmente atinge o limite de Chandrasekhar (1,44Mg) e
explode em uma reagao termonuclear.

x Tipo Ib: Este tipo de SN tem linhas fortes de hélio e pouco silicio durante o maximo. Os
progenitores deste tipo de SN (assim como as de tipo Ic) sao estrelas macigas que colapsam.
x Tipo Ic: Espectro semelhante ao tipo Ib mas sem as linhas proeminentes de hélio.

e Tipo II: Este tipo de SN exibe a linha Ha de forma proeminente. Exceto pelo hidrogénio, seu espectro
é similar as SNs de tipo Ib/c mas, assim como a luminosidade méxima, hd uma grande variedade.
Estas SN ocorrem devido ao colapso do core de estrelas no intervalo 10-30 Mg,

Na maioria dos casos, apds a explosao, sobra uma estrela de néutrons. Também ja foi sugerido que,
em alguns casos, o resto final seja um buraco negro.

Estas SNs sao sub-divididas em duas classes, “plateau” e “linear”, segundo sua curva de luz.

O espectro observado nos dias préximos da deflagracao reflete a composigao das camadas mais externas
da estrela: a profundidade 6ptica do material ejetado é ainda muito elevada. Com o passar do tempo, o
gas se torna opticamente fino e o espectro observado reflete a composicao quimica central do progenitor
da SN.

No caso das SNs de tipo Ia, o espectro hé varias dezenas de dias apds o maximo indica uma baixa
abundancia de materiais como oxigénio, indicando que os progenitores deste tipo de SN nao sao estrelas
macicas.

A relagao entre a taxa de diminuigao da luminosidade e a luminosidade méxima (Fig 274) pode ser uti-
lizado como um indicador de distancia para objetos de alto redshift, e portanto, essencial para a cosmologia
observacional.
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Figura 273: Curva de lumi-
nosidade de SNs tipo Ia em
relacdo & fase e a magnitude
maxima. Os diferentes simbolos
correspondem & diferentes Ajs,
o declinio da luminosidade nos
primeiros 15 dias (Cappellaro
& Turatto, 2000). No detalhe,
os histogramas de Amgs sepa-
rados em early e late-type: a di-
ferenca das distribuigoes € esta-
QSQ tisticamente significativa.
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Figura 274: Relagdo entre a luminosidade
maxima na banda B e a diminuicao do bri-
lho em 15 dias para supernovas de Tipo la.
Figura tirada de Turatto (2003).

A.2 Taxas

As taxas dos diferentes tipos de SNs em z ~ 0 estdao resumidas na Tabela 21.

Tomando Lp = 2,3 x 10'°L, para Via Lactea e h = 0,7, podemos estimar que ocorram 0,4 + 0,2 SNs
de tipo Ta, e 2,0 £ 1,0 SNs de tipo II e Ib/c por século, ou seja, entre 1 a 3 SNs (de todos os tipos) por
século. As ultimas supernovas observada na Via Lactea foram observadas por Tycho Brahe em 1572 e por
Johannes Kepler em outubro de 1604.

Para redshift elevado (0,1 < z < 0,6), as observagoes indicam um pequeno aumento na taxa de SNs em
relagao ao Universo préximo. Para z ~ 0,55, Nsy = (0,69 + 0,19)h?(10'°L)~1(100 anos) ™! (Pain et al.,
2001). Tomando a densidade de luminosidade j = 2,2 x 103Ls Mpc~3 (banda B), isto corresponde a uma
taxa de supernovas Ngy = (1,53 & 0,3) x 10~*h3 Mpc—3ano 1.
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Tabela 21: Taxas de SNs no Universo local em unidades de Nsxh?(10'° L)™' (100 anos)™*. A luminosidade é na
banda B. Fonte Cappellaro & Turatto (2000).

Tipo Tipo de supernova

morfolégico Ta Ib/c I Total

E-S0 0,32 £0,11 < 0,02 < 0,04 0,32+0,11

Sa—Sb 0,32+0,12 0,20£0,11 0,75+0.34 | 1,28 £0,37

Sbce-Sd 0,37+0,14 0,25+£0,12 1,53+0.62 | 2,154+ 0,66

Total 0,36 £0,11 0,14+£0,07 0,71+0,34 | 1,21 +0,36
G
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James Schombert, abyss.uoregon.edu/~js.
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A.3 Hipernovas

Quando a explosio de uma estrela massiva tem energia superior a ~ 10%?erg (medido através da largura da
linhas de emissao) chamamos de hipernova. Neste caso, o colapso do core pode resultar em um buraco-

negro e estar associado ao fenomeno de Gamma Ray Burst (GRB). Possivelmente estas explosoes nao tém
simetria esférica.

B Particulas elementares e forgas

Tabela 22: As 3 familias de particulas fundamentais (todas férmions de spin 1/2). Dados tirados de Hagiwara et
al. (2002); Amsler et al. (2008).

Léptons Quarks
Elétron Neutrino elétron Down Up
0,5110 MeV <25eV 3,5-6,0 Mev 1,5-3,3 MeV
Muon Neutrino muon Strange Charm
0,10566 GeV < 0,170 MeV 0,105+ 0,025 GeV 1,27+ 0,11 GeV
Tau Neutrino tau Bottom Top
1,7770 GeV < 15,5 MeV 420+0,17 GeV  171,3+£ 2,3 GeV
carga = —1 0 -1/3 +2/3
J=1/2 1/2

Cada particula tem sua anti-particula, por exemplo, muon e anti-muon (no caso do elétron sua antiparticula tem
um nome proéprio, poésitron) Cada quark tem ainda trés cores: “azul”, “verde” e “vermelho”. As massas dos quarks
sdo sujeitas a incertezas, pois estas particulas ndo sdo observadas isoladamente. O Muon e o Tau séo instdveis com
meia-vida de 2,197 x 107% € 2,906 x 10! segundos, respectivamente.

Além destas particulas especula-se sobre a existéncia do béson de Higgs, associada ao campo escalar
de Higgs (proposta em 1964 por Peter W. Higgs). O campo de Higgs seria o responsdvel pela massa das
particulas elementares. Expecula-se que béson de Higgs tenha massa entre 100 e 200 GeV. O Large Hadron
Collider (LHC) perto de Genebra deve observar esta particula a partir de 2009.


http://abyss.uoregon.edu/~js/
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Tabela 23: Particulas compostas de quarks — Hadrons. Na tabela constam apenas os Bérions (férmions) e Mésons

(bbsons) mais estaveis.

Bérions Préton (uud) 938,272 MeV > 1,6 x 10*°anos
(3 quarks) | Néutron (udd) 939,565 MeV 885,7+ 0,8 s
Lambda® (uds) 1,116 GeV 2,63 x 107 1%
Sigma™ (uus) 1,189 GeV 0,802 x 10~1%
Sigma® (uds) 1,193 GeV (7,4+0,7) x 1071%
Sigma ™ (dds) 1,197 GeV 1,479 x 10~ 105
=0 (uss) 1,315 GeV (2,90 £ 0,09) x 10~1%
=~ (dss) 1,321 GeV (1,6 +0,3) x 107 1%
OF (sss) 1,672 GeV 0,821 x 107 1%
Mésons Pion 7% (ud; ud) 139,57 MeV 2,60 x 10~ 85
(2 quarks) | Pion 7° (uti+dd)/v/2 134,98 MeV (8,4+0,6) x 10775
Kaon K (us; si) 493,68 MeV 1,238 x 10~ 85
Kaon K° (ds) 497,67 MeV
Eta n (uii+dd - 2 s5)/v6; 55 557,3 MeV 3,18 x 1018
w(782) 782,6 MeV 4,9 x 10~2%

Hadrons sao sempre “incolores”, por exemplo, azul 4+ verde 4+ vermelho, ou azul + anti-azul. Note que a massa de
um dado hddron ndo é a soma das massas dos quarks que o compoem; a maior parte da “massa” estd na energia
de ligagdo dos quarks confinados no hadron.

A palavra bérion vem do grego (barus) e significa pesado. Lépton, também do grego (leptos), significa pequeno ou
fino.

Tabela 24: As 4 forgas.

Gravitacao Forte Fraca Eletromagnética
Alcance 00 10~ Bem 10~1° 00
Intensidade | G =5.9x10"%  ¢>=1  Gpermi = 1,02 x 107° e? = ﬁ
Age sobre: tudo Héadrons Hédrons e Léptons  particulas carregadas
Agente: Graviton? Gluon w#*, Z0 Féton
100 GeV
Unificacao: 10 GeV
10" GeV

No modelo padrao, as forgas Forte, Fraca e eletromagnética, sao devidas a trocas de Bésons de gauge (bdsons
s@o particulas de spin inteiro em oposigdo aos férmions).

C Transparéncia da atmosfera

A figura 276 mostra a transparéncia da atmosfera para a radiacdo eletromagnética onde vemos a altitude
onde metade do fluxo em um dado comprimento de onda é absorvido. O intervalo em comprimento de
onda (ou frequéncia, ou energia) em que a radiacdo pode chegar até o nivel do mar sem sobre absor¢ao
significativa é chamada “janela”. No detalhe abaixo da Fig. 276 vemos as janelas éptica e diversas janelas
no infravermelho.

D Constantes titeis para luminosidade e magnitude

A magnitude e indice de cor do Sol sao frequentemente usadas em fotometria (tabela 25).

Tabela 25: Magnitude absoluta do Sol em diversas bandas fotométricas. A incerteza destes valores ¢ de ~ 0,03 mag.
u’ q ! 7’ Z' U B 1% R I  Bolom
6,39 5,07 4,62 4,52 4,48 561 548 4,83 4,42 4,08 4,75
(U—-B)o =0,13; (B—=V)e =0,65; (V—-R)p =0,41; (R—1I)p = 0,34;
(I—J)o =044; (J—H)o =0,32; (H—K) = 0,04.

Magnitudes no sistema Vega sao definidas de forma que no sistema U B V R I o Lyrae (Vega) tenha
sempre magnitude zero e indice de cor zero. Contudo, como a calibracao das bandas fotométricas é feita
na pratica com um grande conjunto de estrelas e a precisao da medida do fluxo delas modificou-se com o
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Figura 276: Transparéncia da atmosfera em funcao do comprimento de onda ou frequéncia dado em termos da
altitude onde metade do fluxo incidente na Terra é absorvido pela atmosfera. Nos detalhes temos a regido do
ultravioleta (UV) e infravermelho, com suas diversas bandas fotométricas (que em geral coincidem com as janelas).

tempo, hoje a magnitude de Vega nao é exatamente zero; na banda V' temos my yega = +0,035£ 0,012 ¢
frv = (3,593 +£0,084) x 107 erg s tem™2A L,

A magnitude bolométrica de um corpo pode ser diretamente convertida em poténcia: um objeto com
Mo = 0 emite 2,97 x 10%2® W; para o Sol, Lye = 3,86 x 1026 W.

No sistema introduzido por Oke (1974); Oke & Gunn (1983), chamado AB, a magnitude é diretamente
ligada ao fluxo, isto €,

AB, = —2,5log f,(erg s tem2Hz ') — 48,60
» (467)
ABy = —2,5log fx(erg s 'em™2A7 ") — 5log A — 2,406 .

Como a magnitude AB é diretamente proporcional ao fluxo, podemos relaciond-la com a unidade de Jansky
(Jy), utilizada principalmente em radioastronomia:

fo[pdy] = 10297 0:4(AB,+48,6) & AB, = 23,9 — 2,51log f,[uJy] . (468)

Tabela 26: Brilho superficial do céu, longe da ecliptica e da Via Lactea, no Cerro Paranal, Chile (bandas UBVRIz
— sistema Vega). Estes valores tém uma incerteza de 0,2 mag. A unidade é magnitude por arcsec?. Fonte: ESO.
U B A% R I J H K v/ L M N Q

Lua Nova 22,1 22,7 21,8 20,9 19,9 150 13,7 12,5 188 &1 20 —-21 —58

Crescente 19,9 21,6 21,4 20,6 197 — — — 186 — — — —

Lua Cheia 17,0 19,5 20,0 19,9 19,2 150 13,7 12,5 181 — — — —

No espagco 23,2 234 22,7 222 222 20,7 209 21,3 — — — —

Dia claro — —  ~3 — — —
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Tabela 27: Brilho superficial do céu em mag arsec™ 2

CFHT, Mauna Kea, Havai, EUA.

no zénite no sistema AB para as bandas u*¢'r'i’z’. Dados do

U;* g/ 7,,/ i/ Z/

Luanova 22,1 22,0 214 20,4 196
Lua 30% 21,3 21,1 20,9 20,4 19,6
Lua 60% 20,6 20,4 20,2 20,4 19,6

O brilho superficial é a luminosidade por unidade de superficie ou magnitude por unidade de angulo
sélido (p.ex., mag/arcsec?). Para referéncia, as Tabelas 26 e 27 dio o brilho superficial do céu noturno em
diversas bandas fotométricas. Note que o céu noturno é avermelhado, mais brilhante no vermelho do que
no azul, com um indice de cor B —V = 0,9, comparével ao indice de cor de uma galéaxia eliptica.

Existe também uma variacao do brilho do céu de acordo com o ciclo solar: durante o periodo de maxima
atividade solar o céu pode ficar até 0,6 mag arcsec ™2 mais brilhante nas bandas B e V. A principal causa
de luz difusa entre 4000 A e 1,7 pm ¢ a luz zodiacal (a luz solar espalhada por poeira do Sistema Solar) e,
na superficie da Terra, o brilho da atmosfera. Tipicamente, temos os seguintes valores de brilho superficial
(banda V):

Luz zodiacal (pdlo): u = 22,8 (27,6 L /pc?)

Brilho da atmosfera: p = 23,0 (22,9L¢/pc?)

Luz Galactica estelar (pélo): u = 23,8 (11,0Ls/pc?)
Luz Galéctica difusa (pdlo): = 25,0 (3,6La/pc?)
Luz de fundo extragaldctica: u = 28,0 (0,2Ls/pc?)

A relagao entre brilho superficial em unidades de luminosidade solar por parsec? (¥ = L/r?) e em
u = mag/arcsec? pode ser calculada da seguinte forma. Suponha uma fonte de 1 pc? que seja observada
com um angulo sélido de 1 arcsec?. Sua distancia serd D = (3600 x 180/7) pc. Entdo temos:

me = Mg + 5log(D/10), onde D = 3600(180/m)pc;

L=%x(1pc)?, e pu=m x arcsec™?;

m—me =—25log(L/Le) = p[mag/arcsec’] = 5log([648000/7]/10) + My — 2,5log X[Le /pc?] .

Assim temos, por exemplo:
py =21,572+ 4,83 —25log X1, /pc2] -
1

Além disto também temos: 1Lg/pc? = 4,05 x 10~ %erg s~

w=m+25log A, onde A é drea em arcsec?.

cm~2. Note que também podemos escrever

Tabela 28: Abundéancia atémica numérica (V) e por massa (M) no Sol baseado em Anders & Grevesse 1989. O
numero atdémico é A e Z; é o peso atomico de cada elemento, levando em conta seus isétopos.

A Z; Abund(N) Abund(M)

H 1 1.008  9.097e-01 7.065e-01

He 2 4.003  8.887e-02 2.741e-01

(@) 8 15.999 7.741e-04 9.544e-03

C 6 12.011  3.302e-04 3.056e-03

Fe 26 55.847 4.257e-05 1.832e-03

Definindo as abundancias numéricas z, y e z para o H,
He e a soma dos “metais”, e definindo as abundancias
em massa como X, Y,e Z, temosx+y+z=1e X +
Y + Z = 1. A abundancia numérica média de todos os
elementos, Z, pode ser estimada por: Z = (1 —y — z) +
4y + 17,2z, onde a constante 17,2 corresponde ao peso
Ne 10 20.180  1.119e-04 1.740e-03 atomico médio de todos os metais baseado na tabela ao
N 7 14.007  1.019e-04 1.100e-03 lado. As abundéancias x, y e z sado calculadas por: x =
Si 14 28.086  3.229e-05 6.989e-04 X/Sz, y=(Y/4) /Sy e 2= (Z/17,2)/S 2, onde Lz =
Mg 12 24.305  3.457¢-05 6.474e-04 X+Y74—|— Z/17,2. Por%exemplo, para um gi‘is primord%iad7
S 16 32.066 1.474e-05 3.641e-04 Y = 0,245 eZ7=0=> X = 07755 exr = 0,9257 Y= 07075
Ar 18 39.948  3.302¢-06 1.016e-04 e Z = 1,225. Para um gés com metalicidade solar, Y =

Ni 28 58.690  1.619e-06  7.323e-05 (9746 7 =0,019= X =0,707 ¢ & = 0,910, y = 0,088
Ca 20 40078 2.083e-06  6433¢-05 7 _ 1 osg,
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Tabela 29: Parametros cosmolégicos baseados nos resultados de 7 anos do WMAP (Jarosik et al., 2011).

Descricao Simbolo WMAP WMAP+BAO+H,
Parametros para modelo ACDM plano standard
Idade do Universo to (13.75+£0.13) x 10° anos  (13.75 £ 0.11) x 10? anos
Constante de Hubble Hy 71.0 + 2.5 km/s/Mpc 70.171% km s~ Mpe !
Densidade de barions Op 0.0449 £+ 0.0028 0.0456 4+ 0.0016
Densidade de matéria escura Q. 0.222 +0.026 0.227 £0.014
Densidade de energia escura Qa 0.734 £ 0.029 0.72810-0:2
Amplitude de flutuacdo em 8h~! Mpc os 0.801 +0.030 0.809 + 0.024
1+ 1)CLE /2r Ca20 5756 + 42uK? 5748 + 41uK?
Indice espectral escalar N 0.963 £0.014 0.963 + —0.012
Redshift da equiparticao matéria-radiacao Zeq 31967133 3232 & 87
Dist. comével da equip. matéria-radiacdo  da(zeq) 14281112% Mpc 142387128 Mpc
Redshift do desacoplamento dos fétons Zx 1090.797055 1090.8970-58
Idade no desacoplamento 1. 37916472257 ano 37773075205 ano
Dist. comével do desacoplamento ¢ da(z) 141161152 Mpc 140731135 Mpc
Horizonte de som no desacoplamento ¢ rs(2x) 146.6{%‘5 Mpc 146.2 + 1.1 Mpc
Profundidade 6ptica da reionizagao T 0.088 £0.015 0.087 £ 0.014
Redshift da reionizacao Zreion 10.54+1.2 1044+1.2
Idade na reionizacao treion 4271%? 10% anos 432f2(7) 10% anos

Parametros para modelos complementares

Densidade total Qiot 1.08070 573 1.002375-0520
Equacao de estado 9 w —1.12%542 —0.980 £ 0.053
Densidade de neutrinos 7 Q,h? < 0.014 (95% CL) < 0.0062 (95% CL)
Massa do neutrino 7 S my < 1.3 eV (95% CL) < 0.58 eV (95% CL)
No de familias de neutrinos * Nesr > 2.7 (95% CL) 4.3471588

D la(ze) = mda(ze) rs(20) 7L
9 Permite w # —1, assumindo w constante.
k Permite Neg number de espécies relativisticas.

f Permite curvature nao-nula, Qj, # 0.
J Permite Q,, # 0.
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Sites na internet

ned.ipac.caltech.edu NED, Nasa/IPAC Extragalactic Da-
tabase. Além dos dados de dezenas de milhdes de ob-
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Aproximacoes para lookback-time

tr(z) = Hio\/g {arcsenh V2 — arcsenh <$>}

Para Qx =3/4 e Qu =1/4:

14 V3
tr(z) = 373 {arcsenh\/g — arcsenh <m>}

Para Qx =2/3 ¢ Qp = 1/3:

Para Qa =4/5e Qu =1/5:
1 2
tr(z) = FQ? [arcsenh? — arcsenh (m)]
Para Qx =0e Qp = 1:

Para Qx =0e Qp = 0:

1 z

Para Qp =0e Qar # 0 ou Qpr # 1t

1 (\/m _1- z) Qs [arccoth(\/l — Q) — arctanh (, / TZT%Z)}

S T (AP ) G s B FENEE

Para z < 1

Para Qp + Qa = 1:

- - 3
tr(z) = HLO?,\/QQ_ (arccoth [\/QA _ arctanh [\/QA (QAQAl)(l + z)

)

Idade do Universo
Para Qp +Qa=1e Qu < 1:

\/1+QMZ[3+Z(3+Z)]

t(z) = ! In g+l
_3H0\/1fQ]u g*l _— 1—Qum

Aproximagoes para distancia comével

Para Qp = 0:
. (1*QM)_1/2 log |:QJVI(1+\/1_Q]W)(\/1_Q]W 2—1)} S Q<1
Aoy = F X QM(lf\/lfﬂM)(\/HQM z—1) (469)
v 2[1—(1+z)71/2} i Qum=1.
Para Qp + Qn = 1:
& 3 2 Q]u 23
dem ~ Fo X |z — ZQJW 2"+ (QQ]M — 4) (Z < 1) . (470)
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