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RESUMO

Usando uma amostra de 301 galaxias elipticas calculamos a
dispersio de velocidades das galaxias. As distancias sdo deduzidas
a partir de uma relagdo entre a dispersdo de velocidades centrais,
o raio efetivo e a magnitude absoluta. A equagdo ndo linear para a
energia coésmica permite obter, a partir destes calculos, o
parametro de densidade atual QO. O fluxo na direcdo do Grande
Atrator é considerade e sua influéncia na determinacédo de Qa é
analisada. Os resultados para c, (379 = 39 km.s_1 sem a inclusdo
do Grande Atrator, e 324 + 37 km.s™' com a inclusdo do Grande
Atrator) e para Qo (0,12 + 0,03) sdo compativeis com os resultados
obtidos por outros métodos, em particular aqueles que consideram o
movimento peculiar do Grupo Local na diregdo de Virgem e os que
utilizam o teorema do Virial Césmico. Por outro lado, se
aceitarmos uma origem primordial para os elementos leves, notamos
que o intervalo de densidade bariénica calculado com base na
nucleossintese destes elementos é compativel com nossos resultados
e implica num universo no qual a maior parte da densidade de
energia se deve a matéria ordinaria. A hipétese de um modelo de
universo n#o inflacionario no qual uma fragdoc importante da
matéria escura €& bariénica deve ser, portanto, considerada.

Analisando diferentes modelos para a matéria escura, baseados
na teoria de perturbacdo linear, investigamos quais destes modelos
mais se aproximam do modelo aqui adotado para o-.calculo de o, &
QO, no regime ndo linear. Desta andlise concluimos que o modelo de
universo no qual todos os seus componentes, sejam matéria ou
radiacdo, sdo perturbados (flutuagdes adiabaticas) e cuja natureza
da matéria dominante é nfo baridénica (matéria escura fria), é o

modelo mais apropriado.
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ABSTRACT

From a sample of 301 E-galaxies we derive the velocity
dispersion of galaxies. The distances are inferred from a relation
among central velocity dispersion, effective radius and absolute
magnitude. The non-linear equation for the cosmic energy allows to
obtain, from this calculation, the present density parameter Qo.
The flow toward the Great Attractor 1is considered and Iits
influence on the determination of Qo is analysed. The results for
o, ( 379 + 39 km.s = without the Great Attractor, and 324 * 37
km.s™' with the Great Attractor) and for @ (0.12 * 0.03) are
compatible with the obtained results from other methods, specially
those which consider the peculiar motion of the Local Group toward
Virgo and those which use the Cosmic Virial theorem. On the other
hand, if we accept a primordial origin for the light elements, we
note that the derived range of the baryon densitity based on the
nucleosynthesis of these elements is consistent with our results
and with most of the energy-density of the universe due to
ordinary matter. The hypothesis of a non-inflationary model for
the universe in which an important fraction of dark matter Iis
baryonic ought be therefore considered.

Analysing different models for dark matter within the
framework of linear theory, we investigate which of these models
most resemble the one here used for the calculus of & and Qo, in
the non-linear regime. From this analysis we conclude that the
model of the universe in which all its components, being matter or
radiation, are perturbed (adiabatic fluctuations) and whosel
predominant dark matter nature is non-baryonic (cold dark matter),

is the most appropriate model.
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1 - INTRODUCAOQ

Um dos objetivos da cosmologia moderna é estudar a evolucgdo e
estrutura de grande escala do wuniverso. Sua 1idade, forma,
composigdo e  histéria podem ser determinadas através da
observagio, e os resultados desta observagio podem ser
compreendidos com base numa teoria matematica unificada da
gravitagdo e matéria. A execugdo deste projeto resulta numa
variedade de problemas que sdo caracteristicos da cosmologia. A
singularidade inicial do universo em expans3o, a formagio de
galdxias, a natureza da matéria escura, a densidade de massa do

universo e a questdo da abundincia dos elementos leves (ZD, 3He,

4 7

He, 'Li), sdo exemplos de alguns destes problemas.

Ha pouco mais de trinta anos nosso conhecimento do universo
primordial era td3o restrito que diversas teorias cosmolégicas
foram sugeridas para explicar os dados observacionais. A medida
que novas descobertas sobre a natureza do universo foram surgindo,
a teoria cosmolégica do Big Bang passou a ser seriamente
considerada (Silk,. 1989). Hoje as questdes centrais da cosmologia
estdo sendo examinadas com base nesta teoria.

Embora tenha se consolidado como o melhor modelo do universo;
a teoria do Big Bang ainda encontra opositores famosos.
Recentemeﬂte Arp & oulros {1990i publicaram um artigo nd qual

consideram este modelo 1nsatisf$t6rio para a origem do universo e

sugerem um modelo alternativo. Segundo estes autores, as



evidénclas observacionals de objetos n3o térmicos com grandes
deslocamantos para o vermelho indicam que estes deslocamentos para
o vermelho s3o intrinsicamente grandes na sua origem. Com isto
eles querem dizer que estes objetos ndo se encontram a distanclas
cosmologicas grandes, mas sim muito mais préximos, com z = O, 1.
Dai eles concluem que ndo ha evidéncia de evolugdo nos objetos
discretos e observam que hd indiclos de eventos de criagio
envolvendo ejegdo de matéria nova dos nicleos das galéxias.

Além desta questdo, Arp & outros acrescentam que o modelo
cosmologico atual estd sujeito a muitas duvidas baseadas em dados
observacionais que sugerem até mesmo que o Big Bang pode nunca ter
ocorrido. A presenga de galaxias jovens em termos evolucionarios,
revelada pelo satélite IRAS, e a pequena idade do universo
comparada com a idade das estrelas mais velhas e dos elementos
quimicos, sdo evidéncias apontadas como objegdes a teoria do Big
Bang.

Mas, a despeito do grande numero de restricdes, a teoria
atual de evolugdo do wuniverso foi novamente confirmada e
fortalecida pelas revelagdes do satélite COBE ("Cosmic Background
Explorer”; Silk, 1992). Se os dados desta expedicdo estiverem
corr_'et_os, uma das questdes mais dificeis da teoria, a origem do
universo, podera ter agora uma resposta plausivel. Variacdes
minimas na temperatura da radiagdo de microondas de fundo, da
ordem de 15 pK, foram anunciadas por G. Smoot e sua equipe, em uma
reunifdo da Sociedade Ame‘rica.na de Fisica, em fir-ns de abril, em
Washington. Estés_‘. variagdes, detectadas na era da recombinagio

(aproximadamente 10° anos apés a singularidade inicial) foram



identificadas como as sementes que eventualmente se transformaram
nas estruturas de grande escala que hoje observamos.

Contudo, muitas questdes ainda nd3oc foram resolvidas. A
resposta da questdo central se o universo é aberto ou fechado, por
exemplo, permanece indefinida. Na investigagdo deste problema a
determinacdo do parametro de densidade cosmolégica Q é de crucial
relevancia.

No contexto da determinagdo de Q através de métodos
dindmicos, o estudo sobre a origem e evolugdo das flutuagdes
primordiais de densidade, a hipétese da cosmologia inflacionaria,
a existéncia de matéria escura e a presenga do Grande Atrator
devem ser considerados e analisados com o devido cuidado. Em se
tratando de temas, alguns dos quais ainda muito controversos,
sujeitos a «criticas e questionamentos, esta cautela fica
naturalmente justificada.

O objetivo principal deste trabalho é apresentar um método de
determinagdo do parametro de densidade Q. Usando como pano de
fundo a teoria do Big Bang, pretendemos indicar qual o melhor
modelo cosmolégico que se adapta as observagbes. Esta estimativa
se baselia no calculo da dispersdo de velocidades das galaxias
elipticas a partir de um método estatistico.. Os dados .necessarios
para a aplicagdo do método sdo obtidos-na literatura eo parametro
de densidade é calculado no regime ndo linear, usando a equagdo da
energia coésmica.

Pafa conduzir ao problema ciue nos propusemos estudar, dois
capitﬁlos de revisdo sdo inicialmente introduzidos. No Cap.2 é

- feita uma répida revisdo sobre matéria escura. As evidéncias



observaclonals de sua exlsténcla, sua quantidade, distribulgdo e
natureza, asslm como algumas técnicas de detecgdo, sdo aqul
abordadas.

No Cap.3 alguns métodos para a determinagdo do parametro de
densidade sdo apresentados. Nesta revisdo, técnlicas dinamicas
envolvendo a perturbagdo do campo local de velocidades e a
densidade de luminosidade das galaxias s3o analisadas com algum
detalhe. A obtengdo da densidade média de barions a partir da
nucleossintese primordial também é amplamente discutida neste
capitulo.

No Cap.4 apresentamos o nosso método de determinacdo do
parametro de densidade. Dois casos sdo analisados levando-se em
conta a presenga ou ndo do Grande Atrator. Nesta oportunidade
concluimos que a influéncia do Grande Atrator no céalculo da
dispersdo de velocidades e do parametro de densidade nio é muito
grande. Verificamos também que o resultado encontrado para Q°
(0,12 + 0,03) é compativel com o modelo de universo aberto e esta
de acordo com os resultados obtidos através de diferentes técnicas
[Qo z 0,1-0,2).

No Cap.5 investigamos qual o modelo para matéria escura que
mais se aproxima dos nossos resultados. Com este objetivo é feita
‘uma comparagao entre “os modelos Cosmolégfcos, propostos por .
diferentes autores, e as observagdes. Modelos com matéria escura
fria e matéria escura quente s3o considerados, admitindo-se
perturbacdes adiabaticas e de isocurvatura no -espectro de
densidade primordial. Desta andlise conclﬁimos que o modelo com

matéria escura fria é o que mais se aproxima das observagdes.



No Cap.6 estendemos as discussdes introduzidas no final de
cada capitulo e apresentamos as conclusdes gerals. Uma exposicgdo
das perspectivas de futuros trabalhos também & ai incluida.

Finalmente, procurando apenas acrescentar algumas informagdes
sobre os calculos desenvolvidos no capitulo 4, dois apéndices
foram incluidos. No apéndice A o calculo dos coeficientes de
correlagdo linear dos dados das amostras é demonstrado. No
apéndice B a estimativa dos erros para a dispersdo de velocidades

e para o parametro de densidade é apresentada.



2 - MATERIA ESCURA

2= Introducao

Medidas da densidade de matéria do wuniverso podem ser
efetuadas, dentre outras maneiras, a partir de métodos din&micos
baseados na teoria gravitaclional padrdo. Um dos procedimentos mais
simples de se detectar o efeito gravitacional da matéria é através
da terceira lei de Kepler, na qual a massa M, contida numa esfera
de raio r e centrada no centro de uma galaxia, é diretamente
proporcional ao produto rvz, sendo v a velocidade orbital em r.
Esta mesma relagdo também pode ser obtida através do teorema do
Virial.

A forga da gravidade deve ser, portanto, mais forte perto do
centro da galaxia, onde a matéria parece estar mais concentrada.
Nos bracos espirais a matéria diminui e, com ela, a gravidade e a
velocidade de rotagdo das estrelas e da nuvem de gas.

No entanto, ndo & 1isto que se observa. Estendendo esta
técnica a distancias além das regides luminosas das galaxias,
pode-se notar que M(r) continua a crescer e Vv permanécé
apréximadamente coﬁsﬁante, ao invés de Aiminuir com.a distancia,
como selesperaria se a Unica massa existente estivesse associada a
matéria luminosa.

Esta € uma entre inumeras evidéncias observacionais (Faber &
Gallagher, 1979; Trimble, 1987) que poderiam indicar due uma

fracdo da massa-energia do universo é invisivel. Embora sua

evidéncia em aglomerados de galaxias tenha sido anunciada desde a



década de 30, a era atual da pesquisa sobre matéria escura teve
inicio em 1974 com Ostriker & outros e Eisnato & outros, "apud"
Trimble (1987). Estes autores, utilizando amostras de galaxlias
espirais e elipticas, com massas até 1012 Mo e situadas até 100
kpc, observaram que M aumentava linearmente com r. Desde entédo
muitos pesquisadores passaram a dar maior atengdo a este tema,
procurando encontrar respostas para as suas questdes fundamentais.

Considerando que a matéria escura realmente existe, a sua
quantidade em relagdo a matéria luminosa €é uma das principais
questdes que preocupa os cosmologistas, principalmente aqueles que
esperam encontrar o parametro de densidade Qo = I

O problema da localizagdo ou da distribuigdo de matéria
escura em relagdo a matéria luminosa é também muito importante,
pois pode trazer as respostas scbre sua origem e composigdo.

Outra questdo instigante se refere a natureza da matéria
escura. Ndo ha, até o momento, evidéncias convincentes que
indiduem se ela é bariénica ou néo-bariénica, ou mesmo se pode
haver mais de uma espécie.

Neste capitulo apresentamos uma rapida revisdo sobre as
evidéncias observacionais da existéncia de matéria escura em todas
~as. escalgs, desde galaxias 1isoladas até aglomerados. Nosso
objetivo é ampliar as discussdes a respeito das questdes ‘acima
colocadas e destacar o papel que esta massa atipica exerce no

contexto da determinagdo do parametro de densidade do universo.

2.2- Quantidade de Materia Escura



A determinagdo da razdo entre a matéria luminosa e a matéria
escura e sua possivel variagio de uma espécle de sistema para
outro depende, a principlo, do conhecimento da relacio
massa-luminosidade (M/L).

No Cap.3, ac analisarmos os diferentes métodos de obtencdo do
parametro de densidade, descreveremos as técnicas de obtengido da
razdo M/L para as galaxias isoladas, galadxias binarias, grupos e
aglomerados. Veremos, naquela oportunidade, que as medidas desta
razdo (Sec.3.5) indicam a existéncia de matéria escura associada a
estes objetos. Neste capitulo adiantaremos alguns destes
resultados, dando énfase a quantidade de matéria ndo luminosa que

pode ser estimada a partir desta razéo.
Galaxias Espirais

As curvas de rotagdo das estrelas e do gas que compdem as
galaxias espirais, estendidas as regides além dos seus raios
O6ticos, ndo exibem a queda esperada. Este fato sugere que mais
massa deve estar presente e inspira um novoe modelo de duas
componentes para as espirais: uma regido interna, luminosa,
preenchida por estrelas e gas, envolvida por um halo escuro no
qual M « r e p « r2. Esta quantidade adicional de matéria seria
responsavel pela forga gravitacional extra necessiria para manter
as estrelas e o gas ligados as partes externas das galaxias
espiraié. .

Embora tal halo nfo possa ser observado diretamente,
- experimentos din&micos utilizando cédigos de N corpos (Ostriker &

Peebles, 1973) indicam que o mesmo nio pode estar em rotagio,



devendo ser pelo menos triaxial e sustentado por movimentos
aleatérios ao invés de velocidades circulares.

Medldas da razdao M/L [Trimble; 1987; Sancisi & van Albada,
1987; em dois trabalhos de revisio) indicam um valor médio de M/L
= 10 para as galaxias espirais e revelam que aproximadamente
metade da massa total destes sistemas é constituida de matéria

bariénica detectavel enquanto que a outra metade deve ser de

matéria escura.
Galaxias Elipticas

O meio interestelar das galaxias elipticas é constituido por
um gas quente, com temperatura da ordem de IOGK, e com uma massa
de aproximadamente 1/10 da massa das estrelas visiveis (Forman &
outros, 1985). Como este gas esta em equilibrio hidrostatico no
potencial gravitacional da galaxia, o conhecimento dos perfis de
temperatura e brilho permite calcular o potencial gravitacional
e, consequentemente, obter a relagdo entre a massa e o raio.

A temperatura do gas pode ser determinada ajustando-se o
espectro de emissdo do gas, em raios X, a curva de Planck. Embora
estas determinagdes ndo - sejam precisas, existe um consenso de que
este gas necessita de um halo massivo ndc luminoso para permanecer
ligado (Jones, 1987; Lowenstein & Mathews, 1987).

Além desta técnica, estudos usando observagdes nas
frequéncias o6tica e radio podem indicar valores para.a razdo M/L
para as galaxias elipticas. Andlises das dispersdes de velocidades
das estrelas e dos dados das galaxias ricas em hidrogénio, por

exemplo, permitem estabelecer um intervalo entre 10 e 100 para a



razdo M/L. Destes estudos conclul-se que n3o ha necessidade de se
considerar qualquer quantidade de matéria adicional nas partes
internas das galaxias. Nas partes externas ha evidénclas, embora

n3o indubtavels, da presenga de halos massivos escuros.

Galaxias Binarias

As medidas das massas das galaxias binarias podem ser
efetuadas usando-se as diferengas de velocidades entre elas e suas
separagdes projetadas (Page, 1975, "apud" Trimble, 1987). Neste
procedimento muitas dificuldades sdo encontradas: wuma condigéo
importante é a selegdo de uma amostra confiavel de pares bem
isolados de modo que apenas os campos gravitacionais entre cada um
deles, separadamente, sejam considerados. Além disso, a separagdo
entre as galaxias do par deve ser maior que o tamanho linear
compreendido pelas curvas de rotagdo de HI. Isto significa
separagdes mailores que 50 kpc ou 3 didmetros o6ticos e ha a
possibilidade de que a amostra seja contaminada por pares ndo
fisicos.

Medidas da razdo M/L para as galaxias binarias indicam que
M/L deve ser igual a (70 * 20) h dentro de um raio de 100 n' Mpe,
admitindo-se érbitas circulares (Ostriker, 1987, "“apud" Trimble,
1987). Se as velocidades orbitais forem consideradas como
isotropicamente distribuidas esta razdo deve cair para (30 % 10)h.
Para 6rbitas radiais (Uhité & outros, 1983, "apud" Trimble, 1987),
a raiao M/L é ainda menof.

Analisando uma amostra de 233 - pares de galaxias, através de

um procedimento que maximiza as informagdes extraidas de todos os
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objetos, e considerando as galaxias como massas pontuals em
orbitas Keplerianas, Pacheco & Junqueira (1988) obtiveram a razio
M/7L = 18 * 11 e demonstraram que este resultado é consistente com
um aumento aproximadamente linear da massa com o raio, pelo menos
para distancias até 30 kpc.

Com estes resultados, a possibilidade da existéncia de
matéria escura associada a sistemas binirios é muito grande. A
evidéncia de sua distribulig3o, entretanto, n3c ¢é assim td3o
evidente. Segundo alguns dados existentes, parece que as massas
totais dos sistemas binarios néo estdo completamente
correlacionadas com suas luminosidades e nio se sabe ainda se
estes resultados estdo influenclados pelas incertezas na selecdo
da amostra. Se, de qualquer forma, estes resultados forem
considerados como valores nominais, a razdo entre a densidade de
massa luminosa e a densidade de massa escura deve variar
significativamente com a escala das @galaxias individuais.
Concluimos, assim, que os dados sobre as galaxias binarias
sustentam a evidéncia da distribuicdo de matéria escura nas
galaxias individuais mas ndc fornecem resultados confiaveis para

escalas maiores.
Grupos de Galaxias

A situagdo dos grupos de galaxias é um pouco mais simples do
que as galéxias binarias. Diversos estudos sobre diferentes grupos
'tém sido desenvolvidos e indicam um amplo intervalo para a razio
M/L, que pode variar entre 10 e 300.

‘Um dos maiores conjuntos de dados foi publicado em 1983 por
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Geller & Huchra, "apud" Trimble, 1987. Este conjunto inclui 90
grupos do catalogo de veloclidades do CfA e fornece uma razio M/L =
170 h na média. Outras investigacdes tedricas e observacionals
(Tully, 1987; Barnes, 1985; Briggs, 1986; Evrard & Yahil, 1985,
entre outros) ddo essencialmente o mesmo resultado.

Na maioria das andlises a principal hipétese considerada é a
que os grupos sejam sistemas puros (n3o contaminados), em
equilibrio dindmico. A razdo M/L pode ser determinada a partir da
aplicagdo do Teorema do Virial (cuja suposicdo 1inicial de
equilibrio estatistico pode ser contestada), ou do mapeamento das
velocidades em HI, por exemplo. De qualquer modo o grande
intervalo da relagdo M/L pode revelar a existéncia de valores
espurios ou uma variagdo intrinsica na quantidade de matéria

escura presente nos diferentes grupos.

Aglomerados de Galaxias

O estudo sobre a existéncia de matéria escura nos aglomerados
de galaxias se baseia, novamente, na analise virial das
velocidades radiais dos membros dos aglomerados e considera a
hipétese de que estes aglomerados. devem estar ligados e enm
equilibrio. Como no caso ‘dos grupos de galéxias. esta hipdtese
também pode ser contestada. Existem evidéncias que parecem indicar
que os aglomerados de galaxias sdo estruturas " jovens" e que, por
esta razio, nio teriam ainda alcangado o equilibrio.

Desde 1933 ja se tem noticia da presenca de matéria escura em
aglomerados de galdxias. 2Zwicky (1933), "apud" Sancisi & van

Albada, 1987, fol um dos precursores nesta 4rea. Seu trabalho -
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revelou que os valores das dlspersdes de velocidades em
aglomerados ricos de galaxias Implicava numa quantidade de massa
de 10 a 100 vezes malor que a matéria visivel para manter os
sistemas ligados.

Quase todos os estudos atuals parecem concordar com o
trabalho pioneiro de Zwicky no que concerne a obtengdo de uma
razdo M/L consideravelmente maior que a razido encontrada para as
galaxias individuais.

Valores de M/L da ordem de 100 ou mais tém sido calculados
para diversos aglomerados, entre os quals Virgem (Huchra & outros,
1985), Coma (Kent & Gunn, 1982) e Perseus (Kent & Sargent, 1983).
Nestas analises supde-se que a distribuicio de matéria escura
segue a distribuicdo de 1luz. Os resultados destes autores
fornecem, respectivamente, os valores de 370, 350 e 580 para a
razdo M/L. No caso em que esta hipétese nio é considerada (The &
White, 1986) obtem-se uma estimativa para a massa total na ordem
de 3 vezes maior ou menor que os valores anteriores. Neste novo
modelo supde-se a existéncia de uma concentracio de matéria escura
nas partes internas dos aglomerados ou uma distribuicio mais
estendida nas partes mais externas.

Outras alternativas além das que utilizam o teorema do Virial-
(Smith, 1984; Heisler & outros, 1985, ‘“apud" Trimble, 1987)
concordam com os resultados anteriores mas fornecem massas
ligeiramente malores. Observagdes em raios X, usualmente
empregadas na determinagdo Aas massas das galaxias iﬁdividuais.
também podem ser usadas péra estimar as massas dos aglomerados.
Entretanto, incertezas na distribuicio de temperatura' do gis

1ntefgalét1co podem afetar a andlise e tornar as conclusdes pouco
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convincentes.
Quantidade de Materia Escura: Resumo

O estudo das galaxias espirals e de suas curvas de rotagio
fornece as mais fortes evidéncias da existéncia de matéria escura.
Dentre os objetos e sistemas analisados, estes s3o os que requerem
menor quantidade de matérla escura. Por outro lado, a anilise
virial das dispersdes de velocldades dos aglomerados indica que
uma quantidade consideravelmente grande de matéria escura deve
estar presente junto a estes sistemas para manter seu equilibrio.

Uma analise detalhada do movimento de nossa galaxia ao redor
do Aglomerado de Virgem sugere que o Superaglomerado Local contém
uma quantidade muito maior de matéria ndo luminosa que escapa da
detecgd@o. Numa escala ainda maior, alguns astrdnomos tém sugerido
que a quantidade de matéria escura no universo pode afetar a sua
futura expansdo. Pode haver matéria escura em tal quantidade que

cesse a expansdo do universo, causando um recolapso.

2.3- Distribuigao ou Localizagao da Materia Escura

Ne paragrafo anterior; quando apresentamos uma discussdo a
respeito da quantidade de matéria escura associada as diferentes
escalas de objetos, algumas'obsérvacﬁes sobre a-loéélizaqao e a
distribuigdo desta matéria foram adiantadas.

De uma maneira geral podemos dizer que as curvas de rotacio

indicam que uma fragio da matéria escura dos aglomerados esti
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assoclada as galaxias individuals e locallzada em suas partes mais
externas. Esta fragdo ndo é, no entanto, multo grande.
Considerando que a separagdo entre as galaxias dos aglomerados
ricos é bem pequena, a chance de que a matéria escura restante se
encontre nesta regido é bastante improvavel. De fato, um limite de
apenas 15% na fragdo de matéria escura, assoclada com as galaxias
individuals, pode ser estabelecido a partir de argumentos
dinamicos (Merritt & White, 1987, "apud" Sancisi & van Albada,
1987).

Onde estara o restante da matéria escura? Para o modelo
inflacionario de evolucdo do universo primordial (Sec. 3.8; Sec.
5.4), no qual Q = 1, a maior parte da massa ndo pode estar onde
estdo as galaxias. O espago Iintraglomerado pode ser uma
possibilidade. Outras opgdes, que variam desde pequenos objetos,
com massas muito menores do que uma massa solar (" jupiters", por
exemplo), até grandes objetos escuros de origem desconhecida, do
tamanho de grupos de galaxias ou ainda maiores (buracos negros,
por exemplo), sdo geralmente sugeridas para dar conta da matéria

escura restante.

'2.4- Natureza da Materia Escura

Materia Escura Barionica

E possivel 1dent1f1car-se‘_cinco tipos de estruturas, que
diferem significativamente em tamanho, como sistemas aos quais a

matéria escura estad associada: a vizinhanga solar, pequenas
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galaxlas ands, grandes galdxlas, grupos e aglomerados, e
superaglomerados. A matérla escura existente nestas regides pode
assumir natureza e forma distintas. Existem fortes argumentos
(White & Rees, 1978, "apud" Faber, 1987) que garantem que a
matéria escura existente nos Ultimos quatro sistemas acima
mencionados consiste de um material que entrou num estado nio
dissipativo antes que as galdxlas tenham colapsado. Por outro
lado, supde-se geralmente que durante ou apés a formacido de nossa
Galaxia a natureza da matéria escura ai existente era dissipativa
(Bahcall, 1984, "apud" Faber, 1987). Embora esta hipétese nio
tenha sido ainda rigorosamente demonstrada, ela pode indicar que a
matéria escura contém uma componente baridnica.

Na vizinhanga solar ndo é dificil encontrar provaveis
candidatos baridénicos ndo luminosos. Jupiters, an3s brancas e
marrons, estrelas de neutrons e buracos negros s3o algumas
sugestdes cabiveis. Considerando os estudos sobre a determinacio
do parametro de densidade através da nucleossintese primordial
(Sec. 3.6), a comparagdo entre o limite inferior da densidade de
barions obtida a partir desta analise (nb = 0,015) e a densidade
de matéria luminosa calculada a partir de argumentos dinamicos
G%um = 0,01), reforga a hipétese de uma componente bariénica para -
a matéria escura.

Fica claro, entretanto, que uma componente nfo bariénica deve
existir. Se considerarmos o 1limite superior da densidade de
barions encontrada a£ravés da nucleossintesé brimordlal, se
levarmos em conta a matéria escura cosmolégica ﬁﬁo dissipativa e
se considerarmos - a possibilidade de um modelo de universo

_inflacionario (Sec. 3.8), seremos forcados a aceitar a existéncia
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de matéria n3do luminosa, de origem ndo bariénica.
Materia Escura Nao Barionica

Existem pelo menos trés argumentos que excluem os modelos
bariénicos para a matéria escura. Estes argumentos estdo baseados
na (a) exclusdo de formas bariénicas para os halos galédticos; (b)
limitag3o da abundadncia de matéria baridnica através da comparagio
com a abundincia observada dos elementos leves; e (c) limitacdo da
amplitude das flutuagdes adiabaticas usando os limites superiores
observados das flutuagdes na radiagdo de microonda de fundo.

Embora estes argumentos apresentem falhas, eles podem, se
considerados em conjunto, evidenciar o fato de que a maior parte

da matéria do universo pode ser ndo baridnica.

Halos Galaticos

Se considerarmos, a principio, que a matéria escura nos halos
das galédxias é baridnica, ela deve ser gasosa ou sdélida, composta
por atomos 1ligados entre si por meio de forgas quimicas e
-gravitacionais. Contudo, para que seja gas, ela deve ser quente e
emitir raios X. Como esta radiagio nio é observada, esta hipétese
pode ser descartada.

A matéria escura dos halos também n3o pode ser formada por
bolas de néve.'pois estas sublimarian; nem por grdos de ﬁoeira.
pois a presencga de elementos de nimero atémico malor ou 1éua1 a3
inviabilizaria a formagdo de estrelas de baixa metalicidade como

sdo observadas.
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A hilpétese de jupiters lisolados ou ands marrons (pequenos
objetos com massas da ordem de 0,001 e 0,08 HO respectivamente, ou
ainda menores, que por esta razdoc sdo 1incapazes de brilhar)
esbarra na questdo do limite de massa capaz de aclonar as reagdes
nucleares.

Os buracos negros de massas estelares, remanescentes das
explosdes de estrelas de grande massa, também sofrem restrigdes
como candidatos a matéria escura nfo baridénica para os halos
galaticos. Estas restrigdes se baseiam na falta de uma resposta
plausivel para a questdo de onde estaria a massa ejetada por estes

objetos ao colapsarem.
Abundancia dos Elementos Leves

Na Sec. 2.4 chamamos a atengdo para o fato de que o limite
inferior da densidade de |barions, obtida a partir da
nucleossintese primordial, é maior que o limite superior da
quantidade de matéria visivel do universo. Concluimos entdo que a
analise sobre a abundancia dos elementos leves primordiais
evidencia a gxisténcia de uma componente bariénica para a matéria
escura.:

Esta mesma andlise, entretanto, pode indicar exatamente o
oposto. Se considerarmos o limite superior da densidade de barions
(Qb & 0,16; Sec. 3.6) e admitirmos a hipétese de um universo
inflacionario ou fechadq, para o qual Qo Q-I. concluiremos que a

maior parte da matéria deve ser ndo baridnica. Schramm- (1990), em
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seu artigo sobre formagdo de galaxlas, matéria escura e estrutura
em grande escala, considera que a necessidade de matéria ndo
luminosa exética depende exclusivamente da inflacdo e da
nucleossintese do Big Bang, e n3o da existéncia de halos escuros

galaticos.
Formagcao de Galaxias e Aglomerados

No modelo de colapso gravitacional para a formagdo de
estruturas em grandes escalas no universo, supde-se que estas
estruturas se formam quando as flutuagdes de densidade crescem até
a ndo linearidade (8 = 8p/p =z 1 ; Sec.5.2). Neste estagio as
flutuagdes cessam de se expandir com o fluxo de Hubble e colapsam.
No colapso energia gravitacional se converte em energia cinética
numa quantidade tal que satisfaz o teorema do virial.

Considerando um universo bariénico, e admitindo que as
flutuagdes na densidade de matéria e na densidade de radiagdo
estdo correlacionadas (flutuagdes adiabaticas; Sec. 5.3), pode-se
mostrar (Borner, 1988) que as flutuagdes crescem apenas entre a
época da recombinagédo-do hidrogénio (zr ¢ 10° ), e quando comega a

“! % 10). Isto significa que apenas um fator

expansdo livre (zr =0
de 10° & esperado no crescimento. A amplitude em z_ deve ser
Sp/p = 1072 para massas maiores que a massa de Silk. Esta massa,
na época da recombinagdo, corresponcie a uma escala angular‘ de
cerca de 1 minuto de arco hoje e a flutuagdes de temperatura cerca

de duas vezes malores que os limites superiores hoje observados

(8T/T = 1/3 8p/p 2 3 X 10-3]. O modelo de universo puramente
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bariénico, construido a partir de flutuagdes adlabatlicas parece,
portanto, impossivel.

E claro que existem pontos fracos neste argumento. A
suposicdo de perturbagdes adiabaticas, por exemplo, poderia ser
substituida pela suposigdo de perturbagdes isotérmicas, para as
quais ndo sdo impostas restrigdes nos limites de d&T/T. Estas
perturbagdes, entretanto, ndo sdo facels de serem compreendidas de
um ponto de vista fisico. Além disso, elas também dio origem a

perturbagdes adiabaticas de amplitudes similares.

2.5- Tipos de Materia Escura : Quente, Morna e Fria

Ha uma terminologia usual que classifica os candidatos a
matéria escura de acordo com suas velocidades aleatdérias na época
de seus desacoplamentos (Bond & outros, 1983; Primack &
Blumenthal, 1983). A matéria escura quente se refere a particulas
leves, de massas iguais ou inferiores a 100 eV, que ainda sido
relativisticas no momento em que a massa dentro do horizonte
corresponde a uma massa galatica. Estas particulas tém uma
densidade de numero comparavel a densidade de fotons. Um exemplo
tipico para este tipo de particula é o neutrino massivo de massa-
aproximadamente igual a 30 eV.

A matéria escura morna consiste de particulas que interagem
muito mais fracaniente 'q'ue os neutrinos.. Estas particulas
desacoplam a temp;araturas malores e se tornam ndo relativisticas
quando a massa dentro do - horizonte correspohde a uma massa

galatica. Elas nio s3o aquecidas pela aniquilagdo das espécies
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hadrénicas e sua densidade de numero é aproximadamente uma ordem
de grandeza menor que a das particulas de matéria escura quente.
Em contrapartida sua massa €& uma ordem de grandeza malor. Unm
candidato inicial para esta espécie de matéria escura, o gravitino
massivo, ao ter sua massa reestimada através de recentes teorias
de quebras de simetria (mc 2 2 GeV), passou a ser agora um
candidato a matéria escura fria,

As particulas que constituem a matéria escura fria desacoplam
muito cedo. Duas espécies diferentes para esta classe de matéria
escura sdo propostas: axions de velocidades aleatoérias
essencialmente nulas; e particulas pesadas ndo relativisticas,
remanescentes da aniquilagdo ou de decaimento, tais como fotinos,
gravitinos ou neutrinos pesados estaveis.

A diferenca essencial entre estes tipos de particulas, no
contexto da formagdo de galaxias, é a escala em que as flutuagdes
de densidade sdo amortecidas pelo movimento livre ("free
streaming”) das particulas relativisticas. A matéria escura quente
destroi todas as flutuagdes em escalas menores do que 1015 Ho
(massa tipica de um superaglomerado). Para a matéria escura morna

2 12 ..
esta escala é de 10 HQ enquanto que para a matéria escura fria a

escala de movimento livre ndo tem importancia cosmolégica. -
2.6- Candidatos a Materia Escura

Na Tab. 2.1 apresentamos uma relagdo de alguns candidatos a
mateéria escura baridénica e ndo bariénica. Uma massa aproximada,

para cada uma dessas espécies de particula, é incluida nesta
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relacgao.

Tab.2.1 - Candidatos a Matéria Escura

candidatos/particulas massa aprox./classificacgio

Bariodnicos

ands marrons e jupiters = 0,08 Mo
buracos negros =z 1 MO
gas intergalatico quente (protons) 1 GeV

N3do Bariénicos
neutrinos ordinarios (leves) 10-100 eV / quente
fotinos, gravitinos, axinos 10-100 eV / quente
neutrinos destrogiros 500 eV / morna
axions invisiveis 10™> eV / fria
neutrinos pesados, fotinos MeV / fria
monopolos 1016 GeV 7/ fria
pepitas de quark 10'° g / fria

A cromodinamica quantica (QCD), as teorias de supersimetria
(SUSY), e as teorias de grande unificagdo (GUT), sdo algumas das
teorias que predizem as particulas exéticas listadas na Tab. 2.1

[Kolb & Turner, (1990)].

2.7- Modelos de Universo
Para se estabelecer um modelo para a formagdo de grandes

estruturas do universo, o seu contetdo material deve ser

previamente considerade pois dele depende a evolugdo das
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flutuagdes de densidade primordiais. O tipo adotado de matéria
escura caracteriza este modelo e pode definir a histéria do
crescimento destas perturbagdes.

Trés modelos, usualmente empregados no estudo sobre formacgéo
de galaxias, serdo considerados na Sec. 5.4 com a finalidade de se
comparar a teoria com as observagdes. Procurando fundamentar os
conhecimentos a respeito destes modelos, antecipamos nesta segéo

algumas de suas caracteristicas basicas.
Modelo com Materia Escura Fria

Neste modelo o wuniverso é dominado por algum tipo de
particula elementar com velocidade térmica desprezivel comparada
com a expansdo de Hubble. De acordo com esta hipotese, esta
particula interage com o resto do universo exclusivamente através
da gravidade.

Mesmo ndo havendo razdes especlals para se acreditar na
existéncia de particulas com estas propriedades na abundancia
necessaria, este modelo tem sido o mais estudado nos Ultimos anos.
Nele admite-se um universo plano no qual 90% da densidade critica
_é _fornecidg pela matéria escura fria, fracamente _interatuaqte.
Além disso, as flutuagdes originais sdo consideradas invariantes
na escala. As suposigdes basicas deste modelo sdo compativeis com
a inflagdc e prevéem um desenvolvimento hierdrquico das estruturas
a partir de. pequenas contragdes de géé e matéria escura, com
massas similéres as das galéxias.anas. Sob a ag¢do da gravidade
estas sementes se aglutinam, originando- objetos malores (db

tamanho de nossa galdxia) que, por sua vez, se agregam em
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aglomerados e superaglomerados.

Esta teoria também esta de acordo com os recentes resultados
obtidos pelo satélite COBE (Mather & outros, 1990) que mostra o
extraordinario ajuste entre o espectro das radiag¢des de microonda
de fundo com o espectro de corpo negro. Este resultado estabelece
limites rigidos para a quantidade de energia injetada no melo
intergalatico e elimina modelos baseados em argumentos nio
gravitacionais.

O aglomeramento de galaxias e seus movimentos associados séo,
entretanto, inconsistentes com o modelo de matéria escura fria
(Davis & outros, 1985; Bardeen & outros, 1986), a menos que as
galaxias e a matéria escura se distribuam diferentemente. Para
resolver esta questdo a maioria dos estudos considera um modelo
simples no qual a formagdo das galaxias se dd a partir da matéria
localizada em altos picos do campo de densidade inicial
(distribuicdo de galaxias com viés).

Porém, o sucesso do modelo de matéria escura fria parece ter
sofrido, recentemente, alguns revéses (Davis & outros, 1992).
Evidéncias observacionais sugerindoe que ha mais estruturas de
grande escala do que as previstas pode forgar uma revisdo desta
teoria,_ou quem sabe, seu abandone. Sem um melhor compreendimento
do mecanismo de formagdo das galaxias ndo é prudente, no entanto,

considerar esta hipoétese como definitiva.
Modelo com Materia Escura Quente

Neste modelo o universo é dominado por particulas elementares

que foram criadas no universo primordial, em equilibrio térmico
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com as altas temperaturas entd3o existentes. Por esta razio estas
particulas teriam, inclalmente, velocldades aleatérias
relativisticas, mas terlam se tornado ndo relativisticas no
momento em que a matéria e a radiagdo tivessem igual densidade.

A evolugdo das perturbagdes de densidade é completamente
diferente neste «caso, principalmente em escalas menores. Os
objetos em grande escala, do tamanho de superaglomerados, teriam
se formado primeliro, fragmentando-se entd3o em galaxias e outras
estruturas menores.

Alguns problemas com este modelo podenm, entretanto,
inviabilizd-lo como possivel alternativa para modelo do universo.
Evidéncias observacionais que indicam que os superaglomerados

ainda estdo se formando, contradizem as expectativas.
Modelo dominado por Barions

Algumas restrigdes impostas a este modelo ja& foram adiantadas
na Sec. 2.4. A sua tendéncia de perturbar demasiadamente a
radiagdo de microonda de fundo e de criar a primeira geracido de
estruturas com escalas de tamanho muito grande, podem
inviabilizar a hipdétese de um universo. puramente .dominado por
tarions que concilie a teoria com as observagdes.

Durante os ultimos anos tornou-se claro que a matéria escura
é uma nova forma de matéria que foi_concebida com o intuito de
explicaf as observagdes. Na téntativé de se descobrir quals
objetos ou particulas subatoémicas é;o responséveié- por esta
matéria, pesquisa-se hoje uma forma dé se detectar matéria escura

em nossa Galaxia. Neste sentlido diferentes tipos de detectores tém
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sido desenveolvidos. A produgdoc de particulas de matéria escura em
aceleradores ou a sua detecgdo direta através das observagdes dos
ralos 7 e dos neutrinos altamente energéticos provenientes,
respectivamente, das aniquilagbes de particulas escuras no halo
galatico e no Sol, sdo apenas alguns entre muitos exemplos dos
mecanismos que tém sido propostos com a finalidade de se detectar
a matéria ndo luminosa.

Apesar dos esforgos empregados por um grande numero de
pesquisadores que estudam a possibilidade de detecgdo destas
particulas através dos colisionadores do CERN, do FERMILAB e do
SLLAC, e das importantes informagdies que vem sendo obtidas do
telescépic espacial HUBBLE e do satélite COBE, prevé-se hoje que
possivelmente apenas na préxima década seremos capazes de elucidar
mais questdes sobre a natureza das particulas escuras e sobre a

histéria inicial do universo.
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3 - METODOS DE DETERMINACAO DO PARAMETRO DE DENSIDADE

3.1- Introdugéio

O modelo cosmolégico do Big Bang teve um sucesso t3o grande
que passou a ser também conhecido como cosmologia padrao. Através
de evidéncias observacionais este modelo tem se consolidado ao
longo dos anos e é capaz de fornecer informagdes a respeito do
inicio da era da nucleossintese primordial, ocorrida cerca de 1072
segundos apés a singularidade inicial.

Tomando como base teorias de interagdes fundamentais no
dominio das altas energias, especulagdes sobre a natureza do
universo em épocas ainda mais remotas (da ordem de 107 segundos)
sdo permitidas, extrapolando-se a cosmologia padrio para estes
tempos primordiais.

Os parametros fundamentais que servem como base observacional
para a cosmologia padrdo devem ter se originado, naturalmente, por
volta de 10_2 segundos apdés o inicio do universo. Hoje, fendmenos
como a.expansao do universo; a radiagd3o césmica de microonda de
fundo; a abundancia dos elementos leves; e a distribuicio de
galaxias, aglomerados, superaglomerados e grandes regides de vazio
("voids"), sdo alguns dos dados cosmolégicos que compdem o
universo observével. |

Neste universo observavel, descrito pela cosmolog'i_a padriéo,
supde-se que a distribuigfio de matéria e radiagiio é homogénea e

isotrépica. Isto ndo significa dizer que todo universo o &, mas
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pelo menos a grande regldo limitada pelo volume atual de Hubble.

A hipétese de Iisotropla e homogenidade fol 1inlcialmente
proposta por Elnstein que nd3o se baseou em fatos observacionais.
Na verdade seu objetivo fol meramente simplificar a analise
matematica.

De fato, a malor evidéncia para a isotroplia do universo
observado é a uniformidade da temperatura da radiagdo césmica de
microonda de fundo. Inomogeneidades na densidade também implicam
em anisotropias na temperatura. Esta uniformidade da radiacgdo
cosmica de fundo revela, portanto, que pelo menos na época do
ultimo espalhamento da radiagdo césmica o universo se apresentava
com um alto grau de isotropia e homogeneidade.

Algumas destas premissas que constituem a teoria do Big Bang
sdo discutidas neste capitulo. O principal tema aqui proposto é a
determinagdo da densidade de massa atual do universo. Para isto
definimos o parametro de densidade cosmolégica e descrevemos

alguns dos seus mais importantes métodos de determinacdo.

3.2- Os Modelos Cosmolégicos e o Parametro de Densidade

~ Segundo a teoria do Big Bang, o espago-tempo do universo
comega com-uma singularidade e subsequente expansdo. A evolugdo do
universo a partir deste instante pode ser descrita matematicamente
pelas equagdes de Einstein [ﬁbinberg, 1972). |
Os parametros cosmolégicos observaveis que caracterizam esta
teoria sdo a densidade de massa p, o parametro de Hubble H, o

parédmetro de desaceleragdo q e a idade do universo T. Modelos
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cosmolégicos diferentes, referentes a diferentes solugdes das
equagdes de Eilnstein para a evolugdo cosmolégica, predizem
diferentes relacdes entre estes parametros.

As solugdes mals simples s3o os modelos homogéneos e
isotrépicos de Friedmann, obtidos a partir das equagdes de
Einsteln nas quais se considera a constante cosmolégica A
identicamente nula.

A métrica que descreve a geometria do universo constituido
por um espago com segdes homogéneas e isotrépicas &€ a métrica de
Robertson-Walker (Lawden, 1982), que pode ser escrita na forma

dr2

1=kr

2

ds® = c%dt®- tht] + r’de® + r’sen’e d¢2 s £8:2:1)

Nesta equagdo, (t,r,8,¢) sdo as coordenadas comoéveis, R(t) é o
fator de escala (assim chamado porque, conforme o tempo varia,
todas as distdncias mudam por este fator) e k, a constante de
curvatura adimensional que pode ser escolhida como +1,-1 ou O,
correspondendo as trés geometrias espaciais possiveis. Esta
métrica descreve, portanto, os modelos de Friedmann e os valores
de k determinam os trés tipos de modelos de wuniverso que
constituem os chémédos modelos padrdes. _

Para se especificar completamente um modelo .cosmolégico.
dolis parametros observavels sdo necess&fios. Quaisquer outfas
quantidades que descrevem a expans3o podem ser expressas em termos
destes parametros. No modelo de Friedmann, conhecidos b‘parémetro
de Hubble H = [dR(t)/dt]/R(tj e o parametro de desaceleragio

q = —R(t)[dzR(t)/dtzl/[dR(t)/dt]z. o parametro de densidade Q pode

ser obtido.
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As equacgdes dindmicas que descrevem a evolugdo da fungdo R(t)
no tempo podem ser encontradas a partir das equagdes de campo de
Einstein ou a partir de consideragdes puramente Newtonlanas
(veja, por exemplo, Rindler,1977). O resultado de qualquer uma

destas abordagens leva a equagdo de Friedmann

2 2
(dR sdt)” , ke _ 8mGp (3.2.2)
R R® ’

onde G é a constante gravitacional, p € a densidade média do
universo e o argumento (t) da fungdo R foi suprimido a titulo de
simplificagdo.

Tanto a teoria classica da gravitagido de Newton, como a
teoria da relatividade geral de Einstein, chegam a equagao de
Friedmann postulando que o universo é& homogéneo e isotroépico.
Historicamente, a teoria relativistica da cosmologia precede a
teoria Newtoniana, que foil desenvolvida para fornecer uma
interpretagdo simples dos resultados relativisticos. A diferenga
mais importante entre as duas abordagens é a Interpretagdo do
termo k. A teoria da relatividade mostra que este termo surge da
curvatura do espago. De acordo com esta teoria, a gravidade é
‘equivalente a uma cu}vatura da espago-tempo quadrifdimensionai. e
o0 que consideramos como um espago Fri-dimensional ordinario pode
ser curvo ou, nao—Euclidiano. Para espagos dé curvatura positiva
(eliptico ou fechado), k=+1 e a analogia bi-dimensional para esta
geometria é a superficie de uma esfera de raio R(t), cuja 4rea é
finita mas nﬁo tem bordas ou limites. Para espagos de curvatura
negativa (hiperbélico ou aberto), =-] e podemos pensar numa

superficie de 4rea infinita, em forma de sela, para representar a
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analogla bi-dimenslonal desta geometria. No caso dos espagos de
curvatura nula (parabdlico ou aberto), k=0 e um plano infinito é o
seu analogo bi-dimensional. Nos dols ultimos casos as superficies
também sdo ilimitadas.

Na teoria Newtonlana, por outro lado, a constante k expressa
a quantidade média de energia total possuida por uma pequena
fragdo de matéria no wuniverso. Para compreender melhor o
significado de k, consideremos o exemplo de uma pedra lancada com
uma certa quantidade de energia cinética - a pedra pode possuir
energia suficiente para escapar da terra, ou ela pode cair de
volta a terra. Esta analogia simples descreve as alternativas
possiveis para a matéria no universo: expansdo para sempre ou
colapso!

Em termos do parametro de Hubble a eq. (3.2.2) torna-se

k:‘ — = P = i (3.2.3)
H®R 3H%/8nG
ou ainda,
2
I ke (3.2.4)

onde o lado esquerdo representa a soma das energias cinética de
expansdo e potencial gravitacional, e o 'lado direito a energia
total que deve ser constante no tempo.

A &ependéncia temporal &6 fator de escala R(t) para os
diférentes valores de k ﬁode ser representada graficamente
- [Fig. (III.1)]. Em cada caso, uma solugfio da eq.(3.2.2), em termos

das fungdes elementares  envolvidas, pode ser obtida
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(Weinberg, 1972).

Fig.III.1- O fator de expansao R(t) para diferentes valores de k.

Se k for negativo, o universo tera energia cinética positiva
pois H° é a soma de dois termos positivos [eq.(3.2.4)]. Para
qualquer valor crescente de R , Ha_nunca sera nulo e o universo
estarda sempre se expandindo a uma razdo determinada pof H. Neste
caso, R(t) «x t e o universo é dito aberto.

Se k for positivo, a energia total , representada pelo lado
direito da eq.(3.2.4), ser4 negativa. A medida que R aumenta,
haveré.um instante em que Hz sera priheiramente igual a zero. Se
deixarmos que R aumente indefinidamente, Hz se tornard negativo e

concluiremos que ndo hd solugdo real para R. A solugdo para. este
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problema sé é possivel se considerarmos que R alcanga o seu valor
maximo no primeiro zero de H2 . Em outras palavras, o fator de
escala R cresce de zero até um valor maximo e decresce até chegar
a zero novamente. O universo recolapsa e é dito fechado.

Quando k=0, o wuniverso também serd aberto e infinlito. A
equagdo de Friedmann se reduz ao universo de Einstein-De Sitter
(Weinberg, 1972) no qual R « t23. Neste caso, a densidade média
do universo sera a densidade de massa necessaria para fecha-lo.

Obtida diretamente da eq. (3.2.3), esta densidade critica é

_ 3N
P. = ZnG (3.2.5)
ou
2
3h 4
P, = g ¥ 10 , (3.2.6)

onde h =H/100 km.s ' .Mpc™}
Notando que G=6,67 x 10°° cm’g ‘s> e que 1 Mpc=3,086 x 10°°

cm, obtemos para a densidade critica

p =2,0x 10 n° g.cm_3 . (3.2.7)

c

Considerando 0,4 = h = 1,0 , o correspondente intervalo para

0,3 x 102 < p_=2,0x 10" (3.2.8)

Definindo o parametro .de densidade cosmolégica como a

razdo entre a densidade média do universo e a densidade critica.
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Q= : (3.2.9)

a equagdo de Friedmann pode ser reescrita

kcz

HeR?

=Q -1 . (3.2:10)

Como ,‘J""sz‘c:2 =z 0, ha uma correspondéncia entre o sinal de k e
o sinal de Q-1. Assim, se k=+1, Q@ >1 e p > P, Isto significa que,
para que haja um eventual colapso do universo, a densidade de
massa deve ser maior que a densidade critica. Para k=-1, Q <1 e
p < P Neste caso, para que o universo continue se expandindo
indefinidamente é necessario que a densidade seja menor que a
densidade critica. Finalmente, para k=0, Q=1 e p=pc, como pode ser
facilmente verificado na eq.(3.2.9). Na tabela 3.1 apresentamos um
resumo das principais caracteristicas dos modelos cosmolégicos
padrdes.

Ha fortes argumentos para se acreditar que a densidade de
energia do universo atual {poJ seja dominada pela matéria
nao-relativistica [Ko{b & Turner, 1990). A radiagdo constitui
somente uma pequena fragao _da energia total e ;s 'velocidaaes
aleatérias das galaxias s3o muito pequenas, comparadas com a
velocidade da luz. Nestas condigdes a pressdo do universo atual
(po) é muito menor que p_ e pode.' entdo, ser desprezivel. Neste
caso, o parametro de densidade ﬁode ser expresso simplesmente em
termos do parametro de desaceleragdo. Se Ro é o valor atual do

fator de escala, a conservagido de massa requer que poR: = pR3 e
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8nG poRo

Q= (3.2.11)
3 RW
Tabela 3.1- Modelos cosmolégicos padrdes
Tipo Fechado Aberto Aberto
Modelo Friedmann- Einstein- Friedmann-
Lemaitre De Sitter Lemaitre
Curvatura Positiva(k=1) Nula(k=0) Negativa(k=-1)
Geometria Eliptica Euclidiana Hiperbélica
Volume total Finito Infinito Infinito
Densidade atual p >p p =p p <p
=] (=} o c [+] [+
Q >1 1 <1
o

q, >1/2 1/2 <1/2
Futuro do universo colapso expansao expansdo

Por outro lado, segundo o modelo Newtoniano para o calculo da

equagdo diferencial de R(t), uma galaxia de massa m, situada sobre

uma esfera de raio r e massa (4nr3p)/3 , € afetada pela forcga
central
2 é 4u¢r3 m
m(d°r/dt®) = - = PL (3.2.12)
' 3r

Nesta equagdo, o raio r e a densidade p estdo variando no

tempo. Em termos do fator de escala R
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raw bl le | (3.2.13)
R [+]

onde R=R° quando r=r . Substituindo a eq.(3.2.13) na eq.(3.2.12)

obtemos
(d°Rsdt®) = - 2 | (3.2.14)
2
R
com « = (4nGR:p°]/3. O parametro de desaceleracdo pode entdo ser
escrito como
3
pR
g=-228 _eeo | (3.2.15)
3 RH
Comparando esta equagdo com a eq.(3.2.11) encontramos

finalmente uma relagdo simples entre Q e g:

Q=2gq . (3.2.16)

Portanto, conhecido g, Q fica imediatamente determinado.
Deve-se-notar, entretanto, que a densidade e a‘désacelera¢éo podem
ser oﬁservadas Iindependentemente.' Este fato aliis, serve como
teste de validade da Relatividade Geral pois, se A=0, esta teoria

requer que 2qo=Qo quando po<<p°.

3.3~ Estimativas de Q
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De um modo geral podemos dizer que existem trés manelras para
se tentar responder a questdo se o universo é aberto ou fechado. O
parametro de desaceleragdo, a idade do universo e a denslidade
média da materia sd3o os trés parametros que servem como base para
a execugdo destes métodos.

Nos modelos cosmolégicos de Friedmann, o parametro de
desaceleragdo descreve a geometria do universo e o seu valor pode
ser encontrado a partir da observagdo de como diferentes grandezas
variam com a distancia. O brilho aparente de uma galédxia, por
exemplo, diminui & medida que a distancia aumenta. Estes objetos
exibem um grande intervalo de luminosidades intrinsicas e por este
motivo surge a necessidade de se escolher uma classe de galaxias
de luminosidade conhecida, que possam servir como medida padrdo da
intensidade de 1luz. As galaxias mals brilhantes nos grandes
aglomerados sdo geralmente escolhidas com esta finalidade (Sandage
& outros, 1976 ; Kristian & outros, 1978). Variag¢des na evolugio
de algumas propriedades destas -galéxias nidoc sdo ainda
completamente compreendidas. Como as galaxias evoluem, ou como
seus brilhos variam ao longo de grandes periodos de tempo, sido
questodes que permanecem sem respostas satisfatérias e,
consequentemente, nenhuma medida do parémetro de desaceleragdo
realizada até hoje pode ser considerada como definitiva.

A -evolugdo do fator de escala R(t) no tempo, para o mesmo
parametro de Hubble e diferentes valores do parametro de
desaceleragdo, demonstra qué quanto maior a desaceléracao. menor
a idade do universo [Fig.(III.2)]. A medida da idade do universo
pode ser estimada comparando-se os modelos de evolugd3o estelar com

os dados observacionais das populacdes estelares dos sistemas

37



mals velhos (aglomerados globulares, por exemplo), cujas ldades
devem ser ligelramente menores que a 1idade do universo
(Vandenbergh, 1988 ; Sandage, 1988). Um método alternativo consiste
na determinagdo das idades das estrelas mals velhas através da
comparagdo das linhas espectrais dos elementos radlioativos com
meia-vidas na ordem de grandeza da idade do universo, com as

linhas espectrais de elementos estavels (Butcher, 1987).

qcl/2

q=1/2

Q2

=
idede p/ q» V2

idade p; g=1/2
idade p/ qu1i2

pericdo de Hubble = VVH

Fig.11I1.2- Representagao esquematica da evolugdo de R(t) para diferentes valo-

res de q.

Na fig. (III.2) notamos que todas as trés curvas tém a mesma
tangente (linha tracejada) na época atual, pols as observacdes dio

a mesma razdo de expansdo (dR/dt). Se dR/dt n3o variasse no tempo,
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a linha tracejada representaria a expansd3o do universo. 0O tempo
que teria passado desde R=0 serla t=1/H (tempo de Hubble). A idade
do universo deve ser menor que o tempo de Hubble, mas da mesma
ordem de grandeza.

Tanto as determinag¢des das ldades dos aglomerados globulares,
como das escalas de tempo baseadas nos processos nucleares,
apresentam grandes incertezas na escolha de um nimero que melhor
represente a 1idade do universo. Em geral estas determinagdes
tendem a indicar que nosso universo é aberto (Dressler, 1989) e
prevéem uma Iidade para nossa Galaxia entre (13-14) x 10° anos,
implicando numa idade de (14-16) x 10° anos para o Universo.

A medida da densidade média de matéria do universo, e sua
comparagdo com a densidade critica do universo de Einstein-de
Sitter, pode também nos fornecer uma indicagdo sobre o nosso
modelo cosmolégico. Existem varios métodos observacionais para se
determinar Q. Entre eles podemos destacar os desvios do fluxo de
Hubble devido & presenga do aglomerado de Virgem, a determinagdo
da razdaoc massa-luminosidade das galaxias e aglomerados de
galaxias, os resultados da nucleossintese do Big Bang e o teorema
do virial césmico. No préximo paréagrafo procuramos descrever estes
e outros métodos, destacando suas principais vantagens e os

problemas relacionados com cada um deles.

3.4- Perturbagao Dinamica no Campo Local de Velocidades devido ao
Aglomerado de Virgeﬁﬂ
O Grupo Local é um pequeno grupo de galdxias do qual faz
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parte a nossa galaxia. Este grupo se localiza na extremidade de
uma grande nuvem de galaxias, o Superaglomerado Local, cujo centro
de massa se encontra aproximadamente no aglomerado de Virgem, a
uma distancia de cerca de 20 Mpc. Uma réapida observagdo da
distribuigdo de galaxias no céu revela uma imensa concentragdo de
galaxias na regido onde se encontra Virgem. Esta concentragdo de
massa provoca a atragido gravitacional do Grupo Local em sua
diregdo, ou seja, na diregdo do centro do Superaglomerado Local. O
aglomerado de Virgem representa, portanto, um excesso de massa que
deve desacelerar localmente o campo de expansdo fundamental (fluxo
de Hubble). Por esta razdo as galaxias possuem uma velocidade de
recessdo menor do que teriam na auséncia do Superaglomerado Local.
O campo de velocidades resultante pode ser considerado como uma
soma de trés termos: a velocidade Virgocéntrica v 2 velocidade
de expansdo de Hubble VH e a velocidade aleatoéria Vr.

Medida a velocidade Virgocéntrica Vo podemos calcular o
campo gravitacional peculiar local e, consequentemente, o excesso
de massa &M no Superaglomerado Local. Se contarmos com uma
amostra confiavel, a massa média por galéaxia HG no Superaglomerado
Local, multiplicada pela densidade média global de numero de
galaxias J_"tc, fornecera o excesso  de densidade média de massa 3&p
que procuramos. Torna-se claro .entéo, - que a 'compreenséo
quantitativa do campo de velocidades Virgocéntricas é de grande
importancia para o calculo de Q.

Os primeiros modelos de perturbacdo grav'itacional para o
calculo de Voo foram‘sugeridos por Silk (1974) e Peebles (1976a).
Sob a hipotese de que a massa do Superaglomerado é distribuida

esfericamente em torno do centro definido ‘pelo aglomerado de
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Virgem, todas as galaxlas situadas em camadas concéntricas a este
nicleo sofrem desaceleracdes de suas expansdes livres de Hubble. A
medida que se aproxima do centro do Superaglomerado, estas
desaceleragdes também aumentam pols também aumenta a densidade de
massa dentro da camada. Dependendo da distribuigdc de massa dentro
do nucleo do aglomerado, a desaceleragdo de cada camada, a
qualquer distincia do centro, & calculada comc se fosse um pequeno
universo de Friedmann. Em outras palavras, as cascas se expandem,
cada uma das quals com sua prépria histéria de desaceleragdo
governada pelo fator de escala R(t).

Este efeito fol discutido por Silk (1974) que obteve uma
relagdo entre a expansdoc local, o contraste de densidade local
dp/p e o parametro de densidade cosmolégica Q. Os resultados de
Silk sd3o importantes para analisar a evolugdo das irregularidades
das densidades mas, como se referem a quantidades locais, deixam
de ser uteis para a andlise do campo de velocidades nas
vizinhangas de um aglomerado.

Peebles (1976a) seguiu a mesma linha de ataque proposta por
Silk (1974), porém concentrando a discussdo nas partes mais
externas do sistema de modo a permitir um tratamento teérico mais
geral. Usando os dados entédo diquniveis, Peebles estimou a
distribuigdo de galaxias na regido de interesse e, admitindo que .a
massa total média de uma galaxia era estatisticamente independente
da posigdo, ele encontrou o campo de velocidades peculiares
aésociado a um dado campo de densidade. Isto fol feito a partir de
‘Iuma teoria para a evolﬁcao das irregularidades da densidade em um
universo em expansdo, limitando-se as regides onde o campo de

velocidades pudesse ser descrito por wuma teoria linear de
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perturbagao.

De acordo com este tratamento, adotando uma aproximagdo
Newtonlana e consliderando que a distribulgdo de massa no nﬁcléo
do aglomerado varia com r? (Yahil & outros, 1980), o campo
gravitacional peculiar, produzido por uma distribuigio de massa
esférica, de railo r e com massa M+SM, é (Peebles, 1980 ;

Borner, 1988)

M

glr) =G s (3.4.1)
r
ou
Hi SM
g(r’)=—§—-—ﬁ~——r90 : {342)
com M = (1/2) (Hf Qoral/G. Por sua vez, o campo de velocidades
peculiares pode ser dado por
2f(QD)
ch = Tﬁ—'—— g{r) » {34.3]
o o
onde f[QDJE ﬂp'é € o parametro de perturbagdc, determinado a

partir das solugdes de R(t), obtidas através da andlise linear de
perturbacio.

Substituindo (3.4.2) em (3.4.3), encontramos

v = Hr Q —_— . (3.4.4)

ve 3 o o M

Admitindo que a distribuigdio das N galaxias brilhantes trace

a distribuigio de massa em grandes escalas, de modo que
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M N

M o N 5 | (3.4. 5)

a eq.(3.4.4) torna-se

v weiod %% (3.4.6)
[+] [+]

ve 3

de onde podemos obter Qo:

0,6 3v\rc
Qo = 5ﬂ{ . (3.4.7)

Nesta equacéo V= Hor € a velocidade de Hubble ndo perturbada
e & é o excesso de numero de galaxias dentro de r, comparado com o
que se espera para um universo homogéneo. Esta equagdo fixa o
parametro de densidade em termos de ch e 8 que sdo, a principio,
mensuraveis.

Em termos da velocidade observada média do aglomerado de

Virgemv, v=(v +Vv) e
) H vec o

1,5
3v

vc

Qo = W . . ; (3 4-8}
- vC o -

Os resultados obtidos por Peebles (1976a) indicaram para a
velocidade Virgocéntrica, v s 250 km.s'. De 1974 até holje,
diversas determinagdes desta velocidade, usando ﬁma variedade de
métodos, tém sido realizadas por diferentes grupos. Davis &
Peebles (1983b) apresentaram, em seu artigo de revisdo, uma tabela

onde sdo enumerados vinte diferentes métodos de obtengido de v;c e
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seus respectlivos resultados. Entre outros, foram abordados aqueles
que utilizam a anisotropla da radiagdo de microondas de fundo,
para o caso de objetos extremamente distantes; a correlagio
"redshift"-magnitude para os objetos muito distantes (aglomerados
ricos); a correlagdo cor-magnitude de galaxias brilhantes ou a
correlagdo entre a luminosidade e a dispersio de velocldades
centrais de galaxias elipticas, nas escalas Iintermedidrias de
distancia e, no ambito local, a correlagdo entre a luminosidade e
as larguras das linhas de 21 cm das galaxias espirais.
Considerando os estudos locais menos confiaveis do que aqueles que
envolvem principalmente a radiagdo de microondas de fundo e as
galaxias distantes, Davis & Peebles adotaram, como a melhor
estimativa para Ve @ média ponderada das treze primeiras
estimativas dessa tabela, excluindo-se a terceira. Deste cdalculo
resultou para a velocidade Virgocéntrica
-1

v =400 * 60 km.s

vc

(3.4.9)

Segundo estes autores, a hipdétese que o movimento do Grupo Local
na diregdo do aglomerado de Virgem era produzido exclusivamente
pelo aglomerado de Virgem,, juntamente com a suposigdo que estes
movimentos eram de origem gravitacional, @poderia fornecer
informagdées dinamicas sobre o Superaglomerado Local, assim como
estimativas da densidade media do universo. De fato, usando
= 2,2 £0,3 (Dévis & Huchra, 1982; ?ahiI,IQBI}_e V- 980 * 51
km.s ' (Mould & outros, 1980; Yahil, 1981), segundo citagdes de
Davis & Peebles (1983b), o valor de Q° (muito menor que 1),

obtido usando a velocidade Virgocéntrica de Davis & Peebles,
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fol (eq.(3.4.8)]
Q =0,3% % 0,15 - (3.4.10)

Sandage & Tammann (1984) argumentaram que o alto valor para
Ve apresentado por Davis & Peebles (1983b), fol superestimado
pois inclula estimativas muito elevadas, determinadas através do
uso de callibradores 1incertos ou de galaxias muito distantes.

Considerando grupos e aglomerados de galaxias no Iintervalo de

distancias de 800 a 2000 km.s'l, Sandage & Tammann adotaram

v = 200 t 50 km.s =, (3.4.11)
vC
e obtiveram também, com 8 = 2,8 * 0,5 (Sandage & Tammann, 1982) e
v = 967 * 53 km.s (Kraan-Korteweg, 1981), um valor muito menor

o

do que 1 para o parémetro de densidade:
Q=0,08 0,04 . (3.4.12)

No mesmo ano Dressler (1984), estudando a cinematica de

galaxias elipticas nos aglomerados de Virgem e Coma, encontrou’
(3.4.13)

Neste trabalho, as'relaqaes entre luminosidade. disperé&o de
velocidades centrais e abundancia metalica do magnésio foram
usadas para estimar as diferengas nos- médulos de distincia dos

aglomerados, com a finalidade de se obter uma determinacao
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independente da velocldade Virgocentrica. Na mesma oportunidade,
Dressler apresentou alguns argumentos a favor do seu valor para
v .» Pequeno se comparado com os 400 km.s~' obtido por Davis &
Peebles (1983b). Assim como Sandage & Tammann (1984), Dressler
considerou excessivo o peso atribuido ao valor encontrado através
da radiaqio de microondas, na média adotada por estes autores.
Além disso, a questao sobre a presenga de erros sistematicos nas
medigoes 6ticas foram também levantadas.

Mais tarde, Pacheco (1985) apresentou uma nova determinagdo
da velocidade peculiar do Grupo Local em diregdo ao aglomerado de
Virgem. Em seu estudo, Pacheco wusou uma amostra de galaxias
elipticas pertencentes a grupos e aglomerados proéximos, com
velocidades radiais entre 1000 e 7000 kn.s™' e adotou como
indicador de distancias a relagdo luminosidade-raio efetivo
(L-Re). Definindo o parémetro S como a soma dos quadrados das
diferengas entre a magnitude aparente observada e a magnitude
aparente predita pela correlacaoc L-Re, a minimlzaqao deste
parametro, para uma dada velocidade peculiar, em relagao aos
coeficientes da correlaqﬁo, permitiu a determinacao destes
coeficientes e, consequentemente, da velocidade peculiar. Com este

procedimento, o resultado encontrado para v;c fol

v =200t 50 kms '@ , . (3.4.14)

vc
impiicando no seguinte intervalo para Qo:

0,042 = Qo = 0,085 . (3.4.15)
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Simultaneamente Yahil (1985), generalizando a teoria da
perturbagdc linear dada por Peebles (1980), 1introduziu na
eq.(3.4.7) um fator adicional nao linear (Schechter, 1980), tal

que

0.6 -0.25
5 ‘3[1*5] (3.4.16)

N
3

Com esta nova relagdo, adotando para VVC/VH= 0,2 e 8§ = 2-3,

Yahil obteve

Q =0.1-0.2 . (3.4.17)

Posteriormente, Yahil (1987) publicou um artigo de revisdo no
qual resumiu as evidéncias observacionais que converglam para um
universo aberto dominado por barions, com Q°= 0,.1- 10,2, Neste
artigo, ele mencionou que havia, até 1984, um consenso geral que
a velocidade Virgocéntrica deveria ser da ordem de 250 * 50
km.s™'. Com estes resultados, mesmo um erro de um fator de 2 em no
ndo alteraria a conclusdo de que o universo é aberto.

A fim de conciliar os dados observacionais com a expectativa-
teérica de um universo plano (com Qo = 1), Yahil sugeriu que,
mantendo-se & = 2-3, a razdo v‘m/VH , ou equivalentemente
vvc/(vu+ vo), deveria ser aumentada de Q,Z para 0,5-0,7.
Considerando v = IOOO'.km.s'l, isto significaria num valor de v,
entre 1000-2400 km.s ', além, portanto, dos limites aceit4veis.
Outra possibilidade, também dificil, seria reduzir & para

. 0,56-0,80. Modificagbes mais substanciais, como abandonar a
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hipétese que as galaxlas tragam massa e 8M/M = SN/N, ou modificar
o modelo do fluxo Virgocéntrico, também foram sugeridas com o
intuito de se tentar obter Qo = 1.

A velocidade do Grupo Local na diregao do aglomerado de
Virgem nao é, naturalmente, a unica velocidade peculiar a que o
Grupo Local estid sujeito. A radlagao césmica de fundo,
interpretada como um sinal césmico do estigio iniclial do universo,
pode ser considerada como um meio quase que perfeitamente
isotréopico e, por esta razao, é muitas vezes escolhido como um
sistema de referencia absoluto, em relaqao ao qual qualquer
movimento peculiar pode ser medido. A existencia de uma
anisotropia dipolar na temperatura da radiacao césmica de fundo
(Rubin & outros, 1976a,b; Corey & Wilkinson, 1976; Smoot & outros,
1977) foi interpretada como o deslocamento Doppler de um espectro
de corpo negro devido ao movimento do observador em relagdao a
radiagao césmica. A amplitude desta anisotropia implica numa
velocidade do Grupo Local, com respeito a este referencial, de
aproximadamente 600 km. s-1 na direcao 1=270°, b=30° (Lubin &
Villela, 1986).

Davis & Peebles (1983b) dividiram a anisotropia da radiaqgo
coésmica. de fundo - em tres componentes: uma componente situada no
plano Supergalético e na dlreqao' de Virgem, uma dirigida
perpendicularmente a Virgem mas também no plano Supergalatico e
uma componente perpendicular ao plano Supergaldtico. As amplitudes
destas componentes claramente revelam que Virgem nao pode ser a
fmi_ca fonte gravitacional do movimento do Grupo Local. Este fato
nao fol considerado por Davis & Peebles pois, naquela ocasl.ﬁo. o

nimero e a origem de todos os movimentos que compdem a anisotropia
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da radiaqao césmica nao estavam bem claros.
Alguns autores, entre eles, Sandage & Tammann (1984), notaram
que grande parte do movimento do Grupoc Local deveria estar

dirigida para outra direcao que nao a do aglomerado de Virgenm.

Yirgem
Polo da Radiagao
Cosmica de
| : Fundo - el 2
: ’,,"" Hydra Centaurus
> ‘V’= 3000 kmrsl

Fig.111.3- Deconposig;o do vetor velocidade do Grupo Local em rela;;o a radia-

g¢ao cosmica de fundo. Segundo Tammann & Sandage (1985).

Eles decompuseram a velocidade do Grupo Local na diregao do polo
da rgdi_at;io coésmica de fundo em duas componentes, uma na direqao .
de Virgem com v _ = 220 * 50 km. s' e uma segunda componente na
direq;o do Superaglomerado de Hydra-Centaurus (l= 270°, b=10° ;
v, = 3000 km. s-ll. com uma velocidade de 460 * 70 km.s '
[Fig. (II1.3)].

A eq. (3.4.7) mostra que este Superaglomerado pode ser, de

fato, o responsavel por este movimento. Para Q°= 0,12, V.= 460
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km.s ' e VH(HC] = (3000 + 460) km.s™', o excesso de densidade
éd = 3v1/(vH.Q°'6] = 1,6 , o qual pode ser eventualmente testado
pela observaqao.

Outras modificagoes no fluxo de Hubble foram sugeridas por
Dressler & outros (1987) ao apresentarem os resultados de suas
medidas espectroscépicas e fotométricas de galdxias elipticas.
Eles coletaram dados para uma amostra de 423 galaxias, com
velocidade média de aproximadamente 3000 km.s'1 e veloclidade
maxima de 6000 km.s '. As distancias destas galaxias foram obtidas
através de uma relagao empirica entre a dispersao de velocidades
centrais e o diametro angular, definido pelo brilho superficial da
galaxia. Com estas distéancias, eles estimaram as velocidades
residuais do fluxo de Hubble e notaram que estes desvios exibiam
uma variagdo sistematica ao longo da esfera celeste. Esta variagdo
foi interpretada como um fluxo global das galidxias elipticas, com
uma magnitude de 599 * 104 km.s™' em relagdo a radiagdo césmica de
fundo, na diregdo 1= 312° % 11, b= 6° * 10. Deste fluxo fariam
parte a Superaglomerado de Hydra-Centaurus e também o Grupo
Local, assim como todas as galaxias dentro de uma esfera de
aproximadamente 10000 Mn..s.j_1 de didmetro. A origem deste movimento
foi atribuida & uma grande concentragéo de massa {Lynden—BéIl'&
outros, 1988), centrada a aproximadamente 45 B Mpc de distancia,
e apelidada por Dressler, o "Grande Atrator”. O modelo do Grande
Atrator é ainda controverso mas parece clara a existéncia de
desvios significativos no fiuxo de Hubble em grandes escalas.

A inclusédo do fluxo do  Grande Atrator modifica

significativamente os modelos de atragiio Virgocéntrica. Segundo
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Faber & Burstein (1988), a veloclidade do Grupo Local na diregio de
Virgem é um pouco menor do que os valores convencionals. Removendo
o campo gravitacional do Grande Atrator, a estimativa que se obtém
para ch =]

v, =85-133 kmns . (3.4.18)

Em seu estudo sobre o Grande Atrator, Dressler (1989) obteve
um baixo valor para o parametro de densidade (Qo = 0,1 - 0,2).
Para encontrar este resultado ele repetiu o modelo de atracio
Virgocéntrica, em uma escala trés vezes maior, admitindo que a
matéria fora da esfera centrada no Grande Atrator e com raio até o
Grupo Local, esteja uniformemente distribuida. Obviamente esta é
uma proposigdo duvidosa e a eficiéncia de simples modelos
esféricos para fornecer estimativas confidveis para Qo é
questionada.

No capitulo 4, a influéncia dos movimentos sistematicos na
determinagaoc do parametro de densidade sera especialmente
discutida.

Feitas estas consideragdes sobre possivels modificag¢des no
fluxo de Hubble, sumarizamos os resultados obtidos a partir do
movimento do Grupo Local na diregio do aglomerado de Virgém,

considerando o seguinte intervalo para QO:

Q =0,1-02 . (3.4.19)

[+]

A técnica de se medir a densidade média usando o fluxo

Virgocéntrico seria muito eficaz, se pudéssemos garantir que toda-
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materia no universo tivesse a mesma distribuigido espaclial que as
galaxlas. Se, entretanto, pudermos mostrar que €& malor que o
valor encontrado através do fluxo Virgocéntrico, seremos forgados
a concluir que parte da matéria invisivel deve estar distribuida
mais extensamente do que as galaxias visiveis.

De fato, sabe-se hoje que o modelo de fluxo no
Superaglomerado Local é muito simplista (Yahil, 1990). O problema
estd em se desprezar outras fontes de gravidade além de Virgenm,
como superaglomerados vizinhos (Lilje & outros, 1986) e
principalmente, os vazios locais no Hemisfério Norte Supergalatico

(Yahil & outros, 1980; Tully & Fisher, 1987).

3.5- Densidade Media de Luminosidade das Galaxias

Talvez o método mais antigo e direto de se estimar o
parametro de densidade consista em se medir a densidade de
luminosidade da matéria £ e determinar a razdo massa-luminosidade
(M/L) apropriada. Desta maneira, a densidade de massa P, pode ser
obtida e uma medida de Qo, independente de Ho, pode ser
encontrada.

Como a luminosidade refere-se a matéria visivel, a estimativa
que se faz para P, € Q° correspondem aos seus limites inferiores.

A razdo M/L permite estimar a quantidade de matéria luminosa
que contribui para maséa total do sistema e determina a'fraQAO de
matéria escura existénte. Se mostrarmos que a densidade de massa,
deduzida apenas da matéria visivel, é muito menor qﬁe a densidade

encontrada através da atragdo gravitacional de ‘Virgém. podemos
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comprovar a existéncla de matéria escura (Sec.2.2).
Quantitativamente é facil verificarmos que a razdo entre a
massa do sistema, expressa em massas solares, e sua luminosidade

visual, expressa em luminosidades solares, pode ser dada por

P
L B (3.5.1)
L £
onde £ é a densidade de luminosidade.
Usando a eq. (3.2.9) e explicitando Qo, obtemos
g = £ .L) (3.5.2)
¢ crit

Logo, conhecida a densidade de luminosidade £ e a razdo M/L,
Qo é prontamente calculado. A determinagdo de £ pode ser feita
através do conhecimento da fungdo de luminosidade ®(L) para as
galaxias, definida de tal forma que &(L)dL seja o numero de
galaxias por unidade de volume no intervalo de luminosidades de L
a L+dL. Assim, para encontrarmos £, basta integrarmos o produto de

L por &(L)dL em todo intervalo possivel de L:

(]

2=JL¢{L]dL . o (3.5.3)

Nesta equacdo, (L) & a fungdo distribuig3io de luminosidade
das galaxias, ajustada convenientemente pela fungdo de

Schechter (Schechter, 1976),

S3



@
®(L)dL = &, [ L ] e L/Le d[ £ ] (3.5.4)

Esta fungdo nada mais €& que uma aproximagdo analitica para as
observagdes. Nela, ‘b‘. L_ e a sdo parametros a serem determinados
a partir dos dados. O parametro @- € um numero por unidade de
volume e Lll é uma "luminosidade caracteristica" ( com uma
equivalente "magnitude absoluta caracteristica"), na qual a fungéo
luminosidade exibe uma variagdo brusca de inclinagdo no plano
(log?, loglL).

E importante notar que a luminosidade é usada apenas como um
indicador de massa. Admitiremos neste cdlcule que a luminosidade
“trace" a matéria e que portanto, p « £. Consequentemente, ndo é
necessario medir a densidade de luminosidade total. Precisamos
apenas usar um sistema fotométrico consistente para medir £,
encontrar a quantidade de massa por unidade de luminosidade
existente nesse sistema, e fazer o produto. Em geral este cédlculo
é feito separadamente para sistemas de tipos tardios (galaxias
espirais) e sistemas de primeiros tipos (galaxias elipticas e SO).

A analise das amostras completas de galaxias do Catalogo
Revisado de Shapley-Ames (Sandage & Tammann, 1981) fornece a.
densidade de luminosidade do wuniverso. Corrigidas devido aos
efeitos do excesso de densidade do aglomerado de Virgem, estas
luminosidades, no sistema de magnitudes no azul (Yahil & outros,
1980; Sandage & Tammann, 5981) sio

¢ =11,2 x 10’ h L Mpc™? - (3.5.5)
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para galaxlas espirails, e

£=4,4x 10 h L Mpc™? (3.5.6)

para galaxias E e SO.
Apds a corregdo da luminosidade das galaxias espirais por

causa da absorgdo interna, o valor somado (total) passa a ser

¢ = 17,6 x 10" h L Mpc™ . (3.5.7)

Para qualquer razdo massa-luminosidade dada (em wunidades

solares), a densidade média de matéria torna-se, no sistema CGS,

(3.5.8)
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Considerando o valor da densidade critica dado por (3.2.7) e

levando estes resultados em (3.2.9) encontra-se

Q =0,8 [—ﬁ-] % 102 ph . (3.5.9)
L i

Como M/L é proporcional a ho, o valor de no independe do valor
adotado para_Ho.

O problema agora é.a detérminaqio da razdo H)L. Existe uma
variedade de técﬁlcas que podem ser empregadas com esta
finalidade. Faber & Gallagher (1979),  apresentaram um estudo.

detalhado sobre diferentes métodos de obtengio desta razio.

Determinagao da Razao M/L para as Galaxias Espirais
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Para galaxias espirais, o estude das curvas de rotagdo
constitul o método mails eficlente. Quando a curva completa da
velocidade de rotacdo em fungdo da distincia ao centro da galaxia
€ conhecida, um modelo de distribulg¢do de massa que se ajuste a
curva pode ser encontrado e a massa total do sistema é
determinada.

Se V & a componente na linha de visada da veloclidade de
rotacio de uma galaxia, a uma distancia r do seu eixo de rotagio,

a igualdade entre as forgas centrifuga e gravitacional

vi(r) GM(r)

= = , (3.5.10)
r ! 38
permite obter a massa da galaxia contida no raio r:
rvi(r)
H{l") =T . (3.5.11)

Nesta equagdo, G & a constante gravitacional e constatamos que a
medida que r tende ao raio limite da galaxia, M(r) tende & sua
massa total.

Durante algum tempo a velocidade rotacional V(r) da galaxia
_.foi obtida através' da 'espgbtroscopia 6tica, medindo-se as
velocidades das regides H II. Com a descoberta qué o hidrogénio
atémiéo neutro se estendia além das fegiaes oticamente brilhantes
da maloria das galaxias espirais, a velocidade V(r) passou a ser
calculada a partir do deslocamento para o vermelho da linha de 21
cm do hidrogénio neutro [Fig.(II1.4)]. Assim, tornou-se possivel
acompanhar aldlnémica da galaxia até raios bem distantes da dltima

regido H II observavel. Através deste método, obtem-se as massas
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das galéaxlas espirals (H') dentro do intervalo (Faber & Gallagher,

1979)
10° = M= 1w M (3.5.12)

e para a razdo massa-luminosidade (B&rner, 1988)

8h = M/L = 20h ’ (3.5.13)
o o
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Raio (escala de comprimento do disco)

-Flg.-III.d- Curvas de rotaf.;o de galaxias espirais. (Sancisi & van Albada ,1987)

A curva de rotagdo do disco de uma galaxia espiral, com uma
distribuigdo de massa interna que segue a lei de brilho (Freeman,

1970)
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I(r) = Io exp(=-ar) (3.5.14)

deve exibir um comportamento Kepleriano {r_1/2) para grandes ralos
(Brandt 1960). Uma réapida analise da Fig.(III.4) revela um
comportamento completamente diferente. Em muitos casos a
veloclidade V(r) permanece praticamente constante para valores de r
além das extremidades visivels. De fato, observagdes em radio
mostram que a velocidade de rotagdo permanece constante até o
limite da observagdo (diversas vezes o raio é6tico). Isto significa
que a matéria luminosa ndo reproduz a distribuicio de massa
verdadeira e, como M(r) « r, uma grande fragido da massa total da
galaxia deve estar na forma de matéria ndoc luminosa. A estimativa
da massa total das galaxias através da extrapolagdo das curvas de
rotagdo, fica assim prejudicada.

As curvas de rotacdo nas regides internas das galaxias também
podem trazer alguns problemas. A falta de resolugdo espacial
adequada e a existéncia de movimentos n3o circulares perto do
nucleo (Bosma, 1978, "apud" Pacheco & Junqueira, 1988) afetam as
curvas de rotagdo, inviabilizando sua utilidade como indicadores

da distribuigdo.de massa. .
Determinagao da Razao M/L para as Galaxias E e SO

Trés métodos basicos podem ser usados para se determinar as
distriﬁqicées de massa de sistemas estelares esferoldais (galaxias
E e SO): o teorema do Virial global, as dispersdes de velocidades

centrais e o estudo do movimento circular de uma particula-teste
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ao redor da componente esferoidal.

No primeiro método, o teorema do Virial aplicado a uma
galaxia em equilibrio estatistico, estabelece que a soma da
energia potencial gravitacional U com o dobro da energia cinética

T, deve ser zero. Isto é,
U+2T=0 . (3.5.15)

Se R é o raio da galaxia, M é a massa total e M(r) é a massa

contida numa esfera de raio r, a energia potencial é

U=-6G ﬂgld—” . (3.5.16)

enquanto que a energia cinética do sistema é

T = % Mo, (3.5.17)
onde <V2> é a velocidade quadratica média das estrelas, ponderada
pela massa, em relacdo ao centro de massa da galaxia.

Ao se escrever estas equagdes, admite-se que a galaxia é
: ;sférica‘e ndo possui movimento de rotagdo. A dete;minaqéo dé <>
se da através da estimativa das dispersdes de velocidades ¢ doh

nucleo, observadas na linha de visada, admitindo-se que o’

é
constante em toda galaxia. Esta é, entretanto, uma suposigdo nio
conf irmada ‘observacionalmente.

-Novamente a distribuicdo de luz é considerada tragadora de

matéria e os perfis de luminosidade das galaxias elipticés sdo
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descritos por expressdes empiricas, como
de Vaucouleurs (Young, 1976). Nestas condigdes a solugdo da

integral (3.5.16) é

(3.5.18)

onde R é o ralo efetivo, isto &, o ralo isofotal contendo metade
[ -]
da luz (e massa).
Substituindo (3.5.18) e (3.5.17) em (3.5.15), obtemos a massa

total da galaxia,

<v2>R
N o v (3.5.19)

G

Na verdade, os perfis externos das galaxias elipticas que se
correlacionam com o meio (Kormendy, 1977; Strom & Strom, 1978) e a
luz total nos envelopes de algumas galaxias cD (Oemler, 1976;
Carter, 1977) apresentam significantes desvios da lei de de
Vaucouleurs. Além disso, se as galaxias estiverem realmente
envolvidas por grandes quantidades de matéria escura, o raio Re,
determinado exclusivamente pela 1luz das estrelas, pode ndo
representar a verdadéir; distriSuqéo de massa da galaxia.

0] segundolmétodo aplica as equagdes da higrodinamica estelar
somente ao nucleo da galédxia. Os dados observacionals necessarios
para a aplicagdo deste método sdo o brilho superficial central I,
o‘raio do nucleo rc e a dispersaq de velocidades centrals o na

linha de visada. Para um modelo de King, no qual a distribuigdo de

velocidades do nicleo é Gaussiana e isotrépica, a densidade de
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massa central (Rood & outros, 1972) dada por

pi & === , (3.5.20)

permite calcular prontamente a razdo M/L.

O ultimo método é aplicavel aos discos estelares das galéxlias
SO e ao gas existente na érbita das galaxias elipticas. Este é um
método extremamente simples e direto, no qual a massa do sistema é
encontrada a partir da analise da forga que atua sobre uma
particula teste, em movimento circular ao redor da componente
esferoidal da galaxia.

Os resultados da aplicagdo de qualquer um destes trés métodos
permitem estabelecer o seguinte intervalo para as massas das
galaxias elipticas, He (Contopoulos & Kotsakis, 1987):

10 13

IA
=
IA

10 (3.5.21)

Com isto, um tipico valor para a razdo M/L destas galaxias é

M/L = 14 h . (3.5.22)

Determinacao da Razao M/L para as-Galéxias Binarias

Na determinagdo da massa de um sistema binario de galaxias, a
técnica se baseia no estudo estatistico das oérbitas déstas
galaxias. Neste caso, algumas consideragdes podem ser feitas a
titulo de slmplificaqﬁo. O modelo mais simples & aquele no qual a

érbita é circular, as galdxias estdo ligadas gravitacionalmente e
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interagem como massas pontuals, n3o ha matéria intergalatica e o
sistema esta isolado.

Nesta abordagem, a comparagdo entre a forga centrifuga e a
forga gravitacional, usando as velocidades das duas galaxias que
constituem o sistema em relagdo ao seu centro de massa, permite
obter a soma das duas massas.

Devido aos efeitos de projegdo, a velocidade orbital total e
a separacgdo espacial entre as galaxias ndo sdo observavels. Estas
grandezas sdo determinadas através da diferenga da velocidade
radial e da separagdo projetada.

0O éxito do método das binarias depende da eficiéncia em se
identificar os pares que sdo sistemas fisicos reais. Para que duas
galaxias constituam um sistema binario alguns critérios de selegdo
devem ser aplicados. Estes critérios baseiam-se essencialmente nas
propriedades observaveis.

Entre os maiores estudos das massas de galaxias binarias
estdo os de Page (1961), Turner (1976), Peterson (1978), White &
outros (1983) e Karachentsev (1985). Uma anadlise comparativa entre
os trabalhos destes dois ultimos foi elaborada por Junqueira
(1986) com o objetivo de avaliar o seu préprio método e investigar
as razoes das discrepancias entre os resultqdqs dos diferentes
autores. A resposta para esta questdo, segundo Faber & Gallagher
(1978), esta nas incertezas relacionadas com as amostras.

Apesar destas dificuldades, para separagdes espacialis maliores

que 100 kpc, os dados das binarias indicam

25ho = M/L = 50ho i : (3.5.23)
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Determinagao da Razao M/L para Grupos e Aglomerados de Galaxias

Finalmente, na determinagdo da massa de pequenos grupos de
galaxias ou mesmo aglomerados, o teorema do virial também pode ser
aplicado. As veloclidades radiais das galdxias que constituem os
aglomerados, obtidas através de observagdes espectroscépicas, sdo
consideradas com esta finalidade. A massa destes objetos foram
primeiramente obtidas por 2Zwicky (1933) e Smith (1936). Os
resultados destes estudos, aplicados ao aglomerado de Virgem,
indicaram uma massa centena de vezes malor do que a calculada a
partir da soma das galaxias individuais. A existéncia de uma
quantidade substancial de matéria escura nos aglomerados passou a
ser, desde entdo, considerada.

Assim como nos métodos anteriormente citados, algumas
dificuldades também sdo esperadas quando calculamos a massa dos
aglomerados: a inclusd3o de sistemas dinamicamente jovens, ligados
mas ndo relaxados, implicam numa super estimativa da massa; o raio
gravitacional médio, obtido através da distribuigdo de galaxias,
pode ser afetado pelas galaxias de fundo; wuma funcdo de
luminosidade universal que caracterize os aglomerados, parece
_ pouco provavel (Dressler, 1978); e a definigdo dos tipos de
6rbitas (radial ou circular}.-béra posterior corregio da dispersio
de velocidades observadas, resulta em Iincertezas na energia
cinética.

Contudo, algumas estimativas das massas dos aglomerados ﬁodem

ser feitas. Massas ME da ordem de

13 15
1077 = Hc = 10 Mo : (3.5.24)
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sdo usualmente encontradas, e para escalas de distancia da ordem
de 1000 kpc, a razdo média M/L para aglomerados é (Sancisi & van

Albada, 1987)

M/L = 400ho 3 (3:5.25)

Com os resultados obtidos para a raz3o massa-luminosidade dos
diferentes objetos e sistemas, podemos concluir que esta razio
cresce com o tamanho linear do sistema considerado. Este fato pode
indicar a presenga de quantidades cada vez malores de matéria
escura a medida que sistemas maiores sdo avaliados.

Com a crescente disponibilidade de novos e mais completos
catalogos de velocidades radiais, algumas indicagdes da existéncia
de subestruturas complexas nos grandes aglomerados parecem
evidenciar a possibilidade destes sistemas ndo terem ainda
alcangado o equilibrio dindmico (Borner, 1988). Com isto, as
estimativas de massa feitas a partir de consideragdes de
equilibrio, devem ser revistas.

Conhecido o valor da razdo M/L, a eq.(3.5.9) pode fornecer
Qo. Sandage & Tammann (1984), adotaram M/L = 5Gho para pares de
galaxias espirais e M/L = 650h° para aglomerados. Aplicando a
_ rézéo de poﬁulaqéo.entre espirais e elipticas, eles obtiveram a

razao média de 1?6.'1° para M/L e encontraram

Q =014 , ' : (3.5.26)

para pares e aglomerados. Levando em conta um erro provivel de um

fator de 2, uma estimativa razodvel para Qo e 0,1-0, 3.
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Tomando como base os resultados aqul mencionados, assim como
o trabalho de revisdo de Huchra (1986) a respelto da determinagio
dos parametros cosmoldgicos e o estudo desenvolvido por Sancisi &
van Albada (1987) sobre as evidénclas observacionais para a
matéria escura em pequenas e grandes escalas, elaboramos a tabela

3.2, onde os valores da razdo M/L e Qo sdo apresentados.

Tabela 3.2 - Razdo M/L e Qo para diferentes objetos

Ob jetos M/L h Q

o (=]
galaxias S 8-30 0,01-0,02
galaxias E+SO 8-30 0,01-0,02
galaxias binarias 10-50 0,01-0,04

Em resumo, o método de determinagdo do paradmetro de densidade
Qu. atraves da densidade média de Iluminosidade do universo,
resulta no intervalo de 0,01 a 0,4 aproximadamente, para este
parametro, onde o limite superior inclui aqueles sistemas para os

quais a hipdétese de equilibrio dinamico é considerada e que por

este motivo n3o foram incluidos na tabela -3.2. Em particular, se‘

compararmos o resultadb oﬁtido por Sandage-& Tammann {1984] para
pares e aglomerados (Q°=O,14) com o resultado encontrado através
da velocidade peculiar Virgocéntrica {Q°=0,08), observapos que,
consideraéo os erros, os dois valores sdo praticamente idénticos.
Se a densidade de massa computada apenas pela luminosidade de
todas as galéaxias visiveis fosse muito menor -que a densidade

calculada pelo fluxo Virgocéntrico, teriamos uma maneira direta de
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se testar a matérlia escura. Como, neste caso, isto nfo ocorre e,
pelo contrario, o que se verifica é a 1gualdade entre as
densidades, podemos pensar que a mesma matéria, n3o luminosa na
sua maior parte e que mantém os pares e aglomerados de galaxias
unidos, também é responsavel pela aceleragdo em diregdo a Virgem,
ndo havendo portanto matéria escura além dessa.

Devemos notar que se desejarmos obter Qoi 1, necessitamos de
100 vezes mals quantidade de matéria escura do que visivel, isto

€, que a razido M/L seja da ordem de 10° HO/LG.

3.6- A Nucleossintese Primordial e o Valor Atual da Densidade

Media de Barions.

A nucleossintese primordial de elementos muito leves como o

3He. 4He e 7Li. que deve ter ocorrido algumas dezenas de

D,
segundos apdés o nascimento do universo, é uma consequéncia natural
da hipotese do Big Bang. Segundo esta teoria, o universo era
provavelmente muito quente, podendo alcangar temperaturas de pelo
menos 1012K. decorridos aproximadamente 107 segundos de seu
inicio. Um poucc mais tarde, quando a idade do universo ainda era -
muito menor que 1 segundo e a temperatura da ordem de 10’Wg o
universo era- constituido por um mar de fétons, eletrons, neutrons,
protons, neutrinos e outras particulas e suas correspondentes
antiparticulas, todas em equilibriﬁ estatistico. Com a diminulcﬁo.
gradativa e lenta da temperatura, as reagdes nucleares entre as

particulas tornaram-se possiveis e resultaram nos primeiros

nucleos compostos: era o inicio da nucleossintese primordial!

66



Quando a temperatura era da ordem de 109K. as reagdes entre
protons e neutrons livres foram responsavels pela produgio de
deutério (Boesgaard & Steigman, 1985; Longair, 1988). Este, por
sua vez, proplciou a formagdo de elementos mals pesados,
notadamente ‘He e ‘He. Passados cerca de 15 minutos, a sintese
destes elementos, incluindo o 7Ll. Ja havia se completado.

Nem todo deutério formado pela captura de neutrons pelos
eletrons reage para formar hélio. Um pequeno residuo pode sobrar.
A quantidade exata deste residuo depende sensivelmente da
densidade de barions existente durante a época de producdo do
heélio. Uma densidade de barions maior naquela época significa uma
probabilidade de captura maior para as reacdes nucleares e,
portanto, uma fragdo menor de nucleos residuais de deutério.

Tanto no modelo de universo aberto como no fechado, grandes
quantidades de deutério sdo produzidas e, em seguida, destruidas
pelas colisdes com os protons. Como a densidade durante a era da
nucleossintese & menor no modelo aberto do que no modelo fechado,
a quantidade de deutério destruido colisionalmente é menor no
primeiro modele. Consequentemente, a abundancia resultante de
deutério pode ser significativamente maior neste modelo, em
comparagdo com a - quantidade predita- no modelo fechado
[Fig. (II1.5)].

Embora a abundéncia do deutério seja extremamente sensivel
a densidade do universo, o mesmo ndo ocorre com o hélio. H4 pouca
difereﬂ¢a entre a quantidade de hélio produzida num modelo aberto
ou num modelo fechado. Com a alminuiqéo da densidade, a velocidade
da reagio diminui mas n3o afeta significativamente a abundancia

final do hélio.
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Fig.III.5- Dependéncia da nucleossintese sobre a densidade media de maté-
ria no universo. As regioces hachuradas indicam o intervalo de a-

bundancias consistente com as observagoes.Segundo Silk,1989.

A nucleossintese primordial prediz a abundancia dos elementos
leves existentes nos tempos iniciais do universo (t<<1 x Ioganos];
contudo, as abundancias sdo medidas muito tempo depois (tz= 3-15
% loganos). Durante este intervalo de tempo os processos
astrofisicos tém bastantes oportunidades de alterar as evidéncias
fsss;is. Por. este motivo, o D e o 4He sdo de particular
importancia pois sdo muito Qificeis de serem pro@uzidos em sitios
astrofisicos contemporaneos. O deutério, por exemplo, é facilmente
destruido, usualmente queimando-se em 3He e sua abundincié atual

deve representar um limite inferior da abundancia primordial

(Epstein & outros, 1976). Por sua vez, a.  abundiancia do ‘He
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presentemente observada é multo grande e a possibilidade de
contaminagdo pelo ‘He produzido no curso da evolugdo estelar e
galatica é multo pequena. De fato, a produgio adicional de ‘He
pelas estrelas, mesmo nas regides onde hd significantes processos
estelares, ndo ¢é muito grande e, além disso, ¢é rapidamente
convertida em elementos mals pesados. Em contrapartida, as
abundanclas observadas do 3He e 7Li sdo multo pequenas, e como
estes elementos sd3o mals facllmente produzidos e destruidos
durante a evolugdo estelar e galatica, torna-se muito dificil
estimar suas abundincias primordiais com algum grau de confianga.
Contudo, usados com a devida cautela, estes elementos também podem
fornecer contribuigdes significantes para o cdlculo da densidade
cosmolégica atual (Yang & outros, 1984).

A comparagdo entre a previsio teérica da abundincia
primordial dos elementos leves, sintetizados durante os primeiros
minutos da evolugdo do universo, com as abundancias pré-galaticas,
calculadas a partir de dados observacionais, constitui um
importante método de determinagio do parametro de densidade
cosmolégica. O valor atual da densidade média de barions pode ser
calculado e a razdo entre este valor e a densidade critica permite
encontrar Qb e estabelecer o modelo de universo correspondente.

O parametro cosmolégico Qb e a correspondente densidade de
barions Py podem ser expressos em termos de m, a razio entre o

numero de barions e fétons:

)
|

= 3,53 x 10" h:" n (T /2,7 K 33  (3.6.1)

(6,64 x 10‘22

)
(]

g.cm) (T /2,7 K " (3.6.2)
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Nestas equagdes, TD € a temperatura atual da radiagdo de
microondas de fundo, ou seja, a temperatura da radiagdo de corpo
negro.

Calculadas as abundancias primordiais do D, 3He, ‘He e 7L1 e
a razdo entre barions e fotons, 7m, a densidade Qb pode entdo ser

estimada.
A Abundancia do Deuterio

Os principais métodos de determinagdo das abundanclas dos
elementos leves foram sumarizados por Audouze (1984, 1986). Para o
deutério, dois sitios sdo comumente investigados: o Sistema Solar
e o meio interestelar. 0 vento solar, os meteoritos e as
atmosferas dos planetas gigantes sdo estudados no primeiro caso.
As medidas do conteudo do vento solar (Geiss & Reeves, 1972, 1981;
Audouze, 1982) parecem ser mais confiaveis do que aquelas obtidas
através dos meteoritos e das atmosferas dos planetas gigantes,
onde o fracionamento quimico pode ocorrer. O valor do sistema
solar, contudo, depende da abundancia do 3He por ocasido do
3 nascimenpo do sistema solar._ No segundo caso, as linhas de
absocrgao do D no UV, emitidas de estrelas proéoximas, .permitem
estimar a abundancia do deutério interestelar. Estas . estimativas
variam significativamente com a direcdao. Combinando todas as
incertezas observacionais e levando em conta a falta de
conhecimeﬁto detalhado dos modelos l‘de evolugdo quimica

considerados, obtem-se o intervalo de
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1,6 x 10> < D/H s 2,0 x 10°% (3.6.2)

para a abundancia primordial do D (em massa). Como estes valores
sdo multos baixos, alguns cenarios locals alternativos tém sido
propostos e refutados. A sintese nas ondas de choque das
supernovas, a sintese por ralos césmicos galdticos e a sintese
pré-galatica por objetos super-massivos colapsantes s3o algumas
destas possibilidades. Entretanto, além do D, estes mecanismos
produziriam quantidades muitos grandes de litio, berilio e boro,
dificultando a determinacdo da abundancia do D. Considerando com o
devido cuidado, o intervalo dado por (3.6.2) deve ser aceito para
as abundancias primordiais verdadeiras. Para evitar conclusdes
baseadas mais em hipoteses de modelos do que em dados
observacionais, podemos nos contentar com um limite inferior para

a abundancia do deutério:
D/H > (1 -2) x 107 (3.6.3)
A abundancia do 3l-le

O Sistema Solar e o meio interestelar também sdo os sitios
astrofisicos que podem fornecer a abundincia do-sHe. Os valores
resultantes das analises obtidas a partir do vento solar e dos
meteoritos ricos de gas (Geiss & Reeves, 1972, 1981), Jjuntamente
com os estudos das linhas de “He provenientes del diferentes
regides galaticas H 11 (Wilson & outros, 1983), situam-se no

intervalo
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2,0 x 10° s %HesH s 3,0 x 107 . (3.6.4)

Combinado as abundidncias do °He e do D (Yang & outros,

1984), obtem-se
3,0 x 10° s (°He/H + D/H) s (6,0 - 10,0) x 10°° . (3.6.5)

Os limites superiores de {3He + D)/H dependem dos modelos
especificos de evolugdo quimica da galaxia. Os valores expressos
em (3.6.5) sdo obtidos se a sobrevivéncia do 3He primordial e a
conversdo de D em 3He sdo levadas em consideragdo, desprezando-se

o 3He sintetizado recentemente.
A Abundancia do ‘He

Umn dos procedimentos mais eficientes para se deduzir a
abundancia primordial do ‘He consiste em se observar as linhas de
He no comprimento é6tico, provenientes de galaxias compactas azuis
(Kunt & Sargent, 1983). A razdo desta escolha se deve ao fato
destas galaxias terem uma luminosidade relativamente alta e uma
densidade de géas interestelar de baixa metalicidade._Egte ndo é,
entretanto, o Unico método para se determinar a abundéncia do *He.
As regides H II, varios tipos de estrelas, nebulosas planetarias e
o Sistema Solar podem fornecer medidas da abundancia deste
elemento. Apésar de algumas dificuldades relacionados com o grau
de ionizagdo do He, processos de énriqueclmento, contaminagdo por‘_
elementos pesados, formagdo estelar, etc., todos os valores

encontrados a partir destes diferentes métodos coincidem dentro da
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faixa de erros estatisticos e est3o em concordanclia com as
predigdes do modelo do Big Bang. O resultado para a abundincia
primordial do ‘He. em fragdes de massa, estimada por qualquer um

destes métodos, pode ser incluido no intervalo
0,22 2Y 80.25 (3.6.6)
A Abundancia do 'Li

A observagdo das linhas de Li, no comprimento de 6702 A,
provenientes de diversas estrelas com halos (Spite & Spite, 1982),
pode fornecer informagdes sobre a abundancia primordial do Li. os
valores encontrados a partir desta analise sio cerca de dez vezes
menores do que os valores citados para o Sistema Solar e para o
meio interestelar ( Audouze, 1984; Boesgaard & Steigman 1985).
Apesar das dificuldades em se determinar com precisdo a abundincia
primordial do Li a partir das observagdes, uma estimativa

cuidadosa pode ser
1,0 x 10°° = "LisH = 8,05 x 107*° | (3.6.7)

" Estabelecido este intervalo, a explicacdo para a grande abundancia
observada no Sistema Solar & na maloria das estrelas F da
sequéncia principal, estd no provavel enriquecimento do L1
durénte a evolugdo galatica, devido as explosdes das novas ou
pelos ventos solares provenientes das gigantes vermelhas ricas em
Li.

Os resultados para as abundincias dos elementos leves acima
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apresentados sdo sumarizados na Tab. 3.3.

Tabela 3.3 - Abundancias primordials observadas

Deutério (1-2) x 10> s D/H s 2,0 x 10°°

F -5 3 -4
Hélio-3 2,0 x 10 " = "He/H s 3,0 x 10
Deutério + Héllo-3 3,0 x 10°° = *He/H + D/H s (6-10) x 10°%
Hélio-4 0,22 =Y s 0,25
Litio 1,0 x 100 = "Li/H = 8,0 x 10°'°

Confrontagcao da Teoria com os Dados

Os primeiros trabalhos que wutilizaram o modelo padrdo de
universo quente para predizer as abundancias dos elementos leves e
estimar a densidade de barions, foram desenvolvidos por Peebles
(1966) e Wagoner & outros (1967). Mais tarde o modelo foi revisado
por Wagoner (1973) e Yang & outros (1979). Recentemente os mesmos
cadlculos foram desenvolvidos por Yang & outros (1984), Boesgaard &
Steigman (1985) e Walker & outros (1991). As diferengas
fundamentais entre estes trabalhos, realizados no decorrer dos
ultimos 25 anos, estdo nos  calculos- das razdoes das-  reagdes
nucleares e nas determinagdes do tempo de vida do neutron.

Utilizando apenas particulas conhecidas, isto é, admitindo a
existéncia de .trés espécies de neutrinos leves (vo, vp, Vo }
Nv=3)’ as predigdes deste modelo dependem somente de um parémetro:

a razdo n = r%/nw , ou equivalentemente, a densidade de barions,

pois nT é obtida a partir de medidas da radiagdo césmica de fundo.
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3 4

A Fig. (II1.6) mostra as abundancias do D, He e 7Li.

He,
calculadas em fungdo da abundidncia do nucleon, consliderando uma
meia vida do neutron de 10,6 min. O comportamento das abundéanclas
destes elementos pode entdo ser analisado. O D e o 3He queimam-se
para produzir o ‘He. Quanto malor for mn, mais rapidamente o D e o

’He sio destruidos. Uma razio de expansdo mals rapida permite que

oDeo 3I-Ie sobrevivam. A medida que n aumenta, D/H decresce mais

rapidamente do que de/H (Tab 3.4

Tt‘,Z: 106 min

Fig.I11.6- Abundancia predita para os elementos leves, considerando T=10,6 min
[ segundo Yang e outros (1984)]

9

1]

Para o 'Li, notamos que quando m se situa entre 100 ¢ 107
a abundanclia predita € a menor encontrada: 7L-i/H % (0,8 - 0,9) x

-10

10 A forma de "vale" que caracteriza a curva de abundancia do

litio é uma consequéncia das diferentes alternativas através das
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intervalo um pouco maior: Mo = (4-9). Vemos, portanto, que ha um

pequenc intervalo na abundidncla do nucleon para a qual as

predigdes do modelo padr3o estdo de acordo com as abundincias
3

primordiais do D, He e 'Li estimadas a partir dos dados

observacionals. Considerando este intervalo como

4 (3) x 10*° =9 =7 (10) x 10° (3.6.8)
obtemos para a densidade bariénica,

0,015 (0,011) < Qbhz < 0,026 (0,037) (3.6.9)
ou

0,015 (0,011) = Q = 0,16 (0,21) . (3.6.10)

Nestas expressdes os valores entre parénteses representam as
estimativas mais cautelosas.

Comce a matéria luminosa contribui com menos de 1% da
densidade critica, e como as determinagdes dindmicas sugerem que
Q =0,2 £ 0,1, o resultado de que Qb z 0,015 nos leva a concluir

]

que deve haver matéria baridénica ndao luminosa.

3.7- Outros Metodos
Os trés métodos'utilizados para a determinagdo da densidade
de massa do universo, descritos detalhadamente nos itens

anteriores, ndo sfo os uUnicos que permitem estimar o parametro Q.
: ]
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Outras alternativas de relevante importancia devem ser também
menclonadas pols podem vir a confirmar ou refutar as estimativas
encontradas por estes métodos. Uma destas alternativas é o Teorema
do Virial Cosmico. Este teste, que é na verdade uma afirmagio
estatistica do equilibrio hidrostatico local, fol introduzido por
Peebles em 1976 (Peebles, 1976b). A hipoétese entdo adotada sugere
que a aceleragdo peculiar média entre pares de galaxias é
balanceada por um gradlente de pressdo. Além de uma separacio
minima, esta aceleragdo € dominada por uma fungdo de correlacido de
3 pontos, enquanto que a pressdo é calculada através do produto da
fungdo de correlagao de 2 pontos pela dispersido de velocidades
dos pares. A funcdo de correlagdo de 2 pontos mede o nimero médio
de galaxias agrupadas ao redor de uma dada galaxia. Ja a fungdo de
correlagdo de 3 pontos da a média do quadrado do numero de
galaxias.

Aplicagbes do Teorema do Virial Césmico tém resultado em
diferentes <conclusdes sobre as dispersdes de velocidades
observadas e sobre a utilizagdo da fungdo de correlagio de 3
pontos. Estimativas para as dispersdes de velocidades conduzem a

valores desde AV = 250 km.s '

( Davis & Peebles, 1983a; Bean &
outros{ {983), dependendo dos conjuntos de dados e dos métodos de
subtragdo do "background" devido aos pares 6ticos.

Ha também o problema com o calculo da_ aceleracido
gravitacional peculiar. A integral que envolve a fungdo de
autocorrelagdo dé 3 pontos ndo converge rapidamente. Com isto al
aceleragdo pode 'ser superestimada e o wvalor de Qn é

consequentemente subestimado (Rivolo & Yahil,  1981; Davis &

Peebles, 1983a). Através da simulagdo de N corpos (Efstathiou &
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Eastwood, 1981,"apud" Yahil, 1987), pode-se testar esta integral e
demonstrar que ela é satlisfeita (Evrard & Yahil, 1985, "“apud"
Yahil, 1987). Contudo, a fungdo de correlag3o de 2 pontos torna-se
agora diferente da observada, mantendo-se a quest3o sobre a
validade da integral.

A dependéncia com a densidade também precisa ser examinada
quando se aplica o Teorema do Virial Coésmico. Como este teorema se
refere ao equilibrio hidrostatico local, ele pode ser aplicado em
diferentes regides. Se, por exemplo, a formagdo de galéaxias
com viés €& considerada, e a densidade de numero de galdxias nio é
uma boa medida da densidade total de massa-energia, entdo o efeito
deve ser revelado nos testes de equilibrio hidrostatico como uma
fungdo da densidade.

Apesar das diferengas encontradas nas dispersdes de
velocidades observadas ou na aplicagdo da fungio de correlacido de
3 pontos, as estimativas para o parametro de densidade através do
Teorema do Virial Césmico, concordam que Qo deve ser menor que 1.
Valores da ordem de 0,1 a 0,3 sao obtidos, indicando também a
possibilidade da existéncia de grandes quantidades de matéria
escura.

Um- outro método que convém mencionar & o das simulagdes de N
corpos (Gott & outros, 1979, Efstathiou & Eastwood, 1981 e Davis &
outros, 1985). Esta técnica endossa a conclusdo obtida através da
aplicacao do Teorema do Virial Césmico, segundo a qual as baixas
dispersdes de velocidades de galaxias observadas indicam a
possibilidade de um universo aberto.

Os experimentos de ‘N corpos constituem a tnica maneira

realistica de se modelar o agrupamento n3o linear de corpos
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extensos. O objetivo das simulagdes é descobrir se o agrupamento
das galaxias resulta de fato do crescimento de pequenas flutuagdes
iniciails, via Iinstabilidade gravitacional. Ao mesmo tempo, a
anallise estatistica das fungdes de correlagio, e sua dependéncia
com o espectro de flutuagdes, sido testadas.

Um aspecto interessante na técnica de N corpos é que ela
trata tanto da destruigdo da hlerarquia de aglomeramento através
de processos de relaxagdo como do colapso de aglomerados recém
formados. Os modelos de N corpos podem também produzir
distribuigdes de particulas que se aproximam dos mapas de
posicbes de galadxias e seus resultados numéricos estdo de acordo
com as formas das leis de poténcia das fungdes de correlagido das
galaxias, quando Qo 2 0,1. O maior problema destes modelos é o
intervalo dinamico limitado. Dadas as condigdes 1iniciais
adequadas, tais simulages sdo capazes de modelar as estruturas de
grande escala do universo, mas ndo sdo tdo eficientes em escalas
menores, nas quais os sistemas "virializados" s3o usualmente
investigados. As propriedades cinematicas de galaxias binarias

isoladas, por exemplo, ndo sdo reproduzidas através deste modelo.

3.8- Inflapso e 0 Problema do Q2

Dentre as diversas técnicas existentes para se estimar Qo. a
maior parte delas parecé conduzir ao Iintervalo 0,1 < ﬂb < 0,3,
muito diferente da densidade necessaria para sé.fechar o universo,
requerida, por - exemplo, pela cosmologia inflacioniria. Estes

métodos, que usam as galaxias como particulas-teste para se obter
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as medldas dinamicas da densidade de matéria, apresentam a
desvantagem de estarem associados apenas & massa gravitacional
aglomerada numa escala menor que 10-30 Mpc.

Se as medidas dinamicas estiverem corretas, um universo com
QD = 1 Implicara na existéncia de uma componente da densidade de
massa, ndo luminosa e menos aglomerada nas escalas de 10-30 Mpc do
que as galaxias brilhantes. Esta quantidade adicional de densidade
de massa ndo é detectada através dos usuais métodos dinamicos,
pois estes se aplicam apenas as escalas menores. Técnicas globais,
cinematicas, como os testes que relacionam as velocidades radiais
com as magnitudes, ou com os &angulos, ou ainda com a contagem das
galaxias (Kolb & Turner, 1990), podem revelar a presenga desta
massa adicional, mas sdo testes ainda nio conclusivos.

Uma sugestdo para esta componente de densidade poderia ser,
por exemplo, o termo cosmolégico A = BQ’Hf, onde Q'=1 - Qc =z 0,8 ¢
0,1 (para escalas menores ou iguais a 10-30 Mpc), que corresponde
a densidade de energia uniforme p = A/8nG através de todo espaco
(Turner & outros, 1984 e Peebles, 1984, "apud" Kolb & Turner, 1990).

Outra possibilidade seriam as particulas relativisticas, de
origem recente, produzidas pelo decaimento de neutrinos massivos
(Turner & outros, 1984, "apud" Kolb & Turner,1990). Ha também a
hipétése de uma populacdo de galaxias, ainda ndoc descobertas ou
identificadas, distribuidas suavemente, extremamente ténues, que
ndo podem ser vistas ou mesmo nunca foram luminosas (Kaiser,1984).
Esta possibilidade & conhecida como formagdo de galaxias com viés,
e é uma idéia que conta com algumas propriedades eﬁtatisticas
fundamentais do préprio campo de densidade (Cap.S. Sec.5.4). Se

esta hipétese estiver correta, as medicdes dindmicas em escalas
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menores ainda continuardo fornecendo para Q° valores menores do
que 1, enquanto que as determinagdes globals deverio conduzir a 1.

Embora ndo existam evidéncias observaclionals diretas para
Q°=I. os modelos inflaciondrios e a malor parte dos cenarios para
a formagdo de galaxias fornecem este valor. Com base nestes
modelos algumas questdes fundamentails da cosmologia padrio, como o
problema do horizonte ou o problema do achatamento do universo
(Kolb & Turner, 1990), podem ser respondidas. Ainda que o universo
inflacionario seja atrativo e que exista uma forte preferéncia
tedérica de se obter Q°=I. alguns problemas ainda permanecem néo
resolvidos. O reaquecimento pés-inflagdo e os modelos de universo
anisotrépico e inomogéneo (Borner,1988), por exemplo, ainda sio
questdes instigantes.

Por outro lado, se o levantamento das estruturas de grande
escala ( > 5000 km.s'l}. exibidas no IRAS e em outros catdlogos de
galaxias, apontar para o valor n°=1. entdo a obtencgdo de n°< 1 em
escalas menores ( = 1000 km.s-ll precisa ser explicada. Neste
sentido, os métodos adotados para as determinagSes de massa devem
ser analisados criteriosamente e, entre outras coisas, devemos
reconsiderar a validade do modelo de fluxo Virgocéntrico e a
validade do Teorema do Virial Césmico e a sua depéndencia com a

densidade, como um teste para a formagdo de galaxias com viés.

3.9- Sumario

Um sumdrio das determinagdes de Qo é apresentado na Tab. 3.5:
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Tabela 3.5- Valores de Qo

Método de determinagdo QD
Movimento do G.L. em diregdo a Virgem G; 1=0,2
Densidade de Luminosidade 0,01-0,04
Nucleossintese Primordial 0,015-0,16 (barions)
Teorema do Virial Césmico 0,1-0,3

Podemos resumir nosso conhecimento sobre os valores de Qﬂ
obtidos por métodos dindmicos, destacando os seguintes fatos:

(i) a matéria luminosa contribui com uma pequena fragio (menos que
1%) da densidade critica,

(ii) a matéria escura deve dominar a contribuigio de matéria
luminosa por, pelo menos, um fator de 10,

(iii) a quantidade de matéria que se aglomera as galaxias, em
escalas de 10 a 30 Mpc, contribuem com 0,2 * 0,1 da
densidade critica,

(iv) as medidas dinamicas ndo inviabilizam a existéncia de uma
componente menos aglomerada, que contribui com
aproximadamente 0,8 * 0,1 da densidade critica,

(v) o céalculo de nb baseado na nucleossintese primordial [6,615 s

. Qb = 0,16) indica que uma parte da matéria escura deve ser
baridénica. Se Q° = 0,16, toda matéria escura devera ser
bariénica; enquanto que se Qo > 0,16, a componente escufa

sera provavelmente ndo baridnica.
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4- DISPERSAQ DE VELOCIDADES DAS GALAXIAS. O METODOE A INFLUENCIA
DO GRANDE ATRATOR

4.1- Introdugao

Segundo a lel de expansdo de Hubble, a velocidade de uma
galaxia distante ¢é, numa boa aproximagdo, proporclonal a sua
distancia de nés. Com o avango das técnicas observacionals, o
aprimoramento na determinagdo das distancias de inumeras galaxias
tem sido possivel. A comparagdo entre estas distancias e as
medidas das velocidades radiais das galaxias (deslocamento para o
vermelho), tem revelado a existéncia de desvios significativos da
expansio de Hubble em escalas extremamente grandes (Davis &
Peebles, 1983b). Segundo teorias atuals, a origem desses desvios
poderia estar fundamentada na existéncia de enormes concentragdes
de massa localizadas em determinadas regides do Universo (Dressler
& outros, 1987). De fato, acredita-se que as galadxias e os
aglomerados de galaxias tenham se originado de pequenas flutuagdes
de densidade de matéria ocorridas nos tempos primordiais. Num
universo em expanséao es}as f;utuaqées de densidade devem crescer,
dando origem a regides superdensas, que eventualmente se separam
da expansdao, formando sistemas gravitacionais estaveis. Sob estas
hipoteses, sistemas nas escalas de aglomerados ou
superaglo.mer'ados, mesmo fazendo barte do fluxo em expansdo, podem
ser responsabilizados pelos désvios observados. Na segdo 3.4 do
capitulo anterior analisamos a perturbagfio dindmica do campo local

de velocidades devido especialmente ao aglomerado de Virgem. Na
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secdo 4.4 deste capitulo destacaremos a influéncia do Grande
Atrator neste cenarlo.

Para uma dada galaxia, o desvio aclma mencionado corresponde
a diferenca entre a velocidade real da galaxia e a velocidade de
Hubble, e ¢é definido como a velocidade peculiar. Em termos
praticos, esta velocidade corresponde a velocidade de uma galéaxia
depois que a componente devido a expansdo & subtraida, e pode ser

escrita, na linha de visada, como

Voeo: (ze - HoR} ; (4.1.1)
onde z €& a medida do deslocamento para o vermelho, ¢ €& a
velocidade da luz, HO é a constante de Hubble e R é a distancia da
galaxia. Para um conjunto de galaxias, a média das velocidades
peculiares (valor quadratico médio) €& wusualmente denominada
dispersao de velocidades das galaxias e sua relagido com as
irregularidades na densidade de massa pode ser extremamente Gtil
na estimativa de Qo, o parametro de densidade cosmolégica (segdo
4.10).

Quando se usa o campo de velocidades peculiares, as galéaxias
sdo simplesmente usadas como particulas-teste para se medir o
gradiente local do campo gravitacional. Nido é facil, entretanto,
determinar a velocidade peculiar de uma galaxia. Para isto é
necessario medir-se, independentemente, a velocidade da galaxia
usahdo o seu deslocamento- para o vermelho, e a distancia da
gai@xia. usando por exemplo, as relagdes de .Tully-Flsher ou
Faber-Jackson. Naturalmente, as dificuldades associadas com este

método sdo evidentes. Em primeiro lugar ha a necessidade de se
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escolher um Iindicador de dlstanclas confiavel. Além disso, os
erros relativos na determinac3o de Vpec aumentam com a distancia
pois, com isto, a diferenga {zc-HDR) decresce enquanto que os
erros relativos na determinagdo das distancias permanecem, o
quanto muito, constantes. O fato de somente sermos capazes de
determinar a componente da velocidade na 1linha de visada,
constitul mais wuma dificuldade na aplicaciio deste método. A
elaboragdo de um modelo tri-dimensional se faz, muitas vezes,
necessario, onde as hipéteses de homogeneidade e isotropia sio

usualmente adotadas.

4.2- As Medidas das Velocidades Peculiares e os Indicadores de

Distancias

Como a velocidade peculiar é definida como um desvio do
fluxo de Hubble, a determinagdo das distancias, a partir das quais
calculamos as velocidades de Hubble, desempenha um importante
papel na estimativa das velocidades peculiares.

Ndo podemos aplicar a aproximagdo de que a distancia é dada
pelas vglocidades radiais observadas pois com ‘isto estariamos
obviamente admitindo que a. velocidade peculiar é nula. Para
resolver esta questdo devemos procurar relacionar quantidades
associadas com as propriedades intrinsicas dos objetos, que
dependem da disténcia, com .quahtidades que independeh da
disténcia.

As técnicas usadas para se obter distancias sio muitas, mas a

maloria dos trabalhos recentes tem dado destaque a duas: a relagio
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de Tully-Fisher (Tully & Fisher, 1977) para as galaxlas espirais e
a relacgdo Dn—w (Dressler & outros, 1987) para as eliptlcas.

Tully & Fisher (1977) mostraram que a luminosidade total e a
velocidade de rotagdo maxima das galaxlas espirals apresentam uma
forte correlagdo: galaxlas esplirais intrinsicamente mais
brilhantes giram mals réapido do que as Iintrinsicamente menos
brilhantes. Com todos os objetos a uma mesma dlistancia de nés, o
brilho aparente relativo destes objetos 1indica a verdadeira
luminosidade relativa. Desta maneira a velocidade de rotagdo, que
independe da distancia da galaxia, é usada para estimar o brilho
aparente, que é uma quantidade dependente da distancia.

Na verdade, a relagdao de Tully-Fisher €& uma constatag¢dao da
mecanica Newtoniana. A velocidade de rotagdo de uma galaxia
espiral é uma medida das velocidades orbitais médias das estrelas
e do gas no disco galatico. Admitindo que todas as galaxias
espirals tenham densidades de massa similares, a velocidade
orbital deve depender apenas da massa da galaxia. Se, além disso,
supusermos que estas galaxias produzem a mesma quantidade de luz
para uma dada quantidade de massa, entdo a velocidade de rotacgio
pode servir como um parametro indicativo do brilho intrinsico de
uma galaxia.

A velocidade de rbtaqéo. assim como a velocidade de recessido,
pode ser deduzida a partir da andlise do espectro da galaxia.
Observa-se um alargamento das linhas espectrais devidq a diferenga
no deslocamento Doppier da 11'12. ou das onda§ radio, provenientes
de lados opostos de uma galaxia em rotacdo. O grau de alargamento‘
indica a velocidade de rotagdo.

Com a descoberta de que a relagdc de Tully-Fisher apresenta
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um espalhamento Iintrinsico menor quande se wusa luminosidades
medidas na banda H (perto do 1infravermelho, centrada no
comprimento de onda de 1,6 microns; Aaronson & outros, 1979), seu
uso na determinacdo das distadncias passou a ser amplamente
empregado. Ha hoje um consenso de que a forma mals precisa desta
relagdo é aquela usado por Aaronson & outros (1982), na qual a
luminosidade definida em A=1,6 u esta relacionada com AV, a
largura do perfil global da linha de HI, medida em 21 cm. Faber &
Burstein (1988) mostraram gque as incertezas nas medidas das
luminosidades podem ser bem pequenas (cerca de 35%) se a selecgdo
da amostra utilizada puder contar com aquelas galaxias cujas
inclinacdes do eixo polar em relagdo a linha de visada s3o bem
determinadas e que, além disso, apresentam boa fotometria nas
bandas H e B.

A relacgio Dn-w de Dressler & outros (1987) para as galaxias
elipticas foi descoberta na mesma época por Djorgovski & Davis
(1986;1987) e foi sugerida originalmente por de Vaucouleurs &
Olson (1982). Este método correlaciona Dn. o diametro da abertura
circular dentro da qual o brilho superficial médio total é Z, e o,
a dispersdo de velocidades centrais, isto é, a amplitude dos
movimentos aleatérios das estrelas dentro das galaxias elipticas.
A relagdo originai que deu lugar a relaqéo'Dn—&, € a relagdo de
Faber - Jackson (Faber & Jackson, 1976), uma relagdo exatamente
andloga a relagdo de Tully-Fisher, porém para galaxias elipticas,
onde aparece a luminosidade total no lugar do diametro-Dn. Esta
relagdo passou a ser preterida pela correlagédo Dn-a‘,'pelo fato

desta Ultima apresentar menor espalhamento [Fig. (IV.1)].
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Fig.IV.1- (a) Relagao de Faber-Jackson para galaxias ellpticas nos aglomera-

dos de Virgem e Coma. (b) Relap;o D-0 para os mesmos aglomerados.

Para os dados dos aglomerados de Virgem e Coma, a figura (a)
representa o melhor ajuste para a relagdo de Faber-Jackson. Este
ajuste corresponde as linhas log 0 = - 0,114 BT + G, onde
C = 3,56? para _Virgem e C = 3,960 para Coma. O espalhamento
quadratico médio por galaxia para BT_é 0,57 e 0,69 mag para Virgem
e Coma respectivamente. A figura.(b) mostra a consideravel melhora
que é obtida quando se faz o grafico de log ¢ versus log Dn para
os mesmos aglomerados. As linhas log ¢ = 0,750 log Dn.+ C, onde
C = 0,934 para Virgem e C = 1,475 para Coma, sdo os melhores
ajustes. O espalhamento quadratico médio de log Dn é 0,059 para

Virgem e 0,072 para Coma, um espalhamento 2 vezes menor do que o
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encontrado na relagdo de Faber-Jackson. Estes dados, assim como as
figuras, foram extraidos de Dressler & outros (1987).

Como no caso da relag3o de Tully-Fisher, o alargamento das
linhas espectrals das galaxias elipticas é utilizado para deduzir
o parametro independente da distancia. O alargamento agora néo
resulta do movimento de rotagdo das galaxias elipticas, pols estas
ndo giram. Ao 1invés disso, as variagdes das velocidades das
estrelas da galdxia na linha de wvisada, que se movem
aleatoriamente em todas as diregdes, sd3o responsaveis pelo
alargamento das linhas. Medir esta dispersdo de velocidades é, em
geral, mais facil do que medir a velocidade de rotagdo das
galaxias espirais. O observador ndo precisa, neste caso, se
preocupar em fazer as corregdes devido ao éangulo sob o qual a
galaxia é wvista, ou com a poeira que preenche os bragos das
espirais.

A correlagéo Dn—c ¢ um indicador de distancias melhor que a
correlagdo original L-c porque acrescenta um segundo parametro, o
brilho superficial, na relacgédo original. Como Dn incorpora tanto a
luminosidade como o brilho superficial, a inclusio de Dn substituil
efetivamente dois parametros. A identificagdo de um segundo
parametro na re}aqﬁo origipal sugere que - as galaxias elipticas
descrevem uma superficie plana em um espago paramétrico
tri-dimensional [Fig.(IV.2)]. De fato, as propriedades globais das
galaxias, tais como as acima citadas, formam uma familia
bi-dimensional que caracteriia'o chamado "plano-fundémental“ (de
Carvalho & Djorgovski, 1989). Sob esta hipbétese, as equagdes do
. plano podem ser usadas como um bom indicador de disténcias:

quantidades que dependem da distédncia, como a luminosidade, podem
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ser expressas em termos de uma combinagdo de quantidades
independentes da distancla, como o brilho superficlal e a

dispersdo de veloclidades centrals.

(1) % 4 (Vo)

T

plano Diagrama de Resfriamento

Fig.1Vv.2- Representap;o esquematica do espago parametrico da galaxia.

Segundo Djorgosvki(1991).

4.3- Dispersao de Velocidades entre Galaxias

Neste capitulo apresentamos uma nova estimativa para o
parametro de densidade baseada na dispersdo de velocidades entre
as gaié.xias. Este problema ja foi considerado por outros autores,
entre os quais Davis & Peebles (1983a) e Rivolo & Yahil (1981).

A relagdo estatistica entre a fungdo de correlagdo posicional

91



das galaxlas e suas dispersdes de velocldades é conhecida como o
"teorema do virlal césmico", uma determinacio estatistica do
equilibrio hidrostatico local, no qual supde-se que a aceleracdo
pecullar média das galédxias é balanceada por um gradiente de
pressdo (Sec.3.7). A partir deste teorema e usando o catdlogo de
velocidades radliais elaborado pelo "Harvard-Smithsonian Center for
Astrophysics" (CfA), Davis & Peebles (1983a) fizeram uma
estimativa para a dispersio de velocidades considerando a
distribuicdo de massa média entre pares de galaxias, através da
fungdo de correlagdo de dois pontos &(rp.nl. Esta fungido de
correlagdo de dois pontos no mapa de velocidades radiais & uma
fungdo de duas variaveis, as separagdes de um par de galaxias
perpendicular [rp) e paralela (n) a linha de visada. Esta funcdo
de correlagdo é uma convolugdo da fung3o de correlagdo espacial
€(r) com a distribuigdo de velocidades peculiares na linha de
visada, f(v). Davis & Peebles (1983a) mostraram que f(v) pode ser
representada por uma fungdo exponencial e, através desta funcido,

calcularam uma dispersdo de

q
"

194 km.s para hrp = 100 kpc , (4.3.1)

9
I}

265 km.s para 100= hrps 200 kpc , (4.3.2)

revelando um ligeiro aumento de o com a separagdo projetada rp.
~Rivolo & Yahil (1981), por sua vez, estudaram as diferencas

de velocidades dos pares de galaxias contidos no Catdlogo "Revised

Shapley-Ames Catalog", admitindo uﬁa distribuigdo gaussiana para a

fungdo f(v). Para a dispersido de velocidadés tfi-dimensional eles
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obtiveram

o= 120 km.s . (4.3.3)

Até aqul, a suposigdo de que as galaxlas tragam a
distribuicdo de massa tem sido uma hipétese essencial para se
calcular a fung3o de correlagdo. Sob esta hipétese a densidade de
massa e a densidade de numero (ou luminosidade) s3o proporcionals
e por esta razio sdo consideradas indistintamente. Se, por outro
lado, nd3c se supde que as galaxias tragam massa, entdo &
necessario alguma providéncia para converter a densidade de massa
em densidade de numero. No modelo linear, a perturbagdo na
densidade de numero, &8N/N, € dada pelo produto da perturbagdo de
massa, SM/M, pela constante b (Dekel & Rees, 1987). Desta forma o
problema fica facilmente resolvido. A equagdo que relaciona a
dispersdo de velocidades, a fung¢do de correlagdo e o parametro de
densidade (Peebles, 1980), wutilizada quando se supde que as
distribuicdes de massa e luz sdo iguais, ainda é valida. Basta que
se introduza nesta equacdo, de maneira apropriada, a constante b
(Yahil, 1990).

A comparagae entre os -campos de densidade e velocidade_pode
servir como um teste para a questdo sobre a correspondéncia entre
a densidade de massa e a densidade de numero das galaxias. Yahil
(1990) comparou o campo de densidade, tragado pelo catalogo de
'galéxias- detectado pelo Satélite Astrondmico de Infravernellic
("Infrared Astronomical Satellite" - IRAS), com o mapa de
" velocidades peculiares gerado pelo método "“POTENT", introduzido

por Bertschinger & Dekel (1989). Nas regides em que ambos os
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conjuntos de dados sdoc conflaveis, os campos sdo proporclionals,
comoc se esperava pela teoria da 1instabilidade gravitacional,
situando-se a constante de proporcionalidade A = f(Q)/b = ths/b,
no intervalo entre 0,75 e 1,15. Deste resultado Q pode ser
calculado para as galaxias do IRAS, considerando b=1 (galéaxias
tragadoras de matéria). Este resultade também pode ser

interpretado como uma medida de b para um dado valor de Q.

4.4- 0 Grande Atrator

Em 1987, Dressler & outros apresentaram os resultados de um
estudo espectroscépio e fotométrico de galaxias elipticas. Neste
trabalho eles sugeriram que todas as galaxias dentro de uma esfera
de raio aproximadamente 1igual a 6000 km.s ! compartilham de um
movimento global em relagdo a radiagdo césmica de fundo, de cerca
de 600 km.s . Lynden-Bell & outros (1988), propuseram um modelo
simples no qual atribuem este enorme desvio a uma extensa

distribuicdo de massa (cerca de 5,4 x 10'®

He} centrada a
aproximadamente 45 ht Mpc, na diregdo 1=307° e b=9°. Esta regifo
esférica que, segundo Dressler (1987), inclui o superaglomerado de
Hydra-Centaurus, foi apelldada por ele come o -“"Grande Atrator".
Este termo tem sido usado, entretanto, para descrever modelos
diferentes. Lynden-Bell, Lahav & Burstein (1989) observaran que o
tefmo "Grande Atrator" tém sido empregado em pelo menos duas
situagdes distintas: pa;a os modelos esfericamente simétricos de

Lynden-Bell & outros (1988) e Faber & Burstein (1988) due colocam

o centro de atragdo a uma distancia de 4000-4500 km.s* e atribuem
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a malor parte do movimento do Grupo Local a ele; e para o modelo
de Dressler (1989), que usa este termo para descrever uma regldo
de cerca de 1 esferorradiano no céu, na qual estdo incluidas as
concentracdes de Centaurus, Antlia e Pavo-Indus (Dressler & Faber,
1990).

Em um estudo sobre os movimentos das galaxias nas vizinhangas
do Grupo Local, Faber & Burstein (1988) apresentaram um modelo
aperfeicoado para o campo de velocidades. Levando em conta
recentes observa¢des que indicam que o Grande Atrator ndo é
esfericamente simétrico em sua regido interna, estes autores
propuseram um modelo no qual o referido fluxo apresenta um nucleo
central distribuido por uma distancia de cerca de 1500 km. s a
partir de seu centro. Este nlcleo estaria localizado a uma
distancia de 4200 kn. 5'1 do Grupo Local, numa diregdo definida
pelas coordenadas galaticas 1=309° , b=18°.

A partir dai muitos estudos tém sido desenvolvidos com o
objetivo de confirmar se o Grande Atrator de fato existe. A
resposta para esta questdo parece ser, a princicio, afirmativa. A
existéncia de uma enorme concentragdo de galaxias na regido do
Grande Atrator tem sido revelada por diversos autores. Os estudos
espectroscopicos da amostra de galaxias do -IRAS, realizados por
Strauss & .Davis (1988), e o levantamento de um catdlogo de
velocidades radiais de 1300 galaxias, desenvolvido por Dressler
(1989), evidenciam o excesso de densidade de galdxias existente
nesta reg.iao, em relacgdo a densid%de média do Universo local.

Movimentos peculiares de grande amplitude f‘qram detectados na
regido do Grande Atrator por Aaronson & outros (1989) para

espirais, e por Lucey & Carter (1988) para elipticas. Estas
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observagdes fortalecem o modelo do Grande Atrator mas também
revelam movimentos andémalos que indicam que o modelo dever ser
aprimorado.

Em 1990 Dressler & Faber obtiveram novas medidas de
velocidades peculiares para 134 galaxlas elipticas e 117 galaxias
espirais na regido do Grande Atrator, dentro e fora de
aglomerados. Seus dados confirmam os resultados de estudos
anteriores e, pela primeira vez, revelam a existéncla do fluxo
proveniente da parte posterior do Grande Atrator. Este resultado e
importante pois pode levar a uma determinagio mals precisa do
centro do Grande Atrator. Uma variagdo no sinal das velocidades
peculiares deve ocorrer quando o centro de massa é atravessado. Os

novos dados de Dressler & Faber (1990) mostram este efeito

[Fig. (IV.3)]. -
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Fig.1V.3- Diagrama de Hubble - Dl'st&néla predita versus velocidade observada

para galaxlias elipticas e espirais. (Dressler e Faber ,1990).

Comparando com a linha reta que representa a expansdo

uniforme de Hubble, as gaiéklig proximas dos 4000 _‘km.s-1 tém -
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velocidades peculiares positivas e se movem muito rdpido para suas
distancias. Mais além, os movimentcs pecullares caem rapidamente
e, a uma distancia de aproximadamente 5000 km.s-l, eles se anulam
para ent3do tornarem-se negativos. Este mesmo modelo fol obtido por
Mathewson & colaboradores (em uma comunicagdo oral), através de um
conjunto de dados para galaxias espirais.

Em contrapartida, Mathewson, Ford & Buchhorn (1992),
apresentaram os primeiros resultados de suas medidas de
veloclidades peculiares de uma extensa amostra de galdxias espirais
e concluiram exatamente o contrario que Dressler & Faber (1990).
Para Mathewson & outros, ndo ha evidéncia de um fluxo em diregdo
ao Grande Atrator, proveniente da parte posterior desta
concentragdo de massa. Baseados numa amostra de 1355 galaxias
espirais, 657 das quais na regidao do Grande Atrator, e usando a
relagdo de Tully-Fisher, estes autores mostraram que existe, na
verdade, evidéncias de um fluxo global de galaxias de cerca de 600
km. s-l, em escalas maiores que 60 h-IMpc. Este movimento, somado
ao fluxo de 450 km.s ' existente na parte oposta do céu (Willick,
1990, "apud" Mathewson & outros, 1992), sugere a existéncia de um
fluxo global, de origem desconhecida, no plano supergalatico, em
escalas muito maiores que 130 h-lﬂpc.

A influéncia do -Grande Atrator sobre a determinacio de Q tem
sido abordada por alguns autores. Staveley-Smith & Davies (1989),
utilizando wuma amostra de galaxias espirais, elaboraram uma
descrigdo basica do campo de'velociaades peculiares éxtragalétlco.
Para o Superaglomerado Local, um excesso de densidade de

<6>{ro) = 2,0 e uma velocidade Virgocéntrica de 150 % 60 km. s

+0,06

568 para o parametro de

resultaram no valor de Q% = 0,08
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densidade. Considerando o aglomerado de Virgem somado a uma massa
de 10'°h7'M_, o limite inferior de @, ainda calculado por estes
autores, fol outra vez conflirmado. Para a regliio de Centaurus os
resultados mostraram-se novamente similares. Staveley-Smith &
Davies concluiram entdo, que nenhuma alteragdo significativa é
observada em Qo quando se levam em conta campos de velocidades de
grande escala.

Por outro lado, Heavens (1991) investigou as propriedades dos
atratores, admitindo a sua existéncia em qualquer campo que possa
ser descrito por um ruido gaussiano. O problema fol colocado como
similar ao problema de se procurar as propriedades dos picos no
campo de densidade (Bardeen & outros,1986). Supondo que as
galaxias tragam o campo de velocidades, os atratores sédo
considerados, a principio, como minimos do campo de potencial, e
as propriedades deste campo podem ser interpretadas sem
dificuldades. Aplicando os resultados destas propriedades ao campo
de velocidades peculiares, Heavens (1991) mostrou que a presenga
do Grande Atrator implica em grandes valores para : para modelos
com matéria escura fria o parametro de densidade varia entre 0,7 e
1,5, dependendo da escala do filtro escolhida. O método indica que
a densidade média do Universo é maior do que os limites superiores
da densidade bariéhlca, obtida a 'parfir da nucleossintese
primordial. Com este resultado, Heavens considerou-se compelido a
aceitar a hipotese da existéncia de matéria escura ndo baridnica e
em quantidade suficiente para se obter Q = 1.

Por sua vez, Weigelt & Kates (1991) desenvolveram um estudo
detalhado sobre o .campo de velocidades de galaxias elipticas em

grandes escalas. Usando grupos ou aglomerados de galéxias e a
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relagdo IagDn—Ioga como indicador de disténclas, eles conslideraram
cinco modelos distintos para descrever os movimentos de grande
escala: (1) o modelo com fluxo global uniforme; (i1i) o modelo com
um atrator cuja diregdo é definida pelo fluxo global dado por (i);
(1i1) o modelo com atrator e fluxo global; (iv) o modelo com
atrator cuja direcdo é determinada diretamente dos dados, sem
fluxo global e, (v) o modelo com atrator como no caso (iv),
incluindo porém o fluxo global adicional. A partir destes modelos,
Weigelt e Kates obtiveram diferentes estimativas para a dispersio
residual do campo de velocidades. Valores entre 640 e 890 km.sq
foram encontrados, evidenciando um decréscimo no modulo da
dispersdo de velocidades a medida que a modelagem do campo de
velocidades se torna mais precisa. Como consequéncia, os valores
esperados para Qo também devem ser afetados pela modelagem
considerada.

No paragrafo 4.7 apresentamos nossa escolha para a modelagem
do campo de velocidades de grande escala e as consequénclias da
inclusdo do Grande Atrator no calculo da dispersdo de velocidades

sdo analisadas.

4.5- 0 Metodo

Em nosso cédlculo determinamos a dispersdo de velocidades das
galaxias usando uma amostra de galaxias elipticas. Como eétes
objetos apresentam uma forte correlacio entre a luminosidade e o
ralo efetivo (Pacheco, 1985), um primeiro indicador de distéancias,

relacionando estes parémetros, fol inicialmente sugerido (Pacheco
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& Bruno, 1988). Com o objetivo de aprimorar nossos calculos e
introduzir uma relagdo entre trés parametros, a dispersio de
velocldades centrals das galaxias, além da luminosidade e do raio
efetivo, foram consideradas. Desta forma, em termos da magnitude

absoluta, adotamos como indicador de distancias a relagio

M=o+B log Ra + 7 log o , (4.5.1)

onde «, B e y sdo coeficientes a serem determinados e Re e o sdao o
raio efetivo linear (em pc) e a dispersdo de velocidades centrais
(em km.s™'), respectivamente.

Através da eq.(4.5.1) a magnitude absoluta de uma galaxia
pode ser estimada, independentemente, a partir de quantidades
observaveis. Na verdade, as quantidades observaveis sio ¢ e Be y O
raio efetivo angular, mas este esta relacionado com o raio linear

através da equagdo

S (4.5.2)

na qual Ho € o parametro de Hubble e VH € a velocidade da galaxia
associada ao-fluxo de-Hubble. _
A fim de se estimar os coeficientes «, B e ¥ adotamos o

éeguinte procedimento: definimos a variavel
yem-nm ., ' ' (4.5.3)

onde m & a magnitude aparente observada e mp € a magnitude

aparente predita obtida pela equagio
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mp =M+ 5 1logD+ 25 |, (4.5.4)

com D =V /H .
H o
Combinando as equagdes (4.5.4) e (4.5.3) encontramos
4

H
H

o

y:m—H-—slog - 25 ’ (4-5-5]

ou ainda, introduzindo A = m - M ,

=25 . (4.5.6)

y = M - 5 log

Para wuma dada amostra de galaxias devemos esperar que
<y> = 0. Por outro lade, a variancia de y & diferente de zero e

pode ser facilmente encontrada. Para a eq. (4.5.6) temos

vV v

2 2 51 2 5
o =0, + [ A ] - I (4.5.7)
H

Nesta equagdo, o espalhamento intrinsico existente na
pa}ibraqéo_da magnitude M e os erros devidos essencialmente as
médidas da magnitude aparen@e, contribuem p;ra c;. Po; sua vez, OS
erros nas medidas das velocidades e a existéncia de movimentos
aleatérios que se somam ao fluxo de Hubble contribuem para oy

Admitindo que a probabilidade de se encontrar a variavel y

para um dado elemento i de nossa amostra, com um erro padric o ,
. ) y

se ja dada por uma distribuicdoc Gaussiana, podemos escrever
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P, 2 ————— exp | - . (4.5.8)

onde os valores de o*yi sdo dados pela eq. (4.5.7). Pl é claramente
uma fungdo da variavel y, e do paréametro cl‘!rl que queremos
encontrar. A fungdo de verossimelhanga correspondente a uma série
de valores y, para N elementos de nossa amostra dd a probabilidade
de se obter este conjunto de valores e é dada por

N
L=1InqP (4.5.9)
1

Adotando o procedimento de Noonan (1977), definimos

xl=--1—~— e A= 2% | 2, (4.5.10)
Vi A

i
e reescrevemos a eq. (4.5.7) na seguinte forma

o-:l= op (1+4x) . (4.5.11)

Assim, a determinacgdo de Gyl se da a partir de o, € A, que
podem ser qalculadas pelo princi_plo da maxima verossimelhanga. De
acordo com este principio, se nos depararmos com a possibilidade
de se escolher a'yl ' -esta' escolha deve ser tal que maximize L,
* isto é, devemos encontrar os valores de o‘;- e A que conduzam a

maxima probabilidade de se encontrar o conjunto de valores y,-

Portanto, através das relagdes
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aL -
do

e usando a aproximacgdo Axi« 1, a qual nos permite expandir as

poténcias de wyi em poténcias de Axl, encontramos

o, = (yz) - A ny2> (4.5. 12)

<y 2x> - <y 2><x>
2 <x2y2> - <x %(y B = <xy 2><x>

Estas equagdes foram obtidas considerando-se os termos até a
primeira ordem em A e as quantidades dentro dos parénteses < >
denotam os valores médios das variaveis da amostra.

Calculados oy o A, o, ¢ imediatamente obtida através da
eq. (4.5.10). Para isto é necessario primeiramente calcularmos os
valores médios que envolvem x e y. A quantidade y, dada pela

eq. (4.5.6), depende da calibragdo de M [eq.(4.5.1)]. A combinacgdo

destas equagdes resulta em

4
H

B ~2% » (4518

o

y=m-a-8 log Re -y logeo -5 log

Seguindo a técnica sugerida por Pacheco (1985), os parametros
&, B e ¥ sdo determinados miniﬁlzando-se os residuos da
eq. (4.5.14) em relagdo a estes parimetros. Em outras palavras,

introduzindo a fungéo
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S(a,B,7) = % (y3) (4.5.15)
e fazendo

2 -0, %-o. —g-§—=o .
obtemos

o0 = <m> - BLY> - y<Z> - 5<X> - 25 (4.5.16)

<mY> - <m><Y> + y[<Z><Y> - <ZY>] + 5[<X><Y> - <XY>]

B = »
<r?> - <y>?
(4.5.17)
- <m>[<y>2<z>-<y><zy>+<z>1 + <mY>[<ZY>-<Y><Z>] - <mZ>+5C
<2>2 - <22> + [<2Z><Y> - <ZY>]2
(4.5.18)
onde
C = <XY>[<Y><Z> - <ZY>] + <X>[<Y><ZY¥> - <Y>2<2> - <2Z>] + <X2Z>
e
eeVH 4
Y = log 5 , X = log i ; Z=1logo . _ (4.5.19).
= -] = o

Em resumo, as eqgs.(4.5.16)-(4.5.19) permitem calcular «, B e
7. Com estes parédmetros, y pode ser encontrado [eq.(4.5.14)] e 4,

v, e o sio obtidos usando-se as eqgs. (4.5.13), (4.5.12) e

A
(4.5.10), respectivamente.
A estimativa da disténcia & obtida a partir da velocidade de

recessdo observada, depols de feitas algumas corregdes.
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Primeiramente todas as velocidades foram corrigldas para o
centroide do Grupe Local. Entd3o dols casos foram conslderados:
caso I, que também Iinclul as corregdes devido ao modelo
Virgocéntrico; caso Il1, que considera a corregdoc adicional devido

ao modelo do Grande Atrator.

4.6- Dados

Os dados necessarios para os nossos calculos sdo, para cada
galaxia, a magnitude aparente, a velocidade radial, o raio efetivo
angular e a dispersdao de velocidades centrais. Para a magnitude
aparente consideramos a magnitude total no azul, corrigida devido
aos efeitos da extingdo galatica, corregdao-K e deslocamento para o
vermelho (Burstein & outros, 1987).

As velocidades disponiveis sd3o as velocidades radiais
heliocéntricas. Estas sdo as velocidades medidas para qualquer
galaxia, na linha de visada, ja removidos os efeitos da rotagdo da
Terra e da translacido da Terra ao redor do Sol. Para se levar em
conta o movimento do Sol em relagdo ao centréide de velocidades do
Grupo Local, estas velocidades devem ser novamente- modif icadas.
Para se efetuar esta correcdo devemos dispor das longitudes e
latitudes galaticas. Estas coordenadas podem ser calculadas a
partir da ascengdo reta e declinagdo de cada galaxia (Lang, 1980).
Adotando a relacéé sugerida por dé Vaucouleurs & outros (1976}, o

termo a ser acrescentado a velocidade heliocéntrica é

AV = 300 senl cosb (4.6.1)
1 g q '
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onde Iq e bq sdo as coordenadas galaticas dadas em radianos.

Mas a influéncia do aglomerado de Virgem sobre o Grupo Local
também deve ser considerada. Segundo Faber & Burstein (1988), os
modelos sobre o fluxo Virgocéntrico s3o significativamente
modificados ao se incluir o fluxo do Grande Atrator e a velocidade
do Grupo Local na diregdo de Virgem torna-se um pouco menor

(85-133 km.s ') do que os valores convencionais (cerca de 200

1

k.m.s_ll. Adotando para esta velocidade o valor de 120 km.s , a
segunda corregdo é
AVz = 120 cos€ , (4.6.2)

onde

cos€ = (cosb cosl cosb cosl )+(cosb senl cosb senl )+(senb senb ),
9 9 v v g 9 v v g v

com ‘lv e bv correspondentes as coordenadas galaticas de Virgem
(4,96 e 1,29 rad , respectivamente).

Embora tenhamos adotado o valor de 120 km.s ' para a
velocidade Virgocéntrica, convém ressaltar que o efeito do campo
de grande escala sobre esta velocidade ndo € completamente
unanime. Staveley-Smith & Davies (1989) concordam com - Faber &
Burstein (1988) que a velocidade Virgocéntrica deve ser, de fato.
menor que convencionalmente se supde. Para ‘estes autores esta
velocidade deve ser de 150 * 60 km.s-i. porém eles ndo atribuem
esta redugdo a inclusido do Grande Atrator no ﬁodelo: resultados
similares sdo obtidos para modelos com ou sem o Grande Atrator. Na
verdade, a inclusdo .do campo de velocidades de grande escala

aumenta ligeiramente a velocidade do Grupo Local na direcdo de
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Virgem. O que o campo de velocldades de grande escala realmente
altera é o valor da veloclidade peculiar relativa total do Grupo
Local e de Virgem.

Uma tercelra corregd3o ainda é efetuada sobre as velocldades
radiais. Trata-se agora da influéncia do Grande Atrator sobre o
Grupo Local. Considerando a velocidade do Grupo Local na diregdo
do Grande Atrator como sendo 535 km.s ' (Faber & Burstein, 1988),

o termo adicional &, desta vez,

ﬁVa = 535 cosé . (4.6.3)

A expressdo para cosd é analoga a fornecida para cosg.
Deve-se apenas substituir as coordenadas de Virgem pelas
correspondentes coordenadas do Grande Atrator. Os valores adotados
para estas coordenadas foram os sugeridos por Faber & Burstein
(1988), a saber, - 309° = 5,39 rad e b~ 18° = 0,31 rad.

O ultimo dado necessario para nossos calculos, a dispersdo de
velocidades centrais, nd@o precisa sofrer qualquer modificagdo. Os
valores das dispersdes de velocidades estelares das galaxias, que
precisam ser corrigidas devido a variagdo no tamanho da abertura
do campo de observagdo, quando se analisam galaxias préximas e
galaxias distantes, sdo usualmente fornecidas com esta corregdo

(Dressler, 1984).

4.7- A Influencia dos Movimentos Sistematicos

Feitas todas as modificagdes nos dados da amostra, partimos
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para o calculo de o, No caso I, este calculo é imediato:
a velocldade observada de cada galaxla, corrigida devido ao
movimento do Seol em relagcdo ao centréide o Grupo Local e do

movimento deste em diregdo ao Aglomerado de Virgem, é dada por :

onde VH € a velocidade de expansdo e V; é a velocidade peculiar
aleatéria, cujo valor médio é zero.

No caso II, a velocidade de cada galaxia é composta pela
componente de expansdo e pela componente peculiar que inclui agora
o efeito do Grande Atrator. Neste caso a média das velocidades

peculiares ndo é nula e escrevemos

Para calcularmos a componente V adotamos um modelo no qual o
P

fluxo é considerado esfericamente simétrico, com

vir) = VCL . (4.7.1)

Nesta equacéo, V(r) é a velocidade espacial peculiar da galaxia -
dirigida radialmente para o centro de atragdo definido pelo Grande
Atrator, r e D sd@o, respectivamente, as disténcias da galaxia e do
Grupo Local ao centro de atragio e VGL éla velocidade do fluxo no
raio do Grupo Local [Fig.(IV.4)]. Ainda ségundo Faber & Burstein
(1988), D= 56 Mpc = 4200 km.s ' e v, = 535 km. st

Diretamente da Fig.(IV.4), observamos que a velocidade
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peculiar na linha de visada,

onde ¢

e

V(r) cos¢ =

é

cos¢

(4.7.2)

o éangulo definido pelas diregdes da galaxia ao Grande

Atrator e da galaxia ao Grupo Local.

z4
vl'i
]
%AV
l'" ' r
. ,
’.r ’/AGA
f’ ’o
vﬂl.
X Y

Fig.1V.4- Campo de veloclidades pecullares

Em termos do é&ngulo 8 e da distancia R, repr"esentados- na

fig. 1V.4, reescrevemos

VEL'D (R-Dcosd) '
V = a (4. 7.3)

P (R?+ D?- 2RDcos$)

Com este valor de ? , a velocidade de Hubble,
P
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pode ser enfim calculada. Devemos notar, entretanto, que VP
depende de R, a distancia de cada galaxla até o Grupo Local. Esta

distancia, obtida através da relagédo
R =107 s (4.7.4)

onde A = m - M, depende claramente de VH. Desta forma, para
obtermos o melhor valor de VH devemos adotar um processo iterativo
no qual, na primeira iteragdo, fazemos VH= Vobs. Com este valor de
VH calculamos M [eq.(4.5.1)], obtemos A e em seguida, R
[eq. (4.7.4)). Com este valor de R, Vp é calculada e um novo valor
de VH é encontrado. A partir dai processa-se uma nova iteragdo que
deve ser sucedida por outras até que se obtenha o melhor valor de
VH. O processo iterativo deve ser interrompido quando a diferenga
entre os valores de VH, obtidos em consecutivas iteragdes, for
aproximadamente zero (da ordem de 10°'° neste caso), ou quando os

parametros «, B e ¥ ndo apresentarem variagdes significativas

(inferiores a 10™* ).

4.8- A Selegao da Amostra

A magnitude aparente, a velocidade radial e o diametro
efetivo angularhvdas galédxias que compdem nossa amostra foram
extraidos do catalogo de Burstein & outros (1987). As medidas das

dispersdes de velocidades centrals, fornecidas por Davies & outros
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(1987) e Dressler, Faber & Burstein (1991), completam nossos
dados.

Ao estimarmos a dispersdo de veloclidades das galaxlias flzemos
a suposigdo de que os movimentos peculiares constituem um processo
aleatério homogéneo e isotroéopico. Por esta razio, as galaxlas
elipticas préximas ao aglomerado de Virgem e com velocidades
inferiores a 1500 km.s ' foram excluidas a fim de se evitar os
efeitos devido ao potencial gravitacional do Superaglomerado
Local. Uma primeira amostra de 347 galadxias fol entdo selecionada
e a partir dela pode-se estabelecer a correlagdo entre as

velocidades dos objetos e suas correspondentes distancias

[Fig. (IV.5)].
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Fig.1V.5- Velocldade versus distdncia. Amostra com 347 galdxlas.
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Os resultados dos nossos calculos, desenvolvidos
considerando-se h=0.75 , estdo sumarizados nas tabelas 4.1 e 4.2.
Na primeira delas as trés primelras colunas indicam os valores de
a, B e y para os casos I e Il (Bruno & Pacheco, 1992). Nas trés
ultimas colunas sdoc apresentados os erros estimados para a
magnitude do indicador de distancias (ab) e os coeficlentes de
correlagido entre as diferentes grandezas relacionadas no indicador
de distancias: o fator entre a magnitude e o ralo efetivo (ReM) e
o fator entre a magnitude e a dispersdo de velocidades centrais

(SVM) [Apéndice A].

Tabela 4.1 - Parametros calculados

o B s Ty ReM SVM
Caso I -11,76 -1,64 -5,43 0,42 -0,83 -0,91
Caso I1I -11,07 -1,89 -5,70 0,42 -0,83 -0,92

Examinando-se a tab.4.1 nota-se que nenhuma variagdo
significativa nos coeficientes «, B e 7y ¢é observada quando
analisamos os casos I e II. E ihtéressante_mencionar que apenas o
coeficiente y é comparavel ao esperado através da aplicacdo do
teorema do virial, para uma razio massa-luminosidade conétante, a

saber
M = constante - 2,5 IogRe - 5 loge . (4.9.1)

Na segunda tabela estdo enumerados os resultados para a
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4.10- A Estimativa de Qo

Uma vez calculada a dispersdo de velocidades das galaxlas, o
parametro de densidade cosmoldégica pode ser imediatamente
estimado. No regime nd3o linear, usando a equagdo da energia
coésmica (Peebles, 1980), verificamos que a <dispers@o de
velocidades das galdxias estd relacionada com o parametro de

densidade através da equagdo

3
2 _ a dr €(r)
oy = 5 Gp J m—————= (4.10.1)
onde
a _ 4
o i o, o (4.10.2)

n é o indice do espectro de poténcia inicial e varia entre -1 e 1,
e p é a densidade de massa média, cuja relagdo com o parametro de

densidade é [eqs. (3.2.9) e (3.2.5)]:

(4.10.3)

Considerando n = 1 [espectro de Harrison-Zel-dovich; Sec.
(5.6)] e combinando as equagdes (4.10.1), (4.10.2) e (4.10.3)

encontramos
2 3 '
og % FH QJ, (4.10.4)
onde
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@

J2 = j r §(r) dr (4.10.5)

o

é o segundo momento da funcdo de autocorrelagdo de dois pontos. O
valor de J2 pode ser calculado a partir da fungido de
autocorrelagdo galaxia-galaxia desde que se admita que a
distribuicdo de galaxias trace a distribuigdo de massa. Davis &

Peebles (1983a), obtiveram o seguinte resultado para Ja'

J, =150 % 20 h % Mpc®

Usando nossas estimativas para a dispersdao de velocidades,

encontramos:

Qo = 0,131 + 0,018 para o caso I , (4.10.6)
e

Q =0,095 % 0,014 para o caso II . (4.10.7)

4.11- Discussoes

A determinagdao do parametro de densidade através do estudo
dos movimentos peculiares é ainda bastante incerto. A andlise

desenvolvida neste trabalho resulta no valor

Q =0,12 + 0,03

-]
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para Qo. onde o limite inferlor é& obtido quando as veloclidades
radials de nossa amostra sd3o corrigidas, incluindo o campo
peculiar introduzido pelo Grande Atrator. Ambos os limites de Qo
foram calculados sob a hipétese de que as galaxias s3o bons
tragadores de matéria, uma questdo ainda sujeita a intensos
debates. 0O modelo do Grande Atrator, embora simplificado, fol
desenvolvido para descrever a distribulgéo de massa
independentemente da distribuigdo de galédxias. Este ja fol um
passo para a solugdo indubtavel da questdo se as galéxias
realmente tragam a distribuigdo de matéria n3o luminosa.
Provavelmente dentro dos préximos anos serd possivel reunir uma
amostra de galaxias verdadeiramente representativa e estender as
medidas dos movimentos peculiares de modo a se testar o grau com
que galaxias tragam a distribuigdo de massa, e o grau com que a
distribuicdo de massa & dominada por grandes concentra¢des como o
Grande Atrator. Se a conclusdao for que as galaxias sdo bons
tragadores das distribuigdes de massa existentes, poderemos
realizar nossos estudos sobre as estruturas de grande escala a
partir, apenas, da distribuigdo de galaxias, que & mais facilmente
obtida. Se, por outro lado, descobrirmos que as galaxias ndo
seguem a distribuicdo de matéria escura com precisdo, ‘as
tentativas para se interpretar as estruturas de grande escala do
universo, apenas através de mapas de galaxias, ndo serdo mals
possiveis. Em contrapartida, esta conclusio servira para conduzir
és respostas das questdes sobre a formagio das galaxias e sobre a
origem das estruturas no universo primordial.

O resultado por ndés encontrado para a dispersdo de

velocidades das galéxias _(t:l“r = 213 * 42 km.s-l, na linha de
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visada) e para o parametro de densidade (Q = 0,12 * 0,03), esta
dentro do intervalo obtlido por Hale-Sutton & outros (1989) [ g »
290 + 70 km.s' e Q = 0,18 *+ 0,09], que foi calculado com base
numa amostra de galaxias espirais. Assim, ambos os conjuntos de
dados, analisados <com diferentes 1indicadores de disténcia,
conduzem a resultados similares para os movimentos peculiares das
galaxias.

Em nosso primeiro trabalho (de Freitas Pacheco & R. Bruno,
1988), uma dispersdo tri-dimensional de 230 % 20 km.s™' fol obtida
para uma amostra de 151 galaxias elipticas, onde ndo foram
consideradas as corregdes devido ao Grande Atrator. Se compararmos
este resultado com o valor de 379 * 39 km.s_l. agora encontrado,
notaremos uma discrepancia significativa. Em nossos calculos
tivemos a oportunidade de observar que os resultados de o, sdo
particularmente sensiveis & escolha da amostra. Juntamente com
este fato, [anteriormente constatado por Hale-Sutton & outros
(1989)], a wutilizagdo do indicador de distéancias L—Re-c em
detrimento da relagdo L-Re devem ser, provavelmente, os principais
responsaveis pela diferenga encontrada.

O modelo que adotamos para o Grande Atrator supde um fluxo
esfericamente simétrico no qual.a_ve1ocidade total de cada galaxia
€ inversamente proporcional a distancia que a separa do centro de -
atragdo, e aponta nesta diregédo (eq.4.7.1). Este modelo é uma
aproximagdao do modelo proposto por Faber & Burstein (1988) no qual
se considera o raio da nicleo central (c‘) igual a zero. Testes
realizados com o modelo de Faber & Burstein revelaram que os
resultados para a dispersdo de velocidades ndo apresentam varlagao

relevante em relagido aos resultados obtidos através do modelo aqui
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proposto.

Embora a inclusdo do Grande Atrator resulte numa diminuigido
da dlspersido de velocidades e, consequentemente, numa diminuicgio
do parametro de densidade, a diferenga n3o & representativa.
Podemos concluir, a principio, que nesta andlise o paréametro de
densidade cosmolégica praticamente independe do modelo e que o
resultado encontrado é compativel com os obtidos através das
diversas técnicas que tém sido usadas para se estimar Qo, a saber,

Q =0,1-0,2.

o
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5- MODELOS COSMOLOGICOS - TEORIA VERSUS OBSERVACOES

5.1- Introdugao

Em muitas situacdes de interesse costuma-se considerar o
universo como um fluido de densidade aproximadamente constante.
Esta descrigdo é uma aproximagdo bastante razoavel quando se
refere ao universo primordial, descrito por uma "sopa" de
particulas elementares com pequenos livres percursos médios, ou
quando se refere ao universo atual, desde que considerado em
escalas maiores do que 100 Mpc. Em pequenas escalas, no entanto,
esta descricdo encobre uma das caracteristicas mais importantes do
universo atual: a existéncia das grandes estruturas, como as
estrelas, galaxias, aglomerados de galaxias , superaglomerados,
ete.

A homogeneidade do universo em grandes escalas é evidenciada
pela contagem do numero de galaxias, pelas medidas de suas
velocidades ou pela isotropia da radiagdo césmica de fundo.
Observacdes das galaxias distantes, em diferentes direcgdes,
revelam ﬁma abundéncia gquiyalente de galéxia§ para volumes
comparaveis de espago. Além disso, as medidas das velocidades dé
expansdo também revelam um valor semelhante, qualq'uer‘ que seja a
diregdo escolhida. Este valor é o parametro de Hubble, fator de
_ proporcionalidade da relagdo velocidade-disténcia, usada para
‘calcular as distanclas das galaxias. Mas a precisdo com que estes
dados s3doc obtidos pode_inflﬁenciar as conclusdes a respelito do

grau de isotf‘opia do universo. Para o parametro de Hubble, por
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exemplo, sdo obtidos valores cujas diferengas podem chegar até a
um fator de dols (50 a 100 km.s™' Mpc™')

A uniformidade da radiagido césmica de fundo através do espago
demonstra, com muito mals precisdo, a uniformidade da distribuigdo
espacial de matéria. Observagdes do céu, em escalas angulares
variando desde minutos de arco até 180°, revelam o alto grau de
isotropia da radiagdo césmica de fundo, caracterizando-a como um
féssil do universo primordial.

Em escalas menores, a existéncia de wuma variedade de
estruturas diferentes pode ser constatada pela mapeamento do
cosmos. As galaxias sdo projetadas na superficie da esfera celeste
formando um quadro bidimensional. Com o conhecimento das
distancias das galaxias obtem-se um quadro tridimensional que deve
corresponder a verdadelira distribuicdo de galaxias no espago. A
observagdao de que estes objetos se concentram principalmente em
estruturas filamentares e em superficies planas, e o fato de que
estas superficies encerram grandes regides do espago quase que
totalmente destituidas de matéria luminosa, indicam que as camadas
onde se situam as galaxias ndo sdo preenchidas uniformemente.

Admite-se, geralmente, que as estruturas de grande escala que
observamos no universo atual, sdo o resultado final da
amplificagao gravitacional de pequenas perturbagdes existentes no
universo primordial, entdo homogéneo. Esta teoria, comumente
designada como a teoria da instabilidade gravitacional, procura
explicar a origem das galaxias e demais estruturas, postulando a
existéncia de uh_excesso de densidade local, capaz de gerar um
campo gravitacional intenso, atraindo matéria e tornando-se cada

vez malor. Por outro lado, para restaurar a homogeneidade inicial,
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a pressdo do gas que preenche o unlverso tende a dispersar
qualquer aumento da densidade. As perturbag¢des de pequenas escalas
sdo, de fato, rapldamente dispersadas, mas as perturbacgdes de
grande escala aumentam continuamente <com o tempo. Esta
instabilidade cria uma concentragdo de massa que pode evoluir
dando origem as estrelas, galaxias ou aglomerados. A quantidade de
matéria condensada desta maneira depende da densidade inicial do
gas e da velocidade com que as perturbagdes de densidade se
propagam. A quantidade minima de matéria necessaria para o
estabelecimento da intabilidade gravitacional é chamada de "massa
de Jeans" {MJ] e o raio que a contém é conhecido como o "raio de
Jeans" (rJ}. Numa esfera de raio menor que r,, a gravidade supera
a pressdo do gas e ha o colapso da matéria. Para uma esfera de
raio menor que r, ., a pressdo do gas supera a gravidade e a
perturbacdo é amortecida.

A teoria da instabilidade gravitacional n3o é, naturalmente,
a unica que existe para explicar a formagdo de galaxias. Uma outra
teoria, também habitualmente considerada, ¢é a das "“sementes".
Segundo esta teoria, as estruturas podem ter sido criadas a partir
de sementes ativas ou passivas, durante alguma fase de transigio
de alta temperatura. Enquanto que as sementes passivas incluem os
" objetos que desaparecenm depois . de - terem alcangado - seu efeito,
deixando um problema puramente hidrodinamico/gravitacional
(explosdes, texturas), as sementes ativas permanecem em cena,
compllcan&o o quadro (massas pontuais, cordas césmicas).

O tipo de teoria que se escolhe para a origem das estruturas
coésmicas depende  grandemente do parametro de densidade

considerado. Como vimos nos capitulos anteriores, o valor de Qo
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ndo €& bem definido observaclionalmente. A malorla das determinagdes
indicam o intervalo 0,1 < Qo < 0,3. A idéla de um modelo com ﬂ°= 1
ainda nd3o tem comprovagac observacional. Embora ja se tenha obtido
uma estimativa de Qo = 0,9 * 0,3 a partir de uma amostra de
aproximadamente 1000 galaxias (Loh & Spillar, 1986), culjas
veloclidades radiais até z = 1 foram determinadas fotometricamente,
este resultado ndo € definitivo pois uma estimativa de Qoi 0,2 fol
obtida com os mesmos dados (Caditz & Petrosian, 1989).

Qualquer que seja o modelo adotado, existem sempre muitas
variantes no cenario e nos argumentos e, por este motivo, ndo é
dificil encontrar pelo menos uma que viole alguma premissa imposta
pela homogeneidade ou pelo espectro de radiagdo césmica de fundo.
O que se faz geralmente, quando se pretende comparar a teoria com
as observagdes, €& ponderar as diferentes restrigdes estabelecidas
pelos modelos a fim de se escolher aquele que mais se aproxima das
observagdes. Este é exatamente o objetivo deste capitulo. Alguns
modelos propostos por diferentes autores sd3o analisados e
comparados com os resultados obtidos através do nosso modelo
(Cap.4). Esta comparacdo devera propiciar uma analise de
consisténcia dos modelos cosmolégicos e aquele que apresentar
menos restricées podera ser -indicado como o mais adequado para

nossos objetivos.

5.2- Flutuacoes de densidade primdrdiais

Considerando a hipétese de que as estruturas de grande escala

tenham se formado predominantemente por forgas gravitacionals, o
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modelo alternative que introduz as explosdes ou cordas cosmicas é
excluido da nossa andlise sobre o crescimento das estruturas. Para
desenvolver esta andllise costuma-se postular a existéncla de
pequenas flutuacdes de densidade, de amplitude relativa &(r),
sobrepostas ao universo homogéneo e em expansdo. Estas flutuagdes
infinitesimals de densidade, originadas nos primeiros instantes do
nascimento do universo, indicam a fragido do excesso de densidade
local. Em outras palavras, a amplitude relativa &(r), também
definida como o contraste de densidade, é dada pelo desvio
relativo da densidade de massa total, isto é,
plr) - <p> Spl(r)

8(r) = 5> = <p> . (5.:2.1)

Nesta equacdo, a densidade de massa total p(r), é uma funcgdo da
posigdo e os parénteses < > denotam valores médios.

Na teoria de perturbacdo linear, a equagdo que governa o
crescimento do contraste de densidade, escrita em termos das

coordenadas comoventes x e do tempo t (Peebles, 1980), é

2
93 4 2mct) 28 - gnoeprs |, (5.2.2)

at® at

onde H(t) é o parametro de Hubble e G é a constante gravitacional.

A solugdo geral desta equacgdo, dada por
8(x,t) =8 (x)f (t) + & (x)f (t) , (5.2.3)
o C 1 d :

€ uma combinagdoc linear de duas sdluqées independentes: fc(t) que

cresce com o tempo e’ fd(t) ‘que decresce. Para o problema em
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questdo, a solugdo crescente fc(t] €, obvliamente, a Unica que nos
interessa. A partir desta solugdo e com o conhecimento do
contraste de densidade 1iniclal, podemos ent3do determinar o
contraste de densidade para qualquer tempo da evolugdo do
universo.

A natureza da teoria que descreve a origem das estruturas de
grande escala é determinada essencialmente pelo tipo de flutuagdo
de densidade inicial que se escolhe e pela suposigdo sobre a
natureza da matéria escura que possa existir. Além disso, a
variancia da amplitude das flutuagdes de densidade pode determinar
a formagdo hierarquica dos objetos: se <3172 aumenta suavemente
ao longo de pequenas escalas, temos a indicagdo que as grandes
estruturas podem ter se formado a partir de uma aglomeragio
continua de pequenos objetos; se, por outro lado, numa grande
escala a flutuagdo ¢é interrompida, temos a indicagdo que as

grandes estruturas sdao primeiramente formadas para mais tarde se

fragmentarem em pequenos objetos.

5.3- Modos de PerturbacSo

Qualquer flutuagio de densidade pode ser considerada como uma
superposicdo de duas componentes independentes, referentes ao modo
de perturbagéio: Gad, que sdo as flutuagdes adiab&ticas. e 61-0’ as
flutuagdes de 1isocurvatura. Nas flutuagdes adiabaticas to&os os
componentes do universo, sejam matéria ou radiacfo, sdo

perturbados. A entropia por barion é conservada. A razio entre a

densidade de matéria e a densidade de radiagdo se mantem constante
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ao longo do espago, mesmo em regides onde a massa total e as
densidades de energia variam significativamente.

Se a eficiéncia na criacgdo de barions & universal, isto é,
independente da posigdo, entdo a densidade local do numero de
barions é proporcional a densidade local do numero de fotons, que
é a condigdo adiabatica. Levando este fato em consideragido,
Peebles & Silk (1988) analisaram diferentes modelos cosmolégicos e
as teorias sobre a formagdo de estruturas de grande escala e
consideraram as flutuagdes adiabaticas primordiais como a hipétese
mais provavel para explicar a origem das estruturas.

Nas flutuacdes de isocurvatura, por outro lado, a
distribuigdec de radiagdo permanece homogénea enquanto que a
densidade de matéria sofre variagdes. Ha uma variagdo local na
razdo foton/barion, ou equivalentemente, na entropia por
particula.

Se a entropia por barion é wuma varidvel aleatéria, um
espectro de flutuagbes aproximadamente plano deve ser considerado
para se evitar um excesso de anisotropia na radiagdo césmica de
fundo (Peebles, 1987, Efstathiou & Bond, 1987). Segundo Kofman &
Linde, (1987) e Efstathiou & Bond (1986), "apud" Peebles & Silk,
(1988), as discussdes existentes sobre como as flutuagdes de
isocurvatura podem ter surgido na inflagdo {Sec.5.4}.“néo predizem
uma forma para ‘o referido espectro. Por este motivo .eles
consideram a hipétese do modo de isocurvatura menos provavel que o

modo adiabatico.

5.4- Modelos cosmologicos
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Os modelos Inflaclonarios sdo os mals populares. Uma das
razdes desta popularidade se deve & possibilidade da 1inflagdo
proporcionar uma resposta para a questdo sobre a origem das
flutuacdes (Guth & Pi, 1982). 0O cenario inflacionario também é
capaz de explicar a homogeneidade, a lsotropia e o achatamento do
universo (Turner, 1988).

Segundo o modelo inflacionario, o universo teria passado por
um periodo de expansdo exponencial (era de de Sitter), antes de
ter entrado na era atual de expansdo adiabatica (era de Friedmann)
[Fig. (V.1)]. A cosmologia de de Sitter corresponde a solugio da
equacac de Friedmann num universo vazio de curvatura nula
(Sec.3.2). Durante a fase de expansdo exponencial que
caracteriza a era inflacionaria e é descrita por este
espago-tempo, a energia do vacuo é dominante. As flutuagdes
quanticas sdo amplificadas, podendo alcangar grandes escalas e dar
origem as sementes das galaxias e aglomerados, tornando possivel a
existéncia destas estruturas mesmo levando-se em consideracgdo o
tempo finito da fase de expansdo (10 a 20 bilhdes de anos).

O modelo inflacionario também é capaz de predizer um espectro
_ de flutuacdes primordiais que serve como ponto de partida para os
diferentes modelos de evolugio baseados na teoria da instabilidade
gravitacional, sejam as perturbagdes . adiabaticas ou de
isocurvatura. Este ¢€é o  espectro de Harrison-Zel'dovich,
caracterizado por flutuagdes de ampiitude constante e que, por

esta razdo, & conhecido como um espectro de escala invariante.
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Fig. V.1- Evolucao do parametro de cxpans;o R e da temperatura T na cosmo-

logia inflacionaria. Segundo Kolb & Turner, (1990).

O grande problema do modelo inflaciondrio é que a amplitude
das flutuagdes ndo é predita. Para encontra-la ¢é necessario
ajustar os parametros do espago escalar que comandam a inflagio.
_Isto pode ser feito normalizando-se o espectro de flutuagdes de
modo a fazé-lo coincidlr- com - as flutua(;éeé observadas na
distribuigdo estatistica das galaxias. Entre os dados comumente
usados para esta finalidade, esti4 a variincia do nimero de
galaxias cohtidas num raio de 8 h! -Hpc. que é aproximadamente
igual a ]I._ Se as galaxlas sdo bons tragadores de massa, esta
normallza¢5.o coinclide com as flutuag®es de massa das galdxias. Se

esta suposigiio ndo for considerada, a normalizagio devera ser
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parametrizada pela constante b, definida de modo que b=1 se a
distribuicdo de massa tragar a distribulgdo de luz.

Outros parametros podem ser utilizados na determinagdo da
amplitude do espectro de flutuagdo de denslidade primordial. Os
valores observados da fungdo de correlagdo de dols pontos
E{Sh'lﬁpc), a anisotropia dipolar D e o campo de velocidade
peculiar de grande escala v, (25n7" Mpc) sdo exemplos de alguns
deles (Vittorio & Silk, 1985).

Tomando como base a teoria da instabilidade gravitacional, a
combinagdo de elementos tais como a natureza da matéria dominante,
as sementes e os modos de perturbagdo das flutuagdes de densidade,
possibilita a enumeragdo de diferentes modelos. Alguns exemplos
sao:

(i) modelo adiabatico baridonico: modelo cuja matéria
dominante é constituida de barions e a origem das galaxias é
explicada a partir das flutuagdes primordials adiabaticas,
caracterizadas por um espectro especialmente escolhido para evitar
os possiveis conflitos com as observagoes;

(ii) modelo adiabatico com matéria escura quente: modelo que
difere do modelo anterior apenas pela constituicdo de sua massa;

(i1i) modelo adiabatico com matéria escura fria: modelo com
.predominancia de matéria escura fria e. cujas - flutuaqdes
primordiais sdo adiabaticas, caracterizadas por um espectro de
escala invariante (Harrison-Zel’dovich, por exemplo).

(iv) modelo de isocurvatura bariénico: modelo com Q & O.i e
que considera as flutuagdes primoraiais de isocurvatura como as
sementes que orginam as galaxias. Este modelo nd3o requer formas’

exbticas para a matéria escura.
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Um estudo detalhado destes modelos e a andlise das restrigdes
impostas pelas observagdes para cada um deles, permitem
estabelecer quals sd3o os candldatos mals plausivels para concllliar
a teoria com as observag¢des. Entre os modelos acima citados,
Peebles & Silk (1988) consideraram o (iii) e o (iv) como os mais

provaveis.

5.5- A transformada de Fourier, o espectro de poténcia e a fungao

de autocorrelacgao

Segundo o teorema do limite central, uma variavel dada pela
superposigdo linear de um grande numero de variavels aleatérias
independentes é caracterizada por uma distribuigdo gaussiana. Em
muitas abordagens €& comum supor que as flutuagdes de densidade
podem resultar em um campo aleatério gaussiano, homogéneo e
isotrépico. Os picos de alta densidade deste campo, que representa
a distribuigdo de massa, sdo os locais preferencials para a
formagdo de estruturas ndo lineares como, por exemplo, as galaxias
(Bardeen & outros, 1986).

O procedimento natural para se construir um campo dado pela
sﬁperposiqéo de muitos modos é através da analise de Fourier. De
acordo com esta analise, a transformada de Fourler das flutuagdes

de densidade é

_ 1 ik'r .3
ak-—V-Ia(r) R (5.5.1)

onde k é o numero de onda que especifica o modo de perturbacdo. -
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Definindo a fung3do de autocorrelagdo de dols pontos, entre

pontos do campo em um volume V,

E(s)

—%— J s(r)a(r+s) d°r (5.5.2)

onde

3(r) —V—a- I 8, kT By
(2n)

podemos mostrar que esta fungdo de autocorrelagdo é a
anti-transformada de Fourier do espectro de poténcia das

flutuagdes. De fato, substituindo a eq.(5.5.1) em (5.5.2) obtemos

£(s) = —V—J’ o 2 0 g (5.5.3)
(2m)? ¢

que expressa a probabilidade de se achar um objeto vizinho a uma

distancia s = 2n/k de um objeto escolhido aleatoriamente.

5.6- Os filtros e as fungoes de transferencia

Um conceito comumente usado quando se analisa
quantitativamente os campos de densidade cosmolégica é o de
“filtragem". Neste procedimento efetua-se a convolugdo do campo_de
densidade com alguma “fﬁncﬁo Janela" , W(r): 8—&*F. Esta fﬁnqao
define um volume esférico VH ,- que contém a massa M = <p>VH e é

limitado por uma superficie de contornos regulares, porém bem
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definides. Em termos de W(r), este volume pode ser escrito como

w

v, = 4:{ rW(r) dr . (5.6.1)
0

Dependendo do efeito que se deseja produzir, a funcgdo
"janela" W(r), pode assumir diferentes formas. Uma destas formas é

a fungdo "top hat", caracterizada por contornos bem distintos

1 para r s r
Wir) = ° (5.6.2)

0 para r >r
o

que define o volume

V,=—3 A (5.6.3)

e permite obter o filtro

F(k) = —25— [ seny - ycosy | : y=kro : (5.6.4)
Yy

Nestas equagdes r representa o raio da esfera que contém a
amostra de galaxias. Quaisquer perturbagdes além desta escala sdo
eliminadas por este filtro.

Uma outra funcgdo " janela" é a gaussiana:
; 2. 2 : :
W(r) = exp [-r /2r°] - (5.6.5)

cujo volume é
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v = (2n)¥? e (5.6.6)
W o

e o flltro correspondente é

F(k) = exp [-k2/2kz] .k & 1/r (5.6.7)
[+]

Este flltro tem a propriedade de suavizar o espectro de
poténcia ( a transformada de Fourier de uma gaussiana ¢é outra
gaussiana). As perturbagdes de pequenos comprimentos de onda, ou
de grandes k, sdo suprimidas, tornando disponiveis as informagdes
sobre as inomogeneidades da densidade em escalas maiores que a

amostra.

Um terceiro exemplo é

1’2
ey = —2— . (5.6.8)
2 2
r o B of

V=4nrz[1-T] : (5.6.9)

e implica no filtro exponencial
F(k) = exp [—-k/ko ] i ko« I/ro : (5.6.10)

Neste caso, as flutuagdes de pequenos comprimentos de onda
também s3o eliminadas. A diferenga entre este e o caso anterior é
que agora o corte se did de forma mais brusca.

Considerando que a flutuagdo 8(r) seja submetida a um filtro
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F, passamos a ter

8_(r) =J 8(r' )F(r-r' )d’r' = &%F (5.6.11)

e para a componente de Fourier,

T J 8.(r) o ™F &3 . (5.6.12)
2_“3/2 F

Neste caso, a fungdo de autocorrelacio [eq.(5.5.3)] torna-se
1 2, -ik.s 3
£(s) = T[ B i’k . (5.6.13)

Para se especificar completamente a forma assumida pelo
espectro de flutuagdes no tempo atual, além do filtro F precisamos
definir a fungdo de transferéncia T. Esta fungdo, que caracteriza
como o espectro de poténcia inicial é alterado no tempo, é dada
pela razao entre a amplitude final e a amplitude inicial do

espectro de flutuagdo

i |8, (t)]

T (k) = 5 (5.6.14)
|8, ()] '

Considerando um espectro inicial de poténcia na forma

|8 (¢ )] = 4 K", ' (5.6.15)

e escolhendo um filtro F(k), obtemos o espectro de poténéia atual
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|82(e)| = A K" FU) T2(k) (5.6.16)

Nesta equagdoc n=] corresponde ao espectro de Harrison-Zel’dovich e
A é a amplitude a ser determlnada.

E bastante dificil, na pratica, encontrar uma forma analitica
precisa para a fungdo de transferéncia que se ajuste adequadamente
aos resultados numéricos. Algumas sugestdes para T(k) para
diferentes modelos sdo encontradas na literatura. Bardeen & outros
(1986) e Peacock (1991) adotaram para os modelos: (a) adiabatico
com matéria escura fria; (b) adiabatico com neutrinos massivos e
(c) de isocurvatura com matéria escura fria, respectivamente as

seguintes fungdes

(a) T(k)= m(;ﬁf;w [1+(3,89q)+(16, 1q)2+(5, 46q)°+(6,71q) %1%,
(5.6.17)
(b) T(k) = exp (-3,9q - 2,1¢°) , (5.6.18)
3/2 2.1,24) 287
(¢) T(k)= {I+{[I5,0q)+(0,86qJ +(5,69)%41" } (5.6.19)

k

o v g
' (QR"Mpc ~ )

" Mas o cenario que representa o universo adiabatico, dominado
por matéria escura fria, pode ter também como . fungio de

transferéncia, a férmula

T(k)= (1 + ak + bk"S + ck®)™' (5.6.20)
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onde a = 1,7(qn%)"" Mpc, b = 9,0(an°)™ "> Mpc''® e ¢ = 1,0(Qn%)2
Hpcz. Esta fungd3o fol adotada por Davis & outros (1985), Vittorio
& Silk (1985) e Vittorio, Matarrese & Lucchin (1988).

Por outro lado, para o modelo com neutrinos massivos e

axions, também fol sugerida a fungdo

1,5“1/2

T(k) = {exp [-4,61 (k/kv) " (5.6.21)

1

com kv = 0,49 thﬂpc- (Bond & Szalay, 1983; Vittorio & Silk ,1985

e Vittorio & Turner, 1987).

5.7- Normalizagao

Considerando o espectro de poténcia dado por (5.6.15), a

funcdo de autocorrelacgdo [(eq. (5.6.13)] torna-se

R Kk
gls) = T-[ ACFUOTA (k) e 5% By | (5.7.1)

Com dak = kzsene dkded¢ e e—ik's = e_iksmse obtemos

£(s) = inA [ K™2 F(K)T? (k) sen(ks)dk

7 (ks) - (5.7.2)
°
Dois procedimentos para a determinagdo da amplitude A serio
considerados: o calculo da variincia do numero de - galaxlas
'Icontidas num ralo de Bhﬂh’pc e o calculo da fungdo de
autocorrelagdo de dols pontos no ralo de 5h'1ﬂpc.

No primeiro caso devemos determinar a flutuagdo do nimero de
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galaxias tnz). numa esfera de ralo R. Supondo que a distribuicgio

luminosa corresponde a distribulgdo de matéria, escrevemos

e (Y - (@) - eremdr. (5.7.3)

Definindo os momentos da fungdo de autocorrelagdo

R
J (R) = J Y er) dr (5.7.4)
0

a eq. (5.7.3) resulta em

A% = 8 (5.7.5)

ja que 1/N « 1.

Combinando as eqgs. (5.7.2) e (5.7.4), obtemos

@

J = 4nA g3 I ™2 FOT2 (k) (seny - ycosy) dk
0

3 v - , (5.7.6)

y

onde y = kR. Assim, a flutuagdo do numero de galaxias torna-se

[++]

2 SuA n+2 (sen-- cosy)
2% = k™2 F(k)T? (k) [3 JIresy ]dk, (5.7.7)
o :

14 y3

que, em termos de W(kr) [eq. (5.6.4)], pode ser assim reescrita

{+]
2 204 kaz F(k) T?(k) W(kr) dk . (5.7.8)
o]

v
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Desta forma, fazendo ﬂa = 1 para R = 8 h"1 Mpc a amplitude 4

é filnalmente determinada:

4nA  _ 1
= E e, (5.7.9)
1
onde
[=+]
I = [ k® F(k) T?(k) W(kR) dk , (5.7.10)
0
se o espectro de Harrison-Zel'dovich for considerado (n=1).
A outra técnica empregada para normalizagio parte

diretamente da fungdo de autocorrelagdo de dois pontos. A

eq.(5.7.1), para n=1, nos di agora

[+4]
A sz F(k) T?(k) senkR dk . (5.7.11)
Q

E(R) = W

Se fizermos £(R) = 1 para R = 5 h™' Mpc, obtemos

4;" . B (5.7.12)
Iz
onde
o D 2 2 : : - )
12 == ls k™ F(k) T"(k) senkR dk. . (5.7:.13)

5.8- Campo de velocidades. Aproximacao Newtoniana

O modelo do fluido ideal pode ser utilizado para descrever o

comportamento de uma galdxia num universo em expansdo. Se a
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pressdo é desprezivel, as equagdes fundamentals linearlzadas sdo:

a equacdoc de movimento

av

1 1 dR _
T # g 5V o o , (5.8.1)
e a equagido da continuidade (conservagdo de massa)
a3 -
3t + v v, = o . (5.8.2)

Nestas equagdes, . é a velocidade peculiar da galaxia, R é o
parametro de expansdo que caracteriza o modelo considerado g, é a
aceleragdo gravitacional peculiar e 8 é o contraste de densidade
[eq. (5.2.1)]. A relacido entre estes dois Ultimos parametros é dada

por

Vg =4nGp 3 . (5.8.3)

onde G é a constante gravitacional e P, é a densidade de massa
média ndo perturbada.
No sistema de coordenadas em expansdo, a combinagdo das eqgs.

(5.8.3) e (5.8.2) permite escrever

Vev, = = RN —5 4nGp R ' 584
que tem como solugdo
v. = R(t) 2 % (5.8.5)
1 at 4qu°(t)R(t]
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Se D(t,x) for uma solugdo da equagdo para &, a eq.(5.8.2)

implica em

g = Ap R(t)D(t,x) . (5.8.6)

onde A é uma constante de proporcionalidade. Substituindo (5.8.6)

em (5.8.5) obtemos

v - . Rt a _ & 1 &b | _ _ H()F
1 4nc _ at 4nGpo | D Bt nCp_ g
(5.8.7)
1 &R . _ R(t) @D
pois H(t) = o ey 7wk parametro de Hubble e f = R é

o parametro de perturbacgdo.

Definindo-se as anti-transformadas de Fourier da aceleracgio

gravitacional
o«
g = J g, T B (5.8.8)

5 = '[ 5, e® Tk, ' (5.8.9)
a eq. (5.8.3) torna-se

ik-gk = - 4nGp°R(t)6k . (5.8.10)

de onde se obtem
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4nGp R(t)
g =-__-°—2--—akk . (5.8.11)
1k

Analogamente, se a anti-transformada de Fourier da velocidade

v = J v, LA L (5.8.12)

a eq.(5.8.7) resulta em

v = - M d k , (58_}3)
k lkz k

cujo valor quadratico é

2 | o _HR@)) : |

2
ve 2 & . (5.8.14)

k

Por outro lado, a média do valor quadratico da velocidade

peculiar [eq.(5.8.12)], num volume V, da

2 1 2 - . «
o2 = TJ V2| d% (5.8.15)

4

que, com a eq. (5.8.14), resulta em

] 2
821

2

2 _ [H()R(t)F)?
% = v

dx . (5.8.16)
K _

Se considerarmos o espectro de poténcia atual [eq. (5.6.16)]

141



|82] = 4 K" Flk) T*(k) (5.8.17)

e, além disso, explicitarmos a e f em termos do parametro de

densidade, a eq. (5.8.16) torna-se

1,2
n L]
2 _ .2 4 ° 4nA
oy = (h* x 10%) " T EkF(k]Tz(k] dk (5.8.18)
2 1 0,6
onde R = -8 [ para Qo <1], f= Qo (Peebles, 1980), e

]

h=H/100. Nesta equagdo o termo (4mA/V) é dado pela eq.(5.7.9) ou
pela eq.(5.7.11), dependendo da técnica empregada para a
normalizacdo. O filtro F(k) é dado pelas equagdes (5.6.7) ou
(5.6.10) e a fungdo de transferéncia deve ser escolhida de acordo

com o modelo considerado [egs.(5.6.17)-(5.6.20)].

5.9- Calculo dos parametros de controle dos filtros

Ao introduzirmos os flltros gaussiano e exponencial,
definimos o parametro ko come inversamente proporcional a r, o
raip caracteristico da amostra: Em ambos os casos, uma estimativa
da massa limitada por r permite calcular ko. -Para o filtro

gaussliano, k° = VS_/r° e a massa total é

(5.9.1)

onde p é a densidade de massa.

2
Considerando que p = ch = p°'= —gga- , obtemos

142



1,30 x 10K aq M,
M= - - , (5.9.2)
K
(]

sendo HO = 1,989 x 1033 g. 0 conhecimento de M possibilita,

portanto, calcular ko. Para galaxias brilhantes M = 2 x 1012 HG.

Neste caso, temos

K =6,3ahn (5.9.3)
o (<]
Ja para o filtro exponencial, ko = 2n/r°. A massa contida
numa esfera de raio ra € agora
29,1 x 10 Ko M_
M= 7 2 , (5.9.4)
k
=]
e
K = 145 Q°h2 : (5.9.5)

5.10- Dispersao de velocidades versus Q

A eq.(5.8.18) mostra claramente a dependéncia entre as
irregularidades de grande escala existentes na densidade e a
dispersdo de velocidades 03, e a dgpendéncia desta dispersdo com
o parémetrﬁ de densidade Qo. Numa primeira abofdagen procuramos
analisar esta dependéncia diretamente através de um diagrama de oy

versus ﬂ6 Trés modelos sd3o considerados: o modelo adiabatico com

matéria escura fria, o modelo de isocurvatura com matéria escura
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fria e o modelo adlabadtico com matéria escura quente. Para cada um
destes modelos sdo adotados dols tipos de filtros : o gaussiano e
o exponencial. Além disso, duas técnicas distintas para a
determinagdo da amplitude do espectro de poténcla s3do empregadas:
a normallzagdo através da flutuagdo do numero de galaxias (8% = 1
para R = 8h! Mpc) ou através da fungdo de autocorrelagdo de dois

pontos (§ =1 para R = 5 h

Mpc).

Numa segunda abordagem procuramos estimar o intervalo de Qo,
correspondente ao intervalo esperado de ho, que mals se aproxima
das observagdes. Com esta finalidade sdo tragados, para cada
modelo, diagramas de oy versus (hzno]. para diferentes valores de
n{

Finalmente uma terceira analise, que constitui na verdade a
esséncia deste estudo, permite avaliar a compatibilidade entre os
modelos considerados e os resultados por nés obtidos. Num diagrama
de wv versus h, o intervalo esperado de h (0,4 < h < 1,00) e o
intervalo estimado de o, (cv = 351,7 * 75,6; Sec.4.11) definem uma

regido dentro da qual devem se situar os modelos que mais se

aproximam das observacgdes.
Modelo -Adiabatico com Materia Escura Fria

Para o modelo adiabatico com matéria escura fria, a
eq. (5.8.18) assume as seguintes formas:

(1) para o filtro gaussiano

(5.10.1)
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com

k.exp{~k2/2k:}dk

I = (5.10.2)
Jo (1 + ak + bk"'5 + ck?)?

e
(-} 2 2
3 [exp(-k“/2k")]. [sen(kR)-kRcos (kR) ]dk
o
Il 2 i — 53 , (5.10.3)
0 (1 +ak + bk '™ + ck”)
para R = 8h™ Mpc, a, b e ¢ dadas na eq.(5.6.20) e ko dado em
(5.9.3); ou
2 4 Qol'z I3
o =h"x10" 2o , (5.10.4)
° 2
onde
] = kz.[exp[—szzkz}l.sen{kR} dk
I, =g : z = ; (5.10.5)
0 (1 + ak + bk''™ + ck™)
para R = 5h 'Mpc.
(ii) para o filtro exponencial
2 2 4 Q:'z I;
o =h x 10 "1 i (5.10.6)
o 1
com
‘ (* lexp(-k/k ). [sen(kR) - kRcos(kR)]dk
¥ 3 [+]
I' = = T = (5.10.7)
()} (1 + ak + bk™'™ + bk") :
e
[“ k. [exp(-k/k )1dk _
I’ = : , (5.10.8)
* Jo (1 + ak + bk*'® + ck®)?
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para R = Bh_lﬁpc e ka dado em (5.9.5); ou

2 2 ol I;
g = g DO gt maps (5.10.9)
v I =-'Q I
-] 2
onde
o 2
1 k .[exp(-kka}].sen(kR) dk
I' = ' (5.10.10)
2 R o (1 + ak + bki.s . ckz)z
para R = 5h' Mpc.

Para resolver estas integrais efetuamos, por conveniéncia,
uma mudanga de variaveis. Considerando k/k°=tgy e dk=k°(1+tgzy)dy,
os limites de integragdo passam de [0,w) para [0,m/2].

Admitindo para Qo os valores 0,01, 0,02, 0,05, 0,1, 0,2, 0,5
e 0,9, calculamos o Os resultados encontrados demonstraram que,
neste caso, ndo ha uma variagdao significativa nos valores da
dispersdo quando se adota um ou outro método de normalizagdo ou
quando se emprega um ou outro filtro. A maior difereng¢a entre os

valores inferiores de o, ndo ultrapassa os 7% (0‘v = 308,8 km.s™!

para @ = 0,01, R = 8 e

Mpc e filtro gaussiano; e, g = 288,6

km.s™} para Q = 0,01, R = 5h"! Mpc e filtro exponencial). Para os
=]

valores superiores de ¢ , a diferenca ndo chega a 3% ‘Io"lr = 2288,6

-1

Mpc e filtro gaussiano{ e,.cv -

km.s”' para Q =09 R=5h
2353,3 km.s ' para Q =09, R= 8h™' Mpc e filtro exponencial).
Para exemplificar o modelo considerado, escolhemos uma das
alternativas acima descritas. A curva C da Fig (V.2) representé o
comportamento de o, para o caso .em que o filtro adotado é o
exponencial e a técnica de normalizagdo € a que faz £ =1 para

R = 5h ° Mpc.
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Podemos notar que a medida que Qo diminui, o wvaler de o se
aproxima dos valores observacionals [324,1 e 379,3 km.s-l, com e
sem a inclusdo do Grande Atrator, respectivamente, representados
pelas retas A e B na Fig.(V.2)]. Nesta comparagio podemos estimar
para Qo o intervalo entre 0,04 e 0,11, aproximadamente. Daqui para
frente as retas A e B corresponderdo sempre aos valores

observacionais de c

—~2500
w L
-3
< :
2000 F
w [
w L
o r
o L
E E
o 1500 £
2 £
3 E
>
© 1000 F
= F
I g
¥
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o 500 R B
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-2.0 -1.5 -1.0 -0.5 0.0
Log 0
°

Fig.(v.2)- ¢ versus {J . Modelo adiabatico com materia escura -fria consideran-
v o

-1 -~
do flltro exponencial e E =1 para R = sh Mpc. [Fungac de trans-

-~

ferencia dada pela eq.(5.6.20)].

Um outro diagrama é apresentado na Fig (V.3). Agora um
grafico de a; _versus‘ (Qoha). parametrizado em Qo, mostra o
comportamento da dispersd3o de velocidades para_diferentes valores

de Qo. A eq.(5.8.18), modificada para esta finalidade, torna-se
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agora

0,2 -}
o

bl ka[kirztk)dk (h°Q) . (5.10.11)
[+

q
]
—
(=]
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Fig.(V.3)- ¢ versus ({2 h ) Modelo adiabatico com materia escura fria,conside-
v o
=1
rando o flltro exponencial e E = 1 para R=5h HMpec. As sete curvas

correspondem acos valores de Q entre 0,01 « 0,9, em ordem crescen-
[

te de baixo para cima.

Novamente, como ndo poderia deixar de ser, notamos que ndo ha
uma variagdo significativa entre as diferentes alternativas
consideradas. O caso que mais se aproxima'das observagdes é o que

considera o filtro exponencial e R = sn7

Mpc. Neste grafico
podemos observar compatibilidades entre os valores teéricos e

observacionais de ¢ diretamente das curvas correspondes a Qo =
v
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0,01, 0,02, 0,05 e 0,1. Os valores de h relacionados com estes
valores de QD sdo, respectivamente, 5,65 e 4,28 (sem e com Grande
Atrator); 3,56 e 2,50 (sem e com Grande Atrator); 1,8 e 0,91.
Notamos portanto que para os valores esperados de h (entre 0,4 e
1,0) o valor estimado para Qo é aproximadamente O, 1.

Se considerarmos para a fungdo de transferéncia, a
eq. (5.6.17) ao invés da eq. (5.6.20), notaremos agora algumas
alteragdes nos resultados. Os limites inferiores das dispersdes de
velocidades sd3o neste caso menores que os obtidos anteriormente.
Além disso, a diferenga entre estes valores é representativa,
podendo chegar a cerca de 22, 5% [cv = 135,7 km.s-lpara Qo = 0,01,
R = 5n"' Mpc e filtro exponencial; e o = 166,3 km.s™' para
Q=001 R= 8h 'Mpc e filtro gaussiano). A Fig.(V.4) ilustra

estes dois casos através das curvas designadas pela letra C.

2500 1

(5]
(=]
(w]
(=]

e
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—
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. s ¢
500 :— / 8 5 /3

Dispersao de Velocidades (kin/s)

Fig. (V.4)- ¢ versus §} . Modelos adiabaticos com materia escura fria conside-
v )
rando (a) filtro exponencial e (b) filtro gausslano.

[Fu.np;o de transferencla dada pela eq. (5.6.17)].
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A comparagdo entre os valores observaclonals e teéricos de o
podem fornecer, neste caso, uma estimativa para Q;. Diretamente da
Fig. (V. 4a) obtemos Qo € 0,12 para o caso em que o Grande Atrator é
considerado e QOI 0,17 para o caso contrario. Ja para o filtro
gaussiano [(Fig.(V.4b)], os valores de QD sdo aproximadamente 0, 15
e 0,21, com e sem Grande Atrator, respectivamente.

Os diagramas de T, versus U%hz) também podem nos revelar

alguns resultados Iinteressantes [(Fig. (V.5)].

)
3
o

g & 8

n§u-

Dispersao de Velocidades (km/s

So

Fig.V.5- Modelo adlabatico com materia escura frla, considerands (a) filtro

exponenclal e (b) filtro gaussiano.

[F‘um;;o de transferencla dada pela eq. (5.6.17)].

Nas alternativas com filtro exponencial [Fig.(V.5a)l],
compatibilidades entre os valores tedéricos e observacionais de e,
foram observadas para os valores de Qo= 0,01; 0,02; 0,05; 0,1 ;

0,2 e 0,5 (sels primeiras curvas de baixo para cima). Para os
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casos com filtro gaussiano [Fig.(V.S5b)], tais compatibilidades sio
também observadas para as curvas correspondentes aos mesmos
valores de Qo. Uma analise direta destas flguras revela os

seguintes resultados para o valor de h (Tab.5.1).

Tabela 5.1 - Parametro de Hubble (h=H/100)

Filtro exponencial Filtro gaussiano
Q° Sem G.A. Com G. A. Sem G.A. Com G.A.
0,01 5,78 4,70 6,08 5,20
0, 02 3,67 2,96 4,00 3,32
0,05 2,05 1,54 2,26 1,82
0,10 1,23 0,86 1,41 1,09
0,20 0, 66 0,41 0,82 0,59
0,50 0, 15 - 0,24 0,16

Podemos notar, portanto, que para valores de Qo entre 0,10 e

0,20, os correspondentes valores de h se encontram no intervalo

esperado (0,4 - 1,0).
Modelo de Isocurvatura com Materia Escura Fria
0 segundo modelo analisado foi o modelo de isocurvatura com

matéria- escura fria. A fungdo de transferénbia, dada pela

eq. (5.6.19), substituida na eq.(5.8.18) fornece, neste caso,

(1) para o filtro gaussiano
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_ 4 ° 6
o =h'x 10" =2 2, (5.10.12)
o 4
com
z k.{exp[—szzk:)] dk
I = ' (5.10.13)
e o [1 + (ak + bl w kBt b8t

]

onde a = 15,0/{Q°h2), b = 0,8/(n°h2]“5 e c 31,4/(Q°h2}2 e

5 [” [exp[-kz/Zki}].Isen[kR] - kRcos(kR)] dk
I = )
R [1+ (ak + bk"*® + ck®)1+2% 1081

(5.10.14)
para R = 8h™" Mpc e k_dado pela eq.(5.9.3); ou
2 4 Ql’a IG

_ o

o2 =n®x 10" 2 e sl (5.10.15)

onde

(+2]

, J ka.[exp(-kz/Zki)].sen(kR) dk
; = L , (5.10.16)
2 R o [1 + (ak + bk''® + ckz}l'24 ]1’61

‘para R = 5h° " Mpc.

(ii) para o filtro exponencial

= h? x 10° (5.10.17)

<9

com
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k. [exp(-k/k )] dk
I' = — °2124 — . (5.10.18)
8 [1 + (ak + bk''~ + ck™) i 1
e
3 ® [exp(-k/k )]. [sen(kR) - kRcos(kR)] dk
I’ = 2 (5.10.19)
R i (1 4 [ak 5 bt S 4+ o)l 2t j1. 61
para R = 8h™" Mpc e k dado pela eq.(5.9.5), ou
> g L B
o, =h"x 10 —S— o T : (5.10.20)
onde
0 2
1 k®. lexp(-k/k )].sen(kR) dk
I; - R 1°5 2:1.2¢ 51,61 ' (5.10.21)
o [1+ (ak + bk’ + ck™) '™ 17

para R = 5h°" Mpc.

Fazendo Qo variar entre 0,01 e 0,9, calculamos c e notamos
que os resultados encontrados revelam valores muito maiores que os
obtidos para o modelo anterior. Novamente as diferencas entre se
considerar um ou outro filtro e se adotar uma ou outra técnica de
normalizagéo, néo.afetém _és resultados de modo consideravel. Os
menores valores de o, para Qo =h0,01 variam entre 666,0 km.s™*
para o filtro exponencial, com R =_‘)'h'1 Mpc , e 692,0 km.s-1 para o
filtro gaussiano, com R = 8n! Mpc [Fig;(V.Gll. Tais 'resultados
devem indicar que este modelo ndo €, provavelmente, o méis

adequado para explicar os resultados observacionals.
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derando os filtros (a) exponenclial e (b) gausslano.
Modelo Adiabatico com Materia Escura Quente
Para. o modelo adiabatico com matéria escura quente, duas
fungdes de transferéncia foram wutilizadas. Primeiramente,
considerando a eq. (5.6.18), passamos a ter o seguinte conjunto de

equagdes:

(i) para o filtro gaussiano

154



com

onde

Q I
- 12 4 ] 9
c = h" x 10 ; q i , (5.10.22)
-] 7
=]
I, = J k. [exp(—kz/zk:)]. lexp(-ak - bk®))1? dk (5.10.23)
[ ]

a = 3, 9/(Qoh2) eb =2, I/(Qohz)z, e

I = %[[exp(-kzxzki). [sen(kR)-kR cos(kR)]. [exp(-ak-bk?)]%dk
R o
(5.10.24)
para R = 8h™' Mpc e k dado pela eq. (5.9.3); ou
2 4 Qal'z Ig
<o > = n® x 10° — e ! (5.10.25)

onde

com -

oo
I, = % J K2, [exp(—ka/zkf)l.sen{km. [exp(-ak-bk®)1% dk
(5.10.26)
para R = 5h"" Mpe.
(ii) para o filtro exponencial -
2 2 4 01‘2 I.Q
¢ =h"x 10 > — (5.10.27)
v 1-Q I
o T
[+ ] .
I = J k. lexp(-k/k )]. lexp(-ak - bk°)1% dk (5.10.28)
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1 = ‘25 J[exp(-k/kol.[sen(kR]—kR cos(kR)]. [exp(-ak-bk>)]%dk,
R o
(5.10.29)
para R = 8n"" Mpc e k_ dado pela eq.(5.9.5); ou
2 2 i Qol'2 I;
o, =Kz g il (5. 10. 30)

onde

ee]

g = u%— [ K°. lexp(~k/k_)].sen(kR). [exp(-ak-bk)1% dk
’ (5.10.31)

para R = 5h"" Mpc.

As dispersdes de velocidades, obtidas através destas
equagtes, sdo agora bem maiores que as encontradas para os modelos
anteriores. Os resultados das eqs. (5.10.22), (5.10.25), (5.10.27)
e (5.10.30) sdo praticamente iguais para os menores valores de Qd

1

Para o filtro gaussiano, com R = 5h ° Mpc, o, = 3605,3 km.s™?

para Q = 0,01. Este ndo €&, entretanto, o menor valor da dispersio
=]

de velocidades. A medida que Qo aumenta, v, diminui, atingindo seu

[

valor minimo (¢
v

1050 km.s;l) para !lo = 0,4 [Curva C na
Fig. (V.7)]1. A partir dai, o, volta a crescer. -

Usande a fungdo de transferéncia dada pela eq. (5.6.20), as
eqs. (5.10.22) - (5.10.31) s3o modificadas. O termo exp [-ak-bk°]
deve ser substituido por exp [—4,61(k/kv)]1’5. Neste caso os
resultados obtidos sdo anéldgos aos anteriores. O menor valor de
o (aproximadamente 1000 km.s-l) também corresponde a Qoz 0,4 para

o filtro gaussiano, com R = 5h° Mpc [Curva C na Fig.(V.8)].
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No diagrama de ¢ versus (Qohz) [Fig. (V.9)] para Qo = 0,01,
0,02, 0,05 0,1 e 0,2, observamos que no modelo adiabatico com
matéria escura quente, os menores valores de ¢v correspondem a
grandes valores de (Qohzl e, consequentemente, a valores de h

muito acima dos esperados.
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Fig.v.9- 0 versus (§] h'). Modelo adiabatico com materia escura quente.
v <]

Por outro lado, a Fig.(V.10), que ilustra o modelo de
isocurvatura-COm matéria escura fria, indica que os valores de h,
correspondentes as menores dispersdes de velocidades, sdo bem

menores, embora ainda muito acima dos valores esperados.
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Para concluir a analise que nos propusemos desenvolver,
tragamos finalmente o diagrama de Cy versus h (Fig.V.11).

Fixando para Qo o valor estimado na Sec.4.10 (Q = 0,12 * 0,03),
o

foram obtidas as curvas referentes aos modelos adiabatico com

matéria

escura fria com as fungdes de transferéncias dadas pelas
gquaqées (5.6.20) Icurva Al e (5.6.17) [curva B], e de
isocurvatura com matéria escura fria [curva C].

Para o intervalo de o, correspondente ao valor estimado
de Qo (av = 351,7+ 75,6 km.s-i) e adotando para h° o intervalo
0,4 < ho< 1,0 , podemos observar que a regido limitada pgr estes

valores é atravessada pelas curvas A e B (tabela 5.2).
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Na tabela 5.2 listamos os 1intervalos aproximados de &y
obtidos para cada modelo. Em todos os casos foram considerados o
filtro exponencial e a normalizagdo com £ = 1 para R = 5h° Mpc.
Embora as diferengas entre se adotar este filtro ou o gaussiano,
assim como esta técnica de normalizacgdo ou-a-que considera A% = 1
' pafa R = 8h™! Mpc, sejam praticamente despreziveis, uma ligeira
preferéncia pelo filtro exponencial e pela normalizacio de £ em
R = 57" Mpc pode ser notada (neste caso obtem-se valores menores

para c}).
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Tabela 5.2 - Dispersdo de Velocidades para Q = 0,12 ¢ 0,03 e
o
0,40 <h < 1,00
o

1

Modelo o, (km.s ) Situagio
225-325 compativel
A 375-410 compativel
o5 625-845 fortemente excluido

5.11- Discussoes

Neste <capitulo procuramos verificar quais modelos para
matéria escura, baseados na teoria de perturbagdo linear, sdo
compativeis com o modelo por nés adotado para o calculo de o, €
consequentemente de Qa, no regime ndo linear.

Na terceira coluna da tabela 5.2 descrevemos a siluagdo de
cada modelo comparativamente aos resultados obtidos no Cap.4 (¢v
= 351,7 * 75,6 , Qo = 0,12 £ 0,03). Tanto nesta abordagem como nas
duas anteriores, nals quails se pretendeu estudar o comportamento
da dispersio de velocidades com Qo e h, podemos observar que o
modelo adiabatico com matéria escura fria parece ser o que mais se
aproxima dos nossos resultados. Além disso, a estimativa para Qo ;
Iobtida a bartir da analise das figs. V.2, V.3, V.4 e V.5, indica o
intervalo entre_O,J e 0,2 para Qo, compativel portanto com o valor
estimado através do método desenvolvido no capitulo 4. Os modelos
" de isocurvatura com matéria escura fria e o adiabatico com matéria
escura quente sd3o excluidos nesta anéiise como provaveis

candidatos.
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6- CONCLUSOES

0O método desenvolvido neste trabalho para o calculo da
dispersdo tri-dimensional de velocidades de wuma amostra de
galaxias elipticas resultou nos valores de 379,3 % 39,1 km.s-a
para o caso em que as corregdes devido ao modelo do Grande Atrator
nio sdo consideradas (caso I), e 324,1 + 36,5 km.s ! para o caso
contrario (caso II).

Analisando estes resultados verificamos que a inclusdo do
modelo do Grande Atrator provocou apenas uma ligeira redugdo na
dispersdo de velocidades. Considerando os intervalos previstos
pelas analises dos erros, uma concorddncia entre estes valores
pode inclusive ser observada.

A comparagdao entre estas dispersdes de velocidades e as
encontradas por Hale-Sutton & outros (1989) [o‘v = 290 + 70 km.s '
na linha de visada] que usaram metodologia e amostra completamente
diferentes, indicam a consisténcia de nossos resultados.

Para calcular as dispersdes de velocidades das galaxias, o
prévio conhecimento de suas distancias se fez necessario. Com este
' objetivo foi u£i£izado cémo indicador de distancias a felécéo
M=ua+ B log Ré +.7 log . E 1nteressapte aqui mencionar o alto
graﬁ de correlagdo encontrado entre as variaveis desta relagdo
(entre 83% e 92%). Este fato revela a importadncia de se considerar
estes parametros (magnitudg. ralo efetivo e dispersio de
velocidades centrais) como integrantes do plano fundamental cujas
equagdes sdo usadas para se estimar as dis£anc1a5 galaticas.

Através da equagdo ndo linear para a energia césmica, os
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valores da dlspersdo de velocidades permitiram obter para o
parametro de densidade o valor Qo = 0,12 t 0,03. Novamente o
resultado de Hale-Sutton & outros (0,18 % 0,09) demonstra a
concordancia entre os valores comparados.

Obviamente pode-se notar que o parametro de densidade é
apenas ligeiramente afetado pela inclusdo do Grande Atrator. Este
resultado se opde ao obtido por Heavens (1991). Segundo este
autor, a presenga do Grande Atrator impde severas limitag¢des no
valor de . Usando uma técnica de maxima verossimelhanga Heavens
aponta valores entre 0,7 e 1,5 para o parametro de densidade e
considera o modelo de universo dominado por matéria escura ndo
baridénica como altamente provavel. A opinido de Stavey-Smith &
Davies (1989), entretanto, é completamente oposta. Para eles nido
ha alteracdo significativa em Qo quando se levam em conta campos
de velocidades em grandes escalas. Estas conclusdes reforgam
novamente nossos resultados.

Na verdade, questionamentos a respeito do Grande Atrator tem
sido levantados por alguns autores. Apesar de Lynden-Bell & outros
(1988) e Dressler & Faber (1990) apostarem na sua existéncia,
Mathewson & outros (1992) acreditam que tal concentracido de massa
ndo deve existir. Para eles, tanto as galaxlas da frente como as
de tras do suposto Grande Atrator partilham de um movimento global
. de ‘recessdo. Uma rapida discussdo sobre estas divergénclas fol
publicada recentemente por Lindley (1992). Segunglo este autor, a
situagdo se complica ainda mais se os resultados de Willick (1990)
forem incluidos na analise. Estes resultados de referem ao
levantamento das galéaxias do aglomerado de Parseus-Pisces (no lado

oposto de Centaurus e do Grande Atrator) para as quais Willick
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atribuiu um movimento na diregdc do CGrupo Local, ou seja, na mesma
diregdo do movimento achado por Mathewson & outros. Tals
conclusdes parecem indicar que todas as galaxlas da regldo
considerada estdo atravessando o universoc com uma veloclidade maior
do que 500 km.s™' e permitem especular sobre a possivel existéncia
de um atrator ainda maior e mais distante.

A discussdo, no entanto, ndo termina ai. Dressler & Faber
(1990) acreditam que os seus resultados estdo de acordo com os de
Mathewson & outros, desde que estes Ultimos sejam corrigidos de
modo a eliminar quaisquer efeitos sistemdaticos dependentes das
velocidades radiais. Feitas estas corregdes pode-se mostrar que a
configuracdo do movimento € em direcdc de um centro relativamente
préoximo, ndo constituindo portanto um fluxo global.

A parte o questionamento sobre o Grande Atrator, algumas
conclusdes a respeito do modelo de universo podem ser analisadas.
Nossos resultados para o parametro de densidade estdo em
concordancia com os métodos que consideram o movimento peculiar do
Grupo Local na direcdo de Virgem e com os que utilizam o teorema
do Virial Césmico. Em particular, se aceitarmos uma origem
primordial para os elementos leves, notaremos que o intervalo de
_ densidade baridnica calculado com base na’ nucleossintese destes
elementos é compativel com nossos resultados e. implica num
universo no qual' a maior parte da densidade de energia se deve a
matéria baridénica. A hipdétese de um modelo nio inflacionario no
qual uma fréqio importante da matéria escura é baridénica nfo pode,
portanto,.ser excluida.

Por outro lado, a comparacﬁb entre nossos resultados e os

modelos tedéricos sugeridos por outros autores revela uma maior
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compatibilidade com o modelo adiabatico com matéria escura fria da
cosmologia ndo inflaclonaria. Os recentes dados obtidos pelo
satélite COBE (Silk, 1992) parecem reforgar esta hipbétese, mas
ainda é multo cedo para se chegar a uma conclusdo definitiva. A
amplitude das flutuagdes césmicas observadas estd de acordo com as
flutuagdes de densidade preditas teoricamente para dar conta da
formagdo das estruturas de grande escala, consliderando-se o modelo
com matéria escura fria num universo de densidade critica, sem a
suposigdo de uma distribuigdo com viés da matéria luminosa em
relacdo a matéria escura. Fazendo uma andlise critica sobre estas
consideragdes, Silk chama a atengdo para o fato de que este modelo
ndo é adequado para pequenas escalas onde se prevé forgas
gravitacionais intensas. Se estes efeitos forem corrigidos, ainda
assim ndo se resolve o problema, pois neste caso o modelo com
matéria escura fria passa a ndo funcionar em grandes escalas.

Para concluir devemos ressaltar a importancia que a
determinagdo do paridmetro de densidade tem no contexto da
cosmologia moderna. Em poucas palavras podemos dizer que a solugdo
desta dificil tarefa significara mals um passo dado na diregdo de
uma possivel resposta para uma das questdes mais instigantes da
~ teoria de modelos de unverso: recolapso ou expansdo para sempre.
Neste sentido, como oltitulo deste trabalhd sugere, nosso objetivo
€ acrescentar uma contribuigdo para a determinagdo do parametro de -
densidade cosmolégica e tentar indicar alguns ganinhos para a
solugdo desta e de outras questdes.

Na exécuqio deste projeto algumas 1idéias alternativas
surgiram espontaneamente e poderdo servir como base para futuroé

trabalhos. Uma primeira sugestdo, por exemplo, seria a ampliagdo
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da amostra e a inclusio de galaxias espirais na analise. Nesta
abordagem a relagdo de Tully-Fisher para a determinagdo das
distancias galaticas devera ser considerada e nosso método podera
ser mais uma vez testado.

Uma outra sugestdo que também servira como teste para a
metodologia empregada consiste na elaboragdo de uma amostra
simulada de galaxias. De posse deste "catalogo" simulado todos os
parametros do problema poderdo ser controlados e eventuais
modificacdes no modelo serdo introduzidas.

No que concerne a comparagdo entre as observagdes e os
modelos tedéricos existentes, hd uma gama de modelos que ndo foram
abordados neste trabalho mas que podem ser incluidos numa futura
analise. Modelos com outros tipos de matéria escura ou com
diferentes espectros de flutuacdes primordiais sdo alternativas

que merecem ser consideradas.
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APENDICE A

Calculo dos coeficientes de correlagao linear

A medida da qualidade da calibragdao da magnitude M pode ser
avaliada através dos coeficientes de correlagdo entre os dados da
amostra. A eq.(4.5.1) relaciona a variavel dependente M com as

variaveis Y e Z, isto é,

H=C[+BY+3'Z 5 (Al)

onde

eV
e
H

]

Y = log = log R e Z = log o (A.2)

com Be= raio efetivo angular, V a velocidade de expansdo e ¢ a
dispersdo de velocidades centrais.

Podemos calcular dois coeficientes de —correlagdo: o
coeficiente entre Y e M, ou equivalentemente, entre Re e M; e o
coeficiente entre Z e M, ouc e M.

De uma forma geral, se uma variavel dependente y €& uma fungio

de mais do que uma variavel,
y =a+ blx1 + b2x2,+ b3x3 * 2% 3 : (A.3)
podemos investigar a correlagio existente entre y e cada uma das

variaveis xj. O coeficlente de correlacdo linear entre a variavel

x ea variavel dependente y é (Bevington, 1969)
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= (A.4)

o 2 . % 2 2 s
Nesta equacgido, SJY € a covariancia da amostra e S‘J e S sdo as
y

variancias.

A covariancia é definida como

2 = 1 _ _
Sjy o [ [(xlj <xj>].(xly <xy>)] ; (A.5)

onde as médias <xJ> e <x > sdo dadas por
y

—

<X > = — X <X 2 = — .
xJ ¥ Z ” e X, N Z xly : (A.6)
e os somatérios sdo efetuados para toda a amostra, isto &, 1 deve

variar de 1 a N.

Por outro lado, para uma varidvel, a variancia é definida

como

2 B 1 _ 2
€= 8% = ~= Z{xij <xj>} ; (A.7)

J 8 )

A' titulo _de simplificagdo, wusando as equagdes (A.6),

reescrevemos a eq. (A.5) na forma

1
S; # s [{xu = "":T' ZXU):ny] e W (A.8)

Ml, as equacgdes (A.4),

Fazendo primeiramente xlj = Yl e xIy

(A.5) e (A.7) tdrnam-se, para o primeiro coeficiente,

iy



SYH
Fin = 55 ' (A.9)
Y M
com
2 _ 1 1
Yy« N-1 [ YlMI N EYI Z”i] A
2 1 e
e a) [Yl = <Yl>] ; (A.10)
2

1]
I

1 2
.= LM, - M)

Analogamente,

o segundo coeficiente,

2
o = ZM
ZM S :
Z M
com
2 _ 1 1
Szn N-1 [Z?inl N
e

considerando xU
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APENDICE B

Estimativa do erro da dispersao de velocidades

e do parametro de densidade
No Cap.4 definimos a variavel,
y=m-m |, (B.1)

como sendo a diferenga entre a magnitude aparente observada e a
magnitude aparente predita, de modo que <y>=0.

Para a variancia de y encontramos (eq.4.5.11)
oZ =02 (1 + Ax) (B.2)
y A

onde X =

e ai é a variancia de ﬁH =m - M, sendo M a magnitude absoluta.

Com o objetivo de estimarmos a variancia de o, torna-se
necessario calcularmos a variancia de A. Segundo o procedimento
adotado por Noonan (1977), a variancia de 0: é obtida a partir da
fungdo de verossimelhanga, L. A propriedade

(A—Aoﬁg

L =cte - ———— , (B.3)
2
2 cx
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onde A é o valor maximo de A, requer que
o

- , (B.4)

Precisamos agora expressar L em termos de A. Usando as

equagdes (4.5.8) e (4.5.9), obtemos para a fungdo de

verossimelhanca,
N N 2
L'—'-l1n2n—Zlno -—Lzyl (B.5)
2 yi 2 2 ! '
i i ayl

onde N é o numero total de elementos de nossa amostra e o i é dado
y

por (B.2). Tomando a derivada segunda de L em relagdo a A4,

encontramos
=2
o (B.6)
A2 ’

com

a =2y -2 o>, (B.7)

X=— (B.8)

4

y=m-a-BY - 5X - 25 (B.9)

e
e Vv
X = log — Y = log — (B. 10)
H ! H o :
o [+] .
5log Ty 2_
Como A = [ = 2 ] , podemos escrever
A
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At (ajalfzx wﬁz

2 2
o0t ecl = ; (B.11)
(5 log ef

onde eo*i é o erro estimado para 0‘3.
Para o parametro de densidade, a partir da eq.(4.10.1)

escrevemos

02+e02
Q ten = % LI . (B.12)
HE (J% 20)

onde e €& a estimativa para o erro de Q .
o [=]
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