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Resumo

Uma caracterizacao bem elaborada das massas das galaxias é de fundamental im-
portancia para entendermos a formagao e a evolugao das galaxias, assim como o Universo.

A velocidade circular das galaxias espirais é utilizada para estimar a massa das gala-
xias. Os dados observacionais das curvas de rotagao mostram que as velocidades circulares
permanecem praticamente constantes, mesmo a grandes distancias do centro galactico
onde a influéncia da matéria luminosa é muito atenuada. Com essa constatacao obser-
vacional, origina-se um dos problemas mais controvertidos das astrofisicas galéctica e
extra-galactica: o que causaria esse fenomeno. Alguns pesquisadores tentam solucionar
o problema da planitude das curvas de rotagao adicionando uma componente extra de
matéria, a matéria escura; outros pesquisadores propoem uma corre¢ao no potencial gra-
vitacional Newtoniano.

Apresentamos neste trabalho, uma corregdo logaritmica no potencial gravitacional
Newtoniano como uma alternativa de explicacao do problema da planitude das curvas
de rotacao, sem a necessidade de acrescentar matéria escura. Além disso, a estrutura
logaritmica da correcao abre possibilidade de conexao com a teoria de cordas cosmicas.

Apesar de utilizarmos uma distribuicao simplificada de massa - tipo disco, os resultados
analiticos obtidos no presente trabalho mostram uma excelente concordancia com os dados
observacionais das curvas de rotacao da maioria das galdxias LSB analisadas. Esses

resultados nos incentivam a investir na sofisticagao do modelo.
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Abstract

A well elaborated characterization of the masses of the galaxies is of basic importance
to understand the formation and the evolution of the galaxies, as well as the Universe.

The circular speed of the spiral galaxies is used to estimate the mass of the gala-
xies. The observacional data of the rotation curves exactly show that the circular speeds
practically remain constant at large distances of the galactic center, where the influence of
the luminous mass is very attenuated. With this observacional evidence, of originates one
of the controvertial problems of astrophysics galactic and the extra-galactic: what it could
cause this phenomenon? Some researchers try to solve the problem of the flattenning of the
rotation curves adding one extra component of mass, the dark matter; other researchers
consider a correction in the Newtonian gravitational potential.

We present in this work, a logarithmic correction in the Newtonian gravitational poten-
tial as an alternative for the explanation of the problem of the flattenning of the rotation
curves without the necessity to add dark matter. Moreover, the logarithmic structure of
the correction opens possibility of connection with the theory of cosmic strings.

Although the use of a simplified disk mass distribution, the obtained analytical results
in the present work show to an excellent agreement with the observational data of the
curves of rotation of the majority of analyzed galaxies LSB. These results stimulate to

invest in the sophistication of the model.
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Capitulo 1

Introducao

Quando Galileo fez suas primeiras observacoes do céu utilizando um telescopio, em
1610, nossa visao de universo foi drasticamente expandida. Galileo foi o primeiro a con-
siderar que nossa galéxia, denominada simplesmente "Galéxia", era uma vasta colecao de
estrelas individuas [2]. Em meados de 1700, para explicar as distribuig¢oes circulares que
cruzavam o céu, Immanuel Kant (1724-1804) e Thomas Wright (1711-1786) propuseram
que a Galaxia deveria ser um disco estelar e que nosso sistema solar seria apenas uma
componente dentro desse disco. Entao, em 1780, William Herschel produziu um mapa
da Galaxia baseado em uma contagem bem grosseira do ntimero de estrelas em algumas
regioes do céu. Com esses dados, Herschel concluiu que o Sol deveria estar muito préximo
do centro da distribuicao e que as dimensoes medidas ao longo do plano do disco seriam
cinco vezes maiores que a espessura vertical do disco [2]. O modelo da Galaxia de Herschel
foi posteriormente confirmado por Jacobus C. Kapteyn (1851-1922).

A primeira evidéncia de matéria escura (DM - Dark Matter), ou seja, matéria in-
detectavel, foi apontada pelo astronomo suigo Fritz Zwicky em 1933 [36]. Na época a
lei de Hubble, relacionando distancia com velocidade, ja tinha sido utilizada para esta-
belecer uma escala de distancia extragalactica. Além disso, existiam curvas de rotagao
disponiveis para varias galaxias espirais e essas foram usadas para estimar as razoes massa-
luminosidade da parte central dessas galéxias.

O trabalho de Zwicky foi baseado em medicoes das velocidades radiais de 7 galaxias

pertencentes ao aglomerado de Coma. Ele verificou que as galaxias individuais tinham



velocidades radiais que diferiam da velocidade média do aglomerado, com uma dispersao
RMS (Root Mean Square) de aproximadamente 700km/s. Ele interpretou esta dispersao
como uma medida da energia cinemética por unidade de massa das galdxias do aglomerado
e fez uma estimativa grosseira do raio do aglomerado sendo capaz de medir a massa total
do aglomerado usando o teorema do virial.

Ao examinar o conjunto de galdxias de Coma, Zwicky obteve que a massa média das
galédxias dentro do conjunto era de aproximadamente 160 vezes maior do que a esperada
devido a sua luminosidade. Ele concluiu que praticamente toda massa do aglomerado
estava em forma de matéria invisivel ou matéria escura que é indetectavel, exceto por
meio de forga gravitacional [17].

Na literatura, o termo matéria escura denota qualquer forma de matéria cuja e-
xisténcia é inferida somente por seu efeito gravitacional. Nao se tem um conhecimento
sobre sua constituigdo. A matéria dominante é considerada matéria escura fria (CDM -
Cold Dark Matter), consistindo de particulas se movendo suavemente, de maneira que
a densidade de energia CDM ¢é devido, principalmente, & massa de particulas em re-
pouso [2]. Os candidatos mais promissores a matéria escura fria sdo particulas neutras e
que interagem muito fracamente entre si ou com a matéria baryonica, reagindo quase que
exclusivamente & gravidade, chamadas WIMPs (weakly interacting massive particles). Os
principais candidatos nessa classe sao os axions e os neutralinos. Os axions surgem no
contexto da cromodindmica quéantica (QCD), a teoria que explica as interagoes fortes em
termos dos quarks. Apesar de sua massa muito pequena (1075- 107 eV /c?) os axions
teriam sido produzidos em repouso e por isso sao considerados matéria escura fria. O
neutralino é uma particula prevista pela chamada extensdo supersimétrica (SUSY) do
modelo padrao. A supersimetria pode unificar as forcas eletrofraca e forte. A descoberta
dos neutralinos por sua vez constituiria a primeira evidéncia empirica para a supersime-
tria além de explicar a natureza da matéria escura fria, consolidando o modelo de matéria
escura fria de formagcao de estrutura [37]. A matéria barionica, constituida de protons e

néutrons, tem uma densidade dada por Qp'~ 0.03 (densidade de bérions) que é muito

1O parametro  denota a razao entre a densidade de uma dada componente (barions, radiacao, matéria
escura) e a densidade total do Universo.



pequena em relagao a densidade de matéria do Universo Qp/Q) ~ 0.1, onde Q) é a den-
sidade de matéria total do Universo, adotando o valor da constante de Hubble dado por
Hy=65kms™!Mpc~! (1pc=1parsec=3,086x10'®cm). A densidade total do Universo seria
Q= Qu +Qp =1, onde 2, representa a contribuicao da energia de vacuo, ou melhor, a
contribui¢ao do termo cosmologico A |7].

Uma fonte extensa de informacoes sobre matéria escura sao os estudos de galaxias es-
pirais. Embora galédxias espirais exibam uma grande variedade de massas e luminosidades,
até o comecgo da década de 80 nao tinham estudos sistematicos das suas propriedades rota-
cionais, que foram iniciados por Rubin, Ford e Thonnard (RTF) [32]. No trabalho [33],
seus autores discutem sobre massas, luminosidades, e suas relacoes com as propriedades
dindmicas de galédxias Sc. Também sao feitas comparagoes entre as propriedades de trés
tipos de galaxias espirais, Sa, Sb e Sc [34], onde os autores concluem que as formas das
curvas de rotacao de galaxias de diferentes morfologias sao similares.

Curvas de rotagao de galaxias Sc, como as apresentadas nas referéncias [32] e [33],
mantém valores aproximadamente constantes para as velocidades rotacionais, mesmo a
grandes distancias do nucleo galactico, o que nao é esperado. Segundo o trabalho [6], esse
comportamento é devido a presenca significativa de massa nao luminosa.

Uma outra possibilidade para explicar a planitude das curvas de rotacao é admitida
pelo MOND (Modified Newtonian Dynamics). Segundo Milgrom, a evidéncia de matéria
escura € apenas aparente, porque o que se evidencia diretamente é a discrepancia na massa
de galéxias e de aglomerados. A massa total nao fornece gravidade suficiente para explicar
as aceleragoes observadas em tais sistemas utilizando a Fisica padrao [23|. Se aderirmos a
dinamica padrao, a necessidade de matéria escura é a inica solucao que podemos conceber.
Contudo, é possivel que as leis da dindmica comprovadas em laboratério e no sistema solar,
possam simplesmente nao serem aplicadas no dominio das galaxias. Dessa forma, pode-
se abrir mao completamente da matéria escura se for feita uma modificacao apropriada
das leis da dindmica dos parametros que sao pertinentes aos sistemas galacticos. Na
referéncia |16] sao apresentadas implicagoes da teoria MOND na Relatividade Geral.

O MOND ¢ guiado por dois principios. O primeiro é que em grandes raios em torno



de uma massa M, a velocidade orbital, em uma o6rbita circular, torna-se independente
do raio. O segundo é que esta velocidade rotacional assintoticamente depende apenas da
massa total M. Este é, de acordo ao MOND, o fato béasico a ser observado na relacao
de Tully-Fisher, pelo qual a velocidade rotacional tipica, V', em uma galaxia tipo disco
¢ fortemente relacionada com a luminosidade total da galaxia, L, na forma L oc V. A
poténcia b esté entre 3-4, e depende da banda de comprimento de onda em que é medida
L |23].

Apesar do argumento em [6], das curvas de rotagao planas serem provas da existéncia
de matéria escura, existem outras interpretagoes analogas a de Milgrom. No trabalho [27],
Sanders ressalta que a planitude das curvas de rotacao é apropriada para determinar
os parametros livres do modelo de halo escuro: modelos que consistem em um disco
luminoso mais um halo escuro apresentam, pelo menos, trés parametros livres que podem
ser utilizados para ajustar as curvas de rota¢ao do modelo com as curvas observadas [24].

E argumentado no trabalho [30], que a planitude observada nas curvas de rotacio de
galédxias espirais nao ¢ uma evidéncia para existéncia de halos de matéria escura, mas,
até certo ponto, um sinal de fracasso da teoria da Relatividade Geral. Uma sugestao de
modificacao da Relatividade Geral consiste na substituicao do escalar de curvatura, no La-
gragiano da Teoria, por uma funcio nio linear de R do tipo f(R) = foR". E apresentada
na referéncia [30] uma corregao para o potencial Newtoniano, onde a expressao, no limite
de baixas energias, para o potencial gravitacional gerado por uma fonte pontual é escrita
como P(r) oc 771 + (%)ﬁ], onde ( é uma fungdo de n e r. uma escala de comprimento
que depende das propriedades do sistema gravitante.

A proposta de potencial gravitacional modificado do presente trabalho é dada pelo
acréscimo de um novo termo no potencial do tipo: ¥.(r) = aln (%ﬁ), onde a é uma
constante real dimensional; Ry é uma constante introduzida para manter o argumento do
logaritmo adimensional. A forma da expressao para a correcao foi inspirada em cordas
césmicas e na constancia da velocidade circular gerada por um potencial logaritmico. O
interesse em cordas cosmicas, vem de uma solugao para o espago-tempo esfericamente

simétrico e estatico com um boost do tensor momento-energia invariante e com uma



equacgao de estado constante apresentada na referéncia [13]; A expressdao do potencial é

da forma ¢(r) o @, onde A é uma constante.

O presente trabalho apresenta uma concepgao similar a de [30], pois optamos por
uma corre¢ao no potencial ao invés de assumirmos a DM como solu¢ao do problema da
planitude das curvas de rotacao de galéxias espirais. Utilizaremos um grupo de 9 galaxias
extraido da referéncia [10]. Todas elas sao galaxias de baixo brilho superficial (LSB - Low
Surface Brightness), sendo que duas delas sao galaxias anas, NGC 3109 e DDO 154. Assim
como em [30], estamos interessados em galaxias LSB pois, como argumenta os autores
de [35], as galaxias LSB e ands sao dominadas por matéria escura. Se conseguirmos curvas
de rotagao tais quais a matéria escura seja irrelevente, teremos uma o6tima evidéncia a
favor da nossa teoria.

O potencial modificado apresentado por nés tem dois parametros livres: «, parametro
relacionado a correcao do potencial, e Y, densidade superficial de massa. Usamos neste
trabalho uma distribuicao de massa simplificada, tipo disco. Os valores numéricos de
serao comparados com o limite dado pelas observagoes da referéncia [8|, que estabelece,
segundo [31], um valor maximo da densidade superficial estelar < 100 Mypc™2 para as
galaxias LSB, onde M, é a massa equivalente a uma massa solar. Apesar que, estimativas
apresentadas no trabalho [3], indicam que os discos de galdxias LSB podem ser mais
massivos do que se pensa atualmente.

Este trabalho se divide da seguinte maneira: No Capitulo 2 é feita uma rapida abor-
dagem sobre morfologia galdctica, as transicao entre os tipos de galaxias e alguns cons-
tituintes que as compoem, e ainda luminosidade, brilho superficial, a relacao entre a
luminosidade e a velocidade para galaxias elipticas e espirais. No Capitulo 3 revisa-se
a teoria de potencial gravitacional Newtoniano, chegando-se a expressao da velocidade
rotacional, que é uma das grandezas mais importante deste trabalho. Sao menciona-
dos dois exemplos simples de distribuicao de massa, a puntiforme e a derivada da lei de
Poténcia. A um terceiro exemplo, o da distribuicao de massa tipo disco, é dedicado um

estudo mais aprofundado, no qual utiliza-se funcoes de Bessel. No Capitulo 4 calcula-se

a velocidade rotacional para um potencial Newtoniano modificado aplicado a uma dis-



tribuicao de massa tipo disco. Analisam-se as curvas das velocidades rotacionais tanto em
uma, quanto em duas dimensoes. No Capitulo 5 confrontam-se os resultados analiticos
com dados observacionais. Usam-se probabilidades Bayesianas na anélise estatistica dos
resultados. No Capitulo 6 sao apresentadas as consideracoes finais e no apéndice estao os

dados das galaxias utilizadas no presente trabalho.



Capitulo 2

Aspectos Gerais de Galaxias

2.1 Introducao

Apesar de termos um amplo esbogo da evolugao estelar, nao temos um desenho sufi-
cientemente claro da sequéncia de estagios que constitui a evolugao galactica. O Sol estéa
localizado dentro de um tipo de galdxia (uma espiral), e somos capazes de observar parte
dessa estrutura e o comportamento de alguns de seus constituintes individuais em deta-
lhes. Infelizmente, apenas uma porgao da nossa galaxia é visivel por nés. Todavia, temos
em nossa volta galdxias externas que completam nosso conhecimento de propriedades em
grande escala. Observacoes da Galaxia e de outras galaxias espirais externas fornecem
dados complementares sobre espirais em geral. Os constituintes das galaxias incluem as
estrelas e o campo de radiacao associados a elas, o meio interestelar, o campo magnético
galactico e os raios cosmicos. A quantidade relativa de cada um dos constituintes depende

do tipo de galéxia e da regiao da galaxia.

2.2 Morfologia Galactica

Galaxias podem ser encontradas em uma das quatro classes morfologicas gerais ou
tipos de Hubble [26], baseadas na distribui¢ao de luminosidade. As classes basicas sao:
Elipticas (E), Lenticulares (S0), Espirais (S) e Irregulares (I). Cerca de 1% das galaxias
observadas nao podem ser situadas em nenhuma dessas classes e sao designadas como

peculiares (P). Cada um dos tipos basicos de Hubble pode ser subdividido, como mostra



a Figura 2.1.

Irregular
i

Figura 2.1: Classificagdo de Hubble.

Galaxias elipticas tém forma de sistema esférico achatado. Uma vez que elipticas
nao contém um plano equatorial, suas orientagoes absolutas nao sao conhecidas. O que
aparece nos dados observacionais é uma imagem projetada. E geralmente assumido que
dois dos trés eixos ortogonais das galaxias elipticas sao iguais. Todavia, a maioria das
galaxias elipticas apresenta uma estrutura triaxial. Ignoraremos esta possibilidade e as-
sumiremos que todas elipticas sao de fato esferéides achatados. Denotaremos os semi-eixos
maior e menor do elipséide projetado por a e b, respectivamente. Assim, o valor de n
mais proximo de um namero inteiro obtido por n = 10(1 — b/a), descreve uma seqiiéncia
iniciada em (EO0), sendo que, com o aumento de n aumenta-se também a elipticidade da
galaxia. Na pratica este esquema de classificagdo deve ser modificado, pois a eliptici-
dade das galaxias nao é estritamente constante com o raio: convencionalmente o valor
designado corresponde ao méaximo valor isofotal que é geralmente grande para isofota (cur-
vas de brilho superficial constante) proximas do centro galactico. Galaxias elipticas nao
mostram sinais de estrutura de disco, e exibem distribui¢oes de luminosidade que variam
suavemente em dire¢ao a uma regiao nuclear compacta. As elipticas mais achatadas tém
a razao b/a ~ 0.3 e sdo denotadas por E7. No total sdo 8 subclasses En. Galaxias do
tipo EO, Figura 2.2, sao chamadas galéxias esféricas, mas lembrando que estas aparecem
nas imagens como galéxias esféricas podendo ser qualquer uma das En vista de frente.

Essa probabilidade pode ser estimada estatisticamente assumindo que todas elipticas sao



aleatoriamente orientadas. Elipticas normais nao mostram estruturas espirais aparentes.

Figura 2.2: Galaxia Eliptica M 89, tipo EO.

Para as galaxias lenticulares a razao b/a < 0.3 e as imagens desse tipo de galaxia
mostram a existéncia de um plano equatorial normal ao eixo maior. Atualmente nao hé
evidéncia de estrutura espiral. Todavia as distribuicoes de luminosidade observadas em

galédxias espirais sao similares as das lenticulares.

Figura 2.3: Galaxia Lenticular M 86, tipo SO.

Sistemas tendo um plano equatorial, porém sem estruturas espirais observadas, sao
chamadas Lenticulares. Quando olhamos préximo das bordas, elas parecem uma lente
convexa fina contendo um nicleo e a lente é cercada por um envelope extendido. Lenti-

culares ordinérias sao denotadas por S0, Figura 2.3. Imagens de algumas lenticulares
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mostram uma estrutura formada por barra, que consiste de estrelas, muita poeira e gés

embebidos no plano equatorial. Essas sao lenticulares barradas, e sao denominadas por

SBO.

Figura 2.4: Galaxia Irregular NGC 6822.

Galaxias espirais apresentam um disco fino contendo poeira e gas. A estrutura espiral,
ou bragos, pode ser originada proximo ao nicleo (espirais ordinarias, denotadas por S) ou
elas podem iniciar no fim de uma barra formada por uma concentracao de estrelas, poeira

e gas (espirais barradas denotadas por SB).

Figura 2.5: Galaxia Espiral M 101, tipo Sc.

Cada uma das duas familias S e SB tem uma subdivisao adicional, os tipos a, b e
c. A transicao do tipo b para o tipo ¢, Figura 2.5, é caracterizada por um decréscimo

proeminente do nucleo, e bragos espirais bem menos enrolados. A estrutura espiral em
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sistemas SB inicia-se nas extremidades da barra. Em sistemas, como galdxias SBO, a
barra encontra-se no plano do disco e é concéntrica ao disco. Os tipos basicos de galaxias
- E, S0, S e SB sao ilustrados pelo diagrama bifurcado de Hubble, Figura 2.1.
Fotometrias detalhadas revelam mais estruturas que aquelas sugeridas pela classifi-
cacao de Hubble, particularmente para lenticulares e espirais. Em algumas espirais or-
dinarias os bragos aparecem ‘“rastejando” diretamente para o ntucleo; em outras eles se
originam tangencialmente a um anel brilhante em volta do nicleo. Fenomeno similar
ocorre em espirais barradas. Em NGC 1300, Figura 2.6, os bracos arrastam-se pelo fim
da barra, todavia em sistemas tais como NGC 2523, Figura 2.7, as barras terminam em

um anel, do qual os bracos parecem se originar.

Figura 2.6: Galaxia Espiral Barrada NGC 1300, tipo SBb.

Acredita-se que muitas galéxias originalmente nao contém estruturas reconheciveis,
e por isso sao chamadas irregulares tendo uma fraca caracteristica espiral. A grande
Nuvem de Magalhaes (LMC - Large Magellanic Cloud) contém fraca estrutura espiral
e uma barra. A pequena Nuvem de Magalhdes (SMC - Small Magellanic Cloud) é um
prototipo de muitos sistemas irregulares, conhecidos como irregulares de Magalhaes, que
podem ser denotadas por IM ou IBM. A transicao das espirais barradas para irregulares
de Magalhaes LMC é representada por SBM, e de S para IM é denotada por SM. O
restante das irregulares pode ser classificado como irregulares ordinarias, I0. Finalmente,
a transi¢do de um tipo de Hubble para outro (F — S0; SO — S; S — SB, etc) é, em
caso geral, regular e suave.

Esses esquemas de classificagao sao baseados, principalmente, na morfologia aparente

das galaxias e refletem propriedades fundamentais que parecem percorrer, continuamente,



12

Figura 2.7: Galaxia Espiral Barrada NGC 2523, tipo SB(r).

de um tipo a outro de galadxia. Observacoes de galdxias sao feitas através de estudos
fotométricos da distribuicao de luz emitida por radiacao de hidrogénio neutro em 21cm,
calculo de massa por meio do teorema do virial ou pelo estudo detalhado da curva de
rotacao em espirais e pelo espectro integrado. Cada um deles fornece informagoes valiosas
sobre estrutura, dindmica e evolucao galactica.

Como foi mencionado no inicio deste capitulo, as estrelas e os campos de radiagao
associados a elas, o meio interestelar, o campo magnético galactico e os raios cémicos
compoem as galaxias. A seguir, discorreremos sobre alguns constituintes das galaxias

baseados na referéncia [20].

2.3 Meio Interestelar

Embora a maior parte da massa da Galaxia esteja concentrada em estrelas, o meio
interestelar nao é completamente vazio. Principalmente no disco da Galaxia, o meio
interestelar contém gds e poeira distribuidos na forma de nuvens individuais, e também
em um meio difuso. A densidade tipica do meio interestelar é de um atomo de hidrogénio
por centimetro cibico e, aproximadamente, 100 graos de poeira por quilometro ciibico.
O gas interestelar constitui, aproximadamente, 10% da massa da Via Lactea, ao passo
que a poeira agrupa menos de 1% da massa de gas. Raios comicos, que sao particulas
altamente energéticas, estao misturadas com o gas e a poeira, e existe ainda um campo

magnético galactico, fraco (= 10uG, G=Gauss).
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2.3.1 Gas interestelar

O géas interestelar é constituido, na maior parte, por hidrogénio neutro (HI), que nao
¢ luminoso. Mas, perto das estrelas muito quentes e massivas, o hidrogénio é ionizado
pela radiacao ultravioleta provinda das estrelas e brilha por fluorescéncia. Se existe sufi-
ciente hidrogénio ao redor dessas estrelas, ele sera visivel como uma nebulosa gasosa de
emissao, brilhante, chamada regiao HII, ou nebulosa de emissao. Um exemplo desse tipo
de nebulosa é a Nebulosa de Orion, que se encontra a 1500 anos-luz da Terra (lano-luz
~ 0,307pc). O hidrogénio neutro emite uma linha espectral no comprimento de onda de
21cm, que é usada para mapear a distribuicao desse gas e que teve um papel chave na

determinacao da estrutura espiral da Galaxia.

2.3.2 A poeira interestelar

A poeira interestelar é composta principalmente de grafite, silicatos e gelo de agua,
em graos de varios tamanhos, mas muito menores (~1um=10"%m) do que a poeira aqui
na Terra. A poeira circundando estrelas reflete a luz formando uma nebulosa de reflexao,
de cor azulada. O espectro dessas nebulosas ¢ o mesmo da estrela que a ilumina.

As particulas de poeira, com tamalhos de 0,1 a 1 um, sao suficientemente pequenas
para espalharem (desviar a diregao, sem absorver) a luz de menor comprimento de onda
(luz azul, A <0,4pum) mais eficientemente do que as de maior comprimento de onda
(luz vermelha, A >0,7um). De fato, fétons azuis sdo desviados cerca de 10 vezes mais
eficientemente do que os fotons vermelhos. Quando um foéton é desviado, sua direcao
muda aleatoriamente. Dessa maneira, o espalhamento reduz o nimero de fétons azuis
em relacao ao nimero de fotons vermelhos do feixe de luz que vem em nossa diregao.
Como resultado, a poeira interestelar faz as estrelas parecerem mais vermelhas do que
realmente sao. Esse efeito, chamado avermelhamento interestelar, é similar ao que ocorre
na atmosfera da Terra, onde as moléculas de oxigénio, de poluicao e a poeira desviam

preferencialmente a luz azul do Sol, tornando-o vermelho ao poér-do-sol.
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2.3.3 Moléculas interestelares

As primeiras moléculas interestelares foram descobertas em 1937-1938, na forma de
metilidina CH, CH" e cianogénio CN, aparentes nos espectros de algumas estrelas, mas
causadas por absor¢ao interestelar. Hidrogénio molecular Hy foi descoberto no inicio dos
anos 1970, junto com o mondxido de carbono CO. Muitos outros tipos de moléculas tém
sido encontradas desde entao, desde amoénia NHj, até as mais complexas como etanol
CQH5OH.

Baseado principalmente nas observagoes de CO, nota-se que as moléculas estao con-
centradas em nuvens moleculares, com massas de poucas vezes até um milhao de massas
solares, e se estendem de alguns até cerca de 600 anos-luz. As estrelas se formam nas
partes mais densas destas nuvens moleculares. Embora o hidrogénio molecular produza
linhas no ultravioleta, o gas e poeira existentes nas nuvens moleculares torna a extingao
ultravioleta muito grande, dificultando a medida do Hy. Mas existem evidéncias de cor-
relacao entre a quantidade de Hy e a de CO, que pode ser medido em linhas de emissao

de radio em 2,6mm e 1,3mm.

2.4 Raios Césmicos

O fisico austriaco Victor Franz Hess (1883-1964) descobriu, entre 1911 e 1912, que
particulas carregadas, principalmente proétons, altamente energéticas, atingiam a Terra
vindas do espaco e eram produzidas de alguma forma pelos processos mais energéticos
no Universo, com energias trilhoes de vezes maiores do que se pode obter em nossos
laboratérios e mesmo muito maiores do que as estrelas podem gerar. Essas particulas
foram chamadas de raios césmicos. As particulas que constituem os ventos estelares, que
dao origem as auroras na Terra, tém energia muito menor do que os raios cosmicos. A

origem dos raios césmicos ainda nao ¢ conhecida.
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2.5 Populacoes Estelares

Walter Baade (1893-1960), estudando a galaxia Andrémeda, notou que podia distin-
guir claramente as estrelas azuis nos bragos espirais da galaxia, e propos o termo Populagao
I para estas estrelas dos bragos, e Populagao II para as estrelas vermelhas visiveis no ni-
cleo da galaxia. Atualmente, utiliza-se essa nomeclatura mesmo para estrelas da nossa
galaxia e sabemos que as estrelas de Populacao I sao estrelas jovens, como o Sol, com
menos de 5 bilhdes de anos, ricas em metais!, isto ¢, com contetido metélico de cerca de
3%, enquanto que a Populagao II corresponde a estrelas velhas, com cerca de 10 bilhoes
de anos, e pobres em metais, ou seja, com menos de 1% em metais. Existem as estrelas

de Populacao III que sao, por definicao, as primeiras estrelas formadas na galaxia.

2.6 Massas

A massa de uma galdxia tem um papel crucial, ndo apenas em sua evolucao como
sistemas individuais, mas na evolugao do préprio universo.

A melhor maneira de medir a massa é a partir das velocidades das estrelas devido
a atracao gravitacional entre elas. Em galéxias elipticas, as velocidades medidas sao
velocidades médias, pois os movimentos das estrelas nesses sistemas tém componentes de
mesma magnitude nas trés diregoes, e todas seguem orbitas bastante elipticas.

As galaxias espirais tém grande parte das estrelas confinadas ao plano do disco, com
orbitas quase circulares, e velocidades que dependem da distancia ao centro (v(R)). Para
uma galaxia que é vista com o disco inclinado, as estrelas e o gas de um lado estarao se
movendo no sentido contrario ao do observador, causando deslocamento Doppler para o
vermelho; o material do outro lado estard se movendo no sentido de se aproximar, e a
luz vinda dele estaré deslocando Doppler para o azul. As velocidades de rotacao em cada

ponto sao obtidas medindo os deslocamentos Doppler das linhas espectrais.

LA porcentagem de metal existente nas estrelas é dada pela metalicidade; que ¢ definida como a razao
entre ferro e hidrogénio na atmosfera de uma estrela comparada com a do Sol. Essa relagdo é expressa

por:[ 5] = logio (1]\[\,26> —logio (JJVVI;)Q
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Tabela 2.1: Principais caracteristicas dos diferentes tipos de galaxias.

Propriedade Espirais Elipticas Irregulares

Massa (M) 10Y a 10*2 10° a 103 10% a 10

Diametro (10°pc) 5-30 1-1000 1-10

Luminosidade (L) 108 a 101! 10% a 102 107 a 2x10°

Populacao estelar velha e jovem velha velha e jovem

Tipo espectral AaK GakK AaF

Gas bastante muito pouco bastante

Poeira bastante muito pouca varia

Cor azulada no disco amarelada azulada
amarelada no bojo

Estrelas mais velhas 10'%anos 10'%mnos 10'%mos

Estrelas mais jovens recentes 10*%anos recentes

2.6.1 Determinagao de massa em galaxias elipticas

As massas das galaxias elipticas podem ser determinadas a partir do Teorema do Virial,
segundo o qual num sistema estacionario (cujas propriedades nao variam no tempo), a
soma da energia potencial gravitacional das particulas e o dobro de sua energia cinética,

¢é nula, ou seja:
Eq¢+2E: =0,

onde Eg é a energia potencial gravitacional e Fx é a energia cinética.

Podemos considerar uma galdxia como um sistema estacionario (pois ela ndo esta nem
se contraindo nem se expandindo), cujas particulas seriam as estrelas.

A energia cinética das estrelas na galaxia pode ser escrita como:

MV?
o ==

onde M ¢é a massa total da galaxia e V' é a dispersao de velocidades das estrelas, medida

pelo alargamento das linhas espectrais.
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A energia potencial gravitacional é

onde R ¢ um raio médio da galédxia que pode ser estimado a partir da distribuigao de luz.
Combinando as trés equagoes anteriores achamos que

V2R

Melip —
G

Esse mesmo método pode ser usado também para calcular as massas de aglomerados
de galéxias, assumindo que eles sao estacionarios. Nesse caso, considera-se cada galaxia
como uma particula do sistema. A energia cinética pode ser calculada pelos alargamentos
das linhas espectrais, e a energia potencial gravitacional pela separacao média das galéxias

do aglomerado.

2.6.2 Determinacao de massa em galaxias espirais

Em galaxias espirais, nas quais o movimento circular das estrelas no disco ¢ dominante
sobre o movimento desordenado das estrelas do bojo, a massa pode ser determinada
através da curva de rotagao, v(R) x R, que é um grafico da velocidade de rotagao em
funcao da distancia galactocéntrica.

Assumindo que a maior parte da massa da galaxia estd no bojo interno e que, portanto,
o movimento rotacional das estelas no disco é determinado pela massa do bojo, podemos
determinar essa massa através da terceira lei de Kepler. Chamando M (R) a massa interna

ao raio R, temos que

Nas partes externas de muitas espirais V' (R) ndo depende mais de R, ou seja, v(R)
permanece constante, de forma que, quanto maior o raio R, maior a massa M (R) interna

a ele. Como as partes externas das galdxias contém menos matéria luminosa, a partir
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de um certo valor de R a luminosidade nao aumenta mais, mas de acordo com a curva
de rotacao a massa continua crescendo. Esse problema é conhecido como o problema da

matéria escura.

2.7 A Relacao entre Luminosidade e Velocidade para Galaxias

Elipticas e Espirais

Sandra Moore Faber e Robert E. Jackson, em 1976, mostraram que a luminosidade
das galaxias elipticas é proporcional a velocidade média (V') das estrelas elevada na quarta,

poténcia:
Lo V4

R. Brent Tully e J. Richard Fisher encontraram uma relacao para as espirais: gala-
xias mais luminosas tém, em média, maiores velocidades de rotacgao, significando que
sao galaxias mais massivas. A velocidade de rotagao cresce com a luminosidade numa

proporc¢ao dada por:

L o< vt
A proporcionalidade entre a luminosidade e velocidade na quarta poténcia é chamada
relagao Faber-Jackson, no caso das elipticas, e relagao de Tully-Fisher, no caso das espirais.
Essas relagoes dependem da banda fotométrica considerada. Como a velocidade de rotagao
das espirais pode ser obtida de maneira relativamente facil através de observacoes em
21lcm, a relagao de Tully-Fisher pode ser usada para estimar as distancias de galéxias

espirais remotas.

2.8 Luminosidade

A luminosidade de uma galaxia proporciona informagcoes sobre a quantidade e tipo de

estrelas nela presentes. A luminosidade total se refere ao fluxo integrado de toda a galaxia,
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e é muito dificil de medir com precisao, pois as bordas das galaxias nao sao bem definidas,
e se fundem com o brilho do céu. Em geral se mede o fluxo integrado dentro de uma area
estabelecida, que pode ser um circulo de determinado raio, ou uma determinada isofota.
Se a isofota for suficientemente fraca, a magnitude integrada assim obtida se aproxima
bastante da magnitude total, e se a distancia da galaxia for conhecida pode-se estimar
sua magnitude total absoluta. Tipicamente, galaxias elipticas tém magnitudes totais
absolutas, na banda V2, -10 < My, < -22, espirais e lenticulares tém -15 < My < -22, e

irregulares tém -12 < My, < -18.

2.8.1 Brilho superficial

O brilho superficial é o fluxo por unidade de area que sai da galaxia. Na Terra, o
medimos como fluxo por unidade de angulo so6lido que chega ao observador. Geralmente

é representado pela letra I, e a magnitude superficial correspondente pela letra p:

w= —2.5log I + constante.

O brilho superficial tem as mesmas dimensoes de intensidade especifica, e portanto
nao varia com a distancia: o fluxo por unidade de area que sai da galéxia é igual ao fluxo
por unidade de angulo sélido que chega a Terra, independentemente da distancia, pois se
o fluxo diminui com o inverso do quadrado da distancia, o angulo sélido diminui seguindo
a mesma lei, de maneira que a razao entre elas permanece constante. A distribui¢ao de

brilho superficial da informagoes importantes sobre a estrutura interna da galéxia.

2.8.2 Distribuicao de brilho superficial

A distibuic¢ao de brilho superficial mostra como varia o fluxo por unidade de area ao
longo da galaxia. Geralmente ele é medido em uma determinada banda fotométrica (B,

V, R, etc).

2A luz proveniente das estrelas pode ser observada em varias faixas de freqiiéncias do espectro eletro-
magnético, ou cores. No sistema padrao essas cores sdo representadas por UBV (U-ultraviolet, B-blue e
V-visual) [2].
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x Elipticas

As galéxias elipticas tém isofotas com formas de elipses as quais se tornam muito
proximas entre si & medida que se aproximam do centro, refletindo a concentracao da luz
nessa diregao.

Os perfis radias geralmente podem ser descritos, pela lei de de Vaucouleurs, proposta

em 1948 por Gérard de Vaucouleurs(1918-1995):

tog (1) = ~s.3[(4)"" 1],

Na expressdo acima, que também é chamada lei /4, r, & o raio efetivo, que contém

metade da luminosidade total da galaxia, e I, é o brilho superficial isofota efetiva, corres-
pondente ao raio r.. Com essa definigao, brilho superficial central é I(r = 0) ~21401..

* Espirais

As galaxias espirais apresentam duas componentes, o bojo e o disco, com distribuicoes
de brilho superficial diferentes. Os bojos sao muito parecidos com galaxias elipticas, e

1/4

seus perfis radiais geralmente tém a forma log [L o /% como essas galaxias.
e

Os discos geralmente tém um perfil radial exponencial:
I(r) = Ioe 7 (2.1)

onde I é o brilho superficial central extrapolado, e r4 é a comprimento de escala do disco,
que significa a distancia entre o centro e o ponto do disco onde o brilho decai por um

fator de 1/e.



Capitulo 3

Teoria de Potencial

3.1 CaAlculo de Potencial

Computar o potencial de uma colecao grande de estrelas seria, em principio, simples-
mente adicionar potenciais de massas pontuais de todas as estrelas juntas. Certamente
nao ¢ praticavel para 10! estrelas em uma galaxia tipica, e para a maior parte dos objetos
é suficiente modelar o potencial sugerindo uma densidade suavizada, isto é, em todo lugar
proporcional a densidade local de estrelas [17].

A nossa meta é calcular a forca F () por unidade de massa na posigao ¥ que ¢ gera-
da pela atracdo gravitacional de uma distribuigdo de massa p(Z). De acordo com a

teoria gravitacional Newtoniana, a forga F (Z) pode ser obtida pela soma de pequenas

contribuigoes:
5F(@) = =D sz = ¢ =D (3.1)
|7 — & |7’ — Z|

para a forca total para cada pequeno elemento de volume §%# localizada em 7. Entao,

F(@) =G / (f,—_f?,)p(f')d?’f’. (3.2)

|77 — 7

Se definirmos o potencial gravitacional ®(z") por:

21
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B(F) = -G /| o (33)

e sabendo que:

v( H)Ji” g (3.4)
| |7 — Z|

r — X

podemos escrever a for¢a como,

F(Z) = GV, / ’ g(f )ﬂ B7 = —Vd(3). (3.5)

Vemos pela equagao (3.5) que a forga é dada pelo gradiente do potencial, como conse-
quéncia a forga gravitacional é conservativa. Podemos calcular a forca, de maneira mais
facil, achando o potencial escalar ® (), e depois efetuando a aplica¢do do gradiente sobre
0 mesmo.

Tomando a divergéncia da equagao (3.5) temos:
V. F(@) = / V. (|f _f' )p(f’)d?’f’. (3.6)

Quando @ — ¥ # 0, temos V (%) = 0. Por isso, qualquer contribuicao para a
integral na equagao (3.6) deve vir do ponto @ = Z, e devemos restringir o volume de
integracao para uma pequena esfera de raio h centrada neste ponto. Desde que tenhamos
um h suficientemente pequeno, a densidade serd quase constante dentro deste volume,

e podemos tirar p(Z’) para fora da integral. O termo que sobra no integrando pode ser
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rearranjado da seguinte forma:

8
8y

F@ =G [ V(S

&7
& —|<h -7 3)
= f
= —Gp(f)/ e (ﬁ) &’z (3.7)
@2l <h G

. 7 —7) - d2S
——Gp(x)/ —( ~ )_)3 )
j@-zl=n |7 — |

No tltimo passo usamos o teorema da divergéncia para converter a integral de volume em

=i

8

uma integral de superficie. Com |7 — Z| = h na esfera, temos d2S' = (Z' — #)hd?(2, onde

d*Q ¢ um pequeno elemento de angulo solido. Entao a equagao (3.7) fica,
ﬁf@%v@ﬂﬂ/ﬁQ:—M@Mﬁ (3.8)

Assim, se substituirmos a equag@o (3.5) na anterior, teremos a conhecida equacao de

Poisson que relaciona o potencial ® com a densidade p,
V20 = 47Gp. (3.9)

Os potenciais gravitacionais Newtonianos de diferentes cascas esféricas adicionam-se
linearmente. Assim podemos calcular o potencial gravitacional em 7" gerado por uma
distribui¢@o de densidade arbitraria com simetria esférica p(7) em duas partes pela adi¢ao
das contribuigoes para o potencial produzido por cascas (i) ' < r, e (ii) 7 > r. Neste
sentido obtemos,

O(r) = —4nG F /07" p(r'yrdr’ + /TOO p(r’)r’dr'} : (3.10)

r

Para uma distribuicao de densidade esférica p(i”) de uma massa teste unitaria de raio

r, a atragao gravitacional ¢ inteiramente determinada pela massa no interior de r:

e, (3.11)
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onde é, é um vetor unitario com sentido positivo do centro da distribuicao para fora dela

e M(r) é,

M(r) =4r /OT p(r' )" dr’. (3.12)

Uma propriedade muito importante de uma distribuicao de massa é sua velocidade
circular, v.(r). Definida como sendo a velocidade de uma particula teste em uma 6rbita

circular de raio r, e ¢ dada por,

dd M
v =r— =G (T)
dr r

(3.13)

Com a equagao acima podemos estimar a massa de galaxias, aglomerados e distribuigao
de gases, entre outras.
Analisaremos dois casos simples aplicando a equagao (3.13) e tragaremos seus respec-

tivos graficos da velocidade circular. Sao eles:

1. massa puntiforme;

2. distribuicao de massa dada pela lei de poténcia.

O potencial gravitacional e a velocidade circular para uma massa puntiforme sao dados
por:

O(r) = ———, Ve =/ —. (3.14)

Sua curva de rotacao é mostrada na Figura 3.1.
Para a lei de Poténcia a expressao do perfil de densidade é dada por:

p(r) = po(%)‘ﬁ (3.15)

onde 3 > a > 2. Para valores de a < 3 a massa em funcao de r diverge para grandes raios,
e quando a > 2 a diferenca de potencial entre um ponto em r e outro no infinito, ¢é finito.

Aplicando a equagao de Poisson em (3.15) para achar a expressao do potencial e depois
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Vc(U.v.)

0 1 2 3 4 5
Raio(u.c.)

Figura 3.1: Curva da velocidade circular para uma massa puntiforme, geralmente denominada de curva
Kepleriana.

substituindo em (3.13), temos

2 _ AnGporo” r2-

. @, 3.16
v 5. (3.16)

No trabalho [18] testou-se valores de a, entre eles a=1.9 que proporciona uma curva da
velocidade circular semelhante as curvas observadas em galaxias espirais. Aqui utilizare-
mos dois valores para a, 2.5 ¢ 1.9. Podemos notar, Figura 3.2, que para o valor 2.5 o
grafico da velocidade circular é similar o da curva Kepleriana, enquanto que para o valor
de 1.9, como ja dissemos, a forma se assemelha as de curvas de rotacao observadas em
galédxias espirais.

Existem outras distribui¢oes de massa que representam melhor galaxias espirais, como

a distribuicao de massa tipo disco que sera estudada na proxima sec¢ao mais enfaticamente.

2.5
2
>
S5 1.5
A
>
1
0.5 F
0 1 2 3 4 5
Raio(u.c.)

Figura 3.2: Curva da velocidade circular para lei de Poténcia, com a = 2.5, em verde, e a = 1.9, em
vermelho.
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3.2 Calculo de Potencial de uma Distribuicao de Massa Tipo

Disco

As galaxias espirais com bojo mais proeminentes tém as maiores razoes de luminosi-
dade entre o bojo e o disco dadas por, Lyyjo/Laisco = 0.3, enquanto galaxias Sc tém as
menores razoes de luminosidade Lygjo/Laisco &~ 0.05 [2]. Assim, a maior parte da luz
emitida por uma galaxia tipica espiral vem de um disco fino. Se a massa de uma galaxia
¢ igualmente concentrada dentro de um disco, é uma questao que pode apenas ser re-
solvida por um estudo dindmico. Porém, podemos antecipar que uma fracao substancial
da massa luminosa da galédxia esta concentrada no disco e ¢, portanto, 1til calcular campo
gravitacional gerado por um disco idealizado de espessura nula [17].

Dessa forma, é muito importante o calculo do potencial gravitacional de galdxias
devido ao disco. Podemos calcular o potencial gravitacional de um disco através de
algumas técnicas, como por exemplo: Integrais Elipticas, Esferéide Aplanado ou Funcgoes
de Bessel. A técnica que utilizaremos aqui para realizar o calculo de potencial gerado por
um disco, serd a das Funcoes de Bessel, pelo fato da teoria das fungoes de Bessel ser bem
conhecida e por maior simplicidade no desenvolvimento das contas.

Consideraremos um disco infinitamente fino e de simetria axial. Uma expressao alter-
nativa para o potencial gravitacional, ®(R, z), foi dada por Toomre (1962), resolvendo a
equacao de Laplace V2P = () sujeita as condigoes de contorno apropriadas no disco e no
infinito. Em coordenadas cilindricas a equacao de Laplace fica:

2
%a% (32—2) + % 0. (3.17)

Aplicando o método de separagdo de variaveis, escrevendo ®(R,Z) = J(R)Z(z) e

fazendo algumas consideragoes a respeito das condi¢oes de contorno, temos:

1 d dJ 1 d*Z )
. e 1
J(R)RdR (RdR) Z(z) dz* g (3.18)
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onde k£ é um numero arbitrario real ou complexo. Assim,

d*Z

T2 2z —o, 3.19

dZQ ( )
1 d dJ
~ 2 (RE) 4 r2u(R) =0 2
= <RdR> +R2J(R) =0 (3.20)

A equagao (3.19) pode ser imediatamente integrada,
Z(z) = Sexp(tkz), (3.21)

onde S ¢ uma constante. A equagao (3.20) ¢ simplificada se fizermos a substituicao

u=kR,

1d dJ

—— | u— J(u) = 0. 3.22
udu (Udu) + ) (3:22)
A solugao da equagao (3.22) é de interesse, pois permanece finita em u = 0 e vai a zero
para valores grandes de u. Essa solu¢do ¢ comumente escrita como Jo(u) = Jo(kR) e é

chamada de fungao cilindrica de Bessel de ordem zero. Utilizando esses resultados, temos

que as funcoes
O (R, z) = exp(xkz)Jo(kR) (3.23)

sao solugoes de V2P = 0.

Consideremos agora a funcao:
Or(R, 2) = exp(—k|z|)Jo(kR), (3.24)

onde k é real e positiva. ¢, — 0 quando |z| — oo, e além disso ¢, — 0 quando R — oo e
Jo(u) — 0 quando u — oo. Assim ®y, satisfaz todas as condi¢oes requeridas pelo potencial

gerado por uma distribuicao de densidade isolada: &, é solugao V2® = 0 tanto para z > 0
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como para z < 0. Encontramos uma dificuldade em z = 0, pois o gradiente sofre uma
descontinuidade, nao satisfazendo a equacao de Laplace. Todavia, podemos contornar este
problema utilizando o teorema de Gauss para avaliar a densidade superficial 34 (R), da fina
camada de distribuigao de densidade, que produz esta descontinuidade. Se integrarmos
ambos os lados da equagao de Poisson sobre um volume arbitrario contendo uma massa

M, e entao aplicarmos o teorema da divergéncia, obteremos

/ V2Od T = / Vo - d2S = 47G / pd>T = ATGM. (3.25)

_de

z—+ dZ

/6@-d2§=/<d—¢
dz

> k- kdS = 47rG/pdez = 47rG/E(R)dS =

do dd
e o = —kJo(kR) — kJo(kR) = AnGX
= dZ z—+0 dZ z——0 JO( R) JO( R) ﬂ-G (R)7
ou seja,
Yr(R) = —kh(ER) (3.26)
YT T oG :

que representa a densidade superficial. Agora utilizaremos as equagoes (3.21) e (3.24)
para achar o potencial gerado por um disco de densidade superficial arbitraria 3(R). Se

pudermos achar uma fungao S(k), tal que:

SR) = [ S(k)Se(R)dk —ﬁ ko (kR)S(k)dk. (3.27)
entao teremos
O(R,z2) = / h S(k)Pr(R, 2)dk = / N S(k)Jo(kR)e ™=l dk. (3.28)

A equagao (3.28) mostra que S(R) ¢ a transformada de Hankel de (-27GX), ver 1C-

47b [17]. Transformadas de Hankel tém propriedades que sao muito similares as familiares
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transformadas de Fourier. Em particular, elas podem ser invertidas como mostram as

equagoes abaixo,

o) = [ 1010 r)rde
£r) = /0 " (k) (kY. (3.29)

assim, podemos escrever S(R) como
S(k) = —27G / Jo(kR)S(R)RAR. (3.30)
0

Se substituirmos a equagao (3.30) em (3.28), obteremos finalmente o potencial dado

por:

®(R, 2) = —27G / N dke ML 1y (kR) / N Y(R')Jo(kR)RdR . (3.31)

0

Como j& mencionamos anteriormente, a velocidade circular v.(R) é uma quantidade em
que temos um interesse particular. Fazendo z = 0 em (3.28), diferenciando ambos os

lados e usando a identidade dJy(x)/dx = —J;(x), obtemos,

o= [ s - - [Tstntrpar @)
= v(R) = Rg% =R /0 N S(k)Jy(kR)kdk. (3.33)

Apesar de termos chegado na equacao (3.33), ainda falta conhecermos a fungao dis-
tribuicdo S(k), que por sua vez depende da forma da densidade superficial ¥(R). Para
resolvermos este problema utilizaremos o modelo do disco exponencial $(R) = Ygef/Fa
dado por Freeman (1970), onde Ry é o comprimento de escala do disco. Dessa forma,

temos que,

S(k) = —27G / Jo(kR)Soe ®/EiRdR. (3.34)
0
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Para resolver a integral em (3.34) utilizaremos a equagao 6.623.2 de [15], ou seja,

o 20(28)T(r +3/2)
/0 e ™, (Bx)a"  dr = NCEEENDTEE (3.35)
e além disso,
[(1/2) = /7 L(z+1) =2I'(2); [(141/2) =1/21(1/2) = (1/2)/~.
Fazendo 7 = 1/Ry, v = 0 e § = k, encontramos
00 RQ
—z/Ry k dr = d
/0 e Jo(kx)wdx 1T R
. S(k) = 271G R (3.36)

[1+ (kR)**

A equagao (3.36) exibe a forma de S(k) para um disco exponencial; substituindo-a em

(3.31) a expressao para o potencial fica:

 Jo(kR)e "l dk

P(R,2) = —21GX 32/ , 3.37
( ) 04q 0 [1+(de)2]3/2 ( )
em z =0,
o0 k
®(R,0) = —2rGSoR> / Jol R)dkg o (3.38)
o [1+ (kRy)?

Até aqui desenvolvemos os calculos seguindo algumas sugestoes indicadas por [17].
Para solucionar a equagao (3.38) sugestoes dadas em [19] foram importantes. Em

primeiro lugar fizemos y = R/2R, e substituimos em (3.38),

Jo(kR)dk
4y? + (kR)2**

®(R,0) = —2rGSoR3(2y)® / N [ (3.39)
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Com o auxilio da referéncia [12|, pagina 441, temos:

entao, chega-se a

< Jo(u)d LK
/ olu)an __ Tk (3.40)
0 [u?+(22)? 2z
Fazendo u = kR = du = Rdk e aplicando na integral em (3.39), achamos
du I()Kl
1 / u2 = (3.41)
@(R, O) = —27TG20RI()K1, (342)

ou ainda, pela formula 8.477.2, I,,,1 K, + I, K, .1 = 1/z, dada por Gradshteyn e Ryzhik,

(I)(R, 0) - —WGE(]R(IoKl - IlK() + 2Rd/R) (343)

Derivando a equagao anterior em termos de y encontramos:

0P
@—y(% 0) = —2rGXo Ry [I0Ky — I Ko + ILKy + ILK} — I Ko — I K{)] . (3.44)
Mas,
1
ﬂ—h—j I=1
K
K{:—Ko—j K} = —Ki,
de maneira que podemos escrever,
0P
8_y(y7 0) = —4rGE Ry [11 K1 — Lo Ko] - (3.45)

Para chegar ao resultado da velocidade circular quadratica correspondente ao da refe-
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réncia [17], voltaremos & variavel R, observando que:

09(y,0) _ 9(R,0)

dy oR 2l

Assim,

, TGS R2 R R R R
= I Kol — | —-6L|—=—)Ki|=—)]. 4
e Ry *\2R,) "° \2R, "\2R;) '\ 2Ry, (3.46)

A equagao (3.46) é justamente a expressao da velocidade circular quadrética de uma
distribuigao de massa dada por um disco exponencial. Na referéncia [17] sao tragadas
trés curvas de rotagao dadas por: uma distribuicao de massa tipo disco exponencial,
uma distribuicao esférica e uma massa pontual, utilizando-se para os trés casos a massa
de um disco exponencial contida no interior de um raio R. Os autores concluem que a
velocidade circular dada pelo disco exponencial tem um pico que supera em quase 15% o
da distribuicao esférica e, além disso, decresce mais suavemente com o aumento do raio.

Assim, com a utilizacdo de um potencial Newtoniano dado por uma distribuicao de
massa tipo disco, tem-se a possibilidade de diminuir a presenca de matéria escura nas
curvas de rotacao de galaxias.

O uso do potencial modificado aplicado a uma distribuicao de massa tipo disco tem
o proposito de reduzir mais ainda a necessidade de se ter matéria escura para explicar o

comportamento das curvas de rotagao.



Capitulo 4

Potencial Newtoniano Modificado para uma

Distribuicao de Massa Tipo Disco

4.1 Calculo de Potencial Modificado Para o Disco

Até aqui estudamos o potencial dado pela teoria Newtoniana para o disco. Nesse
capitulo iremos introduzir uma mudanca no potencial gravitacional Newtoniano, sendo
que o potencial gravitacional sera constituido de uma parte Newtoniana mais uma parte
de correcao.

O procedimento para realizar o célculo do potencial modificado sera similar ao utilizado

no caso Newtoniano. A forma do potencial é dado por:
00 2
O(R,z) =Dy + P. = Dy —|—/ (—G)E(R’)R'dR’/ U, (|7 —2')de'. (4.1)
0 0

Aqui o termo @y é o potencial Newtoniano e o termo ®,. é a corre¢ao no potencial. A
forma do termo de correcao apresenta, para cada ponto do disco, uma dependéncia com
o modulo da distancia dada por,

U.(R,2) = aln (’”’%Ox’) , (4.2)

onde o é uma constante real e dimensional. Ry é uma constante introduzida para manter
o argumento do logaritmo adimensional, sem ter maiores implicagoes nos calculos.

Temos um particular interesse nessa forma por dois motivos: a curva da velocidade

33
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. ) a1
circular dada por ela é constante [v.2(r) = r%2 = r gy)

=constante| e pela possibilidade

de conexao com teoria de cordas cosmicas [13], pois uma das solu¢oes dadas para o

In(Ar)

r

potencial tem a forma: ¢(r) , onde A\ é uma constante.

Um dos conceitos mais importantes em teoria moderna de particulas é o de quebra
espontanea de simetria (SSB-spontaneous symmetry breaking). A idéia principal é a
de que existem simetrias na Natureza que nao se manifestam em estruturas de vacuo,
e elas parecem representar um papel crucial na unificacao das forcas. De particular
interesse para cosmologia ¢ a esperanga tedrica que em altas temperaturas, as simetrias
que hoje sao quebradas espontaneamente sejam restauradas, e que durante a evolucao do
Universo existem transicoes de fases, muitas talvez, associadas com quebras espontineas
das simetrias de calibre. Além disso, a estrutura de vicuo em muitas quebras espontineas
das teorias de calibre é muito rica: configuragoes topologicamente estaveis de campos de
calibre e Higgs existem como dominio - paredes, cordas cosmicas e monopolos [9)].

A perspectiva de conexao do nosso trabalho com a teoria de cordas cosmicas foi mo-
tivada e ¢é alicercada em uma das possiveis solucoes para o espaco-tempo esfericamente
simétrico e estatico com um boost do tensor momento-energia invariante e com uma
equagao de estado constante apresentada no trabalho [13]. E essa solu¢ao tem, justa-
mente, uma forma logaritmica.

Apos essa sucinta explanagao, procederemos com os calculos para o potencial gravita-
cional modificado ou potencial gravitacional corrigido.

Para achar o potencial gravitacional corrigido, ®.(R, z), faremos:

o) 2T
Bo(R, 2) = /0 (—G)S(R)RdR’ /0 (|7 — 7))de’ =

00 2w
= O,(R,z) = Dy — @G/ Z(R’)R’dR’/ In | — #| d¢, (4.3)
0 0

onde ®y=2m1aG In(Ry) fooo Y(R)dR', que seréa eliminado dos célculos quando derivarmos
o potencial em relacao ao raio R.

Analisando a Figura 4.1 vemos que:



onde

) _ ARR
TR R
K1 .
* > P
E ¢ R

Figura 4.1: Sistemas de coordenadas cilindricas, z = 0.

Podemos escrever o segundo integrando da equagao (4.3), como:

In |7 —&| = In [(R+ R)?+ 22" +In [1 = 1 cos?(9/2)]*.

Em z = 0 tem-se

1/2
In|Z— &) =In[R+R]+1In|1—ncos®(¢'/2)| |

onde

2 ARR
- (R+R)”
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(4.5)

(4.6)

Substituindo o resultado encontrado em (4.6) na equagao (4.3), a expressao do potencial
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fica sendo,

[e'e) 2T
Bo(R,0) = By — aG / S(R)R AR’ / In[R+ R d¢/ —
0 0

o0 2 1/2
—aG / S(R)R'dR' / In [1 — 1 cos®(¢//2)| " do. (4.7)
0 0
Para resolvermos a expressao (4.7), calcularemos as seguintes integrais,

®.(R,0) = —270G / S(R)R'In[R+ R dR’ (4.8)
0

1/2

o) 2
(R, 0) = —aG/ E(R’)R’dR’/ In [1 — 7 cosz(¢’/2)] / dg'. (4.9)
0 0

A integral em ¢’ pode ser resolvida usando a formula 4.226.2 dada por [15], ou seja,

/2 /2 1 /1
/ In(1 4 asin® z)dr = / In(1+ acos?z)dr = 7ln {%} ,
0 0
entdo, fazendo a = —n'%, ¢/ /2 =z e d¢’ = 2dx no integrando em P, temos
27 1/2 w/2 1 /1 2
/ In [1 —” cosz(gb'/2)} d¢' = 2/ In(1+ acos® z)dr = 27 In % :
0 0
(4.10)
Substituindo o valor de 7> a expressdo (4.10) ficamos com
r T R’2+R2+2RR’ 4RR/
14 /1 —177 1+ \/ g
27 In % =2rln (R+R =
[ JER-RZ | )
L ooptn || g, [RAR R R (4.11)
2 | 2(R+R) '

o[l
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Como estamos trabalhando com fungoes modulares, lembramos que:

IR—R|=R-R R <R

IR—R|=R -R,R >R

Somando as integrais,

> N / <R+R/+|R,_RD2 /
@Cl+q>02:—m(;/0 S(R)R (21n(R+R)+ln{ RN AR =

0o / /- 2
= B+ Dy = —mG/ S(R)R' (m [(R+ R +|F - R) D iR’
0

] (4.12)

Vamos agora separar o intervalo de integragao de zero até R e de R até o infinito;

além disso, utilizaremos o modelo do disco exponencial, de maneira que:

R
®(R,0) = &g — 7GaX / e f/Ra R n(R*)dR' —
0

— 1GaX, / e ®/RaR In(R"*)dR'. (4.13)
R

Como na velocidade circular quadrética dada por (3.13), acharemos a derivada em R de

(4.13). Entao,

93(R, 0)

R —QWGan{e_R/Rden(R) — e ®RaRIn(R) +

1 R
+ = / e /R IR} =
R Jo

Od(R,0) 2rGaXo [ pry i
- , 4.14
= — 0 /0 e R'dR (4.14)
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Para resolver a integral em (4.14), faremos © = R’/ Ry,

R ) R/Rq
/ e f/RaR R = R? / e “wdr =
0 0

R/Rq R/Ry R/Rq
= —Rfi/ —e “zdr = —Rie "z + Rfi/ e tdr =
0 dx 0 0

R
= / e IR R R = —R?ieR/RdRﬂ — RIR™F/Ra 4 R =
0 d

= —Rye */R4(R + Ry) + R2. (4.15)

Dessa maneira, a equacao (4.14) toma a seguinte forma:

0®(R,0) 2nGaX

—R/Ry P2 ) 41
OR R [Rae (R+ Rq) — RY] (4.16)
Entao, a velocidade quadratica circular para a corregao, vic, sera:
v2, = 2mGaSoR, [e "B (R + Ry) — Ry) . (4.17)

E importante notar que os valores de « sao preferencialmente negativos. Para o igual
a zero, a velocidade circular total serd dada apenas pela componente Newtoniana.
Sendo o potencial gravitacional uma grandeza escalar, a soma de dois ou mais poten-

ciais é feita algebricamente,

logo,

r

00 00, 00y, 03
E_r<8r+8r+ar+”'>
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de modo que podemos escrever,

V=0l vl s+ (4.19)

De maneira que a expressao para velocidade circular quadratica total sera a soma entre

2

as velocidades ciculares quadraticas Newtoniana, v? , e a do termo de corregao, v?

2 WGE()RZ

2 2
N
¢ C’ &e Rd

[IoKo — [ K1) + 2rGaXoRy [/ F4(R + Ry) — Ry] . (4.20)

A expressao (4.20) é a equagdo mais importante do nosso trabalho. Com ela podemos
comprovar se a estrutura do potencial modificado, introduzido por noés, esta de acordo
com as curvas de rotagao de galaxias tipo disco.

Analisando a equagao (4.20), vemos que existem trés parametros a serem determina-
dos: a, X9 e Ry. g e Ry expressam caracteristicas das galaxias, enquanto o « esta ligado
a correcao no potencial gravitacional Newtoniano. Os parametros a e ¥ sao os parame-
tros livres da nossa teoria: o « pela liberdade do termo de correcao e o ¥y pelo fato de
depender da razao massa-luminosidade das galaxias [30]. Conclui-se também, através de
uma analise dimensional, que o parametro a tem unidade do inverso do comprimento.

Discorreremos sobre os parametros livres na préxima secao.

4.2 Analise das Curvas das Velocidades Circulares Modificadas

Variando com o Raio

A distribuigao de brilho superficial em galaxias tipo disco obedece a uma lei exponen-
cial (Freeman 1970). Para a escala de comprimento de disco assumiremos alguns valores
no sentido de produzirmos galédxias hipotéticas; assim teremos como avaliar o compor-
tamento das curvas de rotacao geredas por elas. Tomaremos os seguintes valores para a
escala de comprimento do disco: R4=6.0, 5.0, 4.3, 3.8, 3.3 e 3.0.

Vamos aplicar a raiz quadrada a equagao (4.20) e normalizé-la fazendo o fator %:1.

A normalizacao é feita no sentido de diminuir o nimero de variaveis da equagao, assim
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poderemos tragar curvas de rotagao hipotéticas. Como queremos saber de que maneira a
velocidade circular varia com o raio R, consideraremos o como uma constante e atribuire-
mos dois valores ao mesmo. A escolha destes valores é justificada nos paragrafos abaixo.
Assim, variando apenas o valor de R, podemos ver como se comporta a velocidade circular.

Entao, a velocidade circular normalizada, V. ,0rm, ¢ dada por:

1/2
Vinorm = {R2 oKy — LK) + 20R2{e /P4 (R + Ry) — Rd}} . (4.21)
ES §4 gas
2] / 1.5

0 10 20 30 40 0 10 20 30 20 0 10 20 30 40
Raio(kpc) Raio(kpc) Raio(kpc)

Figura 4.2: Curvas de rotagdo para R;=6.0kpc, Rq=5.0kpc e R4—4.3kpc, respectivamente, e o =
—0.05kpc—!. Geradas por potenciais Newtoniano, em verde, e modificado, em vermelho.
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Figura 4.3: Curvas de rotagiao para Ry =3.8kpc, Rq =3.3kpc e Ry =3.0kpc, respectivamente, e o =
—0.05kpc~!. Geradas por potenciais Newtoniano, em verde, e modificado, em vermelho.

Podemos notar, nas Figuras 4.2 e 4.3, que os graficos gerados pelas equacoes da veloci-
dade circular modificada tém amplitudes maiores que os graficos gerados pelo potencial
gravitacional Newtoniano para um disco fino, com a = -0.05kpc™t. Os graficos mostram
que a equagao modificada para as curvas de rotagao apresentam um comportamento que

cumpre o objetivo que buscamos: obter curvas com amplitudes maiores que as ampli-
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Figura 4.4: Curvas de rotagao para R;=3.0kpc e a = —0.008kpc~!. Geradas por potenciais Newtoni-
ano, em verde, e modificado, em vermelho.

tudes das curvas Newtonianas e com um decréscimo mais suave das amplitudes com o
aumento do raio. Pois dessa maneira, nao havera necessidade de adicionar matéria escura
na composi¢ao da massa de galaxias tipo disco.

Todavia, podemos observar na Figura 4.4 que, para a = -0.008kpc™!, a curva da
velocidade circular modificada se aproxima muito da curva Newtoniana. Assim, faz-se
necessario avaliarmos a expressao da velocidade circular modificada para diferentes valores
de a. Com essa intengao, tragaremos algumas curvas da velocidade circular modificada
variando tanto o raio R quanto o parametro «, obtendo superficies que proporcionarao

mais detalhes as nossas analises.

4.3 Analise do Comportamento das Curvas das Velocidades Cir-
culares Modificadas Quando o Raio e o Parametro o Variam

Juntos

Apesar das curvas de rotacao de galaxias espirais terem formas similares [34], algumas
caracteristicas sao peculiares a cada galaxia; como por exemplo: a extensao da curva, o
valor da velocidade circular maxima entre outras. Podemos notar essas particularidades
expressas na Figura 4.5, onde sao mostradas algumas curvas de rotacao!.

Ao analisarmos o comportamento das curvas de rotacao da velocidade circular modifi-
cada, variando tanto o raio R quanto o valor de «, esperamos que essas curvas de rotagao

esbocem caracteristicas parecidas as da Figura 4.5.

1Onde Ry; é o raio no qual a isofota apresenta brilho superficial de 25 mag/"?.
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Figura 4.5: Curvas de rotacio sintéticas mostrando velocidade de rotacio média variando suave como
funcao da fragao do raio isofotal, Rgs. Figura extraida da referéncia [34].

Na Figura 4.6 sao exibidas duas superficies representando duas galadxias hipotéticas,
uma com Ry=6kpc e outra com R4;=3kpc. Os eixos do espago coordenado sao: o raio R,
o parametro « e a velocidade circular v,.

Podemos verificar, na primeira superficie da Figura 4.6, R;=6kpc, um comportamento
suave da variacao das intensidades das velocidades circulares em relagao raio. Todavia, as
intensidades das velocidades circulares diminuem mais rapidamente & medida que os valo-
res de a vao ficando cada vez mais positivos. Essas variagoes ficam mais evidentes quando
visualizamos a superficie por outro angulo, como é mostrado na Figura 4.7. Nota-se
consideraveis diminuic¢oes nas intensidades das velocidades circulares quando aumentamos
os valores de a.

Para a segunda superficie, Ry4=3kpc, observamos a existéncia de uma deformagao que
gera uma presenca mais evidente de picos, ou seja, com o aumento do raio as intensidades
das velocidades circulares diminuem mais rapidamente. E importante notar que o eixo
das velocidades para a primeira superficie varia de 0 até 10, como podemos ver mais
facilmente na Figura 4.8, enquanto o eixo da segunda varia de 0 até 4, ou seja, quando

se tem galaxias com valores de R, cada vez menores, as curvas de rotagao apresentam
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Figura 4.6: Superficies compostas pelas curvas de velocidade circular modificada variando R e a. A
esquerda, para R;=6kpc e & direita, para R;=3kpc.

Raio(kpc)

Raio(kpc)

S
S
S TTOT R R LT
LT LR
“‘\‘\‘\‘\‘\‘\‘\‘\\\\\\\\\\\\\\

SSSOSSO
> = SSSOTSS
eSS SOS SOS SOCS SOSS SO
SIS SIS SISO SIS

<>

velocidade(km/s)

/]

alpha(1/kpc) 7 alpha(1/kpc)

Figura 4.7: Mesmas superficies da Figura 4.6, porém giradas.

velocidades circulares cada vez menores. Além disso, as intensidades das velocidades
circulares desta superficie diminuem mais rapidamente com raio do que as da primeira
superficie.

O comportamento das curvas de rotagao para galdxias hipotéticas apresentadas nesta
secao, pode nos dar valiosas informacoes que possibilitard analises prévias de algumas

caracteristicas de galaxias reais através dos perfis das curvas de rotacao.
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Figura 4.8: Mesmas superficies da Figura 4.6 tragadas simultaneamente.
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Capitulo 5

Comparacao do Modelo com dados Observacionais

5.1 Dados Observacionais

Analisaremos um grupo de 9 galaxias de baixo brilho superficial, LSB. Das 9 galaxias
LSB duas sao anas: NGC 3109 e DDO 154. O interesse nas galaxias LSB ¢ justificado pelo
argumento dos autores da referéncia [30], ou seja, galdxias LSB e anas sao supostamente
dominadas por matéria escura. No trabalho [25|, por exemplo, utilizando-se um perfil de
distribuicao de densidade de halo de matéria escura para galaxias anas, consegue-se um
excelente modelo de massa para sistemas tipo disco envolvidos por halos escuros. Assim,
nas galaxias LSB, os detalhes da distribuicao de matéria visivel sao menos importantes,
caso contrario, a presenca de bracos espirais extendidos e estruturas barradas poderiam
levar a um significativo movimento nao circular, complicando as interpretagoes dos dados.

Por estas galédxias serem supostamente dominadas por matéria escura, o éxito do nosso
modelo nas curvas de rotacao, sem a presencga de matéria escura, é uma forte evidéncia a

nosso favor.

5.1.1 Coleta de Dados

Os dados observacionais foram extraidos da referéncia [10], que contém um conjunto
de 9 galaxias LSB. As informacdes referentes as suas: posicoes, velocidades circulares e
barras de erros nas medidas das velocidades circulares, estao contidas no Apéndice. Os

valores dos comprimentos de escala de disco, R4, sao mostrados na Tabela 5.1.

45
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Tabela 5.1: Nome de cada galaxia e seu respectivo comprimento de escala de disco.

Galaxia Ry(kpe)

NGC 247 4.15
NGC 3109 2.30

DDO 154 0.72

F 568-1 8.20
F 583-1 2.43
F 563-1 4.29
F 568-3 6.15
F 574-1 6.58

F 568-v1 4.86

Para compararmos os resultados teéricos com os dados observacionais, utilizamos o
parametro x?. A qualidade dos resultados teéricos esta caracterizada pela estatistica do

parametro x?2, que é definido como:

c
X

onde 0% ¢ o valor medido da velocidade circular, v¢; é o valor calculado e o2 ; ¢ o erro

)

na medida da velocidade circular.

5.1.2 Probabilidades Bayesianas

A anélise de probabilidades Bayesianas desenvolvida a seguir, foi baseada nos tra-
balhos 28] e [1]. A funcdo distribui¢do de probabilidades (PDF - Probability Density
Function) para os pardmetros a e ¥, fornecido um conjunto de dados da velocidade cir-
cular v., pode ser obtida pela probabilidade dos dados condicionais de v, em (a, Xg), se

usarmos o teorema de Bayes:

p(’UC|CY, Eg)p(a, Z0)
p(ve)

p(a, Yolve) = ) (5.2)
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Consideraremos as probabilidades p(«, ¥) e p(v.) constantes, pois nao temos restrigoes
prévias aos parametros ou aos dados. Assim, a probabilidade condicional de («, ¥¢) em

v. é proporcional a probabilidade condicional de v, em («, ¥):

pla, Xolve) o plve|a, Xo). (5.3)

Cada velocidade circular v.; é considerada independente e tendo uma distribuigao
Gaussiana. Entao a probabilidade do conjunto das velocidades condicionais v. em (o, )

é o produto das Gaussianas, similarmente ao que é dado na referéncia [1]:

1 (v —ve,)?
Vet 2g) = —ex [— : ’ ], 5.4
plecies o) H 2m02 P 207 o4
que pode ser reescrito usando o x? calculado na equagao (5.1) como,
_X2
plocla, So) o eop(—), (5.5)

pois o produto de exponenciais ¢ a exponencial da soma presentes em 2.
Por fim, utilizando a equagao (5.3), temos que a probabilidade condicional dos parame-
tros (a,>9) no conjunto das velocidades circulares v.., pode ser escrita de forma normali-

zada:

2
exp(—5-)
2

ffooo da fooo exp(—5-)d% ’

p<057 EO‘/UC> =

onde as integrais sao realizadas na regiao permitida do espago de parametros.

Quando o valor do x? da estatistica dos minimos quadrados ¢ minimo, a probabilidade
é maxima. Os valores dos parametros («, ¥y) neste maximo sao os valores mais provaveis
para os parametros, quando analisados simultaneamente. Porém, y? minimo pode estar
localizado em uma regiao estreita com pequenos valores de x?, enquanto uma outra regiao
larga pode também ter pequenos valores de y2.

Com a probabilidade Bayesiana, no espago de parametros bi-dimensional, podemos



48

construir uma probabilidade para um parametro por marginalizacao, isto ¢, integrando
com relacao ao outro parametro, ou probabilidade marginal. Entao, a probabilidade

marginal para « sera dada por:

o0

plalve) = /_ plav, Xolve)dXo, (5.7)

o0

similarmente para o parametro .

5.2 Resultados Analiticos X Dados Observacionais

Os resultados obtidos para as curvas de rotacao utilizando o potencial Newtoniano
modificado serdo comparados com os dados observacionais extraidos da referéncia [10].

Na Tabela 5.2 sao mostrados os valores de a e ¥,. As colunas estdo dispostas da
seguinte maneira: na coluna (1) os nomes das galaxias; respectivamente, nas colunas (2)
e (3), os valores de a e ¥y que melhor ajustam nosso modelo; na coluna (4) o parametro
que mostra a qualidade do ajuste; respectivamente, nas colunas (5) e (7) os valores mais
provaveis de « e ¥y com seus limites inferior e superior; nas colunas (6) e (8) os niveis de

confianga para « e X, respectivamente.

Tabela 5.2: Parametros ajustados para curva de rotagao modificada

Galaxia a Yo x> at Yoo Yg %20

1/kpc | My /pc? - 1/kpc - Mg /pc? -
F563-1 -0.3204 | 68.65 [0.2662 | -0.142177150 [95.10 | 16.7175°5% [ 95.44
F568-1 -0.0339 | 117.17 [ 0.3538 | -0.0261799:77 [ 95.13 | 13.18 221 [ 95.20
F568-3 -0.7750 | 18.24 [ 0.1397 | -0.1353705307 [ 95.10 | 9.0875%s" | 95.19
F568-vl | -0.2923 | 73.63 | 0.1955 | -0.0975 %901 19539 | 23.5671%:7 | 95.41
F574-1 -2.3257 | 427 [ 0.7481 | -0.0883790%%C 195.06 | 5.1375%F° | 95.31
F583-1 -10.1711 [ 3.34 | 2.6564 | -0.9462705057. 1 95.03 | 3.517%3% [ 95.25
NGC247 | 0.0143 | 253.28 |4.6308 | 0.02437095%9 | 95.15 | 246.3277>7 | 95.25
NGC3109 | -6.8328 | 4.16 |2.0642 | -1.86437L1910 19510 | 4.2572L%0 [ 95.40
DDO154 | -48.64 2.42 | 40.95 | -48.083571%765° | 95.07 | 2.45%55% | 95.02

Com base na Tabela 5.2, podemos notar que as 6 galaxias apresentam os melhores
ajustes do modelo apresentado por noés, enquanto o restante das galaxias, DDO 154,

NGC 247 e F 583-1, tem valores bem destoantes dos do primeiro grupo. A galaxia DDO
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154 tem valores muito altos para o x? e para o parametro a e possue uma curva de
probabilidades anémala, ver Figura 5. Ja a galdxia NGC 247 tem um valor muito alto
para o parametro >, e um valor o« > 0 nao previsto em nossa teoria. A curva de ajuste
para a galaxia F 583-1 nao tem boa qualidade, Figura 5.1.

E observada, principalmente entre as trés galaxias ands, uma relacdo inversa entre o
comprimento de escala do disco e o valor de a: quanto maior o R; menos negativo é o
valor de «. Isso se deve ao fato de quanto maior o R4, maior a influéncia do disco e menor
a correcao no potencial a ser feita.

Como ja dissemos antes, os autores de [31] estabelecem que as méaximas densidades su-
perficiais estelares de galaxias LSB sao tipicamente <100Mypc~—2, de acordo com as razoes
massa-luminosidade estelares dadas em [8]. Assim, os valores da densidade superficial es-
telar das galdxias F568-1 e NGC 247 nao estao compativeis com o limite estabelecido.
Esta discrepancia pode nao ser tao problematica para nosso modelo, pois existe a possi-
bilidade dessas galaxias pertencerem ao conjunto de galaxias que estao fora dos valores
tipicos dados por [31]. Além disso, com um nivel de confianga de 95%, todos os valores
mais provaveis de Xy tém seu respectivo valor minimo <100Mgpc2, exceto NGC 247.

Lembramos que a galdxia DDO 154 é do tipo Irregular Barrada, e esta estrutura difere
completamente de uma estrutura tipo disco. Portanto, a falta de éxito no ajuste da curva
de rotagao para esta galaxia, expressa necessidade de um aprimoramento do modelo para
que galaxias desse tipo sejam contempladas.

Na sec¢ao 4.3, ao analisarmos o comportamento das curvas da velocidade circular modi-
ficada quando variamos simultaneamente o raio e o parametro «, destacamos a influéncia
dos valores do comprimento de escala de disco, Ry, nos perfis das curvas de rotagao. Com
a finalidade de verificar as predigoes feitas na segao 4.3, aplicaremos as analises a duas
curvas da Figura 5.3. Essa figura é escolhida pelo fato do eixo vertical de todos os graficos
terem valores semelhantes, mas devemos ficar atentos aos valores das abscissas. Vemos
que, & medida que o raio aumenta, a primeira curva (F 568-1) é a que menos tende &
horizontal, enquanto que a segunda curva (F 563-1) tende mais rapidamente, indicando

que o comprimento de escala do disco e a velocidade circular maxima da galaxia F 568-1
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sao maiores que os da galaxia F 563-1.

Vale ressaltar que, mesmo tendo obtidos excelentes resultados nos ajustes das curvas
de rotacao da maioria das galaxias, como podemos ver nas Figuras 5.1 e 5.3, utilizamos
uma distribuicao de massa muito simplificada: tipo disco fino. Certamente, adicionando-
se outras contribui¢oes, a exemplo do gas interestelar usado nos trabalhos [30], [22], [4]
e [5], ou ainda, a aplicagao da fungao massa inicial (IMF)! no estudo dos discos, como
apresentada nas referéncias [14] e [21], nosso modelo ganhara mais robustez .

Um estudo mais aprofundado das caracteristicas dessas e de outras galaxias LSB, sem

duvidas, possibilitara maior sofisticacao do modelo.

1O ntimero de estrelas que se formam por intervalo de massa por unidade de volume (ou area no caso
de galaxias tipo disco) depende fortemente da massa. Esta dependénicia funcional é conhecida como
IMF [2].
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Figura 5.1: Curvas de rotagao,
linha continua, para as galaxias F583-
1, NGC3109, NGC247 e F574-1, e seus
respectivos dados observacionais, pontos
com barra.
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Capitulo 6

Consideracoes Finais

6.1 Conclusoes

Este trabalho apresenta uma modificacao do potencial Newtoniano contendo dois
parametros livres a e ¥y que foi aplicada a galaxias espirais. E utilizada uma anélise es-
tatistica Bayesiana para obter as estimativas, com as barras de erro, para cada parametro.

1

Foi aplicado o procedimento de marginalizacao tanto para «, em kpc™, quanto para X,

em Mopc 2.

As curvas de cinco galdxias apresentaram excelente concordancia com os
dados observados. Os resultados de «a e ¥y sao a seguir : F 563-1 a=-0.3204 e 3(=68.65;
F 568-1 a=-0.0339 e ¥y=117.17; F 568-3 a=-0.7750 e Xy=18.24; F 568-v1l a=-0.2923 e
0=73.63; F 574-1 a=-2.3257 e ¥y=4.27. Os resultados ruins foram deveras importantes
ao entendimento da necessidade de se aprofundar mais nas propriedades de cada galaxia.

O modelo fornece um arcabougo tedrico que permite fazer predigoes sobre algumas
caracteristicas das galaxias espirais observando os perfis das curvas de rotagao. O estudo
de um ntimero maior de galaxias deve melhorar as predigoes feitas pelo modelo.

O modelo reproduz muito bem as curvas de rotagao de galaxias espirais LSB, sem que
precisassemos introduzir a matéria escura.

O éxito obtido pela correcao desenvolvida por nés, nos incentiva a investir na sofisti-

cacao do modelo.

o4



95

6.2 Perspectivas

Apesar dos bons resultados conseguidos pelo modelo desenvolvido neste trabalho, um
nimero maior de dados observacionais proporcionara maior robustez as suas predicoes.

Quando se trabalha com a analise estatistica Bayesiana a redugao do nimero de
parametros livres na teoria implica em mudancas na forma da fungao densidade de proba-
bilidade dos outros parametros [29]. Sendo assim, pode-se investigar as mudangas no perfil
da funcao densidade de probabilidades introduzindo estimativas da densidade superficial
de massa estelar dadas na literatura.

E necessério investigar a possibilidade de se obter o modelo descrito acima, utilizando-
se uma abordagem relativista: um gés de cordas cosmicas pode representar o potencial

desejado. Todavia, outras configuragoes devem ser investigadas.



Apéndice

Tabelas dos dados observacionais

Sao apresentadas aqui as tabelas contendo os dados observacionais de cada galaxia.
Na primeira coluna temos as distancias ao centro da galdxia em kpc; na segunda coluna
as velocidades em km/s e na terceira coluna as barras de erro para a velocidades dadas

também km/s.

F 568-1
Distancia Velocidade Barra de Erro
kpc kms™! kms™!
3.2 44.6 9.9
6.5 87.5 9.9
9.5 107.3 8.3
12.9 112.2 8.3
16.0 115.5 8.3
F 583-1
Distancia Velocidade Barra de Erro
kpc kms™! kms—!
1.1 12.5 5.0
3.5 36.3 5.0
5.8 55.0 5.0
8.2 67.5 5.0
10.6 77.5 5.0
12.3 82.5 5.0

o6



F 574-1

Distancia Velocidade Barra de Erro

kpc kms™* kms~!
3.5 24.0 10.5
6.9 46.5 10.5
10.6 69.0 7.5
14.0 90.0 6.0
17.5 100.5 7.5
21.0 100.5 10.5
DDO 154
Distancia Velocidade Barra de Erro
kpc kms™? kms™!
0.6 14.0 1.4
1.2 21.0 0.7
1.8 28.0 0.7
2.3 34.3 0.7
3.0 37.8 0.7
3.5 42.0 0.7
4.1 44.8 0.7
5.3 46.9 0.7
6.4 46.9 14
NGC 247
Distancia Velocidade Barra de Erro
kpc kms~! kms~!
0.8 34.8 1.5
1.5 58.0 2.9
2.6 72.5 1.5
3.7 75.4 2.9
4.8 84.1 7.3
5.9 92.8 1.5

7.4 103.0 8.7




NGC 3109

Distancia Velocidade Barra de Erro

kpc kms™* kms~!
0.4 5.6 1.6
1.3 17.6 2.1
2.4 32.0 1.6
3.4 40.0 3.2
4.4 48.8 3.2
5.5 54.4 3.2
6.5 60.0 1.6
F 563-1
Distancia Velocidade Barra de Erro
kpc kms™? kms™!
1.6 47.6 10.5
4.9 79.9 8.5
8.4 95.2 5.1
11.9 102.0 5.1
15.2 110.5 5.1
18.7 112.2 5.1
22.1 112.2 5.1
25.4 110.5 6.8
F 568-3
Distancia Velocidade Barra de Erro
kpc kms~! kms~!
2.8 35.0 10.0
5.6 66.6 8.3
8.6 86.6 6.0
11.4 94.9 5.0
14.4 101.6 5.0
17.2 108.2 5.0
20.4 114.9 5.0
23.2 118.2 6.0

26.0 121.6 6.7




F 568-v1

Distancia Velocidade Barra de Erro

kpc kms™? kms™!
2.1 36.6 13.3
4.1 66.6 10.0
6.2 91.6 8.3
8.3 108.2 6.7
10.2 111.6 6.0
12.3 113.2 5.0
14.4 119.9 5.0
16.5 121.5 5.0

18.5 123.2 5.0
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