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As galaxias se distribuem no Universo segundo uma estrutura
hierarquizada. Esta estrutura revela o efeito acumulado dos

mecanismos cosmologicos que atuam desde o Big-Bang até os

dias de hoje. Cap. 6 Apend
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7.1 Galaxias Binarias

No Universo Ilocal podemos
identificar  varios  sistemas
binarios constituidos por duas
galaxias dominantes. O que
podemos aprender com as
galdxias binarias? Na area de
astronomia estelar considera-se
gque as estrelas binarias
proporcionem as estimativas
mais diretas sobre as massas
destes objetos.
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Portanto existe uma expectativa natural de que talvez seja possivel utilizar na
astronomia extragalactica as galaxias binarias com este mesmo propoésito. O exemplo
mais proximo de sistema binéario é constituido pela via Lactea e M31. Apesar do grande
numero de objetos no Grupo Local a maior contribuicdo para a sua massa vem de M31
com uma massa visivel da ordem de 4 x 10! M, e da Via Lactea com cerca de 10 M,
Os outros objetos apresentam uma contribuicdo por massa consideravelmente menor.
Se pudéssemos ver um sistema como o Grupo Local a uma distancia maior veriamos
somente as duas galaxias dominantes com uma separacdo da ordem de 812 Kpc e
aproximando entre si com uma velocidade relativa da ordem de 300 km/s.

Estime a escala de tempo para colisdo da Via Lactea com M31




A grande dificuldade neste tipo de analise € que, ao contrario do que ocorre com as
estrelas, o periodo orbital das galaxias binarias € tdo grande que torna impossivel
amostrar diretamente o seu movimento relativo através de observacdes em varias
épocas. Consequentemente a alternativa consiste em analisar estatisticamente as
suas separacOes projetadas e seu movimento relativo através de catalogos destes
objetos. Em principio, uma vez que a teoria da gravidade relaciona as separacoes e
velocidades, a analise estatistica destas grandezas poderia nos informar qual deve
ser amassa meédia destes objetos.

Um dos catalogos que se considera de melhor qualidade na literatura foi construido
por Turner (1976, ApJ, 208, 20). Este catadlogo contem objetos cuja separacéo
angular € inferior a 8’ para minimizar os possiveis efeitos da contaminacao acidental
por pares opticos. Ademais foram eliminados os pares contendo um terceiro objeto
proximo e também aqueles considerados muito débeis em comparagcdo com a
maghnitude limite do catalogo de galadxias de Zwicky baseado nas placas do
levantamento de Palomar. No final o catalogo de Turner conta com 156 pares.
Contudo mesmo tomando-se estas precaucdes € possivel que o numero de pares
contaminados por projecdes opticas ao longo da linha de visada seja relativamente
elevado como mostrado por White et al (1983, MNRAS, 203, 701).
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Exemplos de
pares de galaxias
do catadlogo de
Turner (1976)
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NGC 5953, 5954

Av=92 km/s
Dist=33 Mpc

Sep=2.40’

Baseando-se nos dados destes
pares estime o periodo orbital
médio das galdxias bindrias.
Como este periodo se compara
com a idade de Hubble?
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ApOs obter a velocidade radial de todos os objetos do catadlogo de Turner a analise
realizada por White et al (1983) mostrou que varios pares listados no catalogo de Turner
se revelaram como sendo provavelmente falsos pares. Na amostra original a diferenca
média das velocidades é AV=105 km/s enquanto que na amostra depurada, apos a
eliminacao dos pares opticos, temos AV=89 km/s. Existe uma tendéncia marginal da
diferenca de velocidade ser maior na amostra em que uma das galaxias é do tipo jovem
(AV=121 km/s) ao contrario dos pares onde ambas sédo espirais (AV=93 km/s).
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Supondo-se que a amostra seja homogénea e 32t
representativa concluimos que 0 )
conhecimento simultaneo da distribuicdo das 8r . ]
diferencas de velocidades e da distribuicéo 2al- .
das separacbes aparentes nos permitiria
estimar o valor médio das massas. NF’D‘
Considerando-se por exemplo que todas as 6l i
galdxias binéarias tivessem Orbitas circulares
deveriamos ter 12 T
V2 = GM/r i
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Na pratica a hipotese de movimento circular € por demais simplista e alem disto

precisamos considerar os efeitos de projecdo ao longo da linha de visada, tanto das
velocidades relativas como das separacdes. Considerando-se que a distribuicao das
velocidades seja isotropica e que as separacdes obedecam a uma lei de poténcia (N(r) =k
rv ), conforme indica a funcdo de correlacdo de dois pontos, é possivel mostrar (veja
Binney & Tremaine, 1985) que no caso de Orbitas isotropicas devemos ter em média

<V.2>= GM/(y+L)r

Adotando-se a hipotese de isotropia orbital a aplicagcdo desta técnica na amostra de
Turner indica que <M/L>~19+5 M /L, no caso y =1,8. Considerando-se que a populagao
estelar tenha <M/L>.~3-5 M/L, inferimos que as galaxias devem ter M,,/M. ~4-6, onde M.
representa a massa apenas da componente estelar.



7.2 Galaxias em Interacao

Uma fracdo das galaxias binéarias € constituida por sistemas em interacdo alguns dos
guais se encontram no meio de um processo de fusdo. Nos anos de 1960 Halton Arp
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elaborou 0
catalogo de
galaxias
peculiares ( 1966,
ApJS, 14,1)
listando 338
objetos alguns
conhecidos e
outros

identificados por
ele a partir do

Palomar Sky
Survey. A
integra deste
catalogo pode
ser consultada
em

http://ned.ipac.ca
ltech.edu/level5/
Arp/frames.html .
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Os irmaos Alar e Juri Toomre (1972, ApJ, 178,623) mostraram que uma fragcao importante
dos objetos catalogados por Arp poderiam ser descritos como o resultado da interagcéo
gravitacional de dois sistemas do tipo disco experimentando uma passagem parabdlica
em duas situacdes tipicas. Na primeira temos um encontro retrogrado em que o spin da
galaxia alvo e o momentum angular orbital tém direcdes opostas. Neste caso o
perturbador e as estrelas do disco da galaxia alvo tém uma velocidade relativa elevag

o  efeito de
distorcdo devido o000, ‘
a Interacdo €
relativamente
modesto. Cada
estrela da galaxia
alvo sofre um
breve impulso, se
desloca da sua
Oorbita normal e

depois se
reacomoda
novamente no
potencial

gravitacional com
novos valores de
energia e
momentum
angular,



../Book/Referencias/Cap7/1972_ApJ_178_623_ToomreInteract.pdf
../Book/Referencias/Cap7/1972_ApJ_178_623_ToomreInteract.pdf
../Book/Referencias/Cap7/1972_ApJ_178_623_ToomreInteract.pdf
../Book/Referencias/Cap7/1972_ApJ_178_623_ToomreInteract.pdf
../Book/Referencias/Cap7/1972_ApJ_178_623_ToomreInteract.pdf
../Book/Referencias/Cap7/1972_ApJ_178_623_ToomreInteract.pdf
../Book/Referencias/Cap7/1972_ApJ_178_623_ToomreInteract.pdf
../Book/Referencias/Cap7/1972_ApJ_178_623_ToomreInteract.pdf
../Book/Referencias/Cap7/1972_ApJ_178_623_ToomreInteract.pdf

Ao contrario, em um encontro direto
0 perturbador e as estrelas da
galdxia alvo interagem com uma
velocidade relativa menor,
aumentando o tempo de interacao, e
o efeito final pode ser devastador
para a estrutura do disco. Neste caso
0o impulso sofrido por uma
determinada estrela € bem maior e o
objeto pode perder a condicdo de
permanecer proximo a regiao de
estabilidade original. O resultado
final € o surgimento de caudas
alongadas e estreitas que alguns
observadores haviam identificado
como jatos de estrelas sendo
emitidos das galaxias. Devido a
simetria do campo de maré observa-
se também o fendbmeno das contra
caudas na direcdo oposta a posicéao
da galaxia intrusa.
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Um exemplo de aplicacao
destes conceitos € o modelo ,
de Toomre&Toomre para Arp RIS o
244=NGC 4038/9 conhecida

como a galaxia Antennae em

gque as caudas geradas pela

interacdo sédo observadas ao o T Lo WIS
longo praticamente ao longo RN Lro o
do plano orbital sdo '
observadas em um angulo
adequado.
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Arp 105

Este é um objeto
catalogado por Arp
na categoria
“Eliptical conected to
spirals.”

Luc et al 1997 (AA,
326 537)
propuseram uma
possivel geometria
deste encontro

V19§ DON
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A galaxia Cartwheel é um
exemplo em que muito
provavelmente deve ter
ocorrido uma colisdo frontal na
direcao ortogonal ao plano do
disco e passando pelo seu
centro. Ap0s a passagem da
massa perturbadora ocorreu
uma onda de gravidade que
distorceu o disco do objeto
principal que observamos.
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Observe o desenvolvimento da estrutura de um anel em expansdo apo6s a colisao
frontal com um perturbador passando pelo centro de uma galadxia com disco (Stuck-
Marcel & Higdon, 1993, ApJ, 411, 108).
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Mazzei et al 1995 (AJ, 110
559) analisam como sendo
um encontro frontal com
uma galaxia intrusa
formando um sistema com
anel. O encontro afeta
fortemente a evolucao
fotométrica da galaxia e
pode ser usado como uma
ferramenta para estes
estudos.

Arp 148 Classificada por Arp como:
“Galaxy with associated rings.”
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Uma fracdo das galaxias binarias € constituida por
sistemas em interacdo alguns dos quais se
encontram no meio de um processo de fuséo. A
galaxia M51 é um exemplo onde provavelmente a
forma espiral da componente principal € excitada
pela presenca da galaxia menor.

Sabendo
que a
distancia
de M51 é
igual a 7.8
Mpc estime
a
separag¢do
entre as
duas
galdaxias.




Este sistema foi
analisado por Salo

& Laurikainen
(2000, MNRAS,
319, 377)
mostrando que é
possivel obter
uma boa
concordancia

supondo que a
massa da
componente

menor € igual a
0,55 da
componente

maior. A
passagem da
componente

menor pelo plano
do disco,
responsavel pela
onda espiral

observada, deve
ter ocorrido a
cerca de (400-500)
x 108 anos atras.

400"

Figure 1. Sequence of M51 experiments, with an increasing duration since the principal perturbation (companion crossing of the primary disc plane). In each
case the perturber to primary mass ratio, M, = 0.55 and the disc-plane crossing occurred at R, = 1.4. The projection of the simulation gas particles to the
observing direction is displayed (PA = 170° i = 20°), together with the relative companion orbit: dashed lines correspond to the portion behind the primary
disc. Numbers in the frames indicate the azimuth of the disc crossing (equal to {L,4). counted ccw along the disc plane from the intersection with the sky-
plane at PA = 17(°, and the time 7., elapsed since the disc plane crossing at 7" = (. For the last frame. the orbit crosses the plane of the primary twice, and
the azimuth of the first crossing is given. All simulations started at 7., = — 1.0. Except for the last frame, the orbits have high eccentricity (€ = 0.67-0.83)
while the inclination i, = —75° for the last case € = 0.2 and i,z = 85°. For the single-passage orbits, the pericentre is close to disc crossing: in the
multiple- passage model the apocentre is between the two disc crossings.
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Em NGC 3808 (Arp 78) podemos perceber que uma parte das estrelas, gas e poeira do
braco espiral da galaxia maior (NGC 3808) esta sendo capturada pela componente
menor formando uma estrutura distorcida ao seu redor.

Sabendo que a dimensdo da imagem acima é igual a 113” e que a distancia é
cerca de 105 Mpc estime a separacao entre os dois objetos. A diferenca de
velocidades entre as duas componentes é igual a 74 km/s. Estime a ordem de
grandeza do periodo orbital deste par.




T= 15, T= 20

Figure 10. Snapshots from a planar encounter between galaxies with mass ratio 1:1. The direction of the spin of the galaxies is opposite: the orbit of the galaxy
experiencing a direct encounter is shown with respect to the galaxy experiencing a retrograde encounter. Notice thatat 77 = 15-20, the galaxy that feels a direct

encounter looks much like the small companions in M51-type pairs.

Este sistema, considerado como semelhante ao caso de M51, foi analisado
por Salo & Laurikainen (2001, MNRAS, 324, 685). Os autores argumentam que
entre T=15-20 as simulacOes representam aproximadamente a forma da
componente secundaria é bem descrita.
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A galaxia Antennae € um
exemplo de objeto em
interacao que
provavelmente resultara
em uma fuséo.

Explique, usando o
efeito de maré, como
um enconiro rasante
pode resultar na
formacao das duas
antenas.
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FiG, 2—A simulation with an equal mass companion (asterisk) showing the development of tidal bridges and tail, the condensation of gas into giant cloud complexes in the outer disk, and accretion into
the inner disk. The top panels are for gas particles, and the bottom panels are for stars. Units are the length units (LU) of our computer model, where | LU corresponds to 670 kpe.

Um modelo descrevendo este sistema foi analisado por Elmegreen et al (1993.ApJ,
412, 90) que sugerem a presenca de nuvens com 10%® Mg e que séo ejetadas como
galaxias anas resultante da interag&o gravitacional.
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Nesta figura as setas indicam a posicao de um complexo molecular composto de
gas e estrelas que se liberta da atracdo gravitacional da galaxia central e passa a
evoluir como uma galaxia ana independente.



Em NGC 520 acredita-se que estejamos vendo o resultado da colisdo de duas galaxias
espirais ocorrido a cerca de 300 milhdes de anos atras.




As simulacdes de Stanford & Balcells
(1991, ApJ, 370, 118) mostram como o
objeto NGC520 pode ter resultado da
colisdo de duas galaxias com discos.

Fig. 7—Surface density contour plots of the best-fit simulation (run 11) of
a disk-disk collision from ¢ = —1 to the time of the best fit at ¢ = 1. The time
interval between the panels is | unit, which corresponds to ~8 = 107 yr. In the
left column, the view is down along the + z-axis toward the orbital plane with
+ x-axis pointing to the right. In the right column, the view is the observer's
angle ol @, = 80", ¢, = 50°. In every panel, the primary and secondary galaxies
are marked by P and 3, respectively. The last panel in the right column shows
the best-fitting model as seen by the observer. In this panel, north and east
have been marked to indicate the proper orientation for comparing the model
with the image of NGC 520 in Fig. 2,


Referencias/1991_ApJ_370_118.pdf
Referencias/1991_ApJ_370_118.pdf
Referencias/1991_ApJ_370_118.pdf
Referencias/1991_ApJ_370_118.pdf
Referencias/1991_ApJ_370_118.pdf
Referencias/1991_ApJ_370_118.pdf
Referencias/1991_ApJ_370_118.pdf
Referencias/1991_ApJ_370_118.pdf
Referencias/1991_ApJ_370_118.pdf
Referencias/1991_ApJ_370_118.pdf

A galaxia NGC 7252 é
um exemplo de
objeto em interacéo
em que 0 (gas
transferido durante o
processo alimenta a
formacdao de um
disco com Dbracos
espirais.




A analise de Hibbard & Mihos
(1995, ApJ, 110,140) mostra um

excelente
Imagem observada e simulada.

acordo
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Porque ocorre a formagao
das duas plumas a partir do
frame 24?7

Fig. 3. (a} The CTIO 4 m B-band image of NGC 7252 from HGvGS. (b) The best-fit projection of the simulation data at T=72 or 5804k " Myr since orbital
periapse. A clump that develops in the NW tail is clearly seen. Since this clump arises from statistical noise, its location in the {ail is purely random.
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Arp 193

“Narrow filaments.”

Exemplo de objeto
ainda sem
modelamento




Arp 230

“Concentric
rings.”

Exemplo de
objeto ainda
sem
modelamento.

Como explicar
esta
morfologia?




As galaxias se associam em estruturas com
um alto grau de hierarquizagcdo. Algumas
' como 0s, grupos contém poucas dezenas de

7.3 Aqlomeraglos de Galaxias
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Uma das formas mais utilizadas para detectar os aglomerados de galaxias € atraves
das contagens de galaxias em placas fotogréaficas. Digamos que o, represente a
densidade média de galaxias em uma dada colecao de placas. Se observarmos uma
regido onde a densidade observada de galaxias é tal que

ol/o, > N

Entdo dizemos que naquele ponto temos uma concentracdo de galaxias. Se
escolhermos um valor de N~1 entdo praticamente todas as galaxias pertencerdo a
grupos muito diluidos. Se ao contrario selecionarmos um contraste de densidade N>>1
entdo vamos selecionar poucas regides onde o numero de galaxias é muito elevado em
comparacdo com a distribuicdo de background. Existem dois catadlogos de galaxias
considerados como referéncias na literatura que usam este conceito: o catalogo de
Zwicky e o catadlogo de Abell. Ambos foram construidos a partir do levantamento
fotografico de Mt. Palomar. Na figura abaixo vemos alguns exemplos de deteccdo de
aglomerados, como o de Coma, a partir de um mapa contendo a posicdo das galaxias.

. NSUSB P A ST
. £ t... N3995 - -
+30, e N512? . .- ot
U S AR e oF
: Ca Nag7 ;. :

e . - ° ® . .
- - "
L, e, et




O catalogo de Abell, contendo 2712 objetos, considera como aglomerado uma
estrutura que satisfaca as seguintes condicoes:

A- Ter pelo menos 50 membros entre a magnitude m; e mg+2 onde my é a
magnitude da terceira galaxia mais brilhante.

B- Os membros devem estar contidos em circulo de raio inferior a 3h.,t Mpc.

C- Oredshift do aglomerado deve estar na faixa 0,02<z<0,20.

D- O aglomerado deve estar ao norte da declinagcao 6=-27°.

O catalogo de Zwicky obedece a critérios menos estritos:

A- O aglomerado deve ter pelo menos 50 membros com magnitudes contidas
no intervalo entre m; e m;+3.

B- Estas galadxias devem estar dentro de uma curva de isodensidade
correspondendo ao dobro da densidade de campo.

C- O aglomerado deve estar ao norte de 8=-3°.

Em média o catalogo de Zwicky contém aglomerados menos ricos que os de
Abell e portanto apresenta um numero de aglomerados muito maior.

Acredita-se que os aglomerados de galaxias se organizem em estruturas ainda
maiores conhecidas como os superaglomerados, muito mais dificeis de ser
identificadas.
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¢ Jmagem do, aglomeradd' A426 tambem co'nhemdo como Perseus. A gaIaX|a'
brllhénte Iocaleada a esqueera do centro contém % radiofonte Perseus A.



‘,e At B gL o S simagem de,_grahd'e camp(_) do aglo_'mer‘ad_o
G TR i b ey e sn s Cede Persbus observado palo SRSSE e



- .
e B 2 | mage'd.'reglao central do aglomerado
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Mapa das galaxias
identificadas

como
pertencentes  ao
aglomerado de

Perseus e suas
respectivas
classificacoes
morfologicas.
Observe como a
regidao central do
aglomerado
contem muito
mais objetos do
tipo jovem do que
a regiao periférica
onde a proporgao
de galaxias
espirais € maior.

Estime a dimensdo

desta regido
sabendo que a
distancia de

A426~72 Mpc.
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O aglomerado de Perseus se localiza em uma regido onde existem varios outros
aglomerados e associacdes. Esta € a regido conhecida como o superaglomerado de

Perseus-Pisces. Logo abaixo de A426 se localiza uma regidao de muito interesse devido a
falta de objetos. E 0 va2|o de Taurus.
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Se houvessem galdxias preenchendo
o vazio de Bootes quanto tempo
demoraria para que elas saissem da
regido no mais otimista dos cendrios?

A regido do vazio de Taurus
praticamente ndo contém galaxias.
Os dois objetos acima se localizam
naregiao norte do vazio.
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Aglomerado
A2877
contendo na
regiao
central a
galaxia
eliptica
gigante IC
1633.

Como uma
galaxia tao
brilhante
pode ter se
formado
nesta

regico?
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A regido do superaglomerado de Sculptor contem uma estrutura conhecida como a
grande parede e que pode ser visualizada nos levantamentos de redshifts mais recentes.
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Mapa das
galaxias
identificadas no
aglomerado de
Hércules e suas
respectivas
classificacOes
morfoldgicas.

Estime a dimensdo
desta regiao
sabendo que a
distancia de A2151
é ~158 Mpc. A
dispersao de
velocidades de
Hércules é da
ordem de 826 km/s.
Estime o tempo
necessdario para
que uma galaxia
cruze esta estrutura.
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Para quantificar o grau de riqgueza dos aglomerados Abell considerou como indicador
0 numero de objetos mais brilhantes que a magnitude aparente m;+2 contidos em
uma area circular de raio

conhecido como o raio de Abell e de grande utilidade por ser aproximadamente
independente do redshift. Os aglomerados foram entdo divididos em 6 graus de
riqueza

N=30 - 49 galaxias
N=50 - 79 galaxias
N=80 -129 galaxias
N=130-199 galaxias
N=200-299 galaxias
N>300 galaxias

ar~wdNhdDEFLO

Os aglomerados que vimos anteriormente apresentam os seguintes graus de riqueza
no critério de Abell: A426 (Perseus) R=2; A2877 R=0;A2151 (Heéercules) R=2; A1656
(Coma) R=2.



Devido a sua importancia cosmoldgica varios autores tém tentado apresentar
esquemas de classificacao dos aglomerados de galaxias. Um dos dois esquemas mais
utilizados € o de Rood&Sastry(1971) .

cD - Dominado por uma galaxia cD (A401,A2199) / L' N
B - Dominado por um sistema binario (Coma) : .

L - Trés das 10 galaxias mais brilhantes alinhadas (Perseus) °* . e '

C - Quatro das 10 galaxias mais brilhantes no Core (A2065) cD B \

F - Varias das mais brilhantes com distribuicdo achatada (A397)

| - Irregular (A1228) c

AdotECH), . A'1656 = Coma (B) ‘:
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O outro esquema de classificacdo bastante difundido € o de Bautz&Morgan(1970) que
contem 3 grandes classes:

| -Dominado por uma galaxia cD
Il - Membros mais brilhantes tém aparéncia entre cD e gigantes elipticas
lll - Sem galaxias dominantes
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Apesar dos aglomerados formarem um tipo de estrutura cosmoldgica que se sobressai
fortemente quando comparada com 0 campo € interessante observar que a maior parte
das galaxias nédo pertencem a aglomerados. Apenas cerca de 10% das galaxias sao
membros dos aglomerados ricos. O restante, portanto a vasta minoria, se encontra em
grupos esparsos e associacbes de menor grau de riqueza.

Outra caracteristica importante € que o conteudo galactico dos aglomerados depende
sistematicamente da sua classificacdo. Aglomerados com galaxias do tipo cD tendem
a apresentar uma expressiva proporcao de galaxias de tipo mais jovem enquanto os
aglomerados irregulares apresentam uma composicao galactica mais proxima daquela
encontrada no campo.

E SO S (E+SO)/S
cD Clusters: 35% 45% 20% 4.0 e.g. Coma, A2199
Spiral-poor: 159, 55% 30% 2.3 e.g. A194, A400, A539
Spiral-rich: 15%, 35% 50% 1.0 e.g. Hercules, A1228, A1367, A2197
Field: 15%, 25% 60% 0.7 e.g. de Vaucouleurs 1959, van den

Bergh 1962, Faber & Gallagher 1976
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As galaxias do tipo cD presentes em
aglomerados ricos formam uma classe
Unica de objetos bastante peculiares
com envelopes estelares extensos e que

dominam

a regidao central destes

objetos. O perfil de luminosidade é bem
descrito por uma lei de poténcia (~r19)
bem distinta do perfil de luminosidade
das
luminosidade integrada € muito elevada
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e objetos como NGC 1275, analisada
por Oemler (1976, ApJ, 209, 693)

podem
dimensao

atingir
destes

M,~-24,27. A
objetos pode

1 facilmente superar cerca de 100-500

Kpc e acredita-se que eventuais

| objetos que se aproximem de uma

cD possam ser facilmente
destruidos pela interacdo de maré.
Uma questdo da maior relevancia
consiste em entender a origem e
evolucao destes objetos.
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Uma caracteristica das galaxias cDs é que
a sua luminosidade total e
aproximadamente proporcional a
luminosidade do aglomerado (L.p~.L"%).
Uma relacdo semelhante, mas n%ﬁo\
acentuada, existe entre a luminosidade da 2,

regido central das cDs e a luminosidade

tivessem o envelope tao extenso
caso arelacdo seria menos acentua

Existem 3 possiveis cenarios para

explicar esta relagéo: -9 -
1. O envelope seria composto de

estrelas retiradas das galaxias ao o

passarem proximas ao centro. -21F o -
2. O envelope seria formado por galaxias a o

capturadas pela regido central do o 00 ©

aglomerado. -20F -
3. A cD seria o resultado de uma T T I I Y Y Y

perturbacao cosmologica 120 122 124 126 128 130

anormalmente elevada. log Le

Uma dificuldade, no entanto, €& que
algumas galaxias cDs né&o se encontram
no centro dos seus aglomerados.



O perfil de densidade
projetada (Oops) dos
aglomerados de galaxias é
semelhante a uma esfera
iIsotérmica a qual impde-se
um truncamento (C) na
regiao externa

o-obs:a(o'iso(r/ﬁ)'c)

sendo B a escala de
dimensao radial que define
o raio do core (R.=3B) e a a
densidade central de
normalizada (Bahcall, 1977,
ARAA, 15, 505). E possivel
ainda adotar uma
aproximacao dos modelos
de King

p(1)~po/(1+12/r 2)%2
o(r)~oy/(1+r?/r.?)

onde r. € o chamado raio de
core e o,=2pf .

°| i llllllll 3 11111111 e
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Estime alguns valores desta aproximag¢ao e
compare com o ajuste para uma esfera isotérmica.
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Mais recentemente Biviano & Girardi (2003, ApJ,585,205) utilizaram os dados do SDSS e
mostraram que o perfil de densidade pode ser melhor representado pela expressao

p=po/[1+(1/r,)7)0"

sendo r, 0 raio de core e p, a densidade central. O parametro B mede o quao diferente o
perfil de densidade se afasta do perfil isotérmico. As estimativas destes autores
mostram que um valor B~0,8 € capaz de representar adequadamente o perfil de
densidade dos aglomerados.

Compare graficamente os perfis para =0,8,1 e 1,2.
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Um resultado observacional importante € que a regido central dos aglomerados é
caracterizada por um raio de core relativamente constante (r, ~0,25 Mpc/hg,).
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Ja o raio externo é mal definido devido a gradual fuséo do aglomerado com as galaxias
de fundo. E possivel, no entanto, definir o raio gravitacional como sendo a dimensao
radial em que a energia potencial gravitacional € aproximadamente igual a sua energia

cinética média

R,=2GM/30,2~ 3 Mpc/hg, (M/10% M) /(c,/1000 km/s)

sendo o, a disperséo de velocidade das galaxias. Por outro lado o tempo de cruzamento

das galaxias e

t.,.=R/o,~6 x 108 anos (R/Mpc) /(o,/1000 km/s)

Indicando que as galaxias nas regides externas ainda nao tiveram tempo suficiente para

cruzar os aglomerados varias vezes na idade de Hubble.

Qual deve ser a distGncia de uma galdxia ao centro de um aglomerado para que tr~t, ,pie?




A dimenséao externa do halo dos aglomerados € muito dificil de ser avaliada mas alguns
autores acreditam que

Outro resultado importante é que a massa total dos aglomerados de galaxias é enorme
e pode ser inferida a partir do teorema do Virial

M=02?/GR.~0,7 x 10> M, (o,/1000 km/s) (R./Mpc)

onde o, € a dispersdo de velocidades e R, o raio efetivo contendo metade da
luminosidade do aglomerado. Se considerarmos um aglomerado como o de Coma a
sua massa é

Mcoma~4,7 X 10 M /hg,

Enquanto que a sua luminosidade é

Em consequéncia a razdo massa/luminosidade do aglomerado de Coma é M/L~150 h,

Mo/L, implicando na presenca de uma enorme quantidade de mateéria escura espalhada
no seu interior.

Qual deveria ser a dimensdo do halo de matéria escura das galaxias para que toda a
matéria escura estivesse atrelada as galdxias? Qual deve ser a propor¢cdo de matéria
baridnica nos aglomerados de galaxias?




A funcédo de luminosidade dos aglomerados é definida como o numero integrado de
galaxias com magnitude inferior a uma dada magnitude N(<m). Existem véarias
formulacdes e uma das preferidas é a funcédo de Schecter em que o numero de objetos
com luminosidade entre L e L+dL &

N(L)dL=N.(L/L.)® exp(-L/L.) d(L/L.)

sendo a~-1,25.

A luminosidade onde
ocorre a gquebra entre
a lei de poténcia e o
comportamento
exponencial e
conhecida como a
luminosidade
caracteristica e
corresponde
aproximadamente a
M.,~-21,5 mag. Esta
expressao € adequada
desde que se exclua
as galaxias do tipo cD.

log N (g m)

+ R

1 i i 1 i i 1 LY A\

+4 +2 0 -2 magnitude
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A formacéo e
desenvolvimento dos
aglomerados de
galdxias ocorreu em
uma era cosmoldogica
relativamente recente
(Z~1-2) quando as
galaxias ja estavam
formadas. Em 1976
White (MNRAS, 177,
717) apresentou as
principais fases de
desenvolvimento

deste processo.

As principais
hipbéteses  utilizadas
foram:

1. A maior parte da

massa do
aglomerado esta
concentrada nas

galaxias na mesma
proporcdo da sua
contribuicao
luminosa.
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Logo no inicio
percebe-se que as

galaxias mais
massivas (H)
provocam uma
perturbacéo de
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subestruturas no seu
entorno.

O modelo mostra o
mesmo tipo de
anisotropia observada
nos aglomerados de
galaxias observados
no Universo local.
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A medida em que o
processo continua o
sistema se aproxima
do estado de
virializacdo mas ainda
€ possivel perceber-se
a presenca das
inhomogeneidades
iniciais.



4t Tan densidade de massa projetada como a densidade de
objetos por unidade de volume no modelo € muito semelhante
° ao gue se observa nos aglomerados proximos como por
3 exemplo o aglomerado de Coma.
log p
2F
1-
o
. , 120~
- U'.
’ < N(m)
. .5 100t
ik (2] eemme o
A . ]
ﬂa I.
& 1
1 1 L :
-1 0 log R 1 e

A funcé&o de luminosidade final de todo o
aglomerado segue, como seria de se esper

a funcao de Schchter utilizada—+atcTalmente.
Porém a funcao nosidade nas regides
centrais gressivamente mais enriquecida
em galaxias luminosas indicando um certo
grau de segregacao de massa.




A dispersdo de velocidade do modelo em_anéis circulares, em unidades arbitrarias, foi
estimada ponderando-se por massa € pof numero de objetos. Observa-se, em decorréncia

pequena e dificil
relativamente
e final model

R at, m at,n Ch, n gL, n Nhn N
018 145 16°3 14°3 172 404 366
032 138 152 133 160 208 483
048 116 12:6 107 132 164 560
071 10°8 I1°1I 108 I1°2 117 504
1-05 Q-1 94 87 96 105 620
1-66 74 74 76 7'4 109 683
267 6-8 740 57 70 81 672
43 6-8 6:6 79 6-6 97 713
78 53 5°5 5'0 5°5 b3 635
21°5 740 6-9 7°5 6-8 150 665

O grau de inhomogeneidades presente nos estagios iniciais das simulacbes € bastante
consistente com as observacO0es de aglomerados irregulares como Virgo. A fuséo
continua das subestruturas indica que aglomerados desta classe ainda estdao na fase
inicial de formacao.

A comparacao deste modelo com o aglomerado de Coma mostra que a massa total do
aglomerado deve ser da ordem de (2,36 %0,36)x10*® Mg para Hy=50 km/s/Mpc. Este
resultado implica que a razdo massa-luminosidade das galaxias deve ser da ordem de
(258%36) Mg/L .
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Uma descoberta muito importante foi publicada por Dressler (1980, ApJ, 236.351)
mostrando que os tipos morfolégicos ndo estdo distribuidos aleatoriamente no
interior dos aglomerados. Na verdade as galaxias elipticas sdo encontradas

preferencialmente nas regides de alta densidade enquanto as espirais sao
encontradas nas regidoes de densidade menor.
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Seria tentador imaginar que esta
relacao morfologia-densidade
resultasse da remocao de gas do
disco das galaxias espirais nos
aglomerados mais densos. Mas esta
ndo parece ser uma boa hipotese.
Primeiro, porque a mesma relagcao
existe em aglomerados ricos e
pobres e existem galaxias SO mesmo
no campo. Em segundo lugar, se
removermos o0 gas dos discos das
espirais mantendo o seu bojo intacto
entdo a distribuicdo dos bojos das
galaxias espirais e SO deveriam ser
virtualmente idénticas. Mas este néo
€ 0 caso como se vé na figura ao
lado. As SO apresentam um bojo
mais desenvolvido.

Uma possivel explicacdo €é que
durante a fase inicial de formacéao
dos aglomerados as protogalaxias
em regibes mais densas foram
estimuladas por efeito de maré a
formar um bojo maior dando origem
assim as galaxias SO.
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Recentemente este resultado foi novamente verificado usando a base de dados do
SDSS (Goto et al, 2003, MNRAS, 346, 601) utilizando um esgquema automatico de
classificacdo morfoléogica. Uma forma alternativa de representar esta relacdo consiste
em representar a fracdo de galaxias de um dado tipo morfologico em funcao da
distancia radial dos objetos. Observa-se que as galaxias espirais dominam para
distdncias menores que o raio de Virial (R,=GM/@,?) enquanto as elipticas dominam na
regido interna.
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Acredita-se atualmente que os
aglomerados de galadxias se
formaram pelo processo de
colapso de grandes e raros picos
de perturbacdes cosmoldgicas no
Universo primordial. Neste
colapso, em escalas de vérios
Mpc, 0S barions, que
correspondem a ~15% da matéria
do Universo, acompanharam a
evolucdo da matéria escura. Por
este motivo uma fracao
importante do gas ficou
depositada na regidao central e se
comprimiu adiabaticamente a
temperaturas elevadas 0
suficiente permitindo a emissao
de raios-X. As observacdes
mostram que a temperatura do
gas intra-aglomerado depende
diretamente da profundidade do
poco de potencial gravitacional

KT~pympo,2~6 kev (0,/1000 km/s)?

como se observa na figura
(Rosati et.al, 2002, ARAA, 40, 539)
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Porque os aglomerados com
maior dispersdao de
velocidades devem ter maior
temperatura do gds?
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Em temperaturas tdo elevadas o gas preso no potencial dos aglomerados se encontra
totalmente ionizado e deve emitir fétons através do processo de bremsstrahlung sendo
a sua emissividade dominante determinada por

g,= An.n; g(n,T) T2 exp(h,/KT)

sendo g(n,T) o fator de Gaunt determinado pela mecanica quantica. Além desta
emissividade ainda existe um termo adicional determinado pela emissdo de linhas
metalicas em uma componente mais fria. A luminosidade integrada de um aglomerado
se situa na faixa Ly=10%4% erg/s. Esta elevada luminosidade permite que o0s
aglomerados sejam identificados a grandes distancias de interesse cosmoldgico.

Se considerarmos que o gas tem uma distribuicdo aproximadamente esférica este deve
se encontrar em equilibrio hidrostatico no potencial gravitacional do aglomerado

dP/dr = -GM(r)py(r)/r?

e considerando-se uma equacéao de estado de um gas ideal

P=p,kT/um,

concluimos que a massa de gas no interior de uma dimensao radial r deve ser

M(r)=-kTr/Gum, ( d Inp/d Inr +dInT/dInr )



Uma descricdo empirica aproximada para a distribuicdo de gas € dada pela expressao

Py=Pgo ( 1+r%/r2?) -3p/2

gue descreve aproximadamente o comportamento de um gas isotérmico em equilibrio

hidrostatico sendo o fator B igual a razdo entre a energia cinética da matéria escura que

domina o potencial
e a energia térmica
do gas. O resultado
deste processo €
gque a luminosidade
integrada dos
aglomerados
depende da massa
total do aglomerado
e segue arelacao

_ 1
Ly =a Mygot8

como se observa ao
lado. Nesta relacao
a massa é estimada
no interior da regiao
virializada onde a
densidade €& 200
vezes superior a
densidade critica.
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A identificacdo de aglomerados de galaxias em levantamentos Opticos é fortemente
dependente da correcdo devido a contaminacdo de galaxias de campo acentuada ainda
mais em redshifts mais elevados. A alternativa mais eficiente consiste em identificar

aglomerados através da luminosidade confirmando-se o redshift com observacgébes
espectroscopicas. Na figura abaixo temos um_exemplo de uso dgsta técnica utilizando as
iImagens do

satélite

Chandra. A

grande

vantagem é

gue a emisséo : . .

X responde ao gl ¢ : ! 00 | vs1157+0¢25 )
potencial v
gravitacional

sendo mais

intensa na

regido central

gerando J e

-portanto . _137911 ‘o - _ RW0152-1357 |

imagens mais Rz == | et

concentradas

do que a
distribuicdo de
galaxias a qual
ainda depende
de correcdes

- 2

incertas. <o 49N




Exemplos de aglomerados selecionados através da emissdo X e confirmados com
observacbes no infravermelho proximo. O mapa obtido pelo satélite Chandra € indicado
pelas isofotas na cor verde. No lado esquerdo temos um aglomerado em z= 1,11
(Standford et al 2002) e no lado direito um aglomerado em z=1,26 ( Rossati et al 1999).




O gés intraglomerado tem em meédia
uma abundancia quimica z~z./3
indicando que parte dele deve ter
sido processada pelas galaxias do
aglomerado. Esta imagem de M87
em Virgo mostra como 0 gas
guente pode interagir com as
galdxias centrais dos aglomerados
de galaxias.

Easiern Arm g

Bubbles

2’

Filament

A imagem X obtida pelo satélite Chandra
pode ser comparada com a imagem
Optica do SDSS na mesma escala e
mostra uma estrutura de filamentos, e
bolhas devido ao choque provocado pela
interacdo do gas quente com o campo
gravitacional de M87 (Eorman, et al,
2007).
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A galaxia cD central do aglomerado de
Centaurus, NGC 4696, apresenta varios
fillamentos na emissdo X observada pelo
satélite Chandra (Sanders & Fabian, 2002) . O
gas quente apresenta uma metalicidade z=1,3-
1,8 z, a cerca de 15kpc e que se reduz para
z=0,4 z5 na regido central. A temperatura
decresce de 4KeV para 1,5KeV na regiéo central
indicando a presenca de um cooling flow que
deposita material no interior da galaxia cD.

NGC 4696 DSS

Chandra

HST
IR+0ptico
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Neste mapa da
emissdo X em A1795
podemos observar
uma estrutura de
67kpc com
temperatura da
ordem de 30x108K
mais fria que a
temperatura meédia
estimada em
50x10°K. Este é o
fluxo de acrescao de

gas frio que esta
caindo na regiao
central do
aglomerado (Fabian
et all, 2001).
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O contorno da distribuicdo de massa do bullet cluster foi obtido através do método de
lentes gravitacionais fracas e coincide aproximadamente com a distribuicdo de galaxias.

Porém esta distribuicdo esta deslocada em

relacdo a distribuicdo do gas quente

responsavel pela emissao X de aproximadamente 23”. Considera-se que esta seja uma
indicacéo direta da presenca de matéria escura, em oposicao aos modelos de modificacéao
da gravitacdo propostos na literatura. Ademais, esta diferenca pode ser expressa em termos
da secdo de choque das particulas constituintes da matéria escura. A estimativa dos
autores é que esta observacao limita a secao de choque a a/m< 5 cm?/g.



Como
explicar a
presenca
de
estruturas
no Universo
primordial?
Qual
distancia
percorrida
pelas
estruturas
presentes
no inicio da
simulacao?

Nestas figuras vemos o0 resultado de uma simulacdo numeérica realizada pelo consoércio
Virgo ilustrando como as estruturas cosmolégicas podem ter se formado em um Universo
ACDM. Observe que mesmo na imagem inicial podemos observar a presenca de estruturas!




Apesar da
complexidade
estrutural que se
observa no Universo *
local a formacao e a"
evolucéo destas

estruturas pode serr "‘"i ’
entendida no cenario °='..G_w;

cosmologico ACDM. i .
Segundo Mathis et al f’oﬁ'ﬁ
(2002, MNRAS, 333, go
739) a aparéncia dos f"g
aglomerados locais
reflete a evolucao das
perturbacdes de =°%
densidades no
Universo se

considerarmos que as
galdxias se formam

no interior de
perturbacte
dominadas pela

presenca da matéria
escura.
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7.4 Funcao de Correlacao

A distribuicdo das galaxias em grandes escalas é o laboratério natural atravées do qual
podemos testar as teorias cosmoldgicas de formacao das estruturas.

Algumas das principais motivacdes basicas bem como os fundamentos da técnica
matematica foram sintetizadas por P. J. E. Peebles no livro The Large Scale Structure of
the Universe (1977) e continuam atuais. Algumas questdes postas nos anos de 1970
ainda precisam ser adequadamente respondidas através dos dados experimentais:

« O Universo é realmente homogéneo em grandes escalas?

« Seria esta uma aproximacao?

 Poderia a homogeneidade ser deduzida a partir de principios gerais?

« Como evolui o grau de aglomeragéo com o tempo?

* Qual a suaorigem?

« O que o processo de aglomeracdo nos informa sobre a evolucéo do Universo?



1. Homogeneidade do Universo

Observacionalmente verifica-se que o universo € de fato bastante homogéneo em escalas
de distancias préximas do horizonte causal ~ cHy* ~ 5000 h-* Mpc. Nas escalas menores
gue 50-100 h1 Mpc existem flutuacbes na densidade de galaxias que podem atingir
amplitudes de ON/N ~0,10. Uma medida conveniente das irregularidades pode ser
estudada usando a mesma técnica da teoria de fluidos conhecida como a funcao de
autocorrelacao

§(n=<p(r)p(r,tr)>/<p?>-1 (1.1)

A grande questdo consiste em como estimar esta funcdo exclusivamente através das
medidas astrondmicas. Na auséncia de correlagcao devemos esperar um valor §=0. Mas
devido a gravitacdo ser uma forca de longo alcance ela imp6s um padrao de correlacéo
em grandes escalas. Uma das primeiras tentativas de deteccao deste efeito foi realizada a
partir das contagens do levantamento Lick resultando que §(r,)=1 na escala r,=4 h-*Mpc e
§(50 h1 Mpc)=0,025 (Groth & Peebles, 1977) demonstrando experimentalmente como
detectar o padrao de correlacdo no fluido cosmoldégico. Como o limite do levantamento
Lick € da ordem de 200h-!Mpc a indicacdo clara é que existe uma progressao da
aglomeracédo que € maior em pequenas escalas (<4Mpc) evoluindo para um fundo quase
uniforme em grandes escalas (>50 Mpc).

Como p(ry+r)=p(r,)+8p podemos concluir que §(r)=<p(r,) Op>/<p?>> ~ Op/<p> se
considerarmos p(r;) como uma regiao tipica do universo. Portanto as perturbacdes em
escalas superiores a 4 h-'Mpc ainda estédo na fase linear de evolucédo dinamica.
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Se considerarmos os catalogos
de aglomerados de galaxias com
emissdo X scala de
aglomeracdo € diferente
escala de aglomeracao
galaxias (Romer et al, 1994).

das

No catalogo de aglomerados de
Abell |§..(r)=1 em escalas r~30h-
Mpc. | inferiores ao limites
obseryacionais dos
Ievana'amentos de galaxias.
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Novamente as indicacbes séo
muito evidentes de que as
perturbacbes de densidade estao
no regime linear, Op/p<l, em
escalas claramente contidas nos
limites observacionais dos
levantamentos de galaxias.
Ademais os aglomerados mostram
evidéncias de superaglomerados e
vazios em escalas de 10-50h-1 Mpc.
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2. Seria possivel prever a homogeneidade?

Num certo sentido sim, jA que os modelos cosmologicos mais discutidos sao baseados
em um principio de homogeneidade e ndo estdao em contradicdo com as observacdes do
Universo em grandes escalas.

O principio cosmologico de Milne, baseado em uma consideracéo filosofica a priori,
implica aceitar a homogeneidade do Universo em grandes escalas.

No entanto é possivel construir modelos ndo homogéneos que satisfacam a Teoria da
Relatividade Geral. Portanto, a rigor, esta € uma questao que sO pode ser resolvida de
fato através da comparacao detalhada entre teoria e observacéao.

3. Como estimar a funcéo de correlacdo das galaxias

O grande problema para estimar a funcéo de correlagdo € que os catalogos de galaxias
nos fornecem: (1) uma amostragem limitada do Universo bariénico observavel; (2) Nao
temos acesso as trés coordenadas espaciais; (3) Ndo temos acesso as galaxias mais
distantes de menor luminosidade; (4) As observacdes sé&o realizadas no interior do disco
galactico e sujeitas portanto aos efeitos sistematicos introduzidos pelo avermelhamento
interestelar.



Apesar das galaxias
serem corpos
extensos e atil
pensar em cada um
destes objetos como
sendo um ponto
material
caracterizado apenas
através de suas
coordenadas. Neste
caso a probabilidade
de que uma dada
galaxia seja
encontrada em um
dado volume
elementar, a menos
de uma constante de
normalizacdo, pode
ser expressa como

8P =n 8V (3.1)

Onde n representa a
densidade média de
objetos na amostra.

0.2



Podemos entender este resultado como uma média sobre um ensemble de M realizacdes
resultando em um total de objetos encontrados neste volume elementar

N=M n &V (3.2)

O numero meédio de objetos encontrados em um volume finito V é dado pela integral da
equacéo (3.1),

<N>:fndv:nv (3.3

A funcédo de correlacdo de dois pontos, analoga a funcao de correlacao de um fluido, é
entdo definida como a probabilidade conjunta de encontrar um objeto em cada um dos
volumes elementares dV, e 8V, separados de uma distancia r,,

6P =n2 &V, 8V, [1 + §(ry,)] (3.4)

Como estamos adotando a hipotese de isotropia e homogeneidade resulta que § deve
depender exclusivamente da distancia entre os pontos. No caso de uma distribuicao
aleatdria de Poisson espacialmente uniforme deveriamos esperar

5P =n23V, 8V, (3.5)

e neste caso &=0. Se as posicOes dos objetos estao correlacionadas entao &>0.



4. Funcao de correlacao angular

As principais fontes dos objetos astrond6micos sdo os catdlogos com posi¢cfes aparentes
expressas atraves das coordenadas angulares celestes. Usualmente as distancias sao
incertas e de dificil obtenc&o. Portanto o problema usual consiste em estimar as funcdes
de correlacdo em coordenadas angulares e posteriormente transforma-las para as
funcdes espaciais correspondentes.

Neste caso o0 problema pode ser definido sobre a superficie da esfera celeste e a
probabilidade de encontrar um objeto no elemento de angulo sélido 8Q é dada pela
expressao

5P =N 8Q (4.1)

Sendo N o niumero médio de objetos por unidade de area angular no céu resulta que o
numero medio esperado em uma célula finita Q é

<N>=NQ (4.2)

A funcao de correlacdo angular 2 pontos é entdo definida pela expressao que determina a
probabilidade de encontramos um objeto na célula 8Q, e outro na célula 6Q,



5P = N2 5Q, 5Q, [1+ W(8,,)] (4.3)

Analogamente a probabilidade condicional de encontrarmos um objeto a uma distancia
angular @ de um outro objeto arbitrario é

5P = N&Q [1+ w(8)] (4.4)

Assim o numero médio de vizinhos dentro de uma certa distancia angular 08 sera
<N>, =N |, dQ [1+ w(6)] (4.5)

Para um dado catalogo contendo N; objetos em uma area angular Q a densidade média
de objetos sera

N=N,/ Q (4.6)

E podemos deduzir através da equacao 4.5 que o numero esperado de pares entre 0 e
8+d6 em toda a area do catalogo € %2 N<N>, ou seja

N, = 1/(2N2 Q)<8Q>[1+ w(8,)] (4.7)

Sendo 6< 0,< 6+d0 e <dQ> 0 angulo solido medio dos anéis.



Portanto a funcdo angular de correlacdo pode ser estimada através da expressao

1+ w(08,)=2N,Q/(N2< 5Q>)

sendo possivel mostrar que
0 erro médio associado a w
é dado por dw=ny?

Um exemplo recente de
estimativas das funcdes de
correlacdo de varias ordens,
obtidas a partir do
levantamento SDSS, pode
ser visto no trabalho de
Ross, Brunner & Myers
(2006, ApJ, 649, 48). Os

resultados estao
representados em uma
escala logaritmica

mostrando que estas
funcdes de correlacéao de n-
pontos s&o bastante bem
descritas por uma
aproximagdo em lei de
poténcia.
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6. Relacéo entre w(0)e &(r)

A relacao entre estas funcdes pode ser obtida considerando-se que a probabilidade de
encontrar uma galaxia com magnitude absoluta entre M e M+ 8M em um elemento de
volume &V é dada pela funcao de luminosidade

5P = ®(M) 3M 5V (6.1)

A correspondente probabilidade de encontrarmos uma galaxia com magnitude entre M, e
M;+ &M; no elemento de volume dV; e uma segunda galdxia com magnitude entre M, e
M,+ &M, no elemento de volume &V, é

SP=[®(M,) ®(M,)+I(M,M,,r,,)] 8V, 8V, 8M,5M, (6.2)

Comparando-se esta expressédo com a definicao da funcéo de correlagéo espacial (3.4)
percebe-se que

n=/ ®(M) dM (6.3)

n2g(r)=] F(My,M,,r5)dM;dM, (6.4)



Para encontrar expressdes analogas para a funcdo de correlacdao angular € preciso
considerar que um objeto de magnitude absoluta M € visto com uma magnitude aparente

m =M+5Log r +25 (6.5)
e portanto a probabilidade de encontrarmos tal objeto em uma area de céu 8Q sera
OP=r26rdmdQ®d(m-5Log r -25) ( 6.6)

Integrando-se sobre todas as possiveis distancias obtemos a probabilidade de
encontrarmos um objeto de magnitude aparente qualquer em uma dada area do céu

5P= 5Q8m|r2dr®(m-5Log r -25)=dN/dm 5Q&m (6.7)

A probabilidade de encontrarmos as galaxias 1 e 2 em seus respectivos elementos de
maghitude e area do céu sera portanto

5P= 5Q,50Q,5m ,dm,[dN,/dm dN,/dm+g(m,,m,,0,,)] (6.8)

gue define a funcéo de correlagcao angular em magnitudes aparentes.



Podemos perceber portanto que a relagcdo procurada é

g(my;,m,,08)= frlzdrlrzzdrz F(My,M,,ry,) (6.9)
sendo
ri,% =r>+r,2-2r,r,cos 0 (6.10)

Estas expressdes podem ser utilizadas para transformar as estimativas da funcao de
correlacédo angular para a correspondente funcéao de correlacéo espacial.

Um caso particular de grande interesse pratico ocorre quando a funcéo de correlacao
espacial pode ser aproximada por uma lei de poténcia

&(r)=Br7 (y>1) (6.11)
Em cujo caso é possivel mostrar que
w(8)=A 017 (6.12)

Sendo que as observacdes indicam que y ~ 1.8.



Na década de 1970 Peebles e
colaboradores exploraram
esta descricdo e mostraram
como determinar a funcéo de

correlacdo angular a partir da °

densidade projetada de
galdxias em uma determinada =
posicdo da esfera celeste. Em
1978 Soneira&Peebles (1978,
AJ, 83, 845) utilizaram a
funcao de correlacao estimada
a partir de contagens de
galdxias como as do mapa -
ilustrado na figura ao lado
obtido a partir do catalogo de
galaxias de Lick.

Observe a aparéncia celular e .

filamentar observada neste  *
mapa. Apesar da tendéncia . . ¢

humana em descobrir padrdes
mesmo onde estes ndo
existem, trata-se neste caso
de uma impressao real e muito
dificil de ser quantificada.
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A simulacédo realizada por Soneira&Peebles se baseou em um processo geomeétrico
hierarquico. Dentro de uma esfera de raio R especificado sorteiam-se n esferas de raios
R/N e este processo € repetido para cada nova esfera gerada em L=L,,, realizagdes
consecutivas. Na ultima realizacdo € colocada uma galaxia no centro da esfera. A cada
galaxia é atribuida entdo uma magnitude absoluta a partir da qual estima-se
posteriormente a

magnitude

aparente. No final L=1

0 mapa simulado é n=2, A=1,76 L=2
ajustado ao

mesmo limite de

completeza do

mapa observado.
E possivel mostrar
que ajustando
convenientemente
0s parametros
iniciais podemos
reproduzir as
funcdes de
correlagcao
observadas até a
guarta ordem.

Lmax



E interessante observar que, guardadas as devidas proporcdes, as raizes deste tipo de
interpretacao geometrica do universo pode ser tracada a Thomas Wright em meados do
seculo XVVIIl. Em um livro completamente especulativo, que se tornou famoso devido a
uma citacado de Kant, Thomas Wright imaginava uma solucao baseada em colocar as
estrelas na superficie de esferas densamente empacotadas. Para estabilizar o sistema
Wright imaginava a existéncia de um centro supernatural capaz de dar sustentacdo ao

sistema.




Um exemplo final deste processo
€ 0 mapa simulado ao lado
mostrando que €& possivel
reproduzir com bastante precisao
as observacdoes do
utilizando as funcobes

correlacéo até a quarta ordem.

No entanto as estruturas
fillamentares visiveis no catalogo
de Lick ndo sao reproduzidas
com tanta fidedignidade no
modelo. As
simuladas tendem a apresentar

uma simetria mais esférica do que

0 mapa observado.

Isto indica que a informacao
sobre esta estrutura filamentar do

Universo observado deve estar |
de |

contida nas funcoes
correlacdo de ordens superiores.
Este resultado aponta para uma
situacdo complicada ja que as
funcdes de correlacao de ordens
superiores sao progressivamente
mais dificeis de serem obtidas.
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A validade da aproximacdo da lei de poténcia tem sido verificada em varios estudo
independentes como podemos observar pelas figuras abaixo. Podemos observar ainda

que (0] 1 - U | T I 1000t T TT T LI B B B B
processo de ‘
aglomeracao { N .
introduz 3 ;
correlacdes '
» 100 1~
em escalas oI b A - i
da ordem de \
10 h-Mpc \
diminuindo
rapidamente r 10} -
para maiores :“\
separacbes. & % a2
Y el
* ool "%,
e I p= \‘ -
\
| \
L] \\
\
* \
-' \\
. X
0l o
Y B i
- \
0.001 = - \\
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Estudos mais recentes ~ m
mostram ques estas
estimativas séo
perfeitamente
consistentes com o0s
dados atuais do SDSS '1
(Ross et al, 2006,
ApJ.649,48) e que o
processo
aglomeracéao é di
nas galaxi
jovem,—Tepresentadas
pelo triangulos, e nas/_
galaxias de tipo tardio;
representadas pelos

quadrados. As ;_l Ly |

galadxias do tipo jovem

estao mais fortemente
correlacionadas do {]'ﬂ.l D.1 1

que as galéxias de tipo H{dEEFEEE]
mais tardio.

Explique como a menor amplitude da
fungcdo de correlagdo das galaxias espirais é
compativel com a relagdo morfologia-
densidade?
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Outro  resultado
deste mesmo
estudo é que as
amplitudes das
funcdes de
correlagcao

obtidas séo

aproximadamente
consistentes com

0 modelo
hierarquico de
formacao das
estruturas.
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7.5 Lentes Gravitacionais

Segundo a teoria da relatividade geral
a gravitacdo pode ser entendida como
um efeito de distorcao do espaco
provocado pelas grandes
concentracdes de massa. Em virtude
disso o0s raios luminosos que se
originam em uma fonte podem sofrer
uma mudanca de direcao ao passar
proximo a estas concentracdes. Em
algumas situacdes este efeito pode
ser forte o suficiente para provocar o
surgimento de duas ou mais imagens
de uma mesma fonte gerando assim
um efeito semelhante ao de uma lente
optica. O resultado final para o
observador vai depender da
configuracdo geomeétrica da fonte, do
objeto defletor, sua massa, e do
observador.




Na figura ao lado temos uma
configuracdo simples de uma
lente gravitacional. O raio
luminoso €& emitido pela fonte
(S’) e sofre uma deflexdo pela
lente (L) antes de atingir o
observador (O). Neste caso,
considerando que o angulo a é
pequeno, a posicdo da imagem
devera obedecer a restricéo
geomeétrica

P —

1mage
X-y~qd|‘s pl;ml‘
sendo d,g a distancia do
defletor. O fator a(b) depende da
interacéo introduzida pela
massa do  defletor. M
aproximacdo de um corpo
pontual alinhado com afontee o
observador

a~4GM/bc?=2R¢/b
onde Ry é o0 raio de

Schwarzschild e b o parametro
de impacto do encontro.




Considerando que os angulos envolvidos na figura sejam muito pequenos temos que
B~y/ds e analogamente 8~x/dg5. Como o efeito de curvatura da luz € muito pequeno e o
parametro de impacto b~0d ., temos que

8-B=ad, s/d<=4 GM/bc? d, o/d<=1/8 4GM/c? d, o/d| . ds = 82/8

onde 0= (4GM/c? d ¢/d,sds)Y? € o chamado angulo de Einstein. Esta equacdo pode
ser transformada na forma

82— B0 -6:=0

Indicando que

0:+=[B+(B*+40:7)"?]/2

Portanto se o0 objeto estiver exatamente alinhado com a lente temos =0, 6=0 e

veremos um circulo de raio O também conhecido como anel de Einstein. Caso
contrario veremos duas imagens localizadas em 0, e 0..

Mostre que se a lente é um objeto de 1Msun
estiver a uma distancia tal que dS=2dLens
entao

6E=(Rs/dLens)~2x‘| 03" (1 kpc/dLens)‘I /2




No caso
cosmoldogico a
aproximacao de
massa pontual
desenvolvida
acima deixa de ser
valida e é
necessario
considerar a
distribuicao
espacial de massa
tanto do defletor
como da fonte. Um
exemplo é a
imagem ao lado do
aglomerado A1689
obtida pelo
telescépio espacial
Hubble mostrando
a presenca de
inimeros objetos
mais distantes cuja
luz foi distorcida
pelo potencial
gravitacional do
aglomerado.




Nesta imagem
do aglomerado
A2218
podemos  ver
varios
exemplos de
lentes
gravitacionais
de objetos
distantes. Em
particular a
galaxia
marcada pela
elipse e pelo
circulo trata-se
de um dos
objeto mais
distantes ja
observados em
z~7.
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A visdo mais remota que temos atualmente do Universo é através do fundo de radiacao
cosmica observada com o satélite WMAP. Acredita-se que as perturbacdes que
observamos neste mapa, correspondendo a distribuicdo de matéria em z=1000, evoluiram
para formar a estrutura celular que observamos atualmente no Universo local. A presenca
de correlagcbes na distribuicdo destas perturbacdes se deve a fendGmenos ocorridos
durante a fase de expanséo inflacionaria do Universo primordial.



7.7 Problemas

1. Considere o par de galaxias binarias NGC 3226, 3227 do catadlogo de Turner que
apresenta Av=293 km/s, Sep=2,20’ e dist=29,8 Mpc. Suponha uma situacao altamente
favoravel em que os dois objetos estejam em uma Orbita circular em que o vetor
velocidade esteja alinhado com o observador. Estime o periodo orbital deste par.
Quantas Orbitas este sistema percorreu desde o Big-Bang? Qual o possivel efeito
causado pela proximidade destes objetos nas suas populacbes estelares? Qual deve
ser ainfluéncia da expanséo do Universo nesta interacéo?

2. Suponha que a razao entre a massa total e a massa estelar de uma galaxia tipica seja
M, ,t/M.=5. Na aproximacéo de curva de rotagdo plana, V,,; =200 km/s, qual deveria ser a
dimenséao tipica do halo de matéria escura?

3. O anel da galaxia Cartwheel se expande com uma velocidade média da ordem de 89
km/s. Sabendo que a distancia do objeto é cerca de 123 Mpc estime o diametro do anel
externo e o tempo decorrido desde o impacto. Porque motivo ocorreu a formacéo do
anel?

4. Qual seria uma possivel aparéncia da galaxia Cartwheel quando vista no plano
paralelo ao disco da galaxia perturbada? Alguma das classes de galaxias de Arp
poderia corresponder a este evento?



5. Estime a ordem de grandeza da densidade de galaxias em um aglomerado em funcgéo
das classes de Abell.

6. Qual seria a dimenséao dos halo de matéria escura das galaxias se toda a matéria
escura dos aglomerados estivesse associada as galaxias individualmente?

7. Admitindo que em media as galaxias tenham uma dimensao R,,~20 kpc estime a
escala de tempo de colisé@o entre as galaxias em um aglomerado rico como Coma.
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