Cerson Pech

SIMULACAXO CLASSICA DE N-CORPOS PARA

GRUPOS DE GALAXIAS

Tese de

-MESTRADO

CENTRO BRASILEIRO DE PESQUISAS FISICAS

-

RIO DE JANEIRO

- 1989 -



A Meus Pais.



AGRADECIMENTOS

- Ao Proj. Chung Kai Cheong por sua competente e sempre
objetiva orientagdo e por ter me iniciado na pesquisa

cientifica;

- A Simone, minha mulher, com qguem aprendt as idéias

bazicas da computagido. Seu incentivo conctante foi imensamente

importante no decorrer deste trabalho;

- Aos colegas e amigos do CBPF, cujas amizades tornaram

o ambiente sempre agradavel e interessantej

~ do Departamento de Fisica Nuclear e Altas Energias do

CBPF, onde realizei meu trabalhe e em especial aos

companheiros deste departomento pelas estimulantes criticas e

discusstes.



RESUMO

A fim de investigar a discrepancia observada entre a

massa virial e a massa luminosa em grupos de galaxias, foi
realizado uma simulacio cléssica de N-corpos, onde admitimos

uma lei da poténcia para a distribuicdc de massa das galaxias.

Levando em conta tal discrepéncia, propusemos uma relacdo

linear entre a massa e a luminosidade de galAxia. Esta relagdo
permite obter uma distribuicio de luminosidade que é
compativel com a observacional

O=s resultados da simulagae para as dispersBes das
velocidades &3¢ bastante razoAvelis quando comparados com os
dados observacionais e fornecem uma estimativa para a faixa em
que as massas podem estar distribuidas. Mostra-se que, neste

cago, a discrepancia na massa pode chegar até a duas ordens de

grandeza, tal como ja& apontade em varios trabalhos anteriores.
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INTRODUCAO

A Astrofigica ¢ o ramo da Fizica que estuda os

fendtmenos obszervados no universo do ponto de vista das leis

que os regem O assunto desta tese € basicamente a dinAmica de

sistemas de galaxias, onde galaxia & um aglomerado de

estrelas. Neste nosso contexto, as estrelas s30 as unidades

basicas e a investigacdo de =suas propriedades e de sua

evolugio ao longo do tempo s3o de =suma importéancia na

Astrofisica. A grande maioria das estrelas s3o encontradas em
associagBes que vao desde =sistemas binarios até associagBes

contende bilhtes de estrelas. Estas dltimas =30 denominadas de

caldxias. Elas s3Aao encontradas em malor numero e constituem,

primordialmente, o universo observado.

0 grande nimero de estrelas & 10‘2), que faz parte de

cada galaxia, justifica o fato de encararmos a galadxia como um

ocbjeto que possul identidade prépria, com quantidades fisicas

tais como, velocidade, momento angular, etc... .

Assim como no caso das estrelas, as galaxias também

esti3o distribuidas em sistemas que vao desde sistemas binarios

de galaxias até grandes aglomerados contendo de 10° a 10*

galaxias. Contudo, os mais comuns s3doc os grupos de galaxias,

que contém cerca de 3 a 30 galaxias.

Em 1962, Van den Bergh estimou gue aproximadamente 602

de todas as galadxias existem na forma de grupos,
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observador. Em laboratério, pode-se montar um experimento a

fim de tentar medir as quantidades fisicas que se deseja, ou

entio, ocutras que tenham relagBes bem estabelecidas com elas.

No caso dos sistemas astronbmicos, istoc é obviamente inviavel,

o que nos obriga a recorrer apenas a dados observacionais,

A massa, em sistemas astrofisicos, é uma grandeza

importante na compreensac da dinAmica, e é um exemplo de uma

quantidade impossivel de ser medida diretamente. Dai a enorme

dificuldade dos astrénomos em determinar a massa dos diversos

objetos celestes. Quante mals afastado o objeto, malor a

dificuldade, pois mails dificil fica a observagic. Assim, a

pegquena quantidade de dados observacionals disponiveis

representa uma limitagio bastante séria na estimativa da massa

de galawias e de grupos de galaxiasz (Rood et al 1970, Dickel

e Rood, 1978a>

Mais recentemente, em 1982, Huchra e Geller foram bem

sucedidos na tentativa de superar as dificuldades

observacionais, tais como as mencionadas acima. Baseados em um
mapeamento tri-dimensional do espago e com a utilizagio de um
método numérico capaz de determinar os membros de um grupo

especifico, eles apresentaram um catalogo de grupos de

galdAxias mais completo e confidAvel. Em 1983, Geller e Huchra

publicaram wum novo catalogo completando o anterior. Ap6s a
concluszio deste nosso trabalho, saiu publicade um catAlogo de
grupos de galaxias do Hemisféric Sul (Maia, da Costa e Latham,

19895

Porém, como vimos acima, existe uma dificuldade pastante

éér:la na estimativa da massa, que é a falta de um método

= e
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direto para a sua determinacac, implicando na necessidade de

recorrer a métodos indiretos. Um exemplo desze procedimento &

a aplicagdo do teorema virial para eistemas de particulas

gravitacionalmente ligadas, que pela primeira vez fol usada

para sistemas de galaxias por Zwicky em 1933, Entretanto, este
métode também intreoduziu novas fontes de incertezas na massa

estimada <(Gott e Turner, 1977; Dickel e Rood, 1978b; Geller,

19845

A estimativa da masEa estsi relacionada COT a

determinagdo da razidoc massa-luminosidade. Varios trabalhos

mostram que existe uma diferenga entre a raz3o

massa-luminosidade determinada para galfSydas a partir de

guantidades intrinsecas, como por exemplo sua curva de

rotagdo, e a razdoc massa-luminogsidade determinada para grupos

de galaxias, com a ajuda do teorema virial (Field e Saslaw,

1971; Hartwick, 1978).

Una das formas de estimar a massa de um grupo de

galaxias seria tomar a razBoc ML obtida a partir das

quantidades intrinsecas, multiplica-la pela luminosidade de

cada galaxia e somar sobre todos o= membros. Tal massa &

denominada de massa luminosa.

O fato importante ¢ que se obtém uma discrepéncia de até
duas ordens de grandeza entre a massa lumino=a e a massa
calculada pelo tecrema virial, denominada de massa wvirial

Ezzencialmente, para explicar esta discrepancia, duas

hipéteses foram sugeridas:

> Os grupos gaoc sistemas lgados gravitacionalmente,

com suas massas dadas pelo teorema virial. Neste caso, a



existéncia da discrepancia implica que uma parcela da massa &

dada ®sob a forma de matéria ndo-luminosa, isto ¢, matéria

escura.

1> Os grupos s8do =sistemas nio-ligados e toda sua massa

aparece sob a forma de luminosidade. Neste caso, a estimativa

pelo teorema virial nio & correta.

Uma estimativa realista da raz3c massa-luminosidade e da

massa das galaxias é, portanto, essencial na analise das duas

hipot.eses referidas acima.

Também, a razaoco massa-luminosidade ¢ relevante na

discussio sobre a densidade média de matéria no universo, P,

E usual definir a densidade cosmolégica 1 como

onde =5 ¢ a densidade critica de universo. Quande 0 > 1, o

universo & fechado, ou seja, o atual movimento de expans3o nio
poderé ocorrer indefinidamente, mas somente até um determinado

pontoe onde ira comegar a contragioc. Quande N < 1,

o universo é

abert.o, ocu seja, a expans3o é indefinida.

Huchra e Geller encontraram, para os grupos de seu

catalogo, o valor médio de ML = 4170 Mo/Lo (o simbole ©

subzcrito, indica quantidades =olares), correzpondendo a2 uma

densidade cosmolbgica 0O = 0.1

A fim de investigar as duas hipdteses acima, varias

simulagtes nmnericas de N-corpos, aplicadas a grupos de

galaxias, foram realizadas a partir da década de 60 C(Aarseth,

1963) e continuam a ser realizadas até os dias de hoje

{Giuricin et al., 1984; Heisler et al.,, 1985).

T e R



Um problema iniclal para a simulagdoc numerica de

N-corpos ¢ determinar qual distribuigdo de massa que devemos

usar para as galaxias do grupo. Obgervacionalmente, somente &

possivel se obter, para galaxias, a fungio distribuigio de

luminosidade. ©Os trabalhos acima menciohados, o©u usam uma

distribuigo de massa uniforme, ou uma distribuigio que ¢

pobremente relacionada com a distribuigdo de

Juminosidade

observada.

Em 1972, Aarseth e Saslaw usaram, para a simulagio de

N-corpos, uma distribuigdc de massa que =segue uma lei do

inverso do quadrado, isto & nNnim « l/mz. Eles investigaram

incertezas inerentes as det.erminagtes observacionais no

calculo da massa virial, que =30 as sgeguintes: (1) Grupos que

possuem algumas galaéxias cujas velocidades n3o s3o observadas;
(2> desvios na configuragio de eguilibrio .e (3> o efelto do
fator de projegdo sobre as interdistancias. Mostraram que tais
incertezas sub-estimam a massa real por, nc maximo um fator 2,

chegando, portanto, F- conclusao de que a discrepancia

observada entre a massa virial e a2 massa luminosa nio &

causada, =s=implesmente, por tails efeitos. No entanto, uma

observagao que deve ser feita & que a distribulgdo de massa
utilizada por Aarseth e Saslaw n3c possui nenhuma ligagSo com

os dados observacionals de luminosidade.

Também, a partir de ©simulagSes numéricas, em 1984,

Giuricin et al. investigaram a dispers3o, tanto no valor da

massa virial gquanto na razao M- L, chegando a conclus3o de que

massa e luminosidade s3ao pobremente correlacionadas.

Entretanto, os autores utilizam uma distribuigdo de massa que



contém implicitamente uma razio M/L constante, o que traduz

uma relagio bem particular para tals quantidades.

0 objetive deste trabalho ¢é procurar entender o

significado da discrepancia na massa, dando énfase a uma

relacdo entre a massa e a luminosidade mais compativel com a

hipétese de matéria escura. Para isso, propomos um modelo em

que as massas das galAxias se fam compostas por duas parcelas:

uma dependente da luminosidade, isto &, a prépria massa

luminosa; e outra independente da luminosidade, correspondendo

a matéria escura. A fim de investigar o gquanto este modelo

{que denominamos de modelo linear) & compativel com os dados

observacionais, realizamos simulagSes dinAmicas de N-corpos em
que a distribuigiec de massa das galfiydas segue uma lei da

poténcia.

Esta distribuigio de magsgsa & observada em varios

fentmenos fisicos, como no caso da fragmentagio nuclear, em
que um proton altamente energético colide com um nucleo alvo,
com a formacgao de varios fragmentos cujas massas seguem uma

lei da potléncia.

Em 1986, Hifner e Mukhopadhyay mostraram que a mesma
distribuigic também pode ser observada em colisBSes entre
estilhagos de pedras (basalto) e na distribuicioc de asterosides
do sistema planetario. Num trabalhe recente, Rana (19872
mostra que a distribuigic das massas das estrelas vizinhas ao
~Scl também obedece a uma lei da poténcia E interessante notar
a enorme diferenga em escala destes diferentes processos. Da

fragmentagio nuclear para a fragmentagSoc de estilhagos de

pedras, a escala de massa cresce por um fator 10*® , cresce



por outro fator 10%° para a escala de massa de asterdides e

por um terceiro, até chegar As massas de estrelas.

Uma outra motivagdc para utilizarmos a lei da poténcia é

que em varios modelos de formagic das galaxias, as flutuacgBes

na densidade de matéria, em um universo homogéneo e

isotlrépico, que seguem uma distribuigdo, &p/p « M_)\, produzem
resultados compativeis com as observagdes.

Antes de prosseguir, uma palavra sobre a constante de

Hubble deve ser dita Todas as quantidades =s3oc calculadas para

a constante de Hubble, Ho- 50 km S“‘Mpcni. Este valor, que

adotamos ¢é fgual ao limite inferior da falxa obtida por

Sandage em seu Lrabalho sobre a constante de Hubble, realizado

em 1970.

Comecamos o primeiro capitulo desta tese, estudando

alguns aspectos das teorias de formagio das galaxias e dos

sistemas de galaxias, para depeis apresentar a distribuigdo de

luminosidade observada e o© =seu papel no calcule da densidade

média de matléria. Ne segundo capitulo, em que discutimos a

discrepancia na massa, introduzimos o teorema virial e sua

aplicagao no calculo da massa de grupos de galaxias. O
capitule IH mostra alguns exemplos de trabalhos realizado por
ocutros aulores, em que se utiliza =simulac3c numérica de
N-corpos. No capitule IV, apresentamos o modelo linear e, no

capitulo V, comparamos os resultados tanto com os de outros

autores como também com os dados cobservacionais disponiveis.



CAPITULO 1

SISTEMAS DE GALAXIAS

1.1> FORMACXZO DE GALAXIAS, GRUPOS E AGLOMERADOS

Um problema central da Cosmologia ¢ a questao da
estrutura do universo. O modele cosmolégico proposte por
Friedmann, em gque o espage € estritamente homogéneo, isto é,
de propriedades geométricas independentes de ponto e
isotrépice, isto é, onde em um dado ponto nenhuma direg3o &
privilegiada, reflete a realidade de observacBes a largas
escalas. Contudo, como explica Zel’dovich e Novikov 19752,
tal modelo n3c permite, de forma alguma, uma explicagdo quanto
A origem das galaxias e dos sistemas de galaxas obgervados no
universo.

0 alto grau de isotropia, observado na radiacdo de fundo
x 2.?01{), leva a crer que, em épocas anteriores a formag3o
das galéxias <{antes ainda da recombinaqﬁo do hidrogéneond), o
universoe era guase homogéneo e isotrédpico. Em outras palavras,
este estagio pode =ser descrito pelo modelo de Friedmann, com
pequenas perturbagSes. Por outro lado, © que =se observa
atualmente =s80 fortes .rﬁo-—homogeneidades numa escala de
aproximadamente 10 Mpc, chamadas de n3o-homogeneldades locais.

Logo, a estrutura observada atualmente nio existia na era da



recombinaci3o do hidrogénec e certamente coriginou-se depolis.
Isto sugere que as pequenas perturbages na homogeneidade
foram crescendo com o passar do tempo, tempo este obviamente
em escala astrondmica. A Taz30 deste crescimento e a
instabilidade térmica e gravitacional da matéria homogénea.

Atualmente varias teorias vém tentando descrever este
crescimento da nao-homogeneidade e consequente formagdo das
galaxias. A descrigdo de tal crescimento consiste basicamente
em calcular a evolug8c das perturbagBes de densidade, dentro
do modelo de Friedmann, para dadas perturbagBes iniciais. A
escolha destas perturbagBes inicials ¢ arbitraria, e esta
relacionada com a caracteristica fisica da teoria que &
empregada.

Até hoje, nenhuma teoria de formagic de galaxias ¢
completamente satisfatéria. Entretanto, uma idéia pode ser
considerada dominante. A idéia de que as galaxias se formaram
a partir da condensagio de um gas diluido.

Uma destas teorias, a teoria das perturbagdes
adiabaticas, tem, como ponto de partida, considerar que as
perturbagtes de denzsidade se jam dadas por uma lei da poténcia:

bl ]

|A]® &« 277, Aa.14>
onde, |A|2 e » sBo respectivamente o quadrado do moédulo da
amplitude e o comprimento de onda da perturbagio
(Doroshkevich, 1970). Usando os resultados cléssicos da teoria
das grandes perturbagtes da relatividade geral, a evolugdo

tempora! das perturbagBes de densidade pode ser calculada.

10



Em 1973, Doroshkevich, Sunyaev e Zeldovich calcularam a
evolugio do espectro de perturbagles, cuja amplitude inicial
era A=10"" (adimensional> e cujo espectro inicial era dado

por: &p/p = M_Z/S, onde p ¢&¢ a densidade de matéria no universo
e M, a escala de massa.

Os resultados que obtiveram, indicam a formagso de
nuvens de um gas denso, isoclado e gravitacionalmente ligado
com massas da ordem de 10" a 1015?40. Tals nuvens s&o
presumivelmente proto-aglomerados, ou seja, nuvens gque darso
origem aos aglomerados de galaxdas, ja que suas massas
coincidem com os valores estimados observacionalmente. Em um
outro trabalho, Zel’dovith e Sunyaev 972> mostram que estas
nuvens podem fragmentar-se em massas da ordem de 10" a
10’2}«10, dependendo da temperatura envolvida Naturalmente,
estas massas representam as galaxas.

Uma outra teoria, a teoria das perturbagBes de entropia,
admite a existéncia de flutuagBes na razido do numero de
barions {(protons e neutrons) pelo namero de fotons, isto e,
nb/nf , na era da recombinagac do hidrogéneo. Estas flutuagBes
s3c chamadas de flutuagBes de entropia, visto que a entropia
per barion €& aproximadamente igual ac numerc de fotons por
barion. Em 1968, Dicke e Peebles mostraram que este tipo de
perturbagio pede ser o responsavel pela criacdo dos
aglomerados globulares, que =sao sistemas gravitacionalmente
licados contendo centenas de milhares de estrelas.

Também a teoria das turbuléncias, proposta por von

Welzsicker em 1951, tem =sido aplicada aoc universe a fim de

estudar a origem das galaxias. Nesta teoria, admite-se que

11



durante a era em que a radiagho era predominante, alem do
movimento de expans3o, ¢ universo encontrava-se em estado de
movimento turbulento, Esta teoria considera que inicialmente o
movimento & incompressivel, porém sesta  propriedade nio e
conservada | Com o passar do tempo, colisbes entre nuvens de
gas afetam o movimento turbulento, criande lugares de altas
dengidades que darao origem a objetos  gravitacionalmente
ligados., A contribuicdo mais importante desta teoria, obtida
por  VAarios avtores, como  polr exemplo,. Sato aAvvi>, e =
explicagdc da origem do movimento de rotagio das galaxias

besta forma, comoe & mencionade, vemos que toda teonris
sobre k=1 origem das gpalaxias, Zrupons e aglomerados &

determinada pela caracteristica fizica admitida n

]
I

perturbactes iniciais de densidade.

1.2> FUNCAO DISTRIBUICAC DE LUMINOSIDADE

Na sec¢ac anterior, discutimos a origem das galaxias e de
sistemas de pgalaywias, Uma grande quantidade de informac3o

acerca destes sistemas provem dos dados observacionais de

Iumino=sidade,

Define-=e luminosidade de um objete comoe sendo =

quantidade de fétons (de comprimentos de onda visiveld emitida

deste objeto, por unidade de tempo. Basicamente a fungfo lumi-
nozgidade, ¢{L)dAL & que determina o nimerc de galaxias com uma

dada luminosidade L. Mais precisamente, esta fung3o fornece a

probabilidade relativa de encontrar uvma galAxia com  uma

12



luminosidade entre L e L + dL, em um volume dvVv.

Esta fungao é essencial no estudo de numerosos fenémenos
que ocorrem no universo. Ela nos permite estimar a densidade
média de  Juminosidade no universo, assim como seu namero
de galaxias (Felten, 19853 Ela também pode ser usada na
determinagdo da luminosidade total a partir das luminosidades
observadas em aglomerados de galAxias (Oemler, 1974) e pode
determinar as distancias do sistema solar a vArios
aglomerados. Na sgegio seguinte, veremos que esta fungdo, em
conjunto Ccom uma relagdo massa-luminosidade, fornece uma
estimativa da densidade média de matéria no universo, Py

Vale lembrar que a densidade de matéria no universo, p,
varia com o© tempo, ou =seja, decresce com a expansac do
universo. Porém tal variagdo ¢ praticamente inexistente no
intervalo de tempo de nossas observages, e podemos admitir p
constante, tomando p, como a densidade atual.

Geralmente obtem-se ¢(L)> para uma classe de galaxias,
identificada segundo algum critério, como, por exemplo, a
fungdo luminosidade para galaxias eliticas, obtida por Shapire
em 1971, para grupos de galAxias, por Turner e Gott 1976b) e
para aglomerados de galaddas (Schechter, 1976>. A fung3o
luminosidade para todas as galaxias ¢ chamada de fung3o
luminosidade geral.

Para ¢(L>dl, que ¢é o nimero de galiAxias por unidade de
volume no intervalo de luminosidade entre L e L+dl, Schechter,

em 1976, prop6s a seguinte expressio,

' -
S dL = ¢~ [%] e gan™ 12>
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onde ¢:', L' e X\ s3c parametros a serem determinados através de
dados observacionais. Em seu trabalho, Schechter mostrou que a
expressio acima fornece uma boa aproximagao tanto para a
fungio luminosidade geral como também para a fungao
luminosidade em aglomerados.

A fim de obter uma distribuigdo gque dependa das
magnitudes, basta fazermos uma transformacgdo de variaveis na
eq.(12>. Para isso, sabemos que a luminosidade de uma galidxia

estAa relacionada com a sua magnitude absoluta, M, através de,

-E(JA - M
<5 = 10 , 1.3

onde M e .M* s30 as magnitudes absolutas de uma galada de
luminosidade L e L*, respectivamente.

Ao contrario da magnitude aparente, m, a magnitude
absoluta ¢ independente da distancia entre o objete e o
observador. Como a magnitude absoluta é¢ a magnitude que um
objeto teria =se estivesse a 10 parsecs do observador, a

relagdo entre as duas magnitudes &:

N = m-258 -85 log r , (1.4>

onde r & a distancia em Mpc.

Substituinde a eq{1.3> na eq{i2>, obtemos=s:

Ard
HCAD dM = % ¢ Cin 10D [ dex 2 CA™- WD ]
x exp [— dex % M~ D ]M , 5>



onde, dex( A= 10ﬁ.
Visto que aproximadamente Lodas as galaxias fazem parte
de pequenos grupons, como menciohado na introdugio, Turner e

Gott (1976b) acharam de malor interesse estudar a distribuicio

de luminoszldade das galaxlias em tlais sistemas. Para tanto,
eles utilizaram o catilogo (Turner e Golt 19768a) previamente
por eles mesmo compilado que continha 63 grupos de galixias.

Os rezul tadas sio

apresentadoes na figura 31.1.
As  barras de erro s3o
determinadas a partir das
dispersies observadas na

distribuicis de lun nosidade

Lo6 (I

de cada grupo. Camo mostra
a figura, o resultado &

pouco confiivel para valores

-08 L — - :
T JU S WU W VEDSF S T B B R de A fora do intervalo,
-25 ~23 -2} -—1i% -i7 “15
M -22.8 < M4 < «17.5, onde as
, . S, barras de erro sZo
FIG. 1.1 - Distribuicdo de

luminosidade de goldxias neo

significativas. Tal interva-~-

catdleoge d& Turner & OGoli.
lo, indicado por setas na figura, ¢ considerado o intervalo de
ajuste,

O ajuste dos pontos da fig.i.1, por minimos guadrados,

atraveés da fungXo Schechter | eq.(1.5), fornece:

AN m =0.83 + 0.17 e A = -20.50 + 0.26

Mas, por simplicidade, os autores tomaram A = -1, resultando



em Jﬂ.- -20.85 * 013, gue corresponde a L* = 3.4 10’01_.0

Ambos os ajustes s3c bons, entretanto a forma analitica
da eq(15> e obviamente mais conveniente para A = -1 e
consequentemente & a usada pelos autores. Na fig.(1.1), este
ajuste (curva so6lidad & comparado com a func3o Schechter de
grandes aglomerados (curva trace jada).

A consequéncia fisica mais importante gque podemos obter
& = densidade media de luminosidade, originada de galaxias
mais luminosas que um determinado valor, digamos, Li. Com a
eq.(1.2> devidamente normalizada, esta densidade £(L2, obtida
em 1985 por Felten, é calculada pela seguinte integral:

o

JL(L1> = J L ¢dL> dL . {1.6>
L1

*
Tomando, X:L/’I..’.E e X:=L:”L , teremos,

o
* ) T -3
F{L1> = ¢ L= X e dx 1.7>
®1
> _»
N #(Lad> = ¢ LT TOw2,Li LD

Para L1 » 0 a fungBo Gama incompleta converge para »> >
-2, dando T(+2>. Neste caso, escolhendo para X o valor -1.25,
que & o valor encontrado por Schechter em =seu ajuste, tanto

para galaxias em aglomerados, comoc para a f ungao lumino=sidade

geral, teremos:

£ =12 10° LOMpc"3

Este resultado estd de acordo com o valor encontrado por
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Peebles, em 1971, que usando a fungdo luminosidade para o
aglomerado Coma, obtida por Abell (1962> e diferente da de

Schechter, obteve,

£ = 15 10° L Mpc .

Isto mostra, mais uma vez, o dquanto a fungloc Schechter

reproduz, confiavelmente, os dados obzervaciocnais de

luminosidade.

1.9 DENSIDADE DE MATERIA NO UNIVERSO

Como discutido na secgdo 114, numa escala de 10 Mpc ou
menos, © universo apresenta altas n3do-homogeneidades. Estas
nao-homogeneidades podem ser compreendidas a partir das
diferentes densidades de matéria existentes no universo. A
densidade média de matéria em aglomerados é algumas vezes (2
ou 3> maior que a densidade média total Py enquanto que a
densidade média em galaxias ou grupos de galé)dasé ¢ algumas
ordens de grandeza 10> a 10°> maior que p_.

A densidade média de matéria ne universo é essencial
para determinar a dinaAmica a que esta submetidoe o universo, e
consequentemente a sua evolugio futura.

Em 1927, Hubble mostrou que as velocidades de recess3o,
V’r,L para galaxias a distancias maiores que 1 Mpc, baseadas no
redshift das Hnhas espectrais, s30 linearmente

correlacionadas com as respectivas distéAncias ao observador,

R , isto &,
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V. =H R , 1.8>

onde Ho ¢ a constante de Hubble.

A eqdB> é a lei de Hubble. Esta lei indica qgue o
universo estid em expansic e ¢ a forma esperada para um
universe homogéneo e isotrédpico.

A determinagdoc do valor de Ho vem se modificando desde o
trabalho de Hubble, em 1927, pois a escala das distancias
observadas, gue desempenham um papel importante na obtengao de
Ho , té&m mudado dramaticamente. Um levantamento feito por

Sandage, em 1970, fornece:
50 Mpc 'kms/s < H < 130 Mpc ‘km~s

Para examinar com mais detalhe a evolugico dinamica do
universo, vamos considerar, de acordo com Zeldovith e Novikov
(19753, uma esfera de massa M e raio R e calcular a acelerag3o

de uma particula localizada em sua superficie,

1.9>

0 segundo membro da express3o acima é a forga Newtoniana que
atua sobre a particula, dividida por sua massa Multiplicando

por R a eq.(1.9)> e integrando em t, obtemos:

1
5 - —E = K » 110>

em que K ¢ uma constante que representa a energia total por

unidade de massa da superficie da esfera. Supondo que a esfera
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se ja homogénea e que a velocidade da particula obedega a lei

de Hubble, eq(18), e ainda admitindo que o tempo presente

se ja tﬁ, tal que Ho- H(t.o) y P p(to) e Ro o ralo da esfera

neste instante, teremos:

i 2 4n 2
K L -i (HORO) G 3'—'- pO RO
Logo, a eq.(1.10> fica:
3
2 | 34
* 810G o 8rnG 2 3

A evolugdo fultura do universo depende do =sinal do

colchete na eq. acima. Pefinimos a densidade critica p como,
[=

p_ = o H. x 0.48 1077

3
c 810G gs/cm

Se =5 > P, » @ expressio entre colchetes ¢ positiva
Ent3o, quando o raio aumenta, o lado direito da expressao

diminui até o wvalor =zero. Nesse instante, cesza a expans3o,

comegando a contragio (modelo cosmoldgico fechado).

Se Py < p. » A expansdo continua indefinidamente. No

limite em que t » w , R 2 ® e teremos:

¢ 8r1G _2 te
R = [ -5 Ro (pc pﬂ) ] = o~ {1,125

Tal modelo & dito, modelo cosmolégico aberto.

A densildade média de matéria no univer=so, P, depende da

densidade devido as galaxias, Py que é estimada a partir da
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densidade de luminosidade ¥ , discutida na segado anterior,

como

Py ™ £ . 1 €1.43>

onde MrsL é um valor adequado para a raz3oc massa-luminosidade.
Se tomarmos o valor médio desta raz3lo, estimado segundo
quantidades intrinsecas, por Dickel e Rood {1978a>, < M/L > =

11 + 1 , para galaxias espirais ou irregulares, teremos:

Pq x 090 x 1071 g/cms

Ent 3o,

=~ 002 .

Entretanto, a determinag@c direta de MrsL a partir da
obzservagao de diferentes objetos ¢ um sério problema, pois,
como veremos hno capitulo seguinte, existem diversas formas de
matéria de dificil observagao, levando a valores bem

diferentes do que este calculado por Dickel £ Rood



CAPITULO 11

EQUILIBRIO VIRIAL

2.1> TEOREMA VIRIAL PARA UM SISTEMA DISCRETO

Comegaremos este capitule estudande uma propriedade
extremamente importante para um silstema discrete de muitos
corpos. Tal propriedade é derivada como um caso particular de
um teorema geral, valido para uma larga variedade de sistemas,
o teorema virial Para igzo, consideremeos um sistema discreto
de muitos corpos, e a quantidade % = E Mt;i';i , onde Mi & a

1
massa e ;t o vetor posgigdo da particula i em relagdo ao centro

de massa.
Como mostraram, Heisler et al 1985), o teorema wvirial

pode ser deduzido tomando-se a derivada segunda temporal de &,

- ZapgM £ +L M 22 21>
2 '

O primeiro termo do lado direito da eqg(21> & o dobro
da energia cinética total, T. Para calcularmos o segundo termo

desta express3oc, sgabemos que a forga que age na iésima

particula, & dada por:
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+ M M
F = - 6 ——2- &' - £> €2.2>
1 o 3 1 R}
¥ r
1)
| ; Mmoo,
- r = -6 ¥ r - r D R 2.3>
v . 3 1 J
L r
vl

onde, r» = [F - ¥ |
L) ! j

Logo, o =segundo termo da eq.(2.1), fica:

LM il =-6F ¢ ——L & - o €2.4>
. * T X i E} I8 ) 1
i [T r .
L
mas, pode-se facilmente mostrar que,
M M . M MJ
1 ) - nd 1
E r 5 (P_l r‘j).r,L = T E —
1o v#} r o vojfi v
!
.—: - Mi MJ
= : M'L ri.r'_l = - 3 : : -—;——— = W ¥ 2.5
i Loy i)
onde W & a energia potencial gravitacional total. Ent3o, a
eq.(2.1)> pode ser reescrita como,
L ezT + W €2.6>
2

A equacBo (26> & o teorema virial para um sistema
discreto de particulas que interagzem gravitacionalmente,
Estamos supondo que a massa destes objetos ndo varie no tempo.
Se permitissemos tal variagio, a dunica modificagdo a ser
feita, seria somarmos no lado direito da eq.(2.6> um termo

dependente da derivada segunda da massa. Este termo
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representaria a massa perdida de estrelas ou galaxias , ou

mesmo o crescimento de galéyias.

Se examinarmos o sistema durante um intervalo de tempo

suficientemente longo, podemos obter uma média no tempo de uma

quantidade arbitraria A, dada por:

t
CA> = lim — J- ACL’> dv’ 2.7
t t
t» o o
No caso de ¥, teremos,
t
%> =  lim —— FLD> de’
t t
t» o
[a]
- lim —L[ Sy - 9(0)] 2.8>
T
t +
Logo,
" » »
< %> = 1im 2% M [ LW (> - O, oD ] 2.9
t L - t y i i i i i

Este resultado mostra gue < :S‘P >t-= 0 se as particulas do
sistema permanecerem com velocidades finitas e situadas numa
regidc limitada no espago. Polas, assim, teremos LY e i"\(t.)
finitos quando t -+ para todas as particulas, o que €
equivalente a termos um sistema gravitacionalmente ligado.

Aplicande a média no tempo, o teorema virial, eq.<2.6),
toma a forma:

_1___<5,> = 2 <T> 4+ WD 210>
2 t t 1

e se as condigBes acima forem satisfeitas, reduz a:



2<T)t+<\~'>t-0 211>

Ou geja, para um sistema ligado, o dobro da média no
tempo da energia cinética ¢é igual a média, no tempo, da
energia gravitacional, em valor absoluto. Esta é a propriedade
que mencionamos no inicio deste capitulo, cuja aplicagdo a
grupos de galaxias mostraremos na segdo seguinte.

Vale lembrar que as médias no tempo de T e de W nao s3o,
exceto casualmente, iguais aos seus valores instantaneos, ja
que T e W dependem explicitamente do tempo. Para um sistema
dinamico, que evolui no tempo, chamamos de equilibric virial

ou virializacgdo o estagio em que a eq(2.11) & satisfeita

2.2> APLICAGCAO DO TEOREMA VIRIAL

A eguacdc (211), uma consequéncia do teorema virial
para sistemas ligados, ¢é largamente aplicada a sistemas
astrofisicos, desde um satélite girando em torno de um planeta
a um aglomerado dg galaxias. Para um caso extremamente
simples, por exemplo, o problema de doisx corpos no  caso
particular de um descrever uma orbita circular de raio R em
torno do outro, vemos que a forga gravitacional deve =ser
contrabalangada pela forga centrifuga: M]_bV?t /R = @3 MiMj/R?'_
Multiplicando ambos os membros por R, obtemos o teorema
virial |

O teorema virial foil inicialmente aplicado a aglomerados
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de galaxias por Z2wicky em 1933, a fim de obter uma estimativa
da massa destes sgistemas. Também Chandrasekhar, em 1942,
aplicou o tecrema virial em aglomerados de estrelas com o
ob jetive de estudar sua dinAdmica, encentrando resultados que
esti3o de acordo com dados observacionais.

Varios problemas intervém na aplicagdo do teorema
virial, para grupos e aglomerados de galaxias. Em primeiro
lugar, ¢é obviamente impossivel observar as médias temporais
daz energias cinética e potencial em nossa curta wvida média.
S6 o que se pode & estimar seus valores instantaneos. Para
sabermos o quanto tals valores =s3c significatives, devemos
calcular as flutuagbes estatisticas em torne do equilibrio
virial, no caso de um zgistema classico de N-corpos.

Em segundo lugar, para o calculoe das energias,
necegsitamos tanto das distanclas entre as galaxias, rij
quant.o das velocidades, quantidades determinadas
observacionalmente. Tedavia, €é possivel observar, apenas, as
interdistancias projetadas num planco perpendicular a diregao
radial e é componente radial das velocidades de cada galaxia
em relagdo a Terra. Com isso,_ perdemos informagac de uma
dimens3oc espacial e de duas dimensBes de velocidade.

Como os dois problemas levantados acima influenciam a
estimativa da massa de grupos e aglomerados?

Para ent,endermés, de uma forma clara, tal influéncia,

vamos reescrever a eq.{2.11), usando os wvalores Iinstantaneos

de T e W, como,

2T = |W]| , 212>
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onde tomamos o médulo da energia gravitacional, por ela ser

. negativa.

A fim de simplificar, wvamos considerar as =seguintes

quantidades,
2
[z ]
R = L (213>
h M M
L L i
[ r, .
tj
e,
L M v?®
,2 i 1 T
¥ - 3 214>
I M

onde Rr ¢ o raio harménico, que ¢ igual ao raio virial th, e
Vi a velocidade da i-é=zima galAwia. Substituindo as eqs.{2.13)
e (214> na eq.{(2.122, obtemos para a massa total,

RV

M = - <2.15>
(&)

Chamamos Mvt de massa vwvirial Esta é a mas=za que

i

satisfaz instantaneamente a eq.<211>. Ou =seia, M = E M‘
quando a eq(2.12) é =matisfeita. '
Supondo que o observador seja soldario aco eixe Z, as
velocidades radiais observadas serio V2 e as interdistancias,
transversais ao eixo Z, ny . A massa virial, determinada para
estas coordenadas de projegdo, é escrita de maneira analoga a

express3o (215>, como

. 2.16>
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Na express3o acima, { é o fator de compensacidoc gue leva
em conta o erro Introduzido ac substituirmos Rh e V° por Rx e
Vz. Este fator depende da configuragio de cada grupo. A
configuragado mais simples gque podemos Imaginar, a fim de
obtermos as médias para posigSes e velocidades, ¢é uma
configuragado esfericamente simétrica e de velocidades
isotrépicas. Assim sendo, az= massas ndo ficam correlacionadas
com posigBes e velocidades e consequentemente podemos projetar
o =sistema s=segundo gqualguer Aangulo. Sendo 81 o Angulo entre o

-+
eixo Z, que € a linha de visada, e a velocidade V, temos
| 8

. . 13 iz
L 1 L3

[}: M. ] V. = LM V., = LMV cos’e 247>

Tomande a média da eq.(2.17) sobre todas as diregtes,

£M v

<V > e =%v s €2.18>
=

3] mn

oM,
1

que nada mais ¢é do que a equipartig3co da energia cinética nas

trés componentes de um sistema isotrépico.

Na eq(213>, escrevemos a separagio espacial como r_j.
1

A separagdo espacial projetada é r’ = r senS . , onde &,
1) 1) 1) i

3

¢ o AaAngulo entre r,j e o vetor posicio da i-ésima galaxia
1

Logo,

ny = MM . 219>

rx B0

re) !

i

Fazendo a média espacial sobre wuma distribuigdoc esférica, em
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(219>, ficamos com:

< Rk > = — R (2.20>

<M > = 2 ROV (2.21>

H
w
A
a
x>

Comparande este resultado com & eq{2.15>. vemos dque o©

tator de compensacio hDecesRario para gquse <M > = M
: = wi

igual a

" -
¥ = 3n-2 ,

: . et . " e
no casce de um siztems estericamente zimétrico m velood

isoctropicas.

Desta forma, podemos estimar a massa total de um grupe

de galévwias=, uvtilizando a eq{Z16>, com & = 3n 2.

Aarsethh & Saslaw tentaram responder & gquests
g

inicio desta =ecB3o. Para izso, eles efstuaram uma sinmulagso de

N-Corpos para grupos com diferentes numeros de galaxias: N=8,

16 e B2, em que tals galaxias tém suas massaz sorteadas dentro

P

. - - — &
de um espectro do tips nim> o m

- - . 2 i =y F A
, com &2 galaxia mals pesad

sendo  uma  ordem  de  gramlezaz malor  que

calcularam o desvic do valor real da massa, guando se utiliza

a eq2162, num estagic em gque os =sistemas  ja atingiram a

virializac8o. Seus resultados mostram gque o erro cometido

neste procedimento deixa uma diferenga na massza de um fator X

Th

2.

Outro resultadoe importante neste trabalho de Aarseth e



Saslaw foi mostrar gque as flutuagbes estatisticas em torno da

méedia temporal do valor da massa, o(Mi= ¥Y(M -M )1)2 calculada
< =z

para seus trés diferentes conjuntos de grupos sao:

= 024 017 042

Ou seja.  olMdAM a 1Y N .

Extas flutuage':'zeg, combinadas com o desvio mencionado

acima, deixam uma incerteza na massa  estimada,  segundo  os
sutore=. de um fator x 2

Esta incerteza & tofalmente aceitével do ponte de vista
astrofisico, haja viste gque a ordem de grandeza da massa de um
grups & hbazstante alta €10*? kg3, ndo sendo ent3o o intuite de
qualquer trabalho, determinar com exatidio tais gquantidades.

Alem disso, como veremos na secio Zeguinte, exte tator &
extremamente pequeno em comparagio Gom & discrepincia

observada entre a massa virial e & massa

B
n
)
[
[\
L
fu

c a partin

da luminosidade dé cada galaxia pertencente ao grupo.
Consequentemente, apenas com os valores instantaneos de

T e W, & sem informacgho de ‘uma dimensao espacial e de duas

dimensdes de velocidade, podemos aplicar o teorema virial para

estimar a massa de grupos de galavias.

23> DISCREPANCIA NA MASSA

Como acabamos de ver, o teorema virial pode ser

utilizado para estimar a massa de wn grupo de galawias a
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partir de dados observacionals de posigio e velocidade.
Entretanto, para chezarmos a eq. (216> partindo do teorema
virial, uma hip6tese bastante restritiva fol feita: A hipodtese
de que oz grupos de galadxias sejam =sistemas ligados. Sem esta
hipttese, < ; >t %= 0 e consequentemente nd3c podemos aplicar a
eq.(2.16> na estimativa da massa.

Uma outra alternativa para estimar a massa total de um
grupo é através‘ da luminesidade absoluta de cada galaxia, como
mencionamos na introduc3o. Estas luminosidades nos fornecem
uma estimativa da massa do grupo, se conhecida a razic
massa-luminosidade, que pode ser determinada a partir da
analise de quantidades dindmicas intrinsecas a cada galdxia, a
saber, distancias, dispersao interna das velocidades e
velocidades de rotagdo. Um exemplo de trabalho que estima a
razio massa-luminosidade, como mencionado no capitulo
anterior, é o0 de Dickel e Rood (1978a)>. Nesse trabalho, s3o
apresentados dados observacionais referentes a 112 galdxias
espirais e irregulares, a maioria em grupos. O valor médio da
raz3c massa-luminosidade por eles estimado é <M/L> = 11 + 1 em
unidades solares, independente do tipo morfolégico. Logo, a
mas=a total, ML de um grupo pode ser dada por:

ML = }E M,l = F (M/L).Li

Este método baseia-=se no principio de que toda
luminosidade emitida por uma galaxia provém de sua massa, e
que toda massa pertencente a galaxia é fonte de luminosidade.

Por isso, a massa estimada através deste método & chamada de
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massa luminosa.

Um problema extremamente importante surge ao compararmos
a massa estimada pelo métodeo descrito acima com a massa

virial Trata-se da chamada discrepaAncia de massa Iste &, a
massa estimada pelec teorema virial, M L’ é maior do que a
Vv

massa luminosa, ML, nc minime por um fator 10, chegando as
vezes a um fator 500. Varios trabalhos realizados nas udltimas
duas décadas Indicam claramente esta discrepancia (Field e
Saslaw, 1971; Hartwick, 19783, Em 1970, Rcood et al. mostraram
que, para um conjunto de 54 grupos do catélogo de Vaucouleurs
(1975>, a discrepancia média <Mvt/ML>z 165. A amostra por eles
utilizada varre um volume e=sférico local de raio igual a 17
Mpe. Tais grupos contém de § a 30 galaxias.

Para explicar esta discrepancia na massa, tal como foi
antecipada na introdugdo, duas hipSteses s3oc sugeridas:

Gd Os grupoes s30 realmente sistemas ligados
gravitacionalmente, com suas respectivas massas dadas pelo
teorema virial Neste caso, uma fragio consideravel de sua
massa (1 - ML/HW) existe =sob a forma de maossa escura.

(ii> O0s grupos ndo s3c sistemas ligados e toda sua massa
é dada pela massa luminoszsa.

Comegando pela primeira hipétese, podemos admitir que a
razac massa-luminosidade para galAxias isoladas nAao foi
sub-egtimada e que Mrs7L assume o mesmo valor tanto para
galaxias isoladas quanto para galaxias pertencentes a grupos.
Com i==s0, a discr-eﬁﬁncia na massa nioc estaria assoclada a cada
galaxia individualmente e =sim ao espago intergaladctico no

interior do grupo.
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Possiveis formas para tal massa escura poderia incluir
estrelas de massa normal ou estrelas de luminosidade baixa ou
nula. Entretanto, o numero elevado destes objetos, necessario
para resolver a discrepaAncia, torna tal hipétese improvavel,
mesmo no caso de an3s brancas ou pretas ou ainda estrelas de
neutron. Também & improvavel que estes objetos fossem e jetados
de suas galaxias e permanecessem no espago intergalactico do
interior dos grupos. Para que isto se wverifigue, é necessario,
pelo menos em grande parte dos grupos, que praticamente toda a
massa estelar de uma galaxia fosse ejetada. De um fendmeno
deste tipo n3c se tem nenhuma evidéncia. Além disso, tal
ejegdo deve ocorrer numa faixa muito restrita de velocidades
ou seja, entre a velocidade de escape da galaxia e a do grupo:
de 100 a 500 kmv/=, ©c que torna tal hipbttese aimplesmente nula.

Ob jetos extremamente mazsivos e de luminosidade nula
situados no espago intergalactico, como por exemplo buracos
negros formados a partir da exploaZo de uma estrela, também
poderiam ser os responsaveis pela massa escura. Entretanto, a
fragido de massa que pode ser transformada em objetos
colapsados é relativamente limitada gquando comparada com a
fragac necessaria para resolver a discrepancia na massa (Field
e Sa=slaw, 1971). Portanto, dificilmente a massa escura podera
estar associada a buracos negros deste tipo.

Ainda quanto a idéia da massa escura estar associada ao
espago intergalactico no interior do grupo, Field e Saslaw
acharam provavel que tal espago fosse formado por gas jonizado
contendo essencialmente nucleos de hidrogéneo. E razpoavel que

calaxias espirals, por 3jA conterem uma parcela consideravel de
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gas lonizado, possam ser acompanhadas por mais gas lonizado ao
seu redor, formando ent3o o espago intergalactico. Isto
reforca a suposicd3c acima, explicando a discrepaAncia na massa,
J4& que os grupos s3c formades em sua majoria por galaxias
espirals. Esfor¢os prosseguem no sentido de descobrir gas
ionizado em grupos e aglomerados.

Um candidato bastante atraente a massa escura é& o
neutrine com massa de repouso diferente de =zero. Em 1972,
Cowsik et al. propuseram a existéncia de neutrinos no
universo, num estagio anterior a formagac das galaxias. Usando
a estatistica de Fermi-Dirac, eles estimaram a densidade média
de nmimero de neutrinos no universo, chegando a um valor 10'°
vezes maior do que a densidade de nimero dos Atomos  de
hidrogéneo. Tal valor em conjunte com uma massa de repouso
para o neutrino, m, o 10eV./c? explicaria a discrepancia na
massa (Cowsik e Ghosgh, 1987>. Recentes investigagBes mostram
que o ldmite zuperior para a maszsa de repouso do neutrine &
proxime de 30 eV/c:z, o que torna a hipdtese acima compativel

Ainda dentro da primeira hip6tese, podemos considerar
que a massa virial é realmente a massa do grupo e que a massa
luminosa teve seu valor sub-estimado, por causa da envoltéria
massiva e escura existente em tornoe de cada galaxia Ha
evidéncia observacional baseada nas curvas de rotagio das
galadxias de que tal envoltéria existe. Em 1983, Bahcall
mostrou que a razdc entre a massa da envoltéria e a massa do
disco luminocso da galaxia espiral Sb NGC 891, para diversos
modelos fenomenolégicoa descritos em seu trabalho, estAa dentro

da faixa,
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Considerando agora a segunda hipbotese, de que os grupos
n30 s3o0 sistemas ligados, a massa real do grupo € simplesmente
dada pela massa luminosa, n3o existindo ent3c massa escura no
interior do grupo. Em outras palavras, n3dc havendo tal massa,

os grupos n3oc possuem massa suficiente para permanecerem

licados e entio se expandem.
Mas, como determinar se os grupos s3c ou nac sistemas

ligados? E o que pretendemos mostrar na segdo a seguir.

2.4> TEMPO DE TRAVESSIA

Uma quantidade bastante util no estudo da dinamica dos
grupos de galaxias é o tempo de travessia. Para defini-lo,
consideremos as galaxias de um grupo, compreendidas numa
esfera de densidade uniforme de raio R. Tal esfera tem .o raio
harménico, Rh = 53 R . Além disso, consideremos o grupo
expandindo—se homologamente, isto e, v = ViR , onde V & a
velocidade de expansdc da superficie da esfera e v a
velocidade radial de uma galaxia em relagdo ao centro de massa
da esfera.

Integrandc sobre a esfera, obtemos:

<v"‘>-§v‘
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De acordoc com Oott et ald19738), definimos o tempo de

travessia, Tl , da forma:
r

| 4
Ttr - v
Entao,
4
T = 2y b 2.22>
tr 5 2 1.2
< veo>

0 tempo de travessia é usado para investigar se o=
grupos de galaxias observados possuem uma dinAmica prépria ou

nao. Neste aaltimo caso, eles se expandem livremente, seguindo

oy

a lei de Hubble, isto &, v = H0 r » € a média das veloccldades

radiais em relagic ao centro de massa, pode ser escrita,

aproximadamente, como,

M o M
s <rf >
=2 Ho X (2.23>
L
o
aqui, < r’ > & a média do quadradc das distanclas das

M

galaxias, também relativa ac centro de massa, onde denotamos
por < >“ a média sobre ensemble. Entio, comparando as equagtes

222> e (2.23), e levando em conta que ( v >u -2 ¢ v2 > e que

< r° >:‘/2 R Rh » Ppodemos concluir que o© grupo se expande

livremente se

e que o grupco possul uma dindmica prépria, se

T << K.
ir [a)
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Para exprimir 'I‘u em fungdo da energia total do grupo,
E, notamos que, com le dada pela eq.(2.15>, E & igual a,

2

1
Ew -M V- g Y 224>
z R
h
E o tempo de travessia, fica,
av2 5.2
3 vt
T = [i‘"_] 6 —— 228>
|E |

onde usamos © valor absoluto da energia, j& que no caso de um

sistema ligado, E < 0.
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CAPITULO 1II

MODELOS DE SIMULA('JKO NUMERICA PARA GRUPOS

3.1> CATALOGO DE GRUPOS SIMULADOS

Em 19Y9, Turner et al. apresentaram uma =série de
trabalhos, envolvendo simulag3o mumérica de sistemas de
galAxias. No primeiro destes trabalhos (Turner et al, 1979a),
os autores usaram simulacBes de N-corpos aplicadas a um
universc em expansao, a partir da época de formagdc das
protogalidas. Seus resultados mostraram que, para
determinadas perturbacSes iniciais, tais como o espectro de
flutuagBes dado por uma lei da poténcia, Sp/p x Y y A
simulag3o produz slstemas de galadas similares aos
observados. Ne =segundo trabalho (Turner et al, 1979b), que
discutiremos aqui, eles simularam a formagdc de grupos e
compararam os resultados de varias quantidades relevantes,
principalmente a razidoc massa-luminosidade e ©  tempo de
travessia, com o= resultados obtidos a partir de dados
observacionais. A comparagao & restrita ao estagio
imediatamente posterior a formagio dos grupos.

Poiz wmodelos foram utilizados (1 e 23, ambos contendo

N=1000 galaxias. No primeiro modelo, O = 1.0 e &p/p = M 72

enquanto que no segundo, 0O = 01 e 6ép/p = Mo Nez=ta
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simulagao, cada ponto representa uma galaxia de Jluminosidade
L" = 34x10'"° L_ e massa M = 5x10"%0 M, - Esta Juminosidade
fol obtida por Turner e Gott 1976a), para os grupos de =eu
catalogo observacional, come sendo a luminosidade tipica de
galaxias que pertencem a grupos. As demais condigBes iniciais
também s3o retiradas deste catalogo observacional.

Eles consideraram as galaAxias distribuidas neo interior
de uma regido esférica do espago, cujas perturbagBes externas

podem ser desprezadas, tal como um gistema isolado. O

potencial de interacdo ¢ puramente gravitacional e dado por:
F =0 —- 3 €8.1>
r

Uma das dificuldades observacionais, c¢como vimos na
introdugidoc, ¢ saber se uma galaxia pertence ou nic a um
determinado grupeo. No catalogo de Turner e QGott (1976ad um
método detalhado ¢ usado na identificagio dos grupos e de seus
respectivos membros, inteiramente com base na distribuigac de
galaxiags no espago. Analogamente, no catalogo de grupos
simulados, © mezmo método foil utilizado. Como resultado da
simulagido, foi obtida a fungdoc de multiplicidade, isto ¢, o
numero total de galAxias nos grupos cuja multiplicidade =seja
igual ou menor a um dado valor N Esta fungdo é dada por:

g ¥

F>m g EINGO
t 1=12

com ¥ (Nt)-i’ onde Nl &€ 0o nimerco total de galAxias que
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participaram da simulagio e

N (1, o numerc de grupos com o ! ! I
10
multiplicidade i. Esta funcZo & MODELOG /
o8| s -
apresentada na fig.(3.1), para ~"MODELO 2
0.6 -
cada um dos dois modelos e para . OBSERVAD

os grupos do catilogo observado. 04

Da fig.(3.1D, podemos not ar 02k

que, Para pegquenos grupos, ° 40 l | |
| 10 102
modelo 1 é que melhor reproduz N
os dados observacionais. Porém, .
FI0 3.4 - Fungdo F de mul-
. tiplicidade. D 1
para grupos de maiores multi- vplicidads, Determina @
I‘ra?&o de galaxias em gru-
d uwltiplicidad = N
plicidades, o modelo 2 ¢ o mais pes de mulitrpircraade

apropriado. De acordo com o mé&todo empregado no catilogo
obsefvacional, os autores usaram os valores de posigio e
velocidade para calcular a razio massa-luminosidade e o tempo
de travessia para cada grupo simulado, A £ig.(3.2) mostra a
distribuic3o de W/L para os grupos simulados e a comparac3o
com os grupos reais. £ facil notar que o modelo 2 (O = 0.1D
reproduz aproximadamente a distribui¢3o dos grupos reais,
engquanto que o modelo 31 (O = 1.0) n3o. Isteo tanto pode ser
concluido para a forma da funcZio quanto para o valor mé&dio de
M/L. Segundo a estimativa feita com o modelo 2, o valor mé&dio
de MsL & 100 Ho/l"o’ implicando em (? = 0.1, o que mostra a
conzsisténcia. De forma geral, pode-se concluir, a partir deste
trabalho, que o© modelo 2 (3 = 0.1 e Sp/p = M reproduz

aproximadamente os dados observacionalis da razio M/L.
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Todavia, duas grandes

\ OBSERVADO
cbjecBes podem ser formuladas 1or I i oy S
i ' MODELO 2
contra esta simulagio de Z'O_,_m_r—f—ﬂ_}—-,—lf_'o" .
Turner e Gott. Primeira: Os MODELO
20} fie1.0 7
autores empregaram uma o} ]
T T ¥ “t B T T T ] d ¥ T
distribuigie uniforme para a 15 13 150 1500 15000
(M/L)
massa das galaxias, o que &
Fi1a. 9.2 - Raz3o M~-L para
obviamente nIo-razoivel. Uma oe grupes simulados ¢ para
os observados (GT). As se-
outra distribuigio nZo impli- tes indicam o valor medie
de ML,
caria em melhores resul tados? Segunda: Quanto as

lumi nosidades, os autores usaram também uma distribulgio
uni forme, quando se sabe que a fungio Schechter, como vimos no
capitulo 1, reproduz muito bem as luminosidades observadas.
Além disso, tais fung©es amarram o valor da razio M/L em
1500 para o modelo 1 & 150 para o modelo 2, ficando a relagfo
M/L para grupos, dependente apenas da multiplicidade.

Como conclus3on, oz auvtores entendem que os resultados
obtides demonstram a utilidade da simulag3io de N-corpos a fim
de testar teorias ou interpretagtes sobre a2 dinamica de

sistemas de galéxias que de outra maneira seria dificil de

avaliar.

3.2) MASSA PROJETADA

Unm dos problemas classicos da Astronomia &€ a estimativa
da massa, M, de um corpo, através das velocidades radiais e

interdistancias projetadas de uma colegdio de particulas-teste
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que orbitam em torne deste corpo. Em 1981, Bahcall e Tremaline

estudaram a aplicagdo do teorema virial na estimativa da massa

em um =istema deste tipo.

Como discutimos na segdc 2.2, a estimativa da massa pelo

teorema virial, eq.(2.16), envolve o raio va

calculado a partir do Inverso das interdistAnclas projetadas,

’ que é

eq.(2.19>. Tais interdistancias, como mostram o= autores,

produzem grandes incertezas na massa estimada, i34 4jue seu

2
desvio médio quadratico, [ All/r’D ] diverge, isto &,

2
[ ACL T ] = <1/ - i 4 @

pols,
ns2

K0 = e f do + @
sent

[+

A partir deste resultado, Bahcall e Tremaine concluiram que,
neste caso, a aplicagdo do teorema virial na estimativa da
Mmassa & ineficiente. Sendo assim, eles propuseram uma
estimativa baseada na massa projetada, que foi estudada em
1952 por Page.

A massa projetada q ¢é definida como, q = (distAncia
projetadadx{velocidade radial>® /6. Obviamente, q tem dimens3o
de massa e uma forma funcional semelhante A massa virdal
Ent3c, com um fator multiplicativo adequado, q pode =ser usado
para estimar a massa.

Posteriormente, em 1985, Heisler et al Investigaram a
relagdo entre a estimativa da massa pelo teorema virial e pela

massa projetada em sistemas de N-particulas interagindo
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gravitacionalmente. Para isso, escreveram a massa virial, de
forma equivalente A apresentada no capitulo anterior,

eq.€2.16>, no caso de um sistema com particulas {guais, como,

M= g , (3.4>

e intreoduziram a massa projetada MPM como:

M o= M e o <35>

-+

onde ’cpu ¢ uma constante de proporcionalidade, V = V.Z & a
ZL T

componente z da velocidade da galaxia i relativa ao centro de

massa e r; = i;_— (i’*iﬁ).ﬁl é a distaAncia projetada também em

1

relagio ao centro de massa.

Para estimar o valor de {PH, Heigler et al. usaram um
modelo de densidade continua para sgsistemas esféricos. Neste
modelo, eles descreveram o sistema no espago de fase, tal que

-+ ¥ 53 .3 3 .3
f{r,v>drdv & a massa contida num elemento de veolume drdv. A

equagio hidrodinAmica, neste caso, é obtida da =ua anAloga

estelar (Ogorodnikov, 196853,

2 2 2
£Xr) o+ T (crr_ crt) = o ar R (3.6

B1™

onde, consideramos gue a distribuigdo do espage de fase, f,
independa da posigdo r, p =_[ f dV é a densidade de massa, UCr)
o potencial gravitacional e o € o  as dispersdes de

velocidade radial e tangencial, respectivamente.
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Admitinde que as disperstSes de velocidade tangenciais
se jam nulas, 01-0, podemos multiplicar a eq.(3.6> por r‘ e

integrar sobre r, para obter,
- 3 2 _ dv 4 -
2Irpor dr = Ipa;r- dr (3.75

Como a dispersado das velocidades ac longe da linha de visada
Caixo =) & Vf - af cos’® , onde cos8 = TZ e a distancia

projetada, r’ = r senf, podemos escrever,

1 2

(V: r'> = —Jf vi r'dfdd =

Al:!

& j- r'p o2 dr 3.8
T

Com Y valor médio, (V: r’>, desta forma, podemos usar a

eq.(3.7> e o fato de que dU/dr = OM(rd/r° e obter,

< vz r’> = 2‘—4 GM 3.9

No caso de o= 0, usando o mesmo procedimento, temos
CVEr> m I oM €3.10>

Veltando, ent3o, ao =sistema discreto de galaxias que
haviamos congiderado, not.amos que a massa projetada,
introduzida na eq{35> contém uma média =obre as galaAxias,
que & equivalente a média das eq=s.(3.9> e (3.10), e que é:

A A

1 »
-~ :V_V:r
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Logo, para que Hru seja dgual a M, uma estimativa
razoavel para a constante ,tﬂ‘ , & 64/n1, no casc em que ol- 0O e
32/7, no casoc em que o = 0.

A fim de comparar a massa projetada com a massa virial,
eles efetuaram uma simulagdoc com uma distribuigao discreta de
galaxias. As galfdas foram uniformemente distribuldas no
interior de uma esfera de rajio R. A massa das galaxias foi
admitida seguir uma progressaoc geométrica c.ie razidc 2, isto é,
Mi= 2 Mt_1 com E M_L= 1, ac passo que velocidades Iniciais, ao

i

longo de cada eixo, seguem distribuigBes Gaussianas.

Nesta simulag3o, os autores tomaram o potencial entre as

galéb-das, como sendo,

onde b ¢ um parametro utilizado a fim de reduzir o tempo
computacional e que leva em conta o tamanho finito das
galaxias d(Aarseth, 1963>. Explicaremos com mais detalhe este
parametro no capitulo V.

No Iinstante err.u que o grupo atinge o equilibrie virial,
asz posigBes projetadas e as velocidades radials s3c usadas
para calcular as estimativas de massa, pelas equagBes {3.4> e
{3.5).

Baseado em cinco conjuntos de 1000 grupos cada, Heisler
et al., apresentaram alguns resultados numéricos. Estes
conjuntos s3o definidos segunde os parametros N, Q e R , que
s30 o numero de galaxias, dispers3o da Gaussiana e o raio da

esfera, respectivamente e que s3o os seguintes:
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iIDN=5 Q=0.25 R =10 iv) N =10, Q = 0.25, R = 20
11> N=5, Q= 0.25, R =5 v N=5 Qm=o0.25 R = 20

111D N =5 Q= 0.5, R = 10

A flgura (3.3) representa os valores mEdios e os
respectivos erros para 2 estimativa pelo teorema virial,
eq.(3.4) (primeiro conjuntoe de 5 pontosd) e pela massa
projetada, eq.(3.5 (segundo

conjunto de 5 pontosd.Na fi-

0.5 —

gura, vemos gque em cada um —
dos B casos, a diferenga = =
entre o valor médio calcula~ g‘ 0.0 7 I I I
do pela massa virial e pela :
massa projetada ¢ bem menor -0.5
do que o erro de um deter~- TV MP
minado casc. Este resultado ro

FIG.9.3 - As medias € sSUAS
indica que as duas estimati- resPGCllvag. dlgforcogs' se-

gunde a esitimativa de massa
mativas de massa s3o equi- pele teorema virial (TV) &«

pela massa projetada (MP).

valentes.

Usando tais estimativas, os autores analisaram 90 grupos
do catilogo de Huchra e Geller (1982), obtendo o valor das
MASSAS, Mvt e HPM para cada grupo catalogado e com isso as
respectivas raztes massa-luminosidade, (M)vt e CWL)pu' A
fig.(3.4) nos fornece os resultadeos de M e de MrsL, que estic
de acordo com as estimativas feitas por Huchra e Geller. Ambos

os métodos dIFo resultados de M, e consequentemente de M/L,

bem préximos, tal como fol encontrado na simulagio numérica.
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O valor de ML encontrado por Huchra e Geller e
confirmade em seu trabalho é maior que o MrL observacional, e
ist.e & um outro aspecto do mesmoe preblema da discrepancia na
massa. 0Os resultados deste trabalho =30 baseados na hipétese

de que toda massa dos grupos & distribuida nas galAxias.

IQOL 3.6
13.6— L e
- -
< ~
~ b X 28
5 13.2 =
- 3
S 128} oA
124 20}
1 i t i
12.0 16
TV MP TV MP
FIG.3. 4 - (0} Esglimativos de massa para o= grupos do

cal&logo de Huchraoa e Oeller. oOs dados =00 divididos em 3

grupos: Da esquerda pora a direila, Llemos: N=8 ; N-4 ;| N = 5.
(b)) Razde MAL para © catdloge de Huchra e Geller.

3.3> MODELO DE GIURICIN E COILABORADORES

Giuricin et al, em 1984, estudaram pequenos grupos de
galAxias através de simulagio dinaAmica de N-Corpos. Eles
admitiram que o espectro de massa das galaxias assumia uma
forma =semelhante 2 distribuigdo de luminosidade observacional
{fig.1.1> dada por Turner e Gott ((1976b), com um corte em L =
0.34x10°L o Esta escolha implica que, na e=scala logaritmica, o
espectro de massa deve ter a mesma forma da distribuigioc de

magnitude (eq.(1.6)), pois L « 10°°" ‘“M. Esta e=scolha também
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permite que as massas sejam distribuidas numa faixa de
aproximadamente quatro ordens de grandeza. Na fig.(35),
mostramos tal distribuigdoc e a comparamos com a distribuigio

usada por Aarseth e Saslaw (1972), cujo trabalho discutimos no

capitulo anterior.

10 e
fllog m,)

1

0.5} AS

T
0.0 .

i t d - |
1 o -{<Logm>-2 Leg m
Fig 2.5 - cOmpara?Eo entre o especlro de massa usade por

Aarsetih @ Raslaw (AS) ¢ © usade por QGiuricinrn el al.(0O1:. Os

espectros sé&o rermalizadeos a mesemao drea e mesmos valor medio.

Giuricin et al. simularam grupos com N = 3, 5, 8, 10 e
15 galaxias. As posicBes iniciais s83A0 escolhidas
aleatoriamente dentro de uma esfera de raio R e as velocidades
iniciais s3o0 admitidas nulas.

Inspecionande a evolugdo temporal do raio virial th,
eq.(2.13), eles concluiram que o= sistemas atingem a
virializagdo num tempo T, = 32 Tu‘

Para cada simulag3c, eles calcularam a média da massa

virial e da razdc massa-luminosidade =sobre dois intervalos

temporais, 1 £ t = 'I‘v e TVS t = 2 T, © primeiro intervalo
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descreve o estagio de n3io equilibrio (NE) e o segundo, de

pos=equilibrio (PE). As tabelas 1 e 2 listam os valores médios

da razio entre a massa obtida pelo teorema virial, Mvt e a

massa real, M, para ambos os intervalos mencionados acima. O

nimero de galixias em um grupo ¢ dado por N, sendo que n ¢ o

numere de galaxiax cujos dados de posigEo e velocidade

participam do cilculo de le

TABELA 1 - VALOR MEDIO DA RAZAO Hvl/M - ESTAGIO NE
n N=3 N=5 N=g N=10 N=15
3 0. 93 1.00 1.10 1.20 1.00
5 — 0. 98 i.00 0. 96 0. 96
B8 — — ¢.903 0. 96 1.00
i¢ — — — 0. 96 1.02
15 —_ —_ — — 1.03

TABELA 2 - VALOR MEDIO DA RAZXO

Mvt/M - ESTAGIO PE

n N=3 N=5 N=B N=10O N=15
3 0. 895 0.94 1.17 0.84 i.00
5 — 0. 90 1.01 0. 92 ¢, 98
8 —_ — 0. 986 0. 95 1.07
10 — — — 0.95 i.oB
15 —_ -_— —_ —_ 1.09

A primeira conclus3oc a que chegam os autores £ que os
valores dos parimetros estudados nZXo dependem muito do estagio

dindmico do sistema, ou seja, do intervalo de tempo
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considerado. Outra conclusio diz respeito aos desvios devido

aAs distaAnclas projetadas, as oscilages em torno do equilibrio

e As incertezas quanto ac numero de galaxias de um grupo. Tails

>

desvios, calculados com este modelo para o valor médio de le

s30 geralmente pouco maiores do que os calculados por Aarseth
e Saslaw, como descrite no capitulo 2. Isto deve-se ao fato de
ndc serem iguals as distribuigBes de massa usadas nos dois
trabathos.

Por outro lado, esta simulagao reproduz
satisfatoriamente os desvios da massa virial, obtidos para os
dados observacionais do catalogo de Huchra e Geller.
Entretanto, considerando que Mmassa e Juminosidade 83a0
relacionadas pela expressio, Ms/L = Cte, pode-se estimar, pela
simulagdo, a dispersdo média da raz3o massa-luminosidade, para
os dois intervales temporais. Este valor & menor do gque o
observado. Isto, segundo o5 autores, mostra gue massa e
luminosidade est3o pobremente correlacionadas em grupos de
galixias.

Porém, tal conclus3o ¢ fortemente dependente da hipétese
de M/L = Cte. E, portanto, de grande interesse, investigar
outras possibilidades para a razi3oc M/, o que faremos no

préximo  capitulo.
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CAPITULO 1V

MODELC LINEAR

4.1> DISTRIBUICAO DE MASSA

4.1.1> Lei da Poténcia

O primeirvo passo a ser dado, com o objetive de realizar
a simulasZo dinamica de grupos de galawias, & saber gual o

espectro de massa das galaxias.

Como vimos na segio 1.4, o espectro de  masss daus
pequenas perturbagBes iniciais de densidade que segue uma lei

. . ~2-3 . e e s
da poténcia, &opp = M . fornece resultados =satisfatérios em

relac@c a formagic das galaxias.

Esta mesma distribuig8o, come mencionado na  introdugdo,
& observada em Varios fendmenos fizico=s aue envelvem

fragmentacio, comeo no caso da frapgmentac3o nuclear, em gue,
por exemplo, um proton altamente energeético colide com  um
nuclec alvo, formando varios fragmentos(pedagos do nucleod. As
massas desses fragmentos seguem uma lei da poténcia, y(Mwx M_E

£

onde yv(M3> & o rendimento do fragmento de massa M.
Os graficos da figura (4.1), os trés primeiros extraidos
de Hifner e Mukhopadhyay (10B6> e o dltime de Rana (108705,

mostram diversos espectros de massa obtidos através de dados
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experimentais, =30 eles:(ad distribui¢gdo do numero atémico Z
dos nucleos produzidos na fragmentagdo nuclear, (b rendimento
dos fragmentos dN/dm, numa colisdo basalto-bassalto a diversas
velocidades, (c> asteréides no sistema planetario e (d> fungdo
atual de massa (PMDF>, para estrelas vizinhas ao Sol. Todos
estes espectros seguem uma lei da poténcia, em que o expoente
T assume o= valores 1.68, 218, 17 e 05 respectivamente.

Levande em conta tais pistas, nds propomos que as massas

das galaxias obedecem também a uma lei da potléncia,

P> o M , .1

onde T & o expoente da lei da poténcia e M a massa da galaxia
Mais adiante, determinaremos T a partir de dados
observaciocnais.

Nossz2 escolha poderia simplesmente recair em cima de uma
forma uniforme para o espectro, ou seja, todas as galaxias
tendo a mesma massa. Porém, achamos muito improvavel que uma
distribuig3o deste tipo ocorra e optamos por levar em conta as
pistas mencionadas acima. Fora isso, o fatoc de usarmos uma
distribuigdo wuniforme acarretaria wuma consideravel perda de
informac®c a respeito de quantidades dinamicas relevantes,

como por exemplo, a dispersioc das velocidades e a massa

virial
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442> Raz3c Massa-Luminosidade

A fim de obtermos uma relagdo entre massa e
luminosidade, lembramos que a Jluminosidade de uma galaAxia é
basicamente sua taxa de produgio de energia Logo, como neste
caso a massa & proporcional a fonte de energla da galaxda, a
luminozgidade deve, de alguma forma, relacionar-se com ela,

A forma mais simples possivel para esta relagdo, e que ¢
comumente empregada, como vimos no capitule anterior, & ML
= Cte. Porém, segundo Turner e QGott 1977, o valor para esta
constante varia numa faixa de 1 a 500 MG/LG. Nesta Taixa,
os valores mais baixos, X 10 M O/L@, sao os valores comumente
encontrados a partir das curvas de rotagio das galaxias, ao
passo que os valores proximos de S50-150 MC}/LQ s3o obtidos para
grupos, utilizando-se o teorema virial ou mesmo para galaxias
binarias .a partir das curvas de rotagao, e os valores

maiores ¢ > 300 Mo/l‘G) para grandes aglomerados.

A enorme extensio desta faixa indica que a utilizagio de
um determinado wvalor para a razio M/L, fatalmente acarretaria
grandes incertezas. Além disso, como mencionade na segio 3.3,
se admitirmos que massa e luminozidade se relacionam sgegundo
uma constante, chegaremos a conclugsic de que a massa &
pobremente relacionada com a Juminosidade em grupos de
galavias.

Diante disto, uma razdoc M-L constante nos parece uma
aproximagio nadoc razoavel. Em consequéncia, propomos uma

alternativa simples, que ¢ a =seguinte:
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M,l = O L_\ + 3 {4.2>

onde o e [3 s3oc parametros a serem fitados com os dados
observacionals, o que pretendemos fazer na sub-segido seguinte.
Iste &, admitimos M variar linearmente com L. A tal modelo,
chamaremos de modelo linear. Note-se que o modelo linear com
= 0 recali no modelo de M/1. = cte.

Na eq<4.2>, aparecem dois termos: o primeiro CalD,
dependente da Iluminosidade e o =egundo (f3), independente da
luminosidade. Isto torna a eq(4.2) bastante rarzoavel, pois é
compativel com a hipétese estudada na segdo 2.3 de que a massa

dos grupos de galaxia é composta ndo s6 de matéria luminosa

{dependente de L> como também de matéria escura (independente

de L.

413> Ajuste de a, 3 e T

Na =meg3o 12, mostramos a distribuigio de luminosidade,
fig (1.1>, obtida por Turner e Gott 1976b> para os grupos de
seu catalogo. S3o0 ectes os dados observacionais que ir3o nos
permitir o ajuste dos parametros o, 3 e 7 do modelo linear.

Para isto, substituindo a relagdc entre massa e
luminosidade, 2q.(4.2), na distyribuigdo de massa, eq.(4.1D,

obtemos:

LY o ok + 3 43

Ou seja, usande uma distribuigdo de massa dada por uma
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led da poténcia c uma fungao linear entre m

i g | ©
luminosidade, obtemos a distribuicio de luminosidade, ¢C(Lo.

Na eq(4.3>, o= parametros o, [ e T e ainda o
coeficiente de proporcionalidade sZo obtidos pelo ajuste com

O= dad==a obzervacionais mencionados acima. Estes dados

obaervacionais fornecem uma faixa de  luminosidade  em gue

EJ

encontran as galasias: L0= 005 e L!= 51.00 nas unidades

C.
T

.1 . - —
10 Lo' Fota gerds a faixs que uzaremos na nossa Simulagac,

D 1aixa de luminosidade, podemos  trivialmente calecular
os limites correspondentes da faixa de massa, isto e,

M =aL + 8 e Mf = osz + 7 (4.4>

O ajuste & realizado pele métode de minimos gquazdrados,

sende  que  os  pesos  dados a cada  ponto observacional =30

inversamente proporcionaiz as suas correspondentes barras de

2o ajuste fornece T = 2B e a razio oSt igual a 580

&
valores de o e (5 n3c podem ser determinados por eate ajuste.

pois depsndem da constante de normalizac3io.

A fig{4.2) mostra a curva obtida por este

B
f
.
C
7]
e
m

assim come oa pontos da distribulsio relativa de hmmino=idade
observacional. Desta formsa, as duas hipdteses apresentadas no
inicio deste capitule, eq.{4.1> e {4.25, produzem uma
diztribuicic de luminosidade compativel com  as observagctes
para uma lei da poténcia com expoente igual a 2.8. Este wvalor
& proximo do valor obtido para a fragmentagao nuclear, como
acima menciohamos.

Mais adiante, determinaremos os valores de o e (3 e

discutiremos seus respectivos significados fisicos.
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minosidade, eg. (4.2, onde L e dade em 40 L O parametre T

P . . .
@« igual a 2.8 e & e (3 assumem uma Lnf\.htdaga de valores. Os
dsterisces sdeo os dados observacionails de Turner e Oott.

4.2> SIMULAGAC DINAMICA DE N-CORPOS

4.2.1> CondigBes Iniciais

Admitindo a lei da poténcia, obtida na segdo anterior,
para a distribuigidc de massa das galaxias, usamos o método
convencicnal! de Monte {‘::eu-lcx1 para simular a din&mica dos

grupos segundo © modelo linear. Supor uma determinada

O metodc de Mente Carle © apresentado no apéndice A
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distribuigio para as massas significa sortear um valor para M
dentro do intervalo considerado, de tal forma que a

probabilidade de se obter cada valor de M, =seja dada pelo

valor desta fungido no ponto sorteado. Ou em outras palavras,
apés um grande numero de sorteios analogos, a distribuigao dos
valores sorteados coincide com a distribuigio inicial dada.

As posigbes iniciais das galaxias =30 escolhidas
aleatoriamente de acordo com uma distribuigdo uniforme no
intericr de uma esfera de raio R.

Tomamos como raio R da esfera o valor mais provavel dos
raios dos grupos de galaxias, tal como estimado por Huchra e
Geller (1982>., Este valor & 05 Mpc. Usando R = 05 Mpc, o=
valores do raic harmdénico de cada grupo, Rh Ceq.{2.13>3,
obtidas na simulacdo, s30 compativeis com os valores deo
catalogo de Huchra e Geller.

Além das posigBes iniciais, também necessitamos atribuir
as galaxias suas velocidades iniciais. E dificil sabermos as
reais velocidades na etapa de formag3do dos grupos, mas é muito
improvavel que tais velocidades sejam elevadas ou mesmo da
ordem das velocidades obzervadas atualmente (2 100 a 1000
kmoss).

Um modelo para as velocidades, bastante utilizado na
descrigio de sistemas esfericamente simétricos, é ¢ modelo de
contracio ou expansao inicial homéloga. Nezte caso, a
velocidade inicial, ;i 0> de cada galaxia, & radial e
diretamente proporcional a distancia ao centro da e=sfera. Ou

-+

seja, Vi(O) = K r, onde K é uma constante arbitraria, que ¢

positiva no caso de expansdio e negativa no caso de contragio.
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Vale lembrar que esta é apenas uma condigdo inicial e que,
certamente, no decorrer da evolugdc temporal, as velocidades
terado component.e tangencial. Contudo, tal modelo n3o e
conveniente, pois além de induzir uma dinamica para o grupo,
introduz o parametro K, de dificil determinagio.

Optamos por velocidades iniciais, seguindo, em cada um
dos trés eixos cartesianos, distribuigBes Gauss=sianas centradas
na origem Isto estid de acordo com a indicagio de varios
autores, como por exemplo Bahcal, cujo trabalho discutimos no
capitulo anterior.

A largura da Gaussiana ¢é tal que o médulo das
velocidades iniciais chega a aproximadamente de 10 a B0 km g,
isto é, B% das velocidades finais. Esta largura, levemente
modificada, tante para mais quanto para menos, nac altera

essencialmente os resultados obtidos neste modelo.

4.2.2> Integragidc das Equagtes de Movimento

Antes de entrarmos na integragdc das equagBes de
movimento, algumas consideragBes acerca da multiplicidade sao
necessarias.

A multiplicidade, isto &, o numero de galdddas em cada
grupoe, ¢ escolhida aleatoriamente de tal forma que o nosso
conjunto de grupos simulados reproduza a mesma distribuigSo de
multiplicidade observada no catélogo de Geller e Huchra

{1983).

Neste trabalho, consideramos apenas OS  Erupos de



Frequenc la

multiplicidade N = 7,

pois para N < 7 a

estétistica se torna
12

insatisfatéria. A figura
10 A C4.3) apresenta el
a histograma das
6 - multiplicidadexs do
catilogo para grupos com
4 N > 7. Para N = 7, a
2" distribuicio ¢ maAxima e

od A1 T

corresponde a 11-46 da
& 11 16 21 26 3N

N probabilidade total. Os
rupos ue consideramos
FIo 4.3 - O hislograma {ornece grup 9
4 .
de rupeos com mulilir -
© ‘_ﬁufnero grue , ' estio listados na tabela
plicidade N, do catalogeo de

Celler e Huchra, com NZ7. .
3. A primeira coluna

indica o numero do grupo, segundo a numerag3do atribuida por
Geller e Huchra (NUM); a segunda colunza, a multiplicidade; a
terceira, o tempo de travessia em unidades de H;‘; a quarta, o
rajio virial Ceq.(2.133) em Mpc; e a Ultima coluna, a dispersio
das velocidades, que serid definida na se¢io seguinte, em km/s.

Com isso, realizamos integra¢®es numéricas do problema
clissico de N-Corpos para grupos de multiplicidade entre N=7 e
N=30 conforme a distribui¢io apresentada na figura acima.

A fim de obter as equag®es dinimicas do sistema,
consideramos algumas hipdteses basicas:

{i> A interac¢3o & puramente Newtoniana.

€Cii) A massa dos grupos ¢ toda distribuida nas galaxias.

€iiid Durante a evolugZo temporal, a massa das galaxias
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TABELA 3 - GRUPOS DO CATALOGO DE HUCHRA E GELLER

tr h O|P(:»b

2 B 0. 01 0.53 1i2zs
6 10 0. 05 1.00 562
7 7 0. 07 1.68 617
B iz 0.18 2. 00 204
o) i6 0. 03 0.50 405
13 B 0. 03 0. 26 206
15 13 0. 05 0. 70 360
ig B 0.14 1.496 264
20 7 0.04 0.25 153
30 iz 0.14 1.51% 290
34 7 0. 01 0. 41 047
50 B 0.16 0. 48 81
53 7 0. 07 i.86 709
58 io 0. 02 0. 20 220
67 B 0. 03 .18 174
68 23 0. 05 0. 47 234
70 7 0.04 2. 72 1836
71 7 0. 07 0. 34 126
73 10 0.02 1.48 1624
74 8] 0. 07 2- 65 061
76 7 0.01 0. 23 417
77 13 0.03 0.25 235
78 g 0.04 0.54 3z7
BB 10 0. 05 0. 45 238

&0




BO 7 0.08 0.64 220
a0 22 0. 06 1.33 641
91 9 0.04 0. 48 315
o2 10 0. 04 0. 72 513
93 7 0. 07 0. 21 86
o8 7 0. 02 0. 28 483
a9 14 0.13 1.11 231
101 i1 0. 04 0. 47 339
107 i3 0.10 0.70 i81
113 30 0.01 0. 22 766
115 8 0. 05 0. 45 239
ito 11 0.08 2.17 1128
122 13 0. 03 0. 63 535
i23 17 0. 08 0. 48 164
125 B 0. 05 i.34 777
130 11 0. 02 0. 93 1073
134 8 0.04 1.84 1364
135 io 0.14 1.13 214
141 i3 0. 00 0. 02 488
145 i3 0.12 1.086 237
150 11 0.03 0. 39 365
163 7 0.01 0. 08 i85
166 8 0.04 0. 37 232
173 io 0. 05 1.99 1031

permanece constante.
Civd) © pbtencial Newtoniano ¢ levemente modificado.

A primeira hipétese & consequeéncia de serem despreziveis
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as corregdes relativisticas da energia total, visto que as
velocidades das particulas vi/c, tante em um referencial
solidario aoc grupo quantoe no sistema solar, sdoc muito préximas
de =zero. Também do ponto de vista da relatividade geral, os
grupos (1 Mpc de diadmetro) nio chegam a modificar a métrica do
espago-tempo, que permanece sendo a métrica de Minkowski.

As duas hipboteses seguintes apenas servem para
simplificar o problema. A Ultima sugere uma modificagdo no
potencial, a fim de levar em conta o efeito de corpos extensos
(Aarseth, 1063D. As galaxias s30 Corpos extensos, mas
geralmente podem ser tratadas como massas pontuais.
Entretanto, em problemas de colisdo, tal aproximagao pode
levar o potencial entre duas galaxias a divergir.

Desta forma, tomamos o potencial entre duas galaxias

como sendo,

¢ = @ LI , (4.5

onde £ & o chamado parametro de suavizagdo, da ordem do raio
de uma galaxia, M_L a massa da i-ésima galadxia e Pij a
interdistancia entre a i-é=zima e a j-ésima galaxia.

Portanto, para um £rupo de multiplicidade N,

consideramos a seguinte Hamiltoniana:

N

N M M

E M.V.Z-GE E LI , (4.6
1 1 4172

t=4 2

i=4 1¢j [r_j+2£2]
1

H=

N
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"
onde Vl é a velocidade da galaxia & em relagdo ao centro da

esfera. Em nossos calculos, usamos £ = 0.01 Mpc, mas para
outros valores, obtemos essencialmente os mesmos resullados.

Com a Hamiltoniana acima, obtemos as equagSes classicas
de movimento que s3o resolvidas segundo o método numérico de
Runge-Kutta-Gill. As principais etapas deste cAlculo sao
apresentadas no apéndice B. Entretanto, duas grandes
dificuldades merecem rer cltadas aqui.

Primeiro, a diferenga entre as ordens de grandeza das
quantidades fisicas envelvidas é enorme, o que torna dificil a
compatibilizagio das unidades durante a integracao das
equacSes. E segundo, a dificuldade de determinarmos o passo de
integrag3o, a fim de mantermos a energia conservada. Este
passo é o curto intervalo de tempo em que a acelerag3doc das
particulas ¢ constante. Portanto, quanto menor o passo, melhor
a conservag3c de energia. Porém, maior serd a quanlidade de
passos requerida, aumentando assim, indesejavelmente, o tempo
computacional. Conseguimos bons resultados ac fazermos o passo
depender do tempo de travessia

Mas, como determinar o instante final da evolugdo

temporal? E o que mostraremos na préxima segdo.

4.3> EQUILIBRIO VIRIAL

No capitulo I, estudamos o equilibrio virial e
mostramos que o sistema atinge tal equilibrio, quando o dobro

da média no tempo de sua energla cinética ¢é igual & média no
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tempo de sua energia potenciall Com o intuito de investigar
este estagio de equilibrio, calcularemos para cada instante t,

a quantidade y, dada por:

y = -[——{-w . 4.7>

Com esta definigdo, y = 1/2 corresponde a virializagao
instantanea do =istema. Para cada grupo simulade, calculamos
os valores de ) em diversos instantes da evolugdo dinamica do
sistema.

A figura (44) representa a evolugio de ) para grupos

de diferentes multiplicidades: N = 10, 15, 20 e 30. A

escala
de tempo é dada convenientemente por t'o’ com
At
t.o = . (4.8>
tr
onde At é o© tempo decorrideo e T“_, ¢ tempo de travessia,
introduzido no capitulo II (eq.(2.22)3).
Na figura podemos notar que ¥y parte de um valor bem
pequeno < 1072 e cresce rapidamente até wum valor = 075 ,

quando LO- 1, depois decresce. Para t’o proxime de 3.2, o wvaloer
de y passa a oscilar em torno de 05. Esta etapa da evolugio &
justamente a etapa de equilibrio virial

Para alguns grupos, y oscila um pouco acima de 05,
porque algumas galixias adquirem velocidade de escape,
deixando o grupoc com uma energia cinética um pouco malior do
que a necessaria para tornié-lo ligado. Tal interpretagio ¢é

dada por Peebles que, em 1970, realizando uma simulagioc para o
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(¥=T-W> para 4 grupos simulados de diferentes multiplicidades:

(ar N=40; (b)) N=4%; () N=20; ««d

revelando Que L T1 corresponde ao

to=2 os grupos estdc virialtzados.

&5

N=90. Todas eém unidades de ¢t
tempe de colapso & que para



aglomerado Coma, obteve um pequenc excesso no valor de » na
etapa de virializag3o.

Consideramos, neste trabalho, apenas o©os grupos com
< ¥ )t , no equilibrio virial, igual a 0.50 * 0.05.

O comportamento da curva é essencialr;mente © mesmo,
independente das condigSes iniciais e da multiplicidade.

£ interessante notar que o valor maximo de ) sempre
acontece para t0= 1. A razdo diste & que o pico da curva
corresponde fisicamente ao instante em que as particulas estao

o mais prédximo possivel uma das  outras. Este tempo é

denominado tempo de colapso, TC.Assim, na eq.(4.8> para t'o‘ 1

e At = Tc’ encontramos:

ou, fazendo use da eq.(2.25),

B2
T wn [2) e M. <4.9>
c 10 IE 13/2

Este wvalor esta de acorde com o valor obtideo analiticamente
por Cavaliere et al(1978).

Podemos calcular, & partir da evolugdo temporal, as
flutuagdes estatisticas em torno do equilibrio ( = 12> Para
isso, definimos o¢(> como =endo a dispersdac e listamos na
tabelsz 4 a dispersao relativa, o(y)/y ,para as multiplicidades
N = 10, 15, 20 e 30.

Estas flutuagBes indicam que a massa virial, calculada
como sendo a massa total do grupo, contém um erro no maximo de

24% de seu valor. Como discutide no capitulo II, este fator



TABELA 4 - DISPERSAQ RELATIVA DE 5

Multiplicidade H =10 N = 15 N = 20 N = 30
"—;29:: 0. 24 0. 20 0.16 0.14

nic ¢ relevante guando comparado com a discrepincia entre a

massa virial e a massa luminosa.

Podemos notar gque as flutuag¢®es diminuem com o aumento

da multiplicidade. Mais especificamente, tais flutuagcBes s30

inversamente proporcionais 4 raiz gquadrada de N, isto &,

Ay o A,
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CAPITULO V

ANALISE DOS RESULTADOS

5.1> TEMPO DE TRAVESSIA

Usando a eq.{2.25), calculamos, para cada grupo
simulado, o tempo de travessia Utilizamos os extremos do
intervalo de massa (Mo e Mr)’ cuja determinag3o sera
apresentada na segio seguinte.

O histograma da fig(51> mostra estes resultados em

unidades de O.GSH;‘.

L
300 -
O o
E C FIO.5. 14 -Histograma do Lempo
La:J 200 de Ltrovessio para os grupcs
5 f: simulados pele meodels linear.
= - Todos o8 grupos tem o’tompo
&J B de Ltravessia << gue l-lD
100 -
-
ol il T T byl
O 05 1.0 15 2.0 25

Te(0.05Hs ™)

Vemos que todos os tempos de travessia =50 relo menos,
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uma ordem de grandeza menor que H;’ e isto estaA de acordo com
o tempo de travessia dos grupos observados, que é também bem
menor gue H;’. Sendo assim, como vimos na segdo 2.4, os grupos
possuem uma dinAmica prépria, isto é, nio estio se expandindo
segundo a lei de Hubble. Os wvalores de T“_ » para os grupos
considerados neste trabalho, estido listados na terceira coluna
da tabela 2.

Como o© tempo de virializagic & da ordem de 3/2.t.0 e,
como egtamos vendo, Tlr ¢ uma ordem de grandeza menor que H:,
entdo, da eq(4.83, concluimos que o tempo de virlalizagao
também =serid uma ordem de grandeza menor do que H:. Mas H:
fornece uma estimativa da idade do wuniverso. Ent3o, se os
grupos de galdxias niac tiveram origem em tempo recente, a
hipbttese de grupoes virialzados pode nos fornecer uma maneira
simples de estimar razoavelmente as quantidades dinamicas dos
ErUpos.

Assim, todos os resultados que seguem s3o0 obtidos no
instante t = Zto, um pouco além do tempo de virializacio a fim

de garantir total equilibrio virial do sistema.

5.2> DISPERSAO DAS VELOCIDADES E DETERMINACAO DO INTERVALO DE

MASSA

Uma quantidade global que & relevante fisicamente na
dinamica do grupe €& a dispers3c0 das velocidades. Huchra e
Geller 1982> definiram a dispersdo a partir de quantidades

observacionais, como sendo:



N
p | z
oL " [N — E (Vr_l- Vg) ] » 5.1
| 8
onde, \fr_l é¢ o médulo da velocldade de recessio da galaxia i

medida em um referencial na Terra e V a velocidade média do
g
b1
£rupo, Vg! N3 LV

T

ri’
Em 1983, Geller e Huchra calcularam a dispers3o das
velocidades para todos os grupos de =eu catAlogo. Na coluna 5

da tabela 3, estBo listados os valores de o, para os grupos

b

aqui considerados.

A fim de testar nossa simulag3o, desejamos que ela
reproduza os valores de <o obtidos a partir das quantidades
observacionais. Para iszo, necessitamos de uma definigic para
a dispers3do gque seja analoga a de SR Como Vg & a média das
velocidades de recess3o das galaxias de um grupo, entio V &
considerado a velocidade de recess3c do grupo. Logo, (Vr_l-Vg)
& apenas uma das componentes (a componente radial> da
velocidade da galaxia 1 num referencial solidario ao grupo.

Assim, obtemos a seguinte analogia:

& -vdY eV |, (5.2
T g ZL
onde, V & a componente Z da velocidade da galaxia i1 em

T

relagio ao centro de massa do grupo simulado. Neste caso, é o
eixo Z que corresponde A diregdc radial, mas qualquer um dos
outros dois também poderia ser.

Substituindo a eq.(5.2)> na (5.1), a dispersio da=

velocidades, oL 2 partir de dados simulados, fica:

12

p l vz
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Em nossa simulagdo, calculamos para cada grupo, o valor
de e no instante ¢t = 21_.0, que corresponde ao estagio de
equilibrioc virial, como mencionade na segao anterior.

Na segdo 4.1, onde definimos a distribuigdo de massa, o=
extremos do intervalo (MD e Mf) dependiam da escolha dos
parametros o e (3 (eq(4.4>. A fim de determinarmos estes
parametrox, realizamos a simulagio dinamica para um
determinado conjunto de a e (3, obviamente =atisfazendo o
ajuste da fig.(4.2>, e calculamo=s o histograma de o
Comparamos, ent3o, este histograma com o© observacional (oob).

Repetimos a simulagfo, variando os parametros até encontrarmos

um conjunto de o e 3 que tornem o histograma de o © mais=s

préoximo possivel de @ v

A simulagio ¢ realizada para uma estatistica de 1000
grupos. Para 1300 grupos os histogramas de O n3o apresentam
variagBes, © que mostra que a estatistica usada ¢ totalmente

satisfatéria.

Na fig (52> estdo representados os histogramas de o
resultantes da simulagao para trés diferentes conjuntos de
parametros a e {3 {(curva sdélidad comparados com o histograma
observacional {(curva tracejada> A medida que o e 3 aumentam,
as dizspersBes das velocidades crescem deslocando o histograma
para a direita. Para o = 16 e 3 = 90 (Fig52b> parece
que o© histograma de dispersdc das velocidades, obtide por
nosso modelo, reproduz melhor os dados observacionais. Nos
trés casos, o histograma simulado apresenta uma largura maior

do que o observacional. Também podemos notar que a regido de

altas velocidades n3ic foi possivel de ser reproduzida Porém,

71



s= - - OBEERVATIONAL
SNILADO

(B)

| [
U e SR |
_atllh;,.n ............. PR L
[ S S -
I _I-I N
et
1 T e e e T I A I
o ul o
_ -
Mhuv -
. -5
T e e }
3
4 M —
o177 fooll
' -l o0
i DR o
. i
—- ' 1
- b
Z roL
= -—=
‘0 ._THI,C
|
(o
oI +
~l b -
P||J )
— e et
o e e e R B B
o Yy O

VIONINOdd4
v

¢ “ » &
%o o
8 — oL d e .
§ g g o ~ Q
E > [ LI}
d wddg , om
oLy G ~ 0
Mo, £030C
0 g 0 EW ~
-l q .- (TR +1 G b 9
g v ba e T
T [ ] o}
H..O Q M_ .0: n
- Ll
1 * ﬁ o. @ - ¢ J
A e s
N sEPec ©u
[ T [+] hd
. u o E ~ ‘.
0 . « EJ@oQ
= Ba & 0 U B 9
kOO oO~T WU
| -
3 -
: S
8o cef
&3 -
QU el
! O
| o1
] -
Pl ' —
& = -
| -
o hll.l:—lﬁlﬁ‘ll!!.-
ST LTI
‘._i.a..; _ -G
I e i’ o
o deiuiniotaliols B
rTTTTII I
— -
_|le_| ] T T 17 _.Jlu_.:ﬂu_.JEﬁ!_l_lji«sil o

<O 8| o

-

VION 03

72



tal regido deve estar sujeita a altas flutuagBes estatisticas,
pois contem apenas um ou dois grupos em cada intervalo A

fig52b mostra que a nossa simulagdo fornece resultados

bastante razoaveis quando comparados com os dados
observacionais.
Com isso, a faixa de massa, em que as galAxias

pertencentes a grupos =s3c encontradas, ¢ estimada como sendo,

[0.9( M <9.o]10‘2M0.

Foi com esta faixa de massa gue obtivemos o histograma

do tempo de travessia, apresentado no item anterior.

5.3> VALOER MEDIO DA RAZAO MASSA-LUMINOSIDADE E ANALISE DOS

PARAMETROS o« E 2
Denotando M/L por v, o valor médio da razio
massa-luminosidade para galaxias ¢ dado por:

o

J y @¢<y> dy
(o]

{y>= R {5.4>5

o
J ¢ly> dy
o

onde ¢¢(ydd(y> & a fungBo distribuigic de y, que, devidamente
normalizada, nos fornece a probabilidade de ohter um
determinado valor de y entre vy e y + dy.

Para calcular ¢{yddy, basta wusar a distribuigdoc dé

luminosidade dada pela eq{(43) e nela gubstituir o wvalor de L
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por:

L - r
Yy - o
Ent.30,
- v T 1-T
Plyddy = ¢ — 7 dy (55>
Cy-od

Substituindo a eq.{(5.55 na (5.4), obtemos,

..yf
&y - o 2 77 gy
-JY,
Cy>= L (5.6
r-yf
G- o' 2 v T dy
Ty

Substituinde o, (3 e T por seus valores ja& e=stimados,

encontramos:;

(—{‘——) = 115 M 0/1.. o

Este resultado é préximo do v.alor encontradoe por Huchra
e Geller que &, 170 MO/LO'

A fig (53> mostra como a raz3c M/, para galaxias,
varia com a luminosidade no intervalo definido pelos dados
observacionais (segdo 4.1>. Note que para L < 2, a curva
é¢ praticamente wma lei da poténcia do tipo, M 1L « L—i,
significando gque para tais valores a distribulgio de massa &
praticamente uniforme. Isto & facil de se compreender pois =e
M = 16 L + 90, entdc quando L <« 1, a massa assume

1 1

assintoticamente o valor de 90 unidades de 10‘0 MQ.

Também podemos calcular o valor da razdo
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3.0 F
—~ N
—J B
~2.5 r
= -
\‘/ r—
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_'2.0:'
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1.045 05 0. 5

Log(L)

. / .
F1Ia.%5.3 - Rozdo massa-luminosidade para galaxias em
fun?ao da lumirnosidade L. A rozao M-L &std em unidades solares

. . . 10
engquanto que a ltuminosidade estd em unidades de 10 L .
e

massa-luminosidade para o grupo. Para isso, =mabemos que a

massa total do grupo é =simplesmente dada por Mt = } M. Para
' L
1

calcularmos a luminosidade total, vamos admitir que a
densidade de numero de galAvias nos grupos se ja
suficientemente pequena para que o efeito de sombreamento de

uma galaxia sobre a outra possa ser desprezado. Com izso, a

luminosidade total, Lt = 7 L.L e obtemos,

L

M, = al +N3 , 5.7>

onde N ¢ a multiplicidade do grupo (segdo 4.1.2). Logo,
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—Li-a+N—'S. ¢5.85

Com © intuito de investigar a expressio acima, usamos os
dados observacionals de Gott e Turner 977> e calculamos a
razdaoc MsL, a partir desta expressio, para cada um de =seus
STUpos.

A fig 54> compara os resultados obtidos por este
método com os calculados por Gott e Turner com a ajuda do
teorema virial. O sentido desta comparagdo ¢é simplesmente
averiguar se, de uma forma geral, o compoertamento dos
resultados de MrsL do modelo linear =30 compativeis com os
calculados por Gott e Turner. Do ponto de vista observacional,
os wvalores de MsL ni3o  apresentam aparentemente nenhum
comportamento especial, ficando totalmente espalhados no
grafico MsL versus L, enquanto gque do ponto de vista do
modelo, tais valores satisfazem A relagdo dada pela eq(58),
o gque faz com que o= pontos apresentem uma caracteristica bem
definida.

Todavia, podemos constatar pela fig (54> gue os
result ados obtidos pela eq(88> reproduzem a meédia dos
resultados obtidos por Gott e Turner.

A partir destes resultados, podemos analisar o conteudo
fisico dos parametros o e 3. Tomemos novamente a relagdo
lnear entre massa e luminosidade, com os wvalores de a = 16 e

5= 90,

Mt = 16 Lt + N.90 5.9>
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Se considerarmos somente o© primeiro termo da express3o
acima, teremos Ml/LL = 16 MO/LO que ¢ bem préoximo dos wvalores
que se obtem levando-se em conta somente a massa luminosa,

como jaA discutido na seg3io (4.1.2). Logo, o parametro o esta

4.0 —

| i n
- X *
3.0 — *
1o
g _ X * *
> 1% x Oﬁko %* ¥
=
5.2.0 1 R %%Q) % "
| ¥ " 80 O Q
_ * ®)
1.0 — * ok x
- *
- *

0.0 i ¥
. P T T T T b P T T T

Log(L)

FIG. 5. 4 - Compara§ao enire os resultados da razdo massa-
luminosidade para os grupos simulados, eg. (5.7}, e ©s grupos
cbeervados por Turner e Goti. Ccada morcagao represenia um
grupeo. O circulos indicam os resullades do modelo lLinear e
reproduzem a media dos resuliados obpervacionais (acieriscos;.

relacionado com a parcela da massa do grupo proveniente apenas

da huminosidade.

0 zmegundo termo da express30 é a parte da massa, que nio
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depende da luminosidade. Logo, este termo representa a massa
ndc luminoza, ou massa escura do grupo. Consequentemente, o
parametro 3 é o que determina tal componente de massa Note-se
que o valor de 3 = 90 possibilita que, para grupos de 3 a 30
galaxias, a massa total =meja uma ou até duas ordens de
grandeza major do que a massa luminosa Este fato esta de

acordec com a discrepancia entre a massa virial e a massa

juminosa.

5.4> ESPECTROS DE ENERGIA CINRETICA

Calculamos  também a energia cinética de galaxias
com massas dentro de diferentes intervalos. Na fig (§5),
apresentamos os espectros de energia ddinha sélida> obtidos
para trés intervalos de maszsa em unidades de 10‘°MO: <ad 90
< M < 91t ; (b) 100 { M < 101 e <(c> 110 < M < 111, Nestes
espectros, a unidade de energia €& '1".___»2 que ¢& igual a 1052‘1 .

Podemos notar gque todos os espectros da fig (5.5 decaem
exponencialmente (linha tracejada) Tal decaimento exponencial
independe das velpcidades iniciais e reflete um comportamento
tipoe Maxwell-Boltzmann. Deste modo, pode-se determinar o
parametro temperatura, ajustando os espectros de energia a uma
distribuigdiio de Maxwell-Boltzmann. © wvalor gque encontramos

para o parametro € aproximadamente 1o, nas usualis unidades de

energia, isto &, Tsz'
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CONCLUSOES

De acordo com a discrepancia observada entre a massa
virial e a massa luminosa, propusemos uma relag3do linear entre
massa e luminosidade contendo duas parcelas: uma dependente da
luminosidade e outra nac. Com o objetivo de teztar tal
relagio, realizamos simulagSes dindmicas de grupos de galaxias
peloc método de Monte Carlo. Nesta simulagio, o espectro de
massa das galaxias segue uma lei da poténcia e a distribuigio
de mult.iplicidade dos £Irupos é obtida do catalogo
observacional de Geller e Huchra. A evolugdo temporal é tal
que, apds um tempo igual a 21..0, 05  grupos se  ehcontram
virializados. Para est.e instante, calculamos algumas
guant.idades dinAmicas do siztema e as comparamos cem os dados
observacicnais do catalogo mencionado.

A simulagae dinAmica de N-corpos fornece regultados
valinsos para o entendimento tante da relagdo entre massa e
luminosidade nas galdxias, quanto da préopria discrepancia
entre a massa luminosa e a massa virial

Baseado neste trabalho, podemos concluir que:

1 - Uma lei da poténcia ¢M> o« M’ , com 7 = 28 para o
espectro de massa das galAxias e uma relagdc linear, a dois
parAmetros, entre massa e luminosidade, conseguem reproduzir a

distribuigdo de luminosidade observada.

80



2 - Os dados observacionals das dispersSes das velocidades,
S30 reproduzidos quando as galadxias estao distribuidas,

segundo a lel da poténcia, numa faixa compreendida entre:
0.0 < M < 9.0} 10**M_

Ezta faixa de massa ¢ totalmente compativel com a

encontrada por varios ocutros autores.

3 -~ Com os valores de a e 3 dque encontramos, a
discrepéncia entre a massa virial e a massa luminosa pode
ser completamente entendida . Com efeito, como a luminosidade

10

varia de 005 a 50O 10 Lo, entaco a massa nao Jjuminosa, que

explica 2 discrepéncia, pode ser até duas ordens de grandeza

maior que a massa luminosa, tal como nos dados observacionais

que mostramos.

4 - O=s espectros de energia mostram um comportamento de

Maxweli- Beoltzmann, tipice de sistemas termalizados,

Seria interessante, apesar das dificuldades de tempo de
computagio, estender este meodelo para a simulagdo de

aglomerados de galaxias.
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APENDICE A

O METODO DE MONTE CARLO

0 método de Monte Carlo (von Neumann e Ulam, 19482 & um
método de calcule numérico usado, particularmente, quando =e
dese ja =simular problemas estatisticos. Sua utilizagide vem
crescende a partir deo advente deozs computadores eletrénicos e,
nos ultimos ano=s, tornou-se uma importante ferramenta de
calculo, especialmente nos casos onde uma solugidc analitica é
impossivel de ser obtida.

A idéia basica deste método ¢ fazer uma =simulagio do
problema real por um modelo estoca=stico. Nesta sgimulagdo, as
variadveis que seguem determinadas distribuighes, s3co sorteadas
aleatoriamente dentro de suas respectivas distribuiglBes, com a
ajuda de nUmeros aleatoédrios. A partir destes sorteios, a
simulagio ¢ efetuada e obtem-se wum resultado. O método
consiste em efetuar um grande nimero de repetigdes do problema
com diferenteg valores para os numeros aleatérios. 0O resultado
de cada repetigio é guardado e, no fim de todas as repetigles,
uma analise egtatistica ¢ tomada sobre todos os resultados.

A malor vantagem deste método é a facilidade de tratar
problemas gque, por outros métodos, seriam multo dificeis de

serem tratados. A desvantagem € o numero quase sempre elevado
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de repetigBes implicandc num tempo muito grande de calculo

computacional.

A-1> NUMEROS ALEATORIOS

O conceito de numeros aleatérios desempenha um  papel
importante na aplicagio do método de Monte Carlo. A fim de
ent.endermos este conceito, vamos supor gue tenhamos N numeros
no intervalp, 0,1 e que a e b =sejam dois pontos qualsquer
deste intervalo, de forma tal que, 0 £ a £ b = 1 Logo, se
tivermos aproximadamente N(b-a) numeros no intervale {(a,bd, o=
N numeros estar3o distribuidos uniformemente no intervalo
0,1>. Isto =significa que a densidade linear de numeros neste
intervale ¢ wuniforme. Com isso, os N nimeros sac chamados de
numeros ou variéveis aleatériaz de uma distribuicdo uniforme.

Sobre os numeros aleatérios, devemos chamar a ateng3o
para o fato de que praticamente todas as aplicagSes do método
de Monte-Carlo necessitam de uma quantidade enorme de numeros
aleatédrios, e um pré-requisito, ¢ gue tais nGmeros possam ser
obtidos rapidamente. Os métodos matematicos para a obtengio de
ntimeros aleatérios, =30 um poucoe imprecisos, pois ndc podemos
provar que tals nimeros gerados sejam de fato aleatérios. O
gue podemos, & obter uma =érie finita de nameros que é
periédica a partir de um certo intervalo. Entretanto, se este
periode for grande o suficiente para gque a estatistica
requerida seja satisfeita, entic podemos u=sar estes numeros

como =endo aleatdrios.

Lok

L v



A-2> SORTEIO DE VARIAVEIS ALEATORIAS OBEDECENDO A UMA

DISTRIBUIGCAE0 QUALQUER.

A fim de sortear uma variavel aleatéria v, em um
intervalo <¢a,b), com densidade de probabilidade p(x>, onde x é

uma variavel qualquer deste intervalo, resclvemos a seguinte
equagao:
2

J p<x> dx = [ , <A 1D

a

onde ! é uma variavel aleatéria de uma distribuigdo uniforme
no intervalo (0,10 e p(x) & continua e normalizada em {(a,b).

Para demonstrar que tal procedimento é correto, tomamos,

»
yix) = J- pix’> dx’.

a

b
Como, pix’> > 0 e j'o pix’>dx’ = 1, entao:

y(ai=0, y(bd=1 e y’(x)=p(x)- >0
Azmsim, y{x> ¢ uma fungdo monotonicamente crezcente no
intervalo {a,b>, implicando que A qualquer valor y = [ neo
intervalo <0,1) corresponde um uUnico valor de x = » que sera
saolugZo unica da equagido (A1), Ent3o, se considerarmos um
intervalo <a’,b’> contide no intervalo {(a,b>, a qualquer ponto
x, pertencente a (a’,b’), corresponde um ponto y = y(X) no
intervalo, y(a’? < y < y{b’>). Com isso, v assumira um valor no
ﬂnterv.alo (a’,b’> me, e somente se, I estiver entre, yla’) e

yvib’>.
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Logo, se P & a probabllidade de encontrar uma variavel
em um dado 1intervalo, entio, Pia'u<b’} wm  Ply(a’>{{<y{(b")].
Sendo { uniforme, obtemos,

bo

Piy(a’™ € [ € y(b’>] = y(b’'>) - ya’) = J p{x> dx .
ar
Ent3o, b
Pla’ < v ¢ b’]l = I pix> dx .
ar
0O que mestra que a fungdo pixd, que aparece na integral acima,
& justamente, a densidade de probabilidade da variavel
aleatédria v, como na eq.{A.1>. Portanto, podemos obter um
valor aleatério de wuma distribuigiao qualquer, resolvendo tal
equacio.
Um exemplo, onde usames tal procedimento, feoi quando
sor-tearﬁos as massas das galAxias. Neste caso, sorteamos um
valor aleatério no intervalo 0,1 de uma digtribuigdo

uniforme [ (M), em que [ {(M> & dada pela sequinte integral,

Com isso, o© =sorteioc seguindo uma distribuigic uniforme em
I'(m) corresponde a um =orteio nas massas, gque sSegue uma

distribuigio do tipo, ¢M> &« M ',
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APENDICE B

DIAGRAMA DO CALCULO COMPUTACIONAL

B-1) DIAGRAMA PRINCIPAL
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