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Introducgio

Os aglomerados de galaxias s30 as estruturas de maior massa no Universo. Existem
varias evidéncias de que os aglomerados de galdxias ainda ndo estejam completamente
formados. E provavel que as suas partes mais centrais ji estejam relaxadas e em equilibrio,
no entanto, acumulam-se evidéncias de que suas partes mais exteriores ainda estejam
sofrendo processos de acre¢fio de matéria, na forma de galdxias, ou mesmo grupos de
galaxias, que seriam responsiveis pelas subestruturas observadas em projecéo na periferia
dos aglomerados. Estes materiais em acre¢do constituiriam as partes remanescentes,
recentemente descoladas do fluxo cosmolégico, que agora estdio caindo sobre a regifio
central, j4 relaxada.

Os aglomerados oferecem uma sondagem das propriedades das galdxias e da
distribuigiio de matéria em escalas intermediarias do universo. Através do estudo dos
aglomerados de galéxias podemos obter conhecimento sobre a evolugio das galdxias e suas
interagdes umas com as outras € com o meio intergaldtico do aglomerado, bem como a
distribuigio e natureza da matéria escura, que domina sua dinimica.

A maioria dos estudos dos aglomerados estd concentrada na regido central dos
mesmos, onde o aglomerado estd provavelmente em equilibrio. Estudos da regifio infall,
nos informam que nessa regifio, as galaxias estdo caindo em dire¢fio a barreira de potencial
gravitacional do aglomerado e ainda nfo atingiram o equilibrio. Ainda nessa regifio, talvez
a maioria das galaxias esteja em sua primeira 6rbita ao redor do centro do aglomerado.



Formagio e Evolugio dos Aglomerados

O principio cosmoldgico estabelece que em escalas suficientemente grandes, o
Universo ¢ isotrdpico ¢ homogéneo. Essa escala estd além de 100Mpe. Em escalas
menores, percebemos que o Universo contém perturbagdes de densidade, que fazem com
que sua matéria ndo seja distribuida homogeneamente. Estas perturba¢es apresentam-se
como galaxias (escalas de 0.3 - 0.5 Mpc), grupos e aglomerados ricos de galaxias (escalas
de 1 — 5 Mpc), superaglomerados de galaxias, reunindo dezenas de grupos e aglomerados
(escalas de 50Mpc), e grandes estruturas filamentdrias interligando esses sistemas (escalas
de 100 Mpc). Dentre os maiores sistemas, apenas os grupos ¢ aglomerados de galdxias sdo
encontrados relaxados ¢ em estado de equilibrio, a0 menos em suas regides centrais. Isso é
comprovado, por exemplo, através de sua distribuicdo de matéria (galaxias e gds interior)
aproximadamente esférica e pela distribui¢io de velocidades de suas galaxias, muito bem
aproximada por uma lei gaussiana que indica o equilibrio estatico.

Uma questdo importante € entender como esses sistemas puderam ser formados a
partir de um universo essencialmente homogéneo, tal como postula o Principio
Cosmolégico. Supde-se entdo que o Big-Bang tenha induzido a produgéo de flutuagdes de
densidade, inicialmente de amplitudes infinitesimais, as quais evoluiram por influéncia
essencial da gravidade, dando origem as inomogeneidades que observamos hoje, como
galaxias, aglomerados de galaxias etc.

Chamemos o contraste de densidade da regiio de &, que é dado em fungdio da
densidade local £ e da densidade média #:
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Se considerarmos o universo num certo instante de tempo &, com flutuagGes de
densidade de contraste &(% t}, podemos dividi-lo em duas regides: densa (§ >0} e
rarefeita (§ < 0). As regides densas devem colapsar e formar estruturas limitadas. Nessas
regides, a gravidade ird trabalhar contra a expanso do universo, fazendo com que elas
expandam mais lentamente que o universo, que € regido pela densidade média de matéria e
energia, £, dada por # = Pmariria t Pradiagio T Penergia escura- Essa diminuigfio na taxa de
expansdo faz com que o contraste de densidade entre a regido densa e o universo cresga e,
conseqiientemente, faz a energia potencial gravitacional da concentragdo de massa daquela
regido tornar-se mais dominante. Eventualmente, essa regifio ird colapsar sobre si mesma e
formar um sistema limitado.

A teoria criada para se estudar a evolugdo das inomogeneidades divide-se em dois
regimes: teoria da perturbagfo linear e teoria da perturbacio nfio-linear.

A teoria da perturbagfio linear é usada em casos onde & ¥ 1. Como essa
perturbagfio tem amplitude pequena, nesse caso, a expansdo do universo ¢ considerada
aproximadamente isotrépica. Uma maneira bastante usual de se trabalhar com o campo de

perturbagdes de densidade &M ¢ expressa da seguinte forma:
v
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onde cada componente de Fourier &3 ¢ encontrado através da integral:
1, , ti—n
Sp = Vi dSrb(PDe's”

Usando a transformada de Fourier, obtemos a partir de 5(‘1’), um infinito nimero de ondas

planas, cada uma com nimero de onda A (comprimento de onda A= 2”/ k) e amplitude 53;.’
Se tivermos completo conhecimento de 5(;‘}; podemos calcular todos os componentes de
Fourier §% e vice-versa. O espectro de poténcia das flutuacdes é definido por
P(k) = (E&”giz). A teoria de origem das flutuag¢des a partir de flutuagdes quénticas durante a
época de inflagdo prevé que P(k)} = Ak™ onde 4 é uma constante e n ~/, Assim, teriamos

(651 < k.
Mas
2n
k= —ﬂ.-'

entdo as flutua¢des iniciais de maior contraste seriam aquelas de menor escala.

Uma vez que os desvios se tornam grandes (ap6s a perturbagdio de densidades ter
evoluido suficientemente), a teoria linear falha e a teoria nfo-linear deve ser usada.
Descrevemos no relatdrio anterior os aspectos mais importantes da teoria nfo-linear.



Matéria Escura

A matéria escura seria uma forma de matéria que nfio emite, ndo absorve, nem
espalha luz. A tnica interagdo 4 qual ela reage ¢ a gravitagio. A maior parte da matéria no
universo seria formada pela chamada matéria escura, assim, ela tem um papel fundamental
na formag#o e evolugéo das galaxias.

O primeiro astrénomo a sugerir a existéncia da matéria escura foi Fritz Zwicky, em
1933. Em seu estudo, ele aplicou o teorema do virial ac aglomerado de Coma, percebendo
que as estrelas e gases visiveis ndo poderiam prover a atragio gravitacional necesséria para
manter o aglomerado unido. Zwicky entdo concluiu que havia muito mais massa no
aglomerado do que a que poderia ser atribuida 4 matéria conhecida.

Outra forte evidéncia da existéncia da matéria escura ocorreu na década de 70, a
partir dos estudos de Vera Rubin. Em seus estudos sobre os movimentos de rotagfio das
galaxias, ela descobriu que suas velocidades de rotagfio crescem até certo valor do raio da
galaxia e depois permanecem aproximadamente constantes (figura 1). Analisando a questio
de forma kepleriana, vemos que essa velocidade pode ser dada por:

Assim, uma velocidade constante implica em:
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Figura 1 - Curvas de rotagio de algumas galixias espirais

Nada se sabe a respeito da natureza da matéria escura, além do fato que ela interage
unicamente através da gravitagdo. As teorias de unmificago das forgas prevéem que as
quebras de simetria ocorrendo durante as fases muito iniciais do Universo devam produzir
diversas familias de particulas fracamente interagentes, algumas bastantes estiveis e que
poderiam constituir a matéria escura postulada pelos estudos astronémicos, tais como os
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mencionados acima. Nesta hipétese, duas grandes classes de matéria escura podem ser
distinguidas:

- Matéria escura “quente”: constituida por particulas relativisticas quando se desacoplam.
No entanto, se toda matéria escura fosse quente (no sentido acima), as primeiras estruturas
a se formar deveriam ser muito massivas enquanto que as estruturas menores seriam
formadas por fragmentagdo das estruturas maiores (teoria das panquecas ou “top-down”).

- Matéria escura “fria”; as particulas seriam nfo-relativisticas quando se desacoplam; Neste
caso € possivel formar estruturas pequenas e pouco massivas desde o inicio, possibilitando
um cenario hierarquico de formag#o de estruturas (“bottom-up”), coerente com o espectro
de flutuagdes primordiais previsto pela teoria.



O Projeto

Na formacdo hierarquica, aglomerados de galdxias formam-se pela agregacfio de
sistemas menores, galaxias e grupos menores de galaxias. Essa acre¢do de matéria implica
em um perfil de velocidades irregular (movimentos randémicos) que faz com que a teoria
Spherical Infall Model (baseada em movimentos puramente radiais) seja falha.

Antonaldo Diaferic e Margaret J. Geller publicaram em 1996 um artigo no qual foi
desenvolvida uma teoria sobre o comportamento dindmico das galdxias na regido de
acrecio (“infall”) dos aglomerados. A teoria é baseada no conceito das causticas, que
seriam curvas projetadas no diagrama velocidade radial x raio, que delineiam uma queda
significante na densidade de galdxias nesta projegdio do espago de fases. Mostraram que a
velocidade de escape referente 4 massa interior a uma certa regido, ja acretada ¢
provavelmente em equilibrio, ¢ uma medida das causticas. Mostraram também que
podemos usar a amplitude dessas causticas para estimar a massa de matéria escura, interna
a alguns megaparsecs do centro do aglomerado.

O objetivo desse projeto € aplicar essa teoria, no aglomerado de galaxias Abell
1942.

Para entendermos o argumento usado por Diaferio e Geller, devemos tomar como
ponto de partida a figura abaixo:

Figura 2 — Geometria do problema. Um observador O vé o centro do aglomerado C ao
longo da linha de visada OC e as galixias A e B ao longo da linha de visada OAB.

Entfo, considerar o pardmetro de anisotropia da velocidade, que mede a predominéncia de
alguma das duas direg¢des (radial ou tangencial) de decomposic¢fio do vetor velocidade, em
fun¢do da distadncia radial r ao centro do halo, e € dado por:

{v?)

18] =1-smay



onde v, é a componente radial da velocidade e ¥, a componente tangencial, definida a
partir das componentes polares (¥, ¥4,¥,,} como:

() = (vd + v2) = 2(vd)
a ultima igualdade valendo para um campo de velocidades sem movimentos macroscopicos
de rotagdo, como parece ser o caso dos aglomerados de galaxias.
O argumento consiste em considerarmos uma casca com massa
dm = 4npridr.
Como a velocidade de escape no aglomerado, a uma certa distancia radial » é dada por:

< vl (r) >= —24(r),

podemos escrever dm como

o(r)r?
$(r)

dm= <2n <vi () > dr.

Se definirmos uma fungfio F{+}, como

ey o PO
¥ (r) 2 w2l ¢ ("r) s

escrevemos a massa em torno do halo como:
r .
GM{=< 1) — GM(< 1) = f dr < vZ {r) > F(r).
e

Observagdes de aglomerados nos provém somente o componente v, da velocidade de
escape ao longo da linha de visada a uma distdncia projetada #;. Se a componente
tangencial #,{r;} do campo de velocidades for isotrépica, temos {#2{(r,)} = 2{vi, (=)
(Figura 2), de maneira que o pardmetro de anisotropia da velocidade passa a ser escrito
COmo:

2k () _ (i)

R(‘r_ﬁ) =1~ 2{”&; (”’?i
Assim
} — {vis(’:ﬁ.})
N TN



Mas

{”gml (r.&) }

Wi ()= (vgi} + {wi(r)) = fvf;} + 2{el ()= 1-B(r)

+ 2{”1205(?:&})

e com um pouco de algebra, escrevemos

{v2.(r)) = ﬁ% (Wi (r))

Com isso, a equagdo para o estimador de massas se torna:

GM{< r,) — GM(ry) = f udx(vfm(x)i)?g (=),
¥

onde

Fplr) = g(BYF ()
com

,_ 3 28(r.)

=y =y)

Agora definimos a quantidade
2

aptr = 220,

Como
20p(r)l X (vl (),

podemos escrever
@p(r,) = (i (r)) = (v, (n))

Comparagdes com aglomerados em simulagdes de N corpos, indicam que ¢p(r.),
computado com toda a informagdo do espago de fases, concorda, dentro das incertezas, com
a amplitude das c4usticas «42(r, ). Entdo podemos considerar +4%(r, ) como uma medida de

Ps {fj,,):
$p(ry) — A (1)
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€ €sCrever

GM(< 1) ~GM(n) = F; j ridxrﬂa(x),
k-]

assumindo Fg(r) = constante = F,.

A anélise da figura abaixo nos oferece com boa aproximacfo, a localidade das

causticas do aglomerado Abell 1942.
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Figura 3 — Curvas de densidade do diagrama velocidade peculiar x raio do aglomerado

de galaxias Abell 1942
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Proximas Etapas
A préxima etapa do trabalho consiste em encontrar o valor da amplitude das cdusticas do

aglomerado de galdxias Abell 1942, para que através da teoria desenvolvida no presente
relatdrio, possamos estimar a massa de matéria escura interna 3 regifo.
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