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Resumo

Galéaxias desempenharam e seguem desempenhando um relevante papel na determinacao da matéria escura e
suas propriedades. Apresentamos uma introducdo sobre a dindmica interna de galaxias, em particular sobre
a rotagao de galaxias de disco, e sobre como seus dados indicam a presenga de matéria escura. Este texto é
destinado a qualquer leitor interessado no assunto, ainda que sem experiéncia prévia em astrofisica.

Abstract

Galaxies had and currently have an important role on understanding what is dark matter and what are its
properties. Here we present an introduction about galaxies internal dynamics, with emphasis to the rotation of
disk galaxies and on how their data imply the presence of dark matter. This work aims to explain such matters
to readers without previous background in astrophysics.
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1 Introducgao

Este artigo foi escrito pensando em dois ti-
pos de leitores: os interessados sobre galaxias e
matéria escura, mas com pouco ou nenhum co-
nhecimento prévio de astronomia; e leitores que
sao alunos de graduacao de fisica, astronomia ou
areas afins, e que talvez tenham interesse em co-
megar a trabalhar no assunto. Aqui tratamos de
forma sucinta de alguns aspectos essenciais sobre
galdxias, mostrando um pouco sobre como o tra-
balho é feito, e deixamos as secOes mais técnicas
para os apéndices. Ha algumas equagoes no meio
do texto principal que se demonstraram dificeis
de serem removidas sem comprometer a clareza
ou organizagao do texto. Entendemos que nem
todos os leitores estarao familiarizados com esse
tipo de linguagem, mas esperamos que os leito-
res nao familiarizados possam simplesmente pular
tais equagoes e entender a esséncia do texto. Ao
longo do artigo, encontram-se vérias referéncias
a artigos cientificos, livros e websites relevantes
para a area.

Referéncias em portugués sobre os temas aqui
discutidos existem, mas sao muito mais raras que

as referéncias em inglés, especialmente para os t6-
picos mais técnicos e atuais; isto pois publica¢des
cientificas de impacto internacional sao feitas em
inglés. As referéncias em portugués |1, 2] podem
ser usadas para aprender véarios outros aspectos
relacionados com o tema aqui abordado, além de
outros artigos que se encontram nesta revista.

1.1 Galaxias

Galéaxias estao entre os objetos astrofisicos que
mais despertam a curiosidade do grande piblico,
visto que suas imagens e o proprio termo “galéxia’
é largamente conhecido e usado pela populagao,
sendo também usado em contextos bem diferentes
do cientifico.

Varias das galédxias préximas e mais conheci-
das foram, até o inicio do séc. XX, chamadas
apenas de “nebulosa”. Por exemplo, o astrénomo
Charles Messier (1730-1817) fez um famoso ca-
talogo de titulo “ Catalogue des Nébuleuses et des
Amas d’Etoiles’, isto é, “Catalogo das nebulosas e
dos aglomerados estelares”.! Dentre os 110 obje-

A versdo original, escaneada, desse catalogo néo
é especialmente pratica, mas pode ser encontrada em
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tos contidos no catalogo, ha algumas das galaxias
mais famosas. Embora seja um catalogo antigo,
até hoje em dia é comum se referir a varios dos
objetos catalogados pelo seu ntimero no catalogo,
na forma M1, M2,..., M110. Por exemplo, M31,
M51, M64 e M104 se referem respectivamente as
galédxias Andromeda, Rodamoinho, Olho negro e
Sombreiro. Todas estas tltimas sao galédxias com
um proeminente disco estelar. Varios outros ob-
jetos conhecidos ndo tem um nome popular. A
galdxia M87 é uma eliptica gigante, de aparén-
cia quase esférica, e ficou especialmente famosa
em 2019 pela imagem de seu buraco negro super-
massivo [3].

Galéxias passaram a ser apropriadamente clas-
sificadas como galaxias, ao invés do termo mais
vago nebulosa, quando ficou claro que essa classe
especial de nebulosas tinha distancias muito mai-
ores do que as distancias tipicas das estrelas que
observamos (e consequentemente que tais nebu-
losas eram estruturas gigantes, algumas maiores
que a propria Via Lactea). Isto é, quando ficou
claro que a Via Léactea é um grande conjunto de
estrelas (e outros elementos) do qual o Sol faz
parte; as outras galaxias seriam outras “ilhas”
no universo. O conhecimento sobre essas distan-
cias a outras galaxias s6 se estabeleceu no inicio
do séc. XX, devido em especial aos trabalhos de
Oepik e Hubble |4, 5].

1.2 Distancias

Antes de avancarmos mais, é bem vinda uma
breve digressdo sobre distAncias astronémicas. A
distancia da Terra até o Sol é de aproximada-
mente 8 minutos-luz (i.e., a luz emitida pelo Sol
demora 8 minutos para chegar até a Terra). A
distancia de Netuno, o planeta do sistema solar
mais distante, até o Sol é de aproximadamente 4
horas-luz. Do Sol até a heliopausa sdo necessé-
rias umas 12 horas-luz |6, 7] — as Voyagers 1 e 2
estao agora além da heliopausa, no meio interes-
telar; e nenhuma outra construcao humana esta
além dessas duas. A distancia do Sol até a estrela
mais proxima, Proxima Centauri, é de aproxima-
damente 4 anos luz. Nem todas as estrelas sao
solitarias como o Sol, muitas formam sistemas,
sendo estrelas binarias especialmente comuns. A
distancia tipica entre um sistema estelar e outro
¢ da ordem de 1 pc (parsec), ou seja, aproxima-
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damente 3,3 anos-luz.

O parsec ¢ uma unidade de distancia bastante
comum na astronomia, mas essencialmente des-
conhecida fora desta. Embora possa-se simples-
mente dizer que um parsec equivale a aproxima-
damente 3,26 anos-luz, sua definicao original ad-
vém do uso de uma técnica especialmente precisa
de medida de distancias astronémicas: a medida
via paralaxe. Isto é, a variacdo da posicao apa-
rente de um corpo, usualmente uma estrela, de-
vido ao movimento da Terra ao redor do Sol).?

A distancia da Terra até o centro da Via
Lactea, aonde situa-se um buraco negro super-
massivo 9], é comumente estimada como apro-
ximadamente 8 kpc. A Via Lactea faz parte de
um grupo de varias galaxias, mas neste grupo hé
somente mais uma outra com aproximadamente
o mesmo tamanho ou massa, a galaxia Andro-
meda. A distincia até Andrémeda é de 0,78 Mpc
(ou seja, 2,5 milhdes de anos-luz).® As distancias
tipicas entre galédxias do porte de Andrémeda e
da Via Léctea sao da ordem de 1 Mpc.

Em cosmologia, considera-se distdncias muito
maiores, em particular, a aproximacao do uni-
verso recente ser homogéneo e isotrépico s6 é va-
lida para distancias maiores que 100 ou 200 Mpc.

1.3 Classificacao de galixias

Devido as incertezas com a distancia de gala-
xias, havia uma disputa. Em particular, Harlow
Shapley defendia que as nebulosas espirais eram
objetos que ficavam dentro da nossa Galaxia, en-
quanto que Heber Doust Curtis defendia a ideia
oposta, de que eram objetos externos & Via Léc-
tea.? Somente em 1923 a disputa foi resolvida por
Edwin Hubble, ao apresentar evidéncias da dis-
tancia de que Andromeda (M31), essas baseadas
em estrelas muito luminosas cujo brilho intrin-
seco pode ser correlacionado com suas oscilagoes
de luminosidade (as cefeidas). Andromeda esta-

2Esta técnica depende do conhecimento da distancia
entre o Sol e a Terra. Em [8] encontra-se uma breve e
recente discussao sobre esta questao.

3simbad.u-strasbg.fr /simbad /sim-basic?Ident=m31.

4H.G. Wells, famoso escritor de ficcdo cientifica, fez
um livro em 1922 de divulgacao cientifica sobre a histo-
ria do mundo [10]. No inicio desse livro ele aborda vérias
questbes de astrofisica. A despeito de outras virtudes do
livro, é afirmado que astrénomos conseguem observar va-
rias nuvens de matéria espiraladas que possivelmente se-
riam sistemas estelares em formagao, semelhantes ao nosso
sistema solar. Eram na verdade galaxias, como ficou claro
pouco depois da publicagao.
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ria muito mais distante que qualquer estrela da
Via Léactea.

Hubble em suas observagoes de “nebulosas ex-
tragalaticas”, ou seja, externas a Via Lactea, in-
troduziu uma nova classificacdo de galaxias, a
qual segue sendo usada hoje em dia, com algumas
variagoes [11]. As galaxias seriam classificadas em
quatro grandes categorias: elipticas, lenticulares,
espirais e irregulares.

As galaxias elipticas, como o nome indica, pos-
suem forma elipsoidal, podendo variar desde es-
férica (EO) até casos com grande excentricidade
como as do tipo E7 (ou seja, parecem uma bola
achatada). Sao as mais simples em termos de
subestruturas visiveis; as do tipo E0 em particu-
lar parecem uma grande bola luminosa (algumas
muito maiores que a Via Lactea). Dentre outras
informagoes desse tipo de galaxia, nota-se que sao
galaxias pobres em gas atomico (falaremos mais
desse gés interestelar em outras se¢oes) e tém pre-
dominéncia de estrelas mais velhas, em contrapo-
sicdo com vastas regioes ativas de formagao este-
lar que podem ser encontradas nas espirais, por
exemplo.

Nossa propria galaxia e Andromeda sao gala-
xias espirais (as vezes também chamadas de gala-
xias de disco, por terem um disco estelar proemi-
nente). Sua estrutura estelar é composta do disco
(do qual fazem parte os bragos espirais da ga-
laxia), do bojo (uma parte central protuberante
com alta concentragao de estrelas) e do halo es-
telar (que contém estrelas distribuidas esferica-
mente, porém de forma muito mais difusa do que
no disco ou no bojo). As galaxias espirais rece-
bem a classificacao S. Dentre as espirais, hé dois
grandes grupos, as espirais barradas e as nao bar-
radas. As barradas recebem a classificagao SB e
se referem a uma peculiar estrutura no centro da
galdxia que parece uma barra que gira, ao invés
de um bojo aproximadamente esférico ou da au-
séncia de bojo. A Via Léctea é um exemplo de
uma galaxia com barra (SB), mas ¢é dificil ver a
barra dela pois estamos dentro do disco da Via
Lactea. Ja Andromeda nao tem barra e na clas-
sificagdo de Hubble seria um exemplo de galéxia
do tipo S que nao é SB.

Além da classificagdo entre com ou sem barra,
as galaxias espirais seriam ainda classificadas de-
pendendo da disposicao dos bragos espirais, se
estdao mais compactos ou mais abertos. Na clas-
sificacao de Hubble, teriamos a sequéncia Sa, Sb

e Sc para galaxias espirais sem barra e variando
do caso com bragos mais juntos (Sa) até o caso
de bragos mais abertos (Sc).

Essa classificacao de Hubble é usada até hoje,
contudo a variagao proposta por De Vaucouleurs,
mostrada na Fig. 1 é especialmente comum atu-
almente. E uma classificacio com mais casos in-
termediérios.

Existem algumas galaxias que parecem que es-
tao no meio termo entre as elipticas e as espirais,
pois tém um disco, mas também tém uma densa
distribuicao eliptica de estrelas. Hubble classifi-
cou essas galaxias como lenticulares e sao desig-
nadas por SO.

Por fim, as galéxias irregulares sao aquelas que
nao se encaixaram em nenhuma das categorias
anteriores. Os dois exemplos mais conhecidos de
galaxias irregulares sdo a Grande e a Pequena Nu-
vens de Magalhaes, as quais sao galaxias vizinhas,
proximas da Via Léactea, e que podem ser facil-
mente observadas.

Nao apresentamos uma figura especifica da
classificacdo de Hubble (que pode ser facilmente
encontrada em livros e na internet), mas vamos
apresentar uma extensao largamente usada atual-
mente, esta devido a De Vaucouleurs, como pode
ser vista na Fig. 1. De Vaucouleurs usou a mesma
disposi¢ao da classificagao de Hubble, colocando
as elipticas a esquerda e as irregulares a direita;
assim organizadas aproximadamente em ordem
de complexidade de subestruturas internas. A
mais simples de todas é a eliptica EOQ. As elipticas
com ou sem barra sao colocadas em paralelo. De
Vaucouleurs acabou com a ambiguidade do sim-
bolo S, que poderia ser usado tanto para as espi-
rais em geral quanto para as espirais sem barra.
Para isso ele introduziu a classificagao SA, que
designa as espirais sem barra; e ainda introduziu
uma classificacio intermediaria, a SAB. Ademais,
estendeu uma das subclassificagoes das espirais de
a, becparaa,b,c dem, como pode ser visto
na figura.

2 Breves comentarios histéricos

Seguem breves comentarios que podem ser
lteis para contextualizar as préximas secoes.
Aqui damos énfase para a parte de galdxias. Ber-
tone & Hooper [14] fazem uma detalhada revi-
sao histérica sobre matéria escura em geral. Ver
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Figura 1: Esquema de classificacao de galaxias de De Vaucouleurs (ou Hubble-De Vaucouleurs) [12]. Trata-se de uma
das extensoes da classificagdo de Hubble mais usadas. O SIMBAD (simbad.u-strasbg.fr/simbad) pode ser usado para
encontrar a classificagao de uma galéxia, e nele se encontram informag¢des comumente em acordo com a classificacao de
De Vaucouleurs. Néo esta explicito na figura acima, mas certos casos intermediarios sdo também usados. Por exemplo,
SBcd se refere a uma galaxia entre as classificagbes SBc e a SBd. Por motivos historicos, as galaxias mais a direita no
diagrama sao chamadas de de tipo tardio (late type); isso foi introduzido pelo proprio Hubble, mas pode gerar confusdo
por sugerir uma possivel ordem cronolégica no diagrama acima, quando na verdade nao ha (justamente nas elipticas
predominam populagoes estelares mais velhas). Figura adaptada sob licenga Creative Commons [13].

também, de forma mais especifica para galaxias,
Sofue & Rubin [15].

Comumente comenta-se que o termo “matéria
escura’, no sentido atual que aqui lidamos, foi
introduzido por Fritz Zwicky em 1933 [16], de-
vido em especial ao seus trabalho sobre o aglome-
rado de galaxias de Coma. Zwicky encontrou uma
grande discrepancia entre a massa desse aglome-
rado, quando inferida pelas velocidades das gala-
xias que estavam no aglomerado, com respeito a
massa estimada a partir da luz emitida; sendo a
primeira, a massa dindmica, muito maior.” Este
tipo de observagao tem plena relagao com o que
entendemos hoje por matéria escura, conforme
sera mais detalhado para o caso de galaxias. E
também verdade que ele usou o termo “matéria
escura” (dunkle materie) para se referir a matéria
que nao podia ser vista, mas cuja existéncia era
indicada pelas velocidades das galaxias do aglo-
merado. Entretanto, essa matéria escura que ele
se referia era qualquer matéria nao luminosa, e
inclusive considerou possiveis efeitos de absorcao
devido a essa, e uma possivel origem como es-

5De forma mais precisa, ele aplicou o teorema do virial
a um aglomerado de galédxias, e provavelmente ele foi o
primeiro a fazer essa aplicagao [14].

trelas de baixo brilho; enquanto atualmente os
esforgos referentes a matéria escura estao concen-
trados numa matéria que nao é feita da maté-
ria usual que conhecemos, a matéria escura que
tratamos aqui nao pode absorver ou emitir luz,
simplesmente nao interage com as ondas eletro-
magnéticas, ela é invisivel. No sentido usado por
Zwicky, de uma matéria usual que nao podemos
ver, o termo ja era usado muito antes. O que
Zwicky trouxe de novo foi mostrar uma grande
discrepancia entre a massa dindmica e a lumi-
nosa de um aglomerado, e essa discrepancia tem
relacao com o que hoje entendemos por matéria
escura.

Esse trabalho de Zwicky parece ter sido pouco
influente durante vérios anos, ficando como uma
curiosidade a ser resolvida, a qual dependia de
diferentes hipoteses nao claras para a época [14].
S6 mais tarde, quando a existéncia de matéria
escura em galaxias de disco ficou clara, a questao
da matéria escura em aglomerados foi revisitada.

Galaxias de disco, como a Via Léactea, rodam a
velocidades diferentes para raios diferentes. Esses
dados de velocidade de rotagao contra posicao ra-
dial formam a curva de rotacao, a qual trataremos
em mais detalhes aqui. Em varias dessas galaxias,
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o movimento da matéria visivel é essencialmente
o de rotacao. Esse tipo de dinamica é significati-
vamente mais simples de ser analisada do que a
dinamica de dispersao de velocidades. Nao chega
a ser tao simples quanto a dindmica de rotacao do
sistema solar, mas ainda assim é simples. No sis-
tema solar, praticamente toda a massa esta con-
centrada num “ponto” o Sol. Numa galaxia de
disco, a massa estelar se distribui continuamente
ao longo do disco. Ademais, curvas de rotacao
dao informagao sobre a dindmica local, pois raio
a raio sabe-se qual é a velocidade, assim pode-se
tratar da distribuicdo das massas, e nao apenas
dos valores das massas totais.

Para o sistema solar, como veremos na Sec¢ao 3,
a velocidade de rotagao é uma func¢ao bem simples
da massa solar e da posi¢ao radial r. Para uma
distribuicao continua de matéria, deve-se usar a
aplicacao da gravitagdo newtoniana para meios
continuos, que é um pouco mais complicada pois
requer calculo diferencial e integral, como intro-
duzido no Apéndice A. A relagéo entre velocidade
de rotagao (ou circular) e a distribuigdo de massa
sao dadas pelas equagoes (14) e (12).

Usando as relagdo entre velocidade de rotagao
e distribuicdo de massa, Jan Oort estudou a ga-
laxia NGC 3115 e concluiu que “the distribution
of mass in this system appears to bear almost no
relation to that of light.” [17] (ou seja, traduzindo
livremente: “a distribuicdo da massa desse sis-
tema parece possuir quase nenhuma relacao com
a distribuigdo da luz”). Essa foi uma relevante
observagao que po6s em dificuldade as tentativas
de conciliar a massa dindmica com a massa lu-
minosa por meio de simples ajustes de detalhes
da ultima, pois toda a distribuicao era completa-
mente diferente, logo era de se esperar que nao
deviam ser feitos da mesma coisa: havia algo de
qualitativo largamente diferente.

Duas décadas depois de Oort, varios pesquisa-
dores foram além na anéalise de curvas de rotacao.
Dentre eles, Kent Ford, Vera Rubin, Morton Ro-
berts, Robert Whitehurst, entre outros, estuda-
ram curvas de rotacao de galaxias tanto no 6tico
quanto usando a emissao do hidrogénio atémico
(radiagao de 21 cm, radiagdo que trataremos mais
na Segao 4.3). Essas observagoes reforgaram que
algum aspecto desconhecido estava de fato pre-
sente na dindmica rotacional das galéxias, sendo
um fator dominante para grandes distancias em
relacdo ao centro das galaxias [15].

A descoberta e o uso da radiagao de 21 cm (que
esta na zona de ondas de radio) foi de grande im-
portancia para a area (e também para a astrono-
mia como um todo), pois essa radia¢do é emitida
pelo hidrogénio atémico que é abundante em ga-
laxias de disco e pode comumente ser detectado
a raios significativamente maiores do que o limite
de observacgao da parte estelar. Assim, as curvas
de rotacao da parte estelar puderam ser estendi-
das para raios maiores, dando mais informacao
sobre a distribuicao de massa, e confirmando que
muita massa estava além daquela que podia ser
vista (quer no 6tico, ou por meio de outras ondas
eletromagnéticas).

A partir dos anos 80, surgiram varios sinais di-
ferentes da existéncia de matéria escura, a partir
de diferentes principios fisicos, incluindo: dados
de raios X de aglomerados de galaxias; lentes gra-
vitacionais de aglomerados de galaxias e galaxias
individuais; o famoso aglomerado da bala [18]; o
espectro de poténcia dos dados da radiagao cos-
mica de fundo; oscilagoes actusticas barionicas;
testes de microlenteamento para limitar a abun-
dancia de objetos compactos grandes nao obser-
vados (MACHO'’s); simulagoes numéricas; dentre
outros.

Essas indicagoes levaram ao quadro padrao da
matéria escura de hoje, em que a matéria escura
nao é matéria comum (nao é feita de protons,
elétrons e néutrons, em particular) e ndo interage
diretamente com os foétons, logo a matéria escura
deixou de ser a matéria escura de Zwicky, de fato
ela é matéria invisivel. E mais intrigante ainda,
a matéria escura nao é algo de pouca relevancia,
um detalhe sutil, é na verdade a fonte gravitaci-
onal dominante em galaxias e em escalas grandes
escalas.

Considerando o que entendemos atualmente so-
bre matéria escura, podemos dizer que nés aqui
estamos por causa dela, sem ela nao haveria a Via
Léactea, o sistema solar e nada seriamos.

3 Curvas de rotagao e o sistema solar

Uma curva de rotagdo é um grafico de posicao
radial versus velocidade de rotagao (ou velocidade
circular). Por exemplo, podemos fazer uma curva
de rotacao dos planetas do sistema solar, tal como
mostrado na Fig. 2.

Curvas de rotacao podem ser usadas para infe-
rir a massa do Sol (My). A partir dos dados de
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Figura 2: Na figura acima cada ponto preto representa
um dos 8 planetas do sistema solar. A curva sélida preta
é 0 modelo da curva de rotagdo. As duas linhas tracejadas
apresentam variagoes do modelo, para as quais a massa do
Sol foi reduzida ou aumentada em 20%. A posicao radial
dos planetas esta em unidades de microparsecs (107° pc).
Esta (exotica) escolha de unidades foi feita para compa-
ragao com o caso de galéxias, tendo como base a unidade
do parsec.

posicao radial e de velocidade dos planetas, por
exemplo, é possivel determinar a massa do Sol a
partir de um melhor ajuste da curva teérica de ro-
tagao com os dados dos planetas. Se fosse possivel
saber com perfeita precisao e acuracia a 6rbita de
um tinico planeta, isso seria suficiente para deter-
minar a massa do Sol. Contudo, como todas as
medidas estao sujeitas a erros estatisticos e siste-
méticos, é mais robusto fazer um ajuste conside-
rando todas as 6rbitas conhecidas de maior preci-
sao do que com uma tnica 6rbita. Acrescentamos
que, usando este método, s6 é possivel descobrir
a massa do Sol se a constante gravitacional G for
assumida conhecida (caso contrario, encontra-se
um melhor ajuste para o produto GM,, ao invés
de Mg isoladamente). A constante G pode ser
obtida a partir de experimentos gravitacionais em
laboratorio (ver por exemplo Wu et al. [19] para
uma revisao recente).

Assumindo que gravitacdo newtoniana funci-
one em boa aproximagao no sistema solar, que as
orbitas dos planetas possam ser aproximadas por
orbitas circulares e que os planetas sejam apro-
ximadamente pontos massivos, um modelo para
explicar os dados de posi¢ao por velocidade da

Fig. 2 advém da aceleragdo causada pelo Sol em
uma particula

M@

=G—% (1)

em que 7 € a distancia do Sol até a particula, ou
planeta. As ultimas duas hipo6teses, sobre 6rbitas
circulares e sobre a geometria dos planetas podem
ser relaxadas, mas as correcoes dessas tltimas sao
pequenas, o modelo do jeito que esta ja fornece
uma boa descricao da rotagao do sistema solar
(como pode ser visto na Fig. 2). Se as orbitas
sao assumidas circulares, entao toda a aceleracao
gerada pela forga gravitacional é uma aceleragao
centripeta, logo a relagao entre a velocidade de
rotacdo e a aceleracdo ¢ a = V2/7“, e portanto
temos

Voot .

Duas relacoes qualitativas importantes aparecem
da relagdo acima: i) a curva de rota¢do de uma
particula pontual decai com 1/4/7; i) para qual-
quer distancia fixa, V' cresce com /Mg,.

O comportamento das curvas de rotagao de de-
cair com 1/4/r é as vezes chamado de decaimento
kepleriano, devido a poder ser deduzido da ter-
ceira lei de Kepler. As vezes diz-se também que,
em galaxias, a necessidade de matéria escura se
deve & auséncia de decaimento kepleriano em suas
curvas de rotagao. A afirmativa anterior nao é de
todo precisa e necessita de atencao, pois galaxias
sa0 corpos extensos e mesmo na auséncia de ma-
téria escura as curvas de rotagao de galaxias nao
seguiriam um decaimento kepleriano (apenas es-
tariam mais proximas de tal tipo de caimento).

4 As principais componentes materiais de
uma galaxia

Por “matéria usual” entende-se qualquer forma
de matéria que possa ser decomposta nas parti-
culas do modelo padrao de particulas. H& um
jargao largamente usado referente a “matéria ba-
ribnica’”.
mais preciso do que “matéria usual”’, vamos usa-lo
também. A primeira coisa a ser feita & esclarecer
0 que significa “matéria baridnica”’. Comecemos
pela definicao de barion.

Por ser largamente usado, e um pouco

SPara alunos: aconselhamos deduzir essa relacio
usando a definicdo do vetor aceleragdo: a = 7. Nota-
se que essa relagdo s6 depende de geometria, neste caso,
de geometria euclidiana.
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Protons e néutrons sao os exemplos mais bem
conhecidos de barions. As particulas formadas
por trés quarks sdo conhecidas por barions.”
Existem véarios outros barions além de prétons
e néutrons, mas esses dois sdo suficientes para
deixar claro que barions sao abundantes e que
sao relevantes para a massa dos objetos ao
nosso redor. Dentre as particulas que nao sao
barions, podemos listar qualquer uma que nao
seja formada por quarks, o que é o caso por
exemplo do elétron, do neutrino e do féton. Ha
ainda as particulas formadas por quantidades
pares de quarks e anti-quarks, chamadas de
mésons. Todos esses tltimos também sao nume-
ricamente abundantes, mas ha uma importante
diferenca: a massa macroscopica dos corpos a
nossa volta, assim como dos planetas e estrelas,
se deve predominantemente & quantidade de
prétons e néutrons, nao a quantidade de elétrons,
neutrinos, fétons, mésons e outras particulas.
Assim, por matéria baridnica entende-se aquela
matéria cuja massa advém predominantemente
dos bérions. Isto se aplica a nossos proprios
corpos, mesas, prédios, & Terra como um todo,
estrelas e outros.

A Fig. 3 mostra diferentes informagoes que po-
dem ser extraidas da observagao da Via Léctea
em diferentes bandas eletromagnéticas. Ha vé-
rias outras bandas de relevancia, mas mostramos
trés que sao especialmente relevantes para curvas
de rotacao de galéxias.

4.1 Exemplos de contribui¢coes nao
relevantes

As massas de planetas, asteroides e cometas
combinadas é desprezivel frente 4 massa da es-
trela & qual estao ligados. Por exemplo, massa
de todo o sistema solar, sem o Sol, é inferior a
1% da massa do Sol sozinho [21]. Embora sejam
conhecidos planetas “solitarios”, ou interestelares,
isto é, que nao sao gravitacionalmente ligados a
um sistema estelar (possivelmente por terem sido
ejetados de seu sistema estelar original em for-
magao), nao ha nenhuma evidéncia, ou teoria de
formacao comumente aceita, de que tais planetas
ou asteroides sejam abundantes a ponto de serem

"Barions também podem ser formados a partir de ou-
tras quantidades impares de quarks, como os pentaquarks,
contudo sdo particulas exéticas que estdo longe de consti-
tuir a maior parte da matéria barionica.

relevantes para a massa de uma galaxia. Limites
superiores diretos nao sao especialmente fortes,
mas podem ser inferidos por meio de lentes gravi-
tacionais, microlenteamento gravitacional em es-
pecial (ver, por exemplo, [22,23]). Estes limites
também sao relevantes para algumas propostas
que consideram a possibilidade de existéncia de
uma grande populacao de buracos negros nao for-
mados via colapso estelar, que estariam presentes
desde bem antes da formagao das primeiras estre-
las, chamados de buracos negros primordiais, mas
nao estao entre as possibilidades mais provéveis;
em parte devido aos limites de microlenteamento,
além de dificuldades teéricas para explicar sua
possivel formagao.

Buracos negros podem ter sido formados por
matéria barionica ou nao. S6 de “olhar para
um” nao da para saber do que ele foi feito. Se-
guindo o modelo padrao cosmolégico e a vertente
mais usual para matéria escura, a contribuicao
de massa dos buracos negros é desprezivel para
a massa da galaxia como todo. Os buracos ne-
gros supermassivos se localizam no centro de suas
galaxias correspondentes e tém massa ordens de
magnitude inferior & da sua galdxia; assim sao
essenciais para a dinimica em suas vizinhancas,
mas diretamente nao podem contribuir para a di-
namica gravitacional da galdxia de forma apre-
ciavel.

Chemin et al. [24]| consideram explicitamente o
efeito de algumas dessas contribui¢gbes nao rele-
vantes para a galaxia Andromeda e, como seria
de se esperar, o impacto do buraco negro central
e do gas molecular sao despreziveis.

4.2 A contribuicao estelar

A contribuicao relevante mais evidente para a
massa de uma galaxia vem da massa total das es-
trelas. O que nao é simples é saber como conver-
ter o brilho estelar observado em massa estelar.
No caso do Sol, o principal vinculo observacional
sobre sua massa vem de seus efeitos gravitacio-
nais, os quais observamos nos planetas do sistema
solar em particular. A inferéncia de massa de ou-
tras estrelas pode ser feita por observacao de es-
trelas binarias [1,21]. A partir de suas oOrbitas,
pode-se estimar ao menos a massa de uma delas.

A massa de uma estrela solitaria pode ser es-
timada analisando seu espectro® e comparando

8Um espectrografo em esséncia funciona como um
prisma: ele decompbe a radiagdo emitida em varias
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Figura 3: Imagens da Via Lactea em trés diferentes bandas, de cima para baixo: visivel, infravermelho préximo e
centrada em 21 cm. O sistema solar estd no disco da Via Lactea, assim s6 podemos fotografa-la de dentro desse disco,
ndo temos imagem real da Via Lactea externa a esse disco. O aspecto irregular, enevoado, da banda visivel se deve a
absorgdo da luz estelar por nuvens moleculares do meio interestelar (efeito de extingdo). Mesmo os melhores telescopios
oticos ndo podem ver além dessas nuvens. O infravermelho préoximo é quase insensivel a efeitos de extingdo, e vemos
uma distribuigado estelar bastante regular, com um bojo no centro e com um brilho que cai suave porém rapidamente
com o raio. A radiagdo de 21 cm informa a distribuigdo do hidrogénio atémico (HI). Nota-se que sua distribui¢ao é bem

alongada, e, ao contrario das estrelas, a regiao de maior densidade do hidrogénio atémico nao é no centro da galaxia.

Fonte: Goddard Space Flight Center, NASA. Para mais detalhes, ver Ref. [20].

com o espectro de outras cuja massa é conhecida.
De forma mais simplificada, pode-se analisar sua
cor (que em astronomia se refere a diferenga de
luminosidade em duas faixas de frequéncia distin-
tas), ao invés do espectro completo.

Exceto para estrelas na propria Via Lactea ou
em algumas galaxias satélites da Via Lactea, o
que se observa é um continuo de luminosidade,
ou mais precisamente um brilho superficial. Os
telescopios atuais, exceto por casos isolados, nao
tém resolucao suficiente para observar estrelas ou
sistemas estelares individuais para a grande mai-
oria das galaxias externas. Contudo podem ob-
servar estrelas especialmente brilhantes, como al-
gumas estrelas cefeidas, ou explosoes estelares,
como supernovas. Para decifrar a massa estelar
a partir de uma distribuicao continua de lumi-
nosidade, precisa-se de um modelo de populagao
estelar. Grosso modo, onde ha mais brilho estelar
hé& mais massa estelar; a depender da frequéncia
da luz observada, de efeitos de exting¢ao (ou seja,
de absorcao da luz entre a emissao e o observa-
dor) e das populagoes estelares dominantes em
cada regiao. Efeitos de extincao podem ser dras-
ticamente reduzidos utilizando observagoes no in-
fravermelho proximo, enquanto observagoes cen-
tradas no azul sao particularmente suscetiveis a
efeitos de extingao. Modelos de populacao es-
telar e os detalhes da conversao de luz estelar
para massa sao assunto extenso. Um importante
e muito citado artigo no assunto é o de Bell &
Jong [25]. Uma breve revisao pode ser vista em

frequéncias (ou cores).

Courteau et al. [26], ou ainda no livro de Binney
& Tremaine [27] para uma apresentagao menos
especifica. A despeito de uma série de fatores
nao triviais, o resultado final que nos interessa é
muito simples: uma constante de proporcionali-
dade que associa luminosidade com massa, comu-
mente denotada por YTx, em que X se refere ao
intervalo de frequéncias, ou banda, da luz obser-
vada. Pode-se tratar da razao massa luminosi-
dade para qualquer componente, mas, tal como
¢é usual atualmente, aqui s6 iremos nos referir &
razao massa-luminosidade estelar. Por exemplo,
Ty se refere a razao massa-luminosidade estelar
na banda B, que é uma banda bem conhecida,
sendo centrada no azul. Essa “constate” em geral
s6 é constante localmente, isto é, numa regiao da
galdxia. Para algumas bandas, YT pode ser em
boa aproximagao uma constante para uma galé-
xia inteira. Este é o caso das observagoes feitas
em 3,6 pum pelo satélite Spitzer,” que esta na re-
giao do infravermelho (ver por exemplo [28]).
Uma galaxia pode ter essencialmente qualquer
forma, mas existem algumas que sdo muito mais
provaveis do que outras. Sao essas regularida-
des que deram origem & classificagao de Hubble
e outras que vieram depois, como a de De Vau-
couleurs, mostrada na Fig. 1. Assim, nao é de
todo surpreendente que existam formas usuais da
distribuicdo do brilho estelar. A densidade su-
perficial luminosa média dos discos de galaxias,
as vezes chamada de intensidade, pode ser des-
crita por uma expressao muito simples que cap-

9www.spitzer.caltech.edu.
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tura bem o brilho superficial de grande parte des-
sas galaxias [29)],

I(R) = Ipe B/ (3)

em que a luminosidade total do disco, em dada
banda, satisfaz

Ryimite
L= 277/ I(R)RdR. (4)
0

Acima, R é a posigao radial, estando o centro do
disco em R = 0, Rjjmite d& o limite maximo em
que I é integrado,'® Iy é uma constate e h é a
escala de comprimento do disco (também comu-
mente denotado por Rp, e originalmente deno-
tado por 1/a [29]). Diferentes discos de galaxias
possuem diferentes valores de Iy e h. A apro-
ximagao exponencial acima costuma ser especi-
almente adequada para raios maiores, enquanto
junto ao centro esta descricdo comumente des-
creve um comportamento médio com mais alta
dispersao (além da possibilidade de haver um
bojo, como comentado a seguir).

O disco com brilho superficial exponenciall!
(4), também chamado de disco de Freeman, é co-
mumente usado para descrever e classificar discos
estelares, e € também comumente usado como a
melhor extrapolagao para a distribuicao da luz
ou massa estelar além do raio observado. Natu-
ralmente dos discos de Freeman nao seguem até
o infinito, e ha casos em que variagoes bruscas
do brilho superficial sdo observados, mas, consi-
derando a Fig. 4 por exemplo, a melhor suges-
tao para saber como o brilho estelar segue um
pouco além do raio observado é seguir tracando
uma reta; e uma reta nesse grafico corresponde a
um comportamento exponencial, como o disco de
Freeman.

Artigos diferentes podem citar valores diferen-
tes de h para uma mesma galaxia, essa variacao
depende da banda em que a observagao ocorreu, e

Devido ao decaimento exponencial, usar Riimite COMO
infinito ou algum valor finito razoavel costuma ser indife-
rente. Por exemplo, a integragao com Riimite = Dh leva a
um resultado 4% menor que Riimite = 00.

10O brilho superficial pode ser tanto expresso em uni-
dades de luminosidade por unidade de 4rea (por exemplo
L /kpc?) ou por meio de magnitude por segundo de arco
ao quadrado (por exemplo, mg /arcsec?). Como magni-
tudes sao obtidas a partir da luminosidades por meio de
um logaritmo [1,27], nas tltimas unidades o disco de Free-
man é descrito por uma reta, ao invés de uma exponencial.
As vezes usa-se também “densidade luminosa superficial”
para se referir ao primeiro caso.

NGC925
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Figura 4: Grdfico superior: Exemplo de fotometria es-
telar ao longo do raio. Os dados se referem a galaxia
NGC 925 (é galaxia de tipo SABd) e foram analisados
pelo THINGS na Ref. [30], aonde a figura acima foi origi-
nalmente publicada. Cada uma das curvas trata de dados
obtidos em bandas diferentes (em particular, a banda cen-
trada em 3.6 pm é a solida preta). Todas essas descrevem
curvas de brilho superficial em func¢do do raio que podem
ser bem aproximadas por retas para raios suficientemente
grandes (R 2 100 arcsec). Grdfico inferior: A curva mais
fina mostra a cor J-K ao longo do raio, cuja média é linha
pontilhada. A curva preta mais grossa mostra o valor in-
ferido de Y, a partir dessa cor e do modelo da Ref. [30].
©@AAS. Figura reproduzida com permissao.

de como h foi inferido: se buscou-se pelo valor de
h que melhor descreve o disco completo, ou a me-
lhor aproximacgao para raios grandes. O ultimo
caso é especialmente comum para galdxias com
bojo, para as quais o disco é inferido a partir de
dados para raios grandes, e em seguida extrapola-
se a aproximagcao exponencial para raios peque-
nos, sendo possivel realizar uma decomposi¢ao
entre bojo e disco.

O disco descrito na Eq. (4) é um disco de espes-
sura zero. Claramente ele é uma aproximacao. E
possivel ir além dessa aproximagao considerando
algum modelo para a espessura do disco, e ha
também modelos adequados para esse caso. Para
mais detalhes, ver por exemplo a revisao [31]. O
impacto dindmico da introdugao da espessura é
pequeno e mais relevante proximo ao centro da
galédxia, dado que a densidade do disco ao longo
do eixo-z necessariamente decai rapidamente, ou
seja, um disco de espessura infinitesimal ja é uma
boa aproximacao; mas, havendo necessidade de
maior precisao, pode-se ir além. Ha ainda outras
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modelagens em principio mais precisas, mas cuja
acuracia nao é tao bem estabelecida para gala-
xias, com excecao da Via Lactea. Este é o caso
do uso de dois discos exponenciais com espessu-
ras diferentes. A Via Lactea as vezes é modelada
com um disco grosso e um fino |27], mas os dados
de galaxias externas comumente nao sao robus-
tos o suficiente para justificar essa divisao. Ou-
tra modelagem da parte estelar que ocorre comu-
mente na nossa galaxia, mas dificilmente encon-
trada para outras galaxias, é o halo estelar. Além
das estrelas que estao no disco, ha uma populacao
estelar que esté distribuida em aproximadamente
um halo esférico. Entretanto, a modelagem desse
halo para outras galdxias insere uma complica-
¢80 que nao costuma ser justificavel, dado que a
massa desse halo estelar é muito menor do que a
massa do(s) disco(s) estelar(es).

Cabe comentar que a formacgao de discos este-
lares, e ainda com a caracteristica de serem ex-
ponenciais, foi durante um bom tempo um sério
problema para as simulagbes numéricas de for-
macao de galdxias. Atualmente, as simulacoes
mais avancadas sao capazes de gerar tais discos
em boa concordancia com as observagoes |33, 34].
Ressalta-se que isto nao quer dizer que nao haja
nenhuma questao em aberto no assunto, mas que
as simulagoes seguem progredindo, atingindo re-
sultados que anteriormente eram impossiveis.

O bojo das galaxias de disco pode ser mode-
lado de diferentes formas. Para a dindmica geral
da galaxia o bojo tem comumente pouco impacto,
seu impacto dindmico s6 é dominante préximo
ao centro. Para algumas galdxias, uma forma
precisa é trata-lo com um perfil de De Vaucou-
leurs, ou, de forma mais geral, com um perfil de
Sérsic [35], tal como as galaxias elipticas, como
abaixo comentado. Entretanto, essas modelagens
introduzem novos parimetros e sao computaci-
onalmente muito mais pesadas do que simples-
mente inserir um novo disco exponencial com pe-
quena escala de distancia (h) e outro I, ou seja,
um pseudobojo (tal como usado por de Blok et
al. [30], além de outras referéncias). Pseudobojos
podem ser representagoes realisticas (i.e., o bojo
¢ um disco em rotagdo mais denso) ou podem
ser aproximacoes um tanto grosseiras, mas su-
ficientemente acuradas, dependendo da galéxia.
As populacoes estelares no bojo, ou pseudobojo,
sao comumente compostas por estrelas mais ve-
lhas (alta metalicidade), com respeito a popula-

2

¢ao média do disco em si; logo é comum que a
razao massa-luminosidade do bojo difira dessa ra-
zao para o disco.

O brilho superficial das galaxias elipticas segue,
em média, uma lei que generaliza a exponencial
anterior, chamada de perfil de Sérsic, que é dado
por

I(R) = Le " [(‘%)W_l} . (5)

Acima, I, b,, R. e n sdo constantes que podem
mudar de galaxia para galaxia. R, é o raio efe-
tivo, definido como sendo o raio até o qual a me-
tade da luminosidade total da galdxia se encontra.
Ou seja, L =2 x 27 fo “I(R)RdR.

Ao contrario do caso do disco de Freeman,
converter o brilho superficial de Sérsic em uma
densidade de massa nao é trivial. Isto pois o
brilho superficial é uma projecao bidimensional
da densidade tridimensional do brilho da galaxia.
A desprojecao pode ser feita se a geometria da
galaxia for conhecida. O caso mais simples, den-
tre as elipticas, é o caso em que a galdxia é uma
EO ou outra eliptica de pequena elipticidade. Se
for possivel considera-la como esférica (em geral
isso é uma hipotese), a desprojecao pode ser feita
usando uma transformada de Abel [26,27,306].

4.3 A contribui¢ao do gas atémico
interestelar

Uma contribuicdo muito importante para as
galéxias espirais é a do gés atdémico, em particular
a do hidrogénio atémico. Essa contribuicdao nao
é relevante para galdxias elipticas pois é um fato
observacional que essas galdxias sao comumente
pobres em regioes com hidrogénio atémico.

Em astronomia, é comum se referir ao hidro-
génio atémico por HI e o hidrogénio ionizado por
HII. Para um elemento denotado por X, XI ser re-
fere a esse elemento nao ionizado, enquanto XII
se refere ao mesmo elemento X, porém ionizado
uma Unica vez.

O hidrogénio atémico (HI) emite uma radiacao
muito especifica, com um comprimento de onda
de 21 cm, que encontra-se na frequéncia das ondas
de radio. Dependendo do contexto, esse compri-
mento de onda pode ser classificado como micro-
ondas de grande comprimento de onda, préximo
as ondas de radio. No contexto da astronomia
é comumente considerado como onda de radio,
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Figura 5: Conjunto de dados da galaxia NGC 2403 (SAcd), figura originalmente publicada na Ref. [32]. Superior a
esquerda: Distribui¢ao do hidrogénio atomico (dados de 21 c¢m). Superior a direita: Imagem otica da galaxia. Nota-se
que a regiao observada em 21 cm é significativamente maior que a observavel no otico (os eixos se referem & posigio
angular no céu e todas as imagens usam a mesma escala). Inferior a esquerda: Campo de velocidades referente ao desvio
para o vermelho do HI. Cada contorno trata de curvas de igual velocidade. O contorno mais escuro, que passa pelo
centro, corresponde a velocidade de 133,1 km/s, que é & velocidade global da galaxia (ela se afasta com essa velocidade).
Os demais contornos sdo mostrados com intervalos de 25 km/s, de forma crescente da direita para a esquerda, logo o lado
mais a esquerda dessa galaxia esta se afastando, enquanto o da direita esta se aproximando, ou seja, ela roda no sentido
horario. E importante notar que essas curvas de igual velocidade sio bastante simétricas. Inferior d direita: Mapa de
dispersao de velocidades. (©AAS. Figura reproduzida com permissao.

tendo sido essencial para a origem da radioastro- é um pouco menor quando os spins nao estao no
nomia. mesmo sentido, logo se os spins estiverem alinha-
A origem dessa radiacdo é muito bem enten- dos no mesmo sentido, ha uma chance do atomo

dida, vem de uma propriedade quantica chamada espontaneamente emitir radiacao levando a con-
de estrutura hiperfina,'? que se deve a interacio figuragao de spins antialinhados, e essa radiagao

entre o spin do nucleo e o da nuvem eletronica. corresponde a um comprimento de onda de 21
De forma mais especifica, com respeito ao atomo cm. Na época da descoberta de van de Hulst,
de hidrogénio, van de Hulst foi quem deduziu o nao era evidente que essas propriedades atéomicas
comprimento de 21 cm da radiagao devido & mu- poderiam ser observadas quase que diretamente

danga de Spin relativo entre o préton e o elétron em escalas aStronomlcaS, e inicialmente nao es-

num atomo de hidrogénio. A energia do dtomo tava claro qual seria a densidade do gas de HI
na Via Lactea. Por exemplo, se esse gés fosse

2Tyata-se de topico que faz parte do curso de mecanica MUt rarefeito, tais emisses poderiam nao ser
quéntica para a graduacio em fisica. observaveis. Breves relatos sobre a historia des-
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sas questoes, as quais deram origem a radioastro-
nomia, podem ser encontradas nas Refs. [37,38].
Os artigos originais sobre as observagoes que ve-
rificaram a existéncia dessa radiagao de 21 cm e
sua aplicacdo no contexto astrofisico encontram-
se nas Refs. [39,40]. Um artigo pedagogico de
revisao sobre como deduzir, em detalhes, essa ra-
diagdo (para quem ja fez ou esté fazendo um curso
de mecénica quantica) encontra-se na Ref. [11].

Para estrelas, a conversao da luminosidade
para sua massa nao é tarefa simples. Embora
haja sutilezas relevantes e detalhes técnicos bem
especificos, a situacdo é consideravelmente mais
simples para o caso da radiagao de 21 cm devido
a véarios fatores, em particular pois a microfisica
do atomo de hidrogénio é muito melhor compre-
endida do que a emissao de radiagdo de uma es-
trela ou de populagoes estelares. Outros fatores
que também descomplicam a analise para o caso
do gas de HI sao a espessura desse disco, que é
significativamente mais fino que o disco estelar,
e a inexisténcia de efeitos de extingao relevantes
para esse comprimento de onda de 21 cm.

A radiacao das regioes de HI fornecem duas in-
formagoes importantes: i) densidade de massa do
gas HI. Isto pode ser obtido pois essa densidade é
diretamente proporcional ao fluxo da radiagao de
21 cm detectada. ii) a velocidade local da gala-
xia, que é inferida a partir do desvio para o ver-
melho (ou para o azul) dessa radiacdo.!3 Como
o comprimento de onda em repouso com respeito
ao HI é muito preciso, quaisquer pequenos desvios
devem ser devido ao efeito Doppler da luz.'* Logo
pode-se falar de um desvio para o vermelho glo-
bal da galaxia, o qual trata da velocidade global
da galaxia, e, ap6s uma subtracao desse desvio
global, restarda um desvio residual, local, que in-
dicara as velocidades internas da galaxia ao longo
da diregdo de observagao. Se, em certo lado de
uma galaxia isolada, predominar um desvio para

3Um desvio para o vermelho néo implica necessari-
amente uma aproximagao & cor vermelha, é um jargao
muito comum que quer dizer um desvio que reduz a
frequéncia (ou aumenta o comprimento de onda) de certa
radiagdo. Ou seja, se a radiagdo de 21 cm estiver com um
comprimento de onda um pouco maior, essa radiagao esté
sofrendo um desvio para o vermelho.

14E um efeito de relatividade especial. Este indica que a
velocidade da fonte luminosa, cuja frequéncia de emissao
em repouso é conhecida, pode ser imediatamente inferida
a partir de seu desvio para o vermelho ou para o azul. No
primeiro caso a fonte de afasta e no segundo se aproxima
do observador.

o vermelho, e o lado oposto da mesma galaxia
predominar um desvio para o azul, de forma si-
métrica, entao essa galdxia estard em rotagao.
Varios aspectos técnicos dessas observagoes das
regices de HI dependem dos instrumentos usados.
Em particular, para o Very Large Array'® (VLA)
ver o artigo original do The HI Nearby Galaxy
Survey (THINGS) [32]. Num futuro proximo, o
Square Kilometre Array'® (SKA) deve conseguir
ir significativamente além do VLA para a obser-
vagao de curvas de rotagao de galaxias [12].
Uma importante propriedade dos discos de HI
encontrados em galéxias de tipo tardio é a ex-
tensao desse disco. O HI pode ser detectado em
regides muito mais distantes do centro da gala-
xia do que a componente estelar [15,26,32,42], e
consequentemente sao essenciais para determinar
a distribuicao de massa de galaxias longe de seu
centro. Os grandes raios acessiveis as medidas de
HI introduzem, porém, uma complicacao adici-
onal. E um fato observacional que esses discos,
quando observados a grandes disténcias do cen-
tro, muitas vezes nao se encontram num plano,
mas apresentam variagoes simétricas, indicando
que o plano do disco muda suavemente raio a raio,
assim como a orientacao do eixo principal. Em in-
glés, essas distorc¢oes sao chamadas de warps. Es-
sas torcoes podem estar presentes no disco estelar
também, mas muitas vezes o disco estelar nao é
conhecido a raio suficientemente grande para que
essas tor¢oes sejam relevantes. Para lidar com o
fenomeno, Begeman!” [43] introduziu um método
baseado num modelo de anéis inclinados (em in-
glés, tilted ring model). Ha codigos abertos co-
mumente usados para a anélise dos dados bidi-
mensional de HI e realizar a tarefa de corrigir a
inclinacao e a orientacao do eixo principal raio a
raio da galaxia. Em particular citamos o TiRi-
FiC!® [14] e o mais recente BBarolo!® [15].

4.4 Matéria escura

Veremos na proxima se¢ao que as componentes
estelares e gasosa nao sao suficientes para levar a
uma concordancia com as observagoes, é necessa-

15
16

www.vla.nrao.edu.
www.skatelescope.org.

"Este artigo do Begeman é também uma boa introdu-
¢ao técnica ao assunto de curvas de rotagdo de galéxias
em geral. H& técnicas mais atuais, mas os fundamentos
sao bem explicados.

8gigiozsa.github.io/tirific/.

Yediteodoro.github.io/Bbarolo/.
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rio mais matéria. Ademais, essa matéria faltante
precisa ter uma distribuicao diferente daquela do
gas atomico ou das estrelas.

As possibilidades de trocar toda essa matéria
por uma gravitacao modificada sdo pequenas, da-
dos os varios vinculos observacionais que relativi-
dade geral passa. Entretanto, esta ainda é uma
adrea de pesquisa em aberto. Uma outra linha
que tem sido explorada recentemente é a de nao
desenvolver uma gravitacdo diferente com o ob-
jetivo de eliminar matéria escura, mas tratar das
consequéncias de outros tipos de gravitacao, mo-
tivadas por outros argumentos, e suas inferéncias
para matéria escura. Por exemplo, uma gravita-
cao diferente de relatividade geral poderia alte-
rar a abundancia de matéria escura, alterar suas
propriedades locais e também as expectativas de
interagao com a matéria baridnica.

Se ha matéria escura no universo e essa é com-
posta de particulas que (essencialmente) s6 inte-
ragem gravitacionalmente, essa matéria nao con-
tém os ingredientes necessarios para formar disco,
ela deve ser estavel na forma de uma bola susten-
tada por dispersoes de velocidade que se estende
até raios bem além da matéria barionica (mais
detalhes sobre isso na Secao 6). Este, dentre ou-
tros argumentos, levaram ao estudo de halos esfé-
ricos de matéria escura (mesmo para galaxias de
disco).

Podemos notar duas grandes classes de propos-
tas de halos esféricos de matéria escura passa-
ram a ser discutidas. Uma fenomenologica e ou-
tra motivada por simulagdes numéricas. Vamos
aqui apenas comentar sobre um exemplo de cada
classe, a saber o halo de Burkert [16] e o de Na-
varro, Frenk e White (NFW) [417,48]. O primeiro
é motivado fenomenologicamente, ou seja, a par-
tir de varias observagoes inferiu-se que esse é um
halo que descreve bem vérias galaxias observa-
das, além de ser razoavelmente simples (depende
de dois parametros que podem variar de galaxia
para galaxia). Esse halo ja foi avaliado em varios
estudos, e, dentre outros estudos, foi largamente
usado por Sallucci e colaboradores [19-51]. Ele
costuma ser mais favorecido para galédxias meno-
res (com massas estelares da ordem de ~ 10% M),
mas mesmo galdxias grandes (com massas estela-
res de ~ 1019M), como é o caso da Via Lactea)
também parecem favorecer esse tipo de halo [52].

Explicitamente, sua densidade é dada por?’ [40]

Pe
R N

em que . e p. sao dois parametros do halo, cha-
mados de raio e densidade do ntcleo (ou carogo)
(o indice “c” se deve a core, em inglés). Esses pa-
rametros podem variar de galaxia para galaxia,
refletindo propriedades de sua formagao.

Para raios grandes r > 7., a densidade acima
decai com 773 e, para raios pequenos (1 < 1),
é uma constante, pguyr ~ Pe. E essa altima pro-
priedade que leva esse halo a ser considerado um
halo com niicleo, em contraposi¢ao aos halos que
possuem um grande e rapido crescimento da den-
sidade no centro, como o caso abaixo.

A densidade do halo de NFW, encontrada no
contexto de simulagoes s6 com matéria escura,
sem béarions, ¢ dada por [47,48§]

PBur(1) =

p
— 3 (7)
T T

~ (1+E)

em que 75 e ps sdo dois pardmetros que em geral
variam de galaxia para galaxia. E um halo pa-
recido com o de Burkert, mas tem uma diferenca
crucial, pois para raios muito pequenos, r < rg,
PNFW cresce sem limite. Isso nao quer dizer que
as simulagoes numéricas levem a uma densidade
que seja verdadeiramente infinita, apenas que, até
o limite de resolugao das simulagoes (da ordem ou
um pouco menor que 1 kpc), a densidade encon-
trada segue aumentando conforme o raio diminui.
Felizmente, embora a densidade formalmente seja
ilimitada proximo ao centro da galaxia (r = 0),
o perfil de massa Mypw(r) é sempre finito; ou
seja o total de massa contido no raio r é finito,
mesmo que a densidade seja infinita (uma inte-
gragao direta mostra isso). Tanto para Burkert
quanto para NFW, pode-se calcular o perfil de
massa explicitamente, e sao fung¢oes suaves, bem
comportadas.

Existem véarias sutilezas e propriedades refe-
rente aos halos inferidos por simulagoes numeéri-
cas, uma boa revisao ¢ o livro [53]. Ha grupos
que encontram halos que nao condizem perfeita-
mente com o de NFW, e, em geral, a introdu-
¢ao de bérions nas simulagoes leva a correcoes
que podem ser relevantes (e.g., |[54]). Simulagoes

pNFW(T) =

20Usamos r, € néo R, pois o halo é esférico; reservamos
R para a coordenada radial cilindrica.
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mais recentes do mesmo grupo que encontrou o
halo (7) indicam que esse halo segue funcionando
como uma boa aproximagao, mas que uma ainda
melhor descricao pode ser obtida com um outro
halo [55], posteriormente identificado como um
perfil de densidade de Einasto.

5 Curvas de rotacao de galéxias

Atualmente, devido as vantagens levantadas na
secao anterior, é esperado que curvas de rotacao
de galaxias de boa qualidade incluam sempre da-
dos oriundos do HI. Além desses dados, podem
ser usados outros, com o intuito de aumentar a
precisao, especialmente no centro das galaxias,
aonde o HI é comumente pouco abundante. Por
exemplo, a radiagao Ha, que é emitida por ato-
mos de hidrogénio ionizados (ou seja, emitida por
regioes de HII), é comumente mais abundante no
centro das galaxias. Nao é raro encontrar curvas
de rotacao hibridas, que foram deduzidas consi-
derando mais de um elemento, sendo o HI o prin-
cipal deles.

5.1 Os dados observacionais da velocidade
circular

Depois que os dados de HI foram devidamente
analisados, e sendo a galaxia suficientemente si-
métrica, pode-se tratar os dados bidimensionais
(i.e.,, a imagem da galaxia em certa banda) de
forma unidimensional. E possivel em particular
inferir a velocidade de rotacao da galédxia em dife-
rentes valores para o seu raio, tal como ilustrado
pelos dados em vermelho na Fig. 6. Cédigos como
o BBarolo sao capazes de gerar os dados obser-
vacionais a partir da imagem observada. Nota-se
que é essencial saber qual a inclinagao da gala-
xia raio a raio, para poder inferir a velocidade de
rotagao local. Isto pois a velocidade de rotagao
é inferida a partir do desvio para o vermelho da
radiagdo de 21 cm, logo s6 temos acesso direto
a velocidade ao longo da linha de visada (i.e.,
na diregdo de observagao). A informagao sobre
qualquer componente de velocidade perpendicu-
lar & linha de visada é em principio desconhecida.
Assim, a corregao por inclinagdo ao longo do eixo
principal (ou seja, do maior eixo da galaxia) é
dada por

1 1

sen 1% sen 1%

Oldv, (8)

em que ¢ é a inclinagao da galaxia observada (de-
talhes abaixo), Vigy € 014y s@o respectivamente a
velocidade e sua incerteza correspondente na di-
recao da linha de visada, sendo inferidas pelo des-
vio para o vermelho; enquanto V' e o se referem
a velocidade circular e sua incerteza. Poderiamos
usar V. para deixar claro que essa velocidade se
refere & velocidade circular, mas como aqui quase
sempre estaremos tratando dessa velocidade, nao
vamos usar esse indice ¢. Nao é essencial para
esta apresentacgao, mas pode-se tratar dessas ex-
pressoes fora do eixo principal, neste caso aparece
uma divisao adicional por cos#, em que 6 é o an-
gulo entre o semieixo principal em que a galaxia
estd se afastando e o ponto de interesse.

Ha uma convencgao usual para expressar a incli-
nagao de uma galéxia: galaxias de disco que pare-
cem circulares, chamadas de face-on (com a cara
para nos), tém i = 0°; ja as galdxias que estao
posicionadas tal como a Via Lactea esta posicio-
nada para nos (ver Fig. 3), sdo chamadas de edge-
on (com a borda para nos) e tém i = 90°. Assim,
para galaxias com a borda para nés, V = Vigy.
Para as galaxias com a cara para nés, nao ha ve-
locidade de rotacao ao longo da linha de visada,
isto é, toda a velocidade associada & rotacao seré
perpendicular ao plano de visada. Consequente-
mente, Vigy = 0 e V nao pode ser determinado.

Como deve estar claro com a apresentagdo
acima, os dados observacionais indicados na
Fig. 6 contém uma série de redugoes com respeito
aos dados brutos do brilho superficial do HI. Um
detalhe importante é o significado das barras de
erro desses dados. Os erros da velocidade cir-
cular tém essencialmente trés fontes: i) o erro
do desvio para o vermelho em si, que depende
do instrumento de medida, mas costuma ser um
erro relativamente baixo, de alguns quilémetros
por segundo. ii) As assimetrias entre a curva de
rotacao que se afasta e a que se aproxima. Se em
dado raio Ry e para um lado da galéxia, a velo-
cidade é V.(Ryp); para o lado oposto, ao longo do
eixo principal, esperamos que a velocidade seja
—V:(Ryp). Na préatica, essa concordancia nunca ¢é
perfeita. Galéxias que mostram grande assime-
tria entre a curva de rotagdo que se aproxima e
a que se afasta sdo comumente descartadas para
andlise de massa a partir de curva de rotacao.
Dentre as que sao suficientemente simétricas (os
critérios especificos vao depender das convencoes
do grupo que tratou os dados), quanto maior for
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Figura 6: Exemplo de curva de rotagao. Embora haja certas semelhangas, nao existe uma tunica curva de rotacao
que mostre o comportamento de todas, este é apenas um exemplo. Para este exemplo, os dados sdo da galaxia UGC
05721 [56], o ajuste e a figura (a menos de pequenas edigdes, como a tradugao e a inser¢ao das explicagoes) foram gerados
através do codigo MAGMA [57], assumindo certo halo de matéria escura. Os pontos vermelhos com barras de erro sdo
os dados observacionais da velocidade circular, a curva pontilhada (azul) é a contribuigao do gas atdmico (hidrogénio
e hélio), a curva tracejada curta (alaranjada) é a contribuicdo da parte estelar, a curva tracejada longa (esverdeada)
¢é a contribuicao do halo de matéria escura (assumido ser o halo de Burkert aqui), e a curva sélida (preta) é o melhor
ajuste do modelo completo (tanto para a parte baridnica quanto para a parte ndo-baridnica). A contribui¢ao total de
velocidades circulares é calculada pela raiz da soma dos quadrados, nao por uma simples soma.

a diferenga dessas velocidades maior deve ser o lhos nota-se que hé semelhangas entre as conven-
erro da velocidade circular na curva de rotagao. coes.

Contudo, nao hé uma férmula geral que todos os A Ref. [59] faz varias comparagdes interessantes
grupos usem; dados com origens diferentes mui- entre curvas de rotagao obtidas por grupos dife-
tas vezes usam convengoes diferentes para estimar rentes e instrumentos diferentes para uma mesma
esses erros. Os resultados por fim costumam ser  galaxia, e, como esperado, encontra algumas dife-
bem proximos, mas nao idénticos. 7ii) Embora  rencas pontuais, mas em geral boa concordancia.

seja um erro sempre presente, ¢ uma convengao
largamente usada que os erros de inclinagao nao
entram no computo de o, logo quando a incerteza 5.2 A curva de rotagao barionica
da inclinagao for levada em consideragao é neces-
sério reavaliar o, o que também altera V. KEsse
processo é simples para o caso de uma mudanca
global da inclinagao, ver a Eq. (8), mais detalhes
podem ser vistos por exemplo na Ref. [58]).

A curva de rotagdo baridnica possui essen-
cialmente duas componentes: a estelar e a
do gis. Embora haja uma série de detalhes
técnicos envolvidos, em esséncia, a partir do
brilho de cada uma delas, encontra-se suas

Em conclusao, para saber precisamente o sig- respectivas densidades. A densidade do gas
nificado de o deve-se ver os artigos especificos no ¢ quase sempre designada por uma densidade
qual esses erros foram determinados, nao ha uma superficial ¥g,(R), o codigo BBarolo pode ser
convencao Unica, mas comparando varios traba- usado para encontra-la. H& possiveis formulas
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analiticas que descrevem essa densidade de
forma aproximada; mas em geral sao férmulas
menos simples e sujeitas a mais diferengas com
respeito aos dados observacionais que o perfil
exponencial estelar.  Por isso, nao é muito
comum usar férmulas analiticas para o gas no
contexto de ajuste de curvas de rotacao. Para
um exemplo de uso recente, ver por exemplo
Green & Moffat [60] e referéncias citadas. Mesmo
para o caso de estrelas, o padrao é nao usar a
expressao analitica do disco de Freeman (exceto
pelo seu uso como uma extensao do perfil estelar
além do raio observado). Isto pois muitas vezes
é facil usar a expressao diretamente inferida
pela fotometria estelar e calcular o potencial
newtoniano de forma numérica (ver Apéndice A).

Abaixo explicamos qualitativamente como
se obtém a curva de rotacao baridnica. VArios
outros detalhes mais especificos, que visam em
especial alunos de astronomia, fisica ou &reas
afins, encontram-se nos Apéndices B e C.

5.3 Obtencgao da velocidade circular

Em geral a obtencao dessa velocidade requer
analise numérica com um computador. Ha alguns
resultados para algumas distribuigoes de matéria
bem simplificadas que podem ser obtidos & mao,
mas, como dito, sao aproximagoes pouco precisas
que nao capturam as individualidades de cada ga-
laxia. Um estudo aprofundado sobre as relagoes
analiticas entre densidade e potencial newtoniano
encontra-se no livro de Binney & Tremaine [27].

Conhecidos os perfis de densidade do bojo e
do disco estrelar, além do perfil de densidade
do gas, pode-se encontrar o potencial newtoni-
ano por meio da Eq. (12), e a velocidade circular
devido a cada uma dessas componentes vem da
Eq. (14). Ou seja, esquematicamente temos,

pi — ®; — V2, (9)

em que o indice i estd no lugar de qualquer
uma das possiveis componentes materiais. Os
procedimentos simbolizados pelas setas podem
ser dificeis ou impossiveis analiticamente, mas
sao possiveis numericamente.

Depois de encontrada a velocidade circular de
cada componente, o quadrado da velocidade cir-
cular total é obtido pela soma dos quadrados das

velocidades das componentes, como indicado na
Eq. (20). Nao vale a soma linear de velocidades
circulares. Mais detalhes encontram-se no Apén-
dice B.

6 Inferéncia de matéria escura

Na se¢ao anterior vimos como tratar os prin-
cipais dados da matéria usual, ou matéria bari-
6nica, em galaxias de tipo espiral. Vimos que
as duas principais componentes da matéria bari-
onica sao a do gas atéomico (formado primordial-
mente por HI) e a estelar, esta tltima tendo como
principais subcomponentes uma parte de disco e
outra de bojo. Nesta secao veremos como tratar
da distribui¢do de matéria escura.

H& muitos exemplos de galaxias em que toda a
matéria bariénica (mesmo considerando suas in-
certezas) nao é capaz de reproduzir a curva de
rotacao observada, ou seja, algo mais estéa fal-
tando. O comportamento de muitos casos é bem
ilustrado pela Fig. 6. Esse comportamento deixa
evidente que a magnitude da curva de rotagao
observada estd4 muito longe da contribuicao bari-
Onica esperada.

Dado que ha incertezas na matéria usual (em
especial na razao massa luminosidade '), como
determinar o que estd faltando? As primeiras
abordagens foram bem simples, usando os cha-
mados disco maximo e minimo. Em esséncia con-
sideravam dois casos extremos, um caso usando
um T tdo pequeno que poderia ser aproximado
por zero; e outro usando o maior valor de YT tal
que a curva de rotagdo baridnica nao fosse maior
que a curva de rotacao observada; e mesmo este
altimo caso extremo indica a necessidade de ma-
téria escura (o que esta faltando precisa ter uma
distribuigao diferente da distribui¢do da matéria
luminosa). O que haveria de matéria escura de-
veria estar entre esses casos extremos. Contudo,
essa abordagem é muito qualitativa e nao é nada
robusto. Além das revisdes j4 mencionadas, ver
por exemplo [61], para uma discussdo sobre os
problemas associados ao disco méximo.

Com o tempo, os erros da parte barionica fo-
ram sendo reduzidos. O advento de medidas e de
modelos de populagao estelar no infravermelho foi
essencial para reduzir significativamente as incer-
tezas em Y. O entendimento de matéria escura
num contexto maior, o cosmologico, foi também
sendo aprofundado; e novas formas de inferéncia
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de matéria escura foram se solidificando, como
por meio de lentes gravitacionais.

Um resultado antigo e que foi importante para
consolidar que s6 incertezas baridnicas nao da-
riam conta de eliminar a matéria escura se refere
a estabilidade dos discos estelares |31, 62|, pois
a existéncia de halos esféricos de matéria escura
seria importante para estabilizar tais discos.

Isso levanta duas questoes: i) Por que, ao me-
nos para as galaxias espirais, toda a matéria ba-
ridnica ficaria aproximadamente na forma de um
disco enquanto a matéria escura se distribuiria de
forma esférica? i) Como pode uma distribuigao
esférica de matéria, sem contato interno, s6 inte-
ragindo gravitacionalmente, ser estavel?

A udltima pergunta é mais simples, estabilidade
numa distribuicao esférica é possivel. O que da
suporte dindmico nesse caso é a dispersao de velo-
cidades, ao invés da rotagdo. Para o caso esférico,
cada particula estaria constantemente “caindo em
direcao ao centro”, indo de um lado para o outro
da galaxia, mas em tempos e posi¢oes diferentes.
Assim, localmente, teriamos uma diversidade de
trajetérias possiveis, mas globalmente o efeito se-
ria o de uma bola estavel. Nesse caso, ao invés
da Eq. (14), deve-se usar a equagao de Jeans (ver
Binney & Tremaine [27] para uma revisao).

A primeira pergunta s6 pode ser completa-
mente respondida junto de um estudo de forma-
¢ao e evolucao das galaxias (ver por exemplo o
livro de Mo, Bosh & White [53]). O que causa a
diferenca nas evolugoes das matérias escura e ba-
ridnica é a simplicidade da primeira com respeito
a segunda. Em principio, matéria escura sé inte-
rage gravitacionalmente e assim nao pode formar
nenhuma estrutura mais complexa do que halos
de matéria escura. Ja a matéria baridnica emite
radiacao, perde energia dessa forma, pode colap-
sar até densidades muito elevadas, formando es-
trelas, estrelas explodem, espalham matéria pela
galéxia e para fora dela, além de aumentar a agi-
tagao térmica e alterar a composi¢ao quimica do
resto da matéria. SimulacGes que envolvem ma-
téria barionica sao muito mais complexas do que
as com matéria escura somente. Entendemos que
a radiacao da matéria baridnica retira energia de
sua agitagao térmica, o que permite atingir den-
sidades inacessiveis para a matéria escura, e por
isso no centro de galdxias h4 mais matéria bari6-
nica do que escura, enquanto para raios grandes
a relagdo entre elas é invertida. Sobre a formagao

de discos, hé varios fendmenos envolvidos, mas o
principio bésico é que nesse processo de colapso
dos barions hé perda da energia média das par-
ticulas, mas o momento angular se conserva em
média.

6.1 Inferéncia quantitativa

Para dada modelagem barionica e dado perfil
de densidade do halo de matéria escura, pode-
mos nos perguntar qual a configuragao mais pro-
vavel. A modelagem barionica tem incerteza nas
razoes massa-luminosidade estelar, mas distancia
e inclinagao da galaxia estudada sao outras fon-
tes que podem ser relevantes. Fixado um perfil
de halo de matéria escura, h& ainda dois parame-
tros livres (considerando os halos comentados an-
teriormente). Para encontrar a configuragao mais
provével, o que se faz é maximizar certa probabi-
lidade. Que probabilidade é essa?

Os dados observacionais da curva de rotagao,
como na Fig. 6, informam, para certos valores do
raio, o valor mais provavel da velocidade de ro-
tacao, junto de seu “erro”’, ou, mais precisamente,
Cada uma dessas incertezas de-
termina um intervalo de velocidades cuja proba-
bilidade associada ¢ de 68%; ou seja, para cada
um dos pontos com dados, ha 68% de chance da
velocidade estar dentro das barras de erro.?! As
razoes massa-luminosidade nao podem ser quais-
quer, dependendo dos dados e da modelagem das
populagoes estelares, hd ou uma regiao de valo-
res igualmente provaveis, ou um valor mais prova-
vel com certa incerteza associada (também comu-
mente expressa com uma probabilidade de 68%).
Normalmente, num contexto padrao de matéria
escura, as incertezas na distancia e inclinacao da
galdxia nao sao tao relevantes, mas na pratica
isso vai depender da qualidade dos dados de cada
galédxia. Esse tipo de problema, de encontrar os
valores mais provéveis de certos parametros, é co-
mumente reexpresso como um problema de mini-
mizacdo de 2. Ha uma estatistica bem conhe-
cida associada a esse tipo de problema. Consi-
derando os desenvolvimentos mais recentes, usa-
se uma forma mais geral de inferéncia estatis-
tica chamada de inferéncia bayesiana,?? tal como

sua incerteza.

21Bssa probabilidade de 68% corresponde a probabili-
dade da regiao de 1o de uma densidade de probabilidade
gaussiana. Para mais detalhes, ver a Ref. [63] por exem-
plo.

22Devido a Thomas Bayes (1701-1761).
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usada nas Ref. [77,58|, aonde mais detalhes sobre
como aplicar esse tipo de estatistica no contexto
de galaxias sao abordados. A estatistica bayesi-
ana é largamente usada atualmente como o es-
tado da arte para inferir valores de parametros
e suas incertezas; além de diversas outras apli-
cacoes. Curiosamente, durante muito tempo ela
teve um papel marginal na ciéncia, sendo consi-
derada sem sentido pelos adeptos da estatistica
frequentista. Atualmente, a abordagem frequen-
tista é muitas vezes interpretada como um caso
particular da estatistica bayesiana. O livro [63]
também pode ser usado como uma introducao ao
assunto.

Fazer essas andlises estatisticas de galaxia em
galéxia é trabalho arduo, em geral, especialmente
pois os conjuntos de dados atuais de curvas de
rotacao envolvem mais de uma centena de ga-
laxias. Tratar cada uma delas “artesanalmente”
pode ser trabalho inviavel. Para esse fim, um co6-
digo disponivel, e por um de nés desenvolvido, é
o Mathematica Automatizes Galaxy Mass Analy-
sis?> (MAGMA). O MAGMA sozinho faz mini-
mizacao de x? (funciona para modelos com vérios
parametros livres e nao lineares, podendo incluir
incertezas barionicas e priors gaussianos na ver-
sao atual), mas nao faz marginaliza¢do de para-
metros ou computa regioes de credibilidade ou
confianca.?* Contudo, ele tem saida de arquivos
que podem ser lidos por outros programas que
sdo Tteis para essa analise, como o emcee® e o
mBayes.?® Ademais, este codigo pode ser usado
para gerar os graficos de todas as curvas de rota-
¢ao de todas galaxias que foram por ele analisados
(semelhantemente a Fig. 6), além de ter uma fun-
¢ao para compilar todos os resultados individuais
numa Unica tabela; o que é 1til como ponte de
partida para anélises de dados posteriores, como
busca por correlagoes entre parametros.

Enquanto as primeiras curvas de rotacao eram
comumente estudadas analisando casos extremos
(os chamados discos minimo e maximo), o uso de
inferéncia baseada na minimizacdo de x? trouxe

#3github.com/davi-rodrigues/ MAGMA.

24Como 0 MAGMA faz minimizagdo a partir de repe-
tidas execugoes de evolugdo diferencial [64, (5] em para-
lelo, para encontrar o minimo global ele é em geral mais
eficiente do que métodos de MCMC. Saber aonde esta o
minimo global de x? pode ser muito relevante como ponto
de partida para o MCMC. H4 véarios casos neste contexto
em que x2 tem multiplos minimos locais.

Zemcee.readthedocs.io.

26 github.com /valerio-marra/mBayes.

critérios quantitativos, ainda que usando algu-
mas aproximagoes nao de todo bem justificadas,
em particular sobre o uso do y?-reduzido (comu-
mente denotado por x2 ), ver [66] para uma cri-
tica geral. Critérios como BIC e AIC, as vezes vis-
tos como superiores ao Xfed, também dependem
de aproximagoes que nem sempre Sao razoaveis,
podem ser melhores sim, mas em alguns contex-
tos. Em geral tém de ser usados com cuidado.

H& uma tendéncia geral, em parte devido ao
maior poder computacional atualmente disponi-
vel, de rumo a estatisticas mais robustas e em par-
ticular baseadas em inferéncia bayesiana. Uma
discussao sobre o assunto, neste contexto de cur-
vas de rotagao de galéxias, pode ser vista em
[67,68]. H& certamente varios desenvolvimen-
tos na area, envolvendo métodos estatisticos, que
ainda podem vir a ser implementados.

6.2 O que pode-se dizer sobre matéria
escura em galaxias a partir das curvas
de rotagao?

Ao avaliar modelos diferentes para matéria es-
cura, seja com gravitagao newtoniana ou outra,
é possivel comparé-los e ver qual se sai melhor.
A forma mais simples de fazer isso é qualitati-
vamente. Para um pequeno conjunto de galaxias,
e para resultados que sao sistematicamente ruins,
s6 de olhar para as curvas de rotagao inferidas por
cada modelo pode ser evidente notar que um mo-
delo possui problemas sistematicos para se ajus-
tar as curvas esperadas. Por exemplo, vimos que
o halo de NFW depende em geral de dois pa-
rametros. As simulagbes numéricas indicam que
esses parametros estao na verdade correlaciona-
dos [53]. Caso seja usada uma versao forte da
correlagdo do halo de NFW, assumindo que um
pardmetro possa ser escrito em fungao do outro,
obtém-se alguns resultados que estao sistematica-
mente em conflito com as observagdes (por exem-
plo, [50,69]). Ha varios outros casos em que com-
paragoes qualitativas simples sdo suficientes para
dizer se um modelo ¢é aceitavel (ou seja, aparente-
mente nao tem problemas) ou certamente possui
problemas; por exemplo, no contexto de gravi-
tagdo modificada, ver as comparagoes feitas na
Ref. [70]. Para o caso de dois parametros livres do
halo de NFW, ainda assim o halo de NFW segue
sendo inferior ao halo de Burkert (ou outros perfis
com um niucleo) para muitas galaxias, mas essas
questoes sao mais sutis (por exemplo, [52,59,71]).

Cadernos de Astronomia, vol.2, n°1, 6-33 (2021)

23


https://github.com/davi-rodrigues/MAGMA
https://emcee.readthedocs.io
https://github.com/valerio-marra/mBayes

Rotagao de galaxias e matéria escura

A. Hernandez-Arboleda et al.

Para esses casos mais sutis, técnicas mais quan-
titativas sao necessarias.

Além de servir de comparagao de modelos, bus-
cando ver quais tem problemas e quais podem
corresponder com os dados observacionais, a ana-
lise da curva de rotagao da Via Lactea pode ser
usada para estimar a densidade de matéria es-
cura nas vizinhangas do sistema solar (por exem-
plo, [72-74]), e consequentemente com impacto
para detecgoes de particulas de matéria escura
em laboratorios [75]. Com respeito a particulas
de matéria escura com interagoes além da gravita-
cional, entender a distribuicao de matéria escura
em outras galaxias é 1til para estimar a densi-
dade central de matéria escura e a possibilidade
de colisoes dessas particulas, as quais poderiam
gerar outras particulas detectaveis por outras ob-
servagoes [75].

Saber sobre como a matéria escura deve ser dis-
tribuida em galdxias é de fundamental importan-
cia para entender o que matéria escura pode ser
de forma microscopica.

Para uma visao geral sobre as pesquisas brasi-
leiras no topico de matéria escura, ver a Ref. [70].
Ha véarias pesquisas em andamento que nao foram
aqui abordadas.

7 Conclusoes

Apresentamos aqui uma revisdo sobre cur-
vas de rotagao em galéxias, em particular como
interpreté-las e o que elas nos dizem sobre maté-
ria escura. Tentamos aqui nao sermos muito es-
pecificos, mas ao mesmo tempo buscamos entrar
em suficientes detalhes para que o leitor possa ter
uma ideia de como nosso trabalho é feito. Para
aqueles que se interessarem no assunto e tenham
interesse em comecar a trabalhar, esperamos que
esta revisao possa ajudar como um guia inicial,
levantando direcoes de aonde procurar por mais
informagoes especificas.
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Apéndice A: Gravitacao newtoniana para
corpos extensos

O modelo assumido na Fig. 2 é simplesmente
gravitagdo newtoniana com uma massa pontual,
o Sol. Os planetas sdo tomados como particu-
las testes, isto é, suas massas sao despreziveis.
Para tratar de galéxias, precisaremos de gravita-
¢ao newtoniana para corpos extensos, assim apre-
sentamos aqui esta formulagao e sua relagdo com
o caso de particulas. Aqui comegaremos pelo caso
continuo, que serd mais tutil para nossas aplica-
¢oOes, e a partir dele veremos que é imediato en-
contrar a solugdo de particulas (ou seja, ¢ um
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caminho inverso com respeito a varios livros in-
trodutoérios & gravitagdo newtoniana, mas mais
préoximo da abordagem da pesquisa atual, e co-
loca os principios da gravitagao newtoniana mais
proximos das equacgoes da relatividade geral). E
necessario, porém, que haja alguma familiaridade
com a delta de Dirac?”. A gravitacio newtoni-
ana para corpos extensos pode ser expressa pelas
equagoes diferenciais

V2® = 47Gp, (10)

a=-Vo. (11)

Denotamos vetores e operadores vetoriais por

simbolos em negrito, em particular |a|] = a e
V.-V =V

Para dada distribuigdo de massa, p(r), a pri-
meira equagao diz como encontrar o potencial
®(r). Consequentemente, esta equagao isolada-
mente nao tem contetudo fisico algum. A segunda
equacao acima é uma equacao vetorial e diz como
relacionar ®(r) com uma forga por massa, ou
seja, uma aceleragao. Esse conjunto de equacgoes
descreve a dinamica da gravitacado newtoniana.

Muitas vezes é conveniente reexpressar a
Eq. (10) na forma integral, a saber:

O(r) = G/Md%’. (12)

A solugdo acima pode ser facilmente verificada
para quem ja sabe de algumas propriedades da
delta de Dirac (ou, melhor ainda, pode ser facil-
mente deduzida para quem ja sabe o que é funcao
de Green).

Para um corpo que esté orbita estéavel circular,
sua aceleragdo é puramente a centripeta, que é
dada por

V2
= 13
a — (13)
Consequentemente, usando a Eq. (11),
V2
Op® =—, (14)
r

pois s6 a componente radial é nao nula. Em ou-
tros momentos vamos usar R no lugar de r. Re-
servarmos r para a coordenada radial das coor-
denadas esféricas, enquanto R se refere a coorde-
nada radial das coordenadas cilindricas.

2"Ela é definida de forma tal que f; d(x)dx vale 1 se
0 € (a,b), e vale 0 caso contrario. Ela é a forma mais na-
tural de tratar uma densidade que, integrada num volume
infinitesimal, resulta numa massa finita positiva e inde-
pendente do volume infinitesimal escolhido. Para mais
detalhes, ver por exemplo a Ref. [77].

Veremos agora como obter as solugoes de mas-
sas pontuais a partir das equagdes para o con-
tinuo. A famosa expressao de forga entre duas
massas pontuais,

mima .

F=-G 7, (15)

r2

¢ um caso particular das expressoes anteriores. A
equacao acima, junto da segunda lei de Newton,
implica que a aceleracdo sofrida pela massa mo é

as = —G—7r. (16)

Para encontrarmos a expressao acima a partir
das Egs. (10, 11), precisamos especificar a densi-
dade de massa de uma particula pontual. Isso é
feito através da delta de Dirac,?®

p(r) = mis® (r). (17)

A massa m; é encontra-se em r = 0. Consequen-
temente, usando a Eq. (12),

o= —G%. (18)

Por fim, usando a Eq. (11), obtém-se imediata-
mente a Eq. (16), assim mostrando como obter a
expressao da aceleragao para particulas massivas.

Apéndice B: Detalhes adicionais sobre a
curva de rotacao bariénica

Neste apéndice damos continuidade, de forma
mais técnica, & Segao 4.2.

B.1 Composicao de velocidades circulares

A velocidade V; é a velocidade circular da com-
ponente ¢. Ou seja, se somente a componente i
existisse, particulas testes em equilibrio por rota-
¢ao iriam rodar seguindo o perfil radial dado por
Vi(R). Falta saber qual a velocidade de rotagao
obtida a partir da combinacao de componentes.
Pode ser tentador achar que a velocidade de rota-
¢ao total devido a duas componentes seria dada
pela soma de suas respectivas velocidades, mas

253)(r) ¢ a delta de Dirac tridimensional, isto ¢, em
coordenadas cartesianas 6 (r — o) = d(z — 20)d(y —
Y0)d(z — 2z0), e em coordenadas esféricas 6 (r — 7o) =

5(r —10)6(0 — 60)5(p — wo)/(r*sin6).
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isso é falso. Nao ha nada na gravitagdo newto-
niana que garanta esse tipo de soma de veloci-
dades. Contudo, pelas equagoes diferenciais (10)
e (11), que s@o lineares em ®, p e a, conclui-se
que uma soma das densidades leva a uma soma
dos potenciais newtonianos correspondentes, que
consequentemente leva a aceleragoes que podem
ser somadas. E, como a aceleragao em questao é
proporcional a V2, conclui-se que, para cada va-
lor do raio R, e para duas componentes quaisquer
denotadas por 1 e 2, a aceleragao total é

ar =a1 +ay, (19)
e a velocidade circular total é
VTQC = V12 + V22 ) (20)

ou seja, nao vale a soma linear das velocidades
circulares.

B.2 Estabilidade e a convencao sobre
velocidades circulares negativas

E possivel que Vpe(R) descreva uma curva de
rotacao circular e estavel para todos os valores
possiveis do raio R, mas que isso nao ocorra para
uma das componentes de Vp.(R). Se em dado
raio a forca gravitacional resultante nao for di-
recionada ao centro da simetria, nao seri pos-
sivel haver aceleracao centripeta e portanto nao
pode haver oOrbita circular estavel. Para distri-
buicbes esféricas de massa, a forca gravitacional
é ou nula ou aponta para o centro da distribuicao;
mas para distribui¢oes de massa na forma de um
disco, é possivel encontrar forgas que apontam no
sentido oposto ao centro, ou seja, uma particula
teste pode ser atraida para matéria que estd num
raio maior que o dela.

Esse fendmeno acima descrito é exemplificado
em detalhes no Apéndice C e é frequentemente
motivo de confusdo para quem estd comecando
a estudar o assunto. A Eq. (19) é uma equagao
vetorial, cujo sinal de cada componente é arbi-
trario, e assumindo que a tnica aceleragao seja a
centripeta, temos

V2
a;=—4 R. (21)
Se s6 existir uma componente material, e essa
componente material estiver em equilibrio por ro-
tagao, necessariamente tem de ser verdade que

ViQ > 0 para qualquer valor do raio R. Entre-
tanto, como ilustrado no Apéndice C, é possivel
que essa aceleracao tenha o sentido oposto, dado
que estamos lidando com distribuicao de maté-
ria sem simetria esférica. Quando isso ocorrer,
pode-se continuar a expressar a aceleracao pela
Eq. (21), desde que seja considerada a possibili-
dade de VZ-2 < 0.

Caso VT%C < 0 em dado intervalo de R, nesse in-
tervalo nao pode haver curva de rotagao, pois nao
hé orbita estavel. Caso para uma componente i
tenhamos \/;2 < 0, mas V%C > 0, entao a com-
ponente ¢ segue tendo uma contribuicao para a
velocidade circular total, sendo sua contribuigao
responsavel por reduzir o valor de Vrg, logo em
geral nao pode ser ignorada.

E atil que muitos dos dados de curvas de ro-
tagao de galaxias disponiveis contenham ja dados
das velocidades de cada uma das componentes ba-
ridnicas, ou seja, cada um dos V;. Este é o caso
por exemplo dos dados do Spitzer Photometry
and Accurate Rotation Curves®® (SPARC) [56].
Mais dificil é encontrar dados livremente dispo-
niveis que fornecam as densidades de cada uma
das componentes. E de praxe no meio o uso de
uma peculiar convencao para V;, a saber

V2 , se V2 >0,

1

Vi = (22)
—/IV2| ,se V2 <.

E esta peculiar convencao implica que nao pode-
mos em geral simplesmente calcular o quadrado
de V; da forma usual, deve-se usar

V2 =Vilvil. (23)
Em algumas situagoes pode ser mais adequado

usar V; = Vf sempre, o que leva eventualmente
a valores imaginérios de V;. Por outro lado,
para apresentar graficos de curvas de rotagao,
dado que a parte imaginéria possui informacao
relevante, a convencao (22) torna-se ttil para
evitar o uso de imaginarios. Como a convengao
(22) é comumente usada, ¢ bom os interessados

estarem ja cientes dela.

B.3 O efeito da razao massa-luminosidade
estelar

Como explicado na Segao 4.2, a conversao de
brilho estelar em massa requer o conhecimento

astroweb.cwru.edu/SPARC)/.
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da razao massa-luminosidade estelar de cada uma
das componentes estelares, isto é, do bojo e do
disco, denotadas por Yg e Yp. A colabora-
¢ao THINGS apresenta diversos detalhes de como
essa constante foi obtida para cada uma das galé-
xias [30], tendo por base, em especial, um modelo
de cor J — K para a banda de 3.6 ym do saté-
lite Spitzer (i.e., ¢ a mesma banda usada pelo
SPARC, mas a modelagem de massa a partir da
luz estelar ¢ diferente). Essa referéncia apresenta
também varios outros detalhes de como a contri-
buigao estelar foi obtida. Considerando referén-
cias mais recentes, o modelo que eles usaram para
inferir T parece nao ser favorecido [28, 78, 79],
mas, ainda assim, aos interessados nos detalhes
técnicos, recomenda-se uma leitura atenta para
entender os procedimentos utilizados.

A pratica usual de disposic¢ao dos dados de cur-
vas de rotacao é fornecer os valores de das velo-
cidades circulares do disco e do bojo (Vp e Vp)
com certo valor de Y. O SPARC adota a apresen-
tacao de dados com a normalizagdo ¥ = Yo =
1Mg/Le, em que Mg é a massa do Sol e Lg
¢ a luminosidade do Sol na banda considerada.
Essa normalizagdo de T tem valor que difere dos
favorecidos pelos modelos de populacao estelar,
mas é uma normalizacao conveniente, a qual as-
sumiremos para simplificar a notacdo. E ttil in-
troduzir as quantidades adimensionais Tp e Ty
referente as razoes massa-luminosidade do disco
e do bojo. Caso essas ultimas nao fossem adota-
das como adimensionais, seria necessario usar, na
equacao abaixo, Tp/Ye no lugar de Tp. A ve-
locidade circular total estelar, a partir dos dados
das velocidades do disco e do bojo (Vp, V) pode
entdo ser expressa por

V*2 =TsVs|VB| + YpVp|VD|. (24)

Acima levamos em consideracao que Vg e Vp po-
dem ser negativos para alguns valores do raio R,
assim usamos a Eq. (23). Na pratica, nao é co-
mum encontrar Vg ou Vp com valores negativos
para qualquer raio, isto pois comumente o perfil
de distribuicao estelar, tanto para o bojo quanto
para o disco, é tal que a densidade de estrelas
cal quase que monotonamente ao longo do raio.
Velocidades circulares negativas (ou imaginarias)
requerem um crescimento significativo de massa
com o raio em alguma regiao, sendo comuns para
a contribuicao gasosa, nao para a estelar.

B.4 O efeito da variacao da distédncia

As distancias esperadas das galdxias tém in-
certezas, e, dependendo do contexto, do modelo
tratado, e da qualidade dos dados, essa incer-
teza pode ser relevante. As vezes pode ser in-
teressante simplesmente reavaliar a mesma gala-
xia usando uma outra distdncia. Por exemplo,
um conjunto de dados de galaxias usou certa dis-
tancia D em todos os seus dados, mas posterior-
mente uma nova medida encontra D’ # D como
uma melhor estimativa para a distancia; assim é
importante saber como adaptar os dados para a
novo valor de distancia. A demonstracao a seguir
¢ baseada no material suplementar da Ref. [57].

Estamos interessados numa mudancga da dis-
tancia estimada, nao numa mudanca fisica da dis-
tancia, logo o brilho aparente da galaxia é invari-
ante por esta transformacao.

As distancias angulares (comumente medidas
em segundos de arco, arcsec) entre diferentes pon-
tos da galéxia s@o invariantes perante esta trans-
formagao de distancia (isto é, o tamanho apa-
rente da galaxia nao pode mudar, dado que é um
dado observacional direto e nao estamos consi-
derando uma mudanca fisica da distancia). Por
outro lado, as distancias internas da galaxia me-
didas com dimensao de distancia, como kpc por
exemplo, vao mudar com a mudanga da distancia
D.

Seja D’ a outra distancia da galaxia que se pre-
tende usar e seja

Dl
0=—. 25
= (25)
Assim, a luminosidade interna da galaxia muda
30
por
L' = L&, (26)

e a posicao radial interna & galaxia muda por
R =RS§. (27)

Nota-se que a distancia adimensional, construida
pela razao de uma posicao radial R e uma dis-
tancia fixa de referéncia Ry, ¢ invariante R =
R/R.t =R'/R. ;=R

Para um disco infinitesimalmente fino, a rela-
¢ao entre sua luminosidade L e seu brilho super-

ficial (ou densidade superficial de luminosidade)

30F consequéncia de um efeito simples geométrico, pois
a area da superficie de uma esfera cresce com o quadrado
de seu raio. Isso é comumente discutido no contexto de
luminosidade aparente e luminosidade absoluta [27].
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S é
L= 27r/EL(R)RdR. (28)

Portanto, usando as transformagoes acima para
L e R conclui-se que a luminosidade superficial é
invariante por mudanca da distancia no seguinte
sentido:

SL(R) =EL(R). (29)

O potencial newtoniano é explicitamente compu-
tado usando um caso particular da Eq. (12),

(R) = —GT/wRdeR. (30)

Acima usamos R como variavel muda de integra-
Gao.
Como G e T nao podem variar com a distancia,

®'(R') = ®(R)S. (31)
E por fim temos
V(R) = V(RS . (32)

A demonstragao acima é valida tanto para um
disco estelar quanto para o disco de gas. Ela pode
ser facilmente estendida para um disco de espes-
sura finita desde que a densidade de luminosidade
tridimensional seja separavel no seguinte sentido:

J(R, 2) = BL(R)Z(2).

B.5 A curva de rotagao bariénica total

Juntando todos os resultados até aqui, e le-
vando em conta possiveis variacoes de inclinacao,
distancia e da razao massa-luminosidade estelar,
podemos concluir que a curva de rotagao bari6-
nica (V) pode ser expressa em funcao das dadas
velocidades circulares Vp, Vg e de V, em que V
se refere & velocidade da componente gasosa iso-
ladamente, a saber,

Vi = V26 + V| Vg6 . (33)

Acima, V2 ¢ dado pela Eq. (24). Nota-se que a
inclinagao ¢ nao aparece na expressao acima, isto
pois mudancas de inclinagao nao alteram a veloci-
dade circular bariénica estimada, alteram por ou-
tro lado os dados da velocidade circular inferida
pelo desvio para o vermelho, como indicado na
Eq. (8). Existe um porém na afirmativa anterior,
pois caso efeitos de extingao sejam considerados
como relevantes, mudangas de inclinagao podem
ter impacto na luminosidade superficial, e conse-
quentemente, nesse caso, terao impacto para Vbz.

Figura 7: Um anel bidimensional de matéria. A matéria,
distribuida com densidade constante encontra-se em 1 <
R < 2 e no plano z = 0, simbolizada pela regiao em
cinza na figura. A cruz marca o centro de simetria. Uma
particula teste numa posi¢cao R < 1, como o ponto preto
na figura, sente uma forga em sentido oposto ao centro
de simetria. Ou seja, ela sente a forga gravitacional da
distribuicado de matéria que estd em posi¢ao radial além
da dela, em contraste com o caso de simetria esférica.

Apéndice C: Potencial e velocidade
circular devido a um anel de matéria

Considere uma distribuicao de matéria bidi-
mensional, com simetria axial e no plano z = 0,
sendo dada por

p(R,z) = 5(R)o(2),
Y(R)=1,sel<R<2¢ (34)

Y (R) = 0 caso contrario .

A Fig. 7 ilustra este caso.

O potencial newtoniano é encontrado a par-
tir da Eq. (12). Contudo, para essa distribuigao
de matéria desconhecemos uma solugao explicita
completa, mas podemos fazer analiticamente ao
menos parte da integracao, s6 a integral na parte
radial seré feita numericamente, a saber, no plano
z =0 e usando G =1,

R/

(R, 0) = —/E Ny 0

(35)

Acima usamos ¥ como indice da integral para
lembrar que essa integral deve ser feita somente
na regiao em que X for nao nulo. Como este
exemplo visa ser qualitativo, nao estamos inte-
ressados em fixar unidades tais como as usadas
em galaxias, por isso usamos coordenadas, densi-
dades e constantes como adimensionais.
Acima, podemos usar que

R R’ = RR cos(0R), (36)

em que g é o dngulo entre esses vetores. Para
que esse ultimo angulo coincida com o angulo 6
que aparece na integral, basta considerar uma ro-
tacao do eixo que corresponde a # = 0, de forma
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com que fr = 0. Ademais, na integragao, pode-
mos integrar de 0 a 27, mas também podemos fa-
zer uma simples transformagao e integrar de —m
a w. Com estas convengoes, a integral em 6 se
aproxima da definicdo de uma funcgao especial, a
integral eliptica completa de primeiro tipo, que é
definida por3!

(37)

w/2 Ao
K(m):/o V1 —msen2(0)

Usando algumas simples relagoes trigonométri-
cas, dentre elas que cos?(f) = 3(cos(26) + 1),
e prestando atencao aos limites de integragao,
conclui-se que

2 / /
4R K( 4RR )dR’.
1 R+ R (R+ R')?
(38)

Pode parecer que nao houve grande mérito na
passagem da Eq. (35) para a Eq. (38), dado
que a ultima expressdo seréa resolvida numerica-
mente. Mas mesmo resolvendo numericamente
houve sim, pois vérias linguagens de computacao
algébrica e numeérica atuais ja possuem a integral
eliptica predefinida de forma com que sua com-
putagdo é mais rapida do que a integral em 0
original.

®(R,0) = -

Os resultados para ® e ® = 9r® encontram-
se na Fig. 8. O principal comportamento que
nos interessa aqui ¢ a inexisténcia de curva de
rotagao estével na regiao 1,00 < R < 1,30, ou
seja, mesmo além do raio do inicio do anel nao
hé curva de rotacao estéavel.

Para o caso de disco infinitesimalmente fino, hé
uma forma de encontrar essas mesmas solugoes de
forma analitica em termos de funcoes de Bessel,
e pode-se verificar que a resposta encontrada nu-
mericamente é a mesma da forma exata. Sobre o
procedimento para a forma exata, ver [27] (segao
Disk potentials via Bessel functions). Uma das
vantagens da forma numeérica acima, que usa a
integral eliptica, é ser mais flexivel, podendo ser
aplicada para discos mais gerais. Ademais, nem
sempre solugdes exatas sao as mais rapidas para
serem processadas computacionalmente.

31Dependendo da referéncia, pode-se encontrar m ou m?

dentro da integral. Qualquer uma dessas defini¢bes pode
ser usada, desde que consistentemente.
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