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Resumo

Halos de matéria escura sao indispensaveis para se compreender a dindmica de galaxias. Neste artigo, apresen-
tamos de maneira introdutéria o conceito de curva de rotagao, para explicar a necessidade de matéria escura
em galaxias. Em seguida, examinamos em mais detalhes a distribuicao espacial da matéria escura, isto é, seu
perfil de densidade. Por fim, colocamos o halo de matéria escura no contexto das outras componentes (disco
estelar, bojo e gés) para construir um modelo dindmico composto.

Abstract

Dark matter halos are essential for understanding the dynamics of galaxies. In this paper, we present the concept
of rotation curve in an introductory manner to explain the need for dark matter in galaxies. Subsequently, we
delve into a more detailed examination of the spatial distribution of dark matter, namely, its density profile.
Finally, we place the dark matter halo in the context of the other components (stellar disk, bulge, and gas) to
construct a compound dynamical model.
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1 Introducgao

Ao se propor uma definicdo de galaxia, pare-
ceria natural afirmar que galéxias sao feitas de
estrelas — centenas de bilhGes de estrelas. No
entanto, as estrelas (somadas ao gas) respondem
por apenas cerca de 15% da massa total de uma
galaxia tipica; os outros 85% correspondem a ma-
téria escura. A imagem que temos atualmente
¢ que cada galaxia estd imersa em um grande
halo de matéria escura. E a gravidade desse halo
que determina o movimento das estrelas como um
todo. Hoje em dia, é essencialmente impossivel
compreender a estrutura de galédxias sem falar em
matéria escura.

Ainda nao sabemos de que substincia a maté-
ria escura é composta. Ela nao pode ser obser-
vada diretamente, pois nao emite luz em nenhum
comprimento de onda. Além disso, também néo
absorve luz. S6 conseguimos deduzir a presenga
da matéria escura indiretamente, pois ela tem
massa. Tendo massa, ela exerce forcas gravita-
cionais, que afetam o movimento das estrelas de
maneiras bem especificas. E o movimento das
estrelas, esse sim, pode ser observado, ji que as

estrelas emitem luz.

Do ponto de vista histérico, costuma-se citar o
trabalho de Fritz Zwicky [1] sobre o aglomerado
de galaxias de Coma como sendo a primeira evi-
déncia para existéncia de matéria escura. No en-
tanto, essa citacao em ordem cronolégica poderia
fazer crer que o tépico de matéria escura estava
ativamente presente na astronomia desde os anos
1930, o que nao é bem o caso. Foi apenas ao longo
da década de 1970 que a existéncia de matéria
escura mostrou-se incontornével na astronomia.
Isso deu-se gragas a observacao das curvas de ro-
tacao de galéxias espirais. Nao faremos aqui uma
revisao histérica das observagoes, mas na referén-
cia |2, de autoria de Albert Bosma, encontra-se
um interessante e detalhado relato histérico do
gradual entendimento que emergiu ao longo dos
anos 1970. Outro problema em comegar a contar
a histéria da matéria escura desde Zwicky é que,
naquela época, a suposta “massa faltante” pode-
ria em principio se referir a alguma massa nao-
luminosa (no sentido de nao-estelar): talvez gas,
poeira ou eventuais componentes dificeis de ob-
servar. Nao estava clara ainda a natureza do pro-
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blema. No nosso vocabulario atual, quando dize-
mos matéria escura, ji estamos excluindo toda a
eventual massa na forma de atomos.

O presente artigo pretende introduzir o con-
ceito de matéria escura em galaxias para o leitor
que ainda nao tem familiaridade com o tema. Na
se¢do 2, entenderemos como exatamente as curvas
de rotacao de galaxias espirais evidenciam a pre-
senga da matéria escura. O leitor poderd acom-
panhar aquela se¢ao apenas partindo de conceitos
fisicos e matematicos do ensino médio.
tiremos as implicagoes da existéncia da matéria
escura e seu status atual na astronomia.

Discu-

Na secao 3, veremos em mais detalhe como a
matéria escura se distribui em galéaxias, isto é,
estudaremos perfis de densidade. Aquela secao
pode ser til para alunos de graduagao que este-
jam comecando a estudar astronomia extragalac-
tica. A abordagem matemaética ndo é demasiada-
mente avancada e é apresentada inicialmente de
modo a convidar todos os leitores a acompanhar
os argumentos.

Por fim, na se¢ao 4, o halo de matéria escura
sera colocado no contexto das demais componen-
tes estelares e gasosas da galédxia, para compor
um modelo dindmico. Essas duas ultimas secoes
trazem equacoes que sao bastante usadas na pes-
quisa em astronomia extragaléctica, mas que nao
sao comumente encontradas em materiais dida-
ticos voltados & graduacao. Nesse sentido, essa
compilacao pode servir como um material de con-
sulta para estudantes.

Ja que nosso foco aqui sao as galaxias em si,
nao abordaremos o tépico de matéria escura em
aglomerados de galaxias. Tampouco serd apro-
fundado o tema de matéria escura na cosmolo-
gia, embora a formacgao de galaxias se dé nesse
contexto cosmologico. Além disso, nosso enfoque
serd nos conceitos e na modelagem teérica das
estruturas envolvidas, e nao tanto nos aspectos
observacionais das curvas de rotacao. O leitor
interessado podera encontrar outros detalhes na
referéncia [3].

2 Curvas de rotacgao

Estrelas orbitam o centro da galaxia. Cada es-
trela estd a uma certa distancia do centro, e tem
uma certa velocidade. Essa velocidade v em fun-
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Figura 1: Velocidades orbitais de alguns dos planetas
do sistema solar em fungdo do raio orbital em Unidades
Astronomicas.

¢ao da distancia galactocéntrica R é o que cha-
mamos de curva de rotagao: v(R). Trata-se de
uma dindmica governada pela forca gravitacio-
nal. Antes de seguirmos para o estudo das curvas
de rotacao em galéxias, precisamos dar um passo
atras. Como sempre se faz na fisica, antes de
estudar sistemas complicados, convém estudar o
sistema mais simples possivel. Do ponto de vista
gravitacional, o sistema de interesse mais simples
é um sistema de 2 corpos; por exemplo, a érbita
de um planeta ao redor do Sol.

2.1 Orbitas planetarias

Por simplicidade, considere que o planeta esta
em orbita circular, de raio R. Qual a velocidade
orbital nesse raio? Se o Sol tem massa M e o
planeta tem massa m, a segunda lei de Newton
escrita para o planeta é:

F = ma
GMm v2
R - "R

[©N

A resultante de forgas que age no planeta
forca gravitacional GMm/R?. A aceleracio é
aceleracio centripeta a. = v?/R, pois trata-se de
um movimento circular uniforme. Resulta que a
velocidade é:

a
a

v(R) =4/ ——. (1)

Essa é uma manifestacao da terceira lei de Ke-
pler. Para re-expresséa-la numa forma mais usual,
basta substituir v = 2rR/P. Assim obtém-se a
proporcionalidade P? o< R? entre o periodo orbi-
tal P e o raio. Por esse motivo, essa dependéncia
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funcional v(R) ¢ chamada de uma curva de rota-
¢ao kepleriana.

Agora compreendemos que a velocidade é in-
versamente proporcional a vR. Ou seja, se fizer-
mos um grafico para os planetas do sistema solar,
teremos uma curva como a da Fig. 1. Merctrio
orbita o Sol com uma alta velocidade; Saturno
orbita o Sol com uma baixa velocidade. Tendo
como base esse entendimento do sistema solar,
podemos voltar ao nosso estudo de galaxias.

2.2 Curvas de rotacao de galaxias espirais

Galéxias e sistemas planetarios tém em comum
a caracteristica de que existe rotacao ao redor do
centro: planetas orbitam o Sol; estrelas orbitam
o centro da galaxia. Essa analogia nao nos levara
muito longe, mas é com ela que comegamos. Va-
mos concluir em breve que a curva de rotagao de
um disco estelar deveria ser semelhante a curva de
rotagao do sistema solar — ao menos para gran-
des raios. No entanto, vejamos primeiro quais sao
as ressalvas quanto a regiao mais interna do disco.

Em que aspectos uma galaxia difere do sistema
solar? Importantemente, a distribuicao de massa
da galédxia é bastante diferente. Afinal, no sis-
tema solar a massa total estd praticamente con-
centrada em um tnico ponto, que é o Sol. A
massa de qualquer dado planeta (ou de varios pla-
netas) ¢ mintscula comparada & massa do Sol.
Nosso resultado da curva de rotacao kepleriana
depende especificamente dessa suposicao: trata-
se de forga gravitacional exercida por uma massa
puntiforme. J4 em uma galaxia, nao é verdade
que a massa esteja concentrada em um tunico
ponto central: a massa das estrelas esta distri-
buida por todo o disco estelar.!

Em principio, nao poderiamos aplicar uma
conta tao simples como a equacao 1 em galéxias.
No entanto, ocorre que a massa do disco estelar,
embora nao puntiforme, é bastante concentrada
na regiao central. De fato, veremos mais adiante
que a densidade de estrelas decresce exponenci-

!Galaxias em geral tém em seus centros um buraco ne-
gro supermassivo, mas ele é pouco relevante para dinamica
galactica como um todo. Como a massa desse buraco ne-
gro é relativamente pequena (NlO6 Mg) diante da massa
total da galaxia (~10'2Mg), a sua influéncia gravitaci-
onal se limita a uma vizinhanga imediata relativamente
pequena. Para estrelas orbitando a alguns kiloparsecs, é
indiferente que exista um buraco negro supermassivo.
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Figura 2: Representagdo esquematica comparando a

curva de rotagdo esperada (caso s6 existisse a massa do
disco) e uma a curva de rotagao tipica observada em ga-
laxias espirais.

almente com o raio. Ou seja, a maior parte da
massa estelar estd nas regioes centrais, e nao na
periferia do disco. Imagine que nés vamos nos
afastando do centro da galaxia e, em cada raio
R, notamos qual é a massa interna a esse raio.
Rapidamente, essa massa interna se aproxima da
massa total. Seria valido substituir a massa in-
terna a essa esfera por um ponto na origem? A
rigor, nao, pois o sistema nao é esférico. Recor-
demos os resultados do teorema de Newton para
cascas esféricas: (i) Toda a massa interna a um
raio R pode ser substituida por um ponto na ori-
gem; (ii) Toda a massa externa a um raio R nao
exerce forga gravitacional nenhuma.

Esses resultados s6 se aplicam a uma distri-
buigdo esférica de massa, o que claramente nao
é o caso para um disco estelar.
seja exatamente correto substituir a massa in-
terna a essa esfera por um ponto na origem,
¢ uma primeira aproximacao tolerdvel. Ainda
mais, visto que nosso interesse principal esté jus-
tamente nos grandes raios. Se estivermos sufici-
entemente longe do centro galactico, o erro incor-
rido nao é tao grande. O formato exato da curva
de rotacao no centro serd estudado mais adiante.
E inclusive ele levara em conta o bojo, que é efe-
tivamente esférico.

Embora nao

A conclusdo, por enquanto, é que o formato
da curva v(R) para grandes raios deveria ser se-
melhante & curva kepleriana v(R) o< R~Y2. Em
outras palavras, a velocidade orbital das estrelas
deveria diminuir intensamente em fungao do raio.
Aqui vem o resultado fundamental: os dados ob-
servacionais indicam que nao é isso que ocorre.

Cadernos de Astronomia, vol. 5, n°1, 66-81 (2024)

68



Halos de matéria escura em galaxias

R. E. G. Machado

Pelo contrario, a velocidade das estrelas conti-
nua sendo muito alta, mesmo em grandes raios.
A Fig. 2 mostra esquematicamente essa situacao.
A curva de rotacao azul é o que se esperaria para
um disco estelar. A curva preta é o que de fato se
observa. Isso é o que chamamos de uma curva de
rotagao “plana”,; isto é, a velocidade continua com
um valor aproximadamente constante em funcao
do raio. Para galdxias do porte da Via Lactea,
esse valor é proximo de 200 km/s.

Algumas breves ressalvas observacionais. Ao
introduzir o tépico de curvas de rotacao, nos re-
ferimos as estrelas do disco. No entanto, o disco
estelar nao se estende muito além de 15kpc —
considerando galaxias do mesmo porte da Via
Lactea. Depois desse raio, as estrelas sao muito
escassas e seria dificil medir precisamente suas
velocidades. Medidas de velocidades de estrelas
restritas a raios pequenos seriam inconclusivas,
pois nao permitiriam distinguir conclusivamente
um desvio do regime kepleriano. Ja o disco gasoso
geralmente se estende para além do disco estelar,
até raios maiores. Entao na realidade as medidas
de velocidades do gas (feitas em radio) é que sdo
cruciais para caracterizar a regiao externa. Qutro
detalhe observacional é que, por razoes diversas,
as curvas de rotacao das galaxias observadas nao
sao exatamente planas. Algumas podem ser leve-
mente crescentes, outras levemente decrescentes
e outras planas dentro das incertezas de medi-
¢ao. O que importa é que, como um todo, elas
nao decaem fortemente em grandes raios e sao
incompativeis com uma curva kepleriana.

2.3 A necessidade de matéria escura

Por que essas altas velocidades exigem a pre-
senca de mais massa? Na equacao 1, vemos que
as velocidades serdo maiores se M for maior. No
caso do sistema solar, aquele M era uma cons-
tante: a massa do Sol.? No caso da galaxia, seria
a massa M (r) contida dentro de cada raio esfé-
rico r. Se essa massa fosse meramente estelar, as
velocidades deveriam ser baixas. Para as veloci-
dades serem altas como indicam as observacoes,
é necessario que exista mais massa. Essa massa

2Essa relacdo ¢ amplamente empregada em varias areas
da Astronomia, como um método de determinacdo de
massa. Por exemplo, medindo as velocidades orbitais das
luas de Jupiter e seus respectivos raios, é possivel calcular
a massa de Jupiter usando a equagao 1.

2

“faltante” é a matéria escura. E ela resulta ser
bem maior que a soma das massas das estrelas.

Veremos na segao 3 que a matéria escura esta
distribuida na forma de um halo. Esse halo?
é uma estrutura aproximadamente esférica, bem
maior que a parte visivel da galaxia. Se numa
galaxia do porte da Via Léctea as estrelas do
disco alcangam nao muito mais que 15 kpc, o halo
de matéria escura alcanga cerca de 200-250 kpc.
E importante perceber que o halo ndo ¢ uma
casca esférica oca que envolve a galaxia: ele per-
meia a galaxia como um todo. E uma distri-
buigao continua de massa. O halo é mais denso
no centro e mais rarefeito na borda, como geral-
mente acontece com sistemas astronémicos auto-
gravitantes. Isso significa que deve haver matéria
escura por toda a galaxia. O Sol encontra-se a
cerca de 8 kpc do centro da Via Lactea. Podemos
estimar que, aqui na vizinhanga solar, a densi-
dade de matéria escura corresponderia a cerca de
0,07 Mg /pc3. Essa densidade pode parecer muito
baixa em contextos nao-astronémicos: menos de
5 x 10724 g/cm3, ou seja, o equivalente a alguns
prétons por centimetro ctibico. No Ambito do sis-
tema solar, essa densidade se traduziria em algo
da ordem de 1 asteroide (digamos, Vesta) dentro
do volume da 6rbita de Netuno. Esté claro que a
massa de um Unico asteroide a mais ou a menos
nao modificaria a dindmica do sistema solar. Por
esses motivos, é consistente com o nosso entendi-
mento atual o fato de que a presenca da matéria
escura nao se manifeste perceptivelmente nessas
pequenas escalas. E apenas na escala galactica
como um todo que os volumes sdo suficientemente
imensos para que a massa da matéria escura seja
uma contribuicao nao apenas relevante, mas do-
minante.

O halo de matéria escura (com massa, densi-
dade e tamanho detalhados na se¢do 3) é, por-

3Existe também uma estrutura chamada de halo es-
telar, que corresponde a estrelas que nao fazem parte do
disco estelar, mas que est@o distribuidas esfericamente ao
redor do centro galéctico. O halo estelar é interessante
para estudos de formacao e evolugao galactica, pois 14 es-
tao os aglomerados globulares, que sao associagoes de es-
trelas muito antigas. No entanto, como a massa do halo
estelar é da ordem de apenas 1% da massa do disco, ele
pode ser ignorado em primeira aproximacao ao se fazer
uma modelagem dindmica. O halo estelar ndo tem a ver
com o halo de matéria escura. Ambos tém o nome de
halo apenas porque trata-se de distribui¢ées esféricas “ao
redor” da galaxia.
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tanto, necessério para explicar as velocidades ob-
servadas nas curvas de rotagao — velocidades es-
tas que seriam incompreensiveis de outra forma,
diante das leis da fisica conhecidas. Uma outra
abordagem seria questionar se as leis da fisica es-
tao erradas.

Uma analogia historica frequentemente usada
para ilustrar esse dilema consiste em narrar dois
problemas astrondémicos que foram detectados no
fim do século XIX. Um deles era uma pequena
discrepancia na é6rbita de Urano, que levou a des-
coberta de Netuno — na realidade, levou & previ-
sao teorica de que Netuno precisava existir. Neste
caso, mantivemos as leis da fisica (mecénica new-
toniana) e postulamos a existéncia de uma massa
até entao nao detectada (Netuno). Se essa massa
postulada fosse levada em conta nos célculos, as
perturbacoes gravitacionais induzidas por ela re-
conciliariam a teoria com os dados observacionais.
Como sabemos, essa abordagem teve sucesso e
Netuno foi detectado com telescopios logo em se-
guida, muito préximo da posicao prevista. Esse
evento pode ser considerado um dos mais estron-
dosos triunfos da mecénica cléssia e quiga da fi-
sica como um todo.

O outro problema orbital no século XIX era, fa-
mosamente, o da 6rbita de Mercirio. Os sintomas
desse problema eram similares ao descrito anteri-
ormente, mas a tentativa de aplicar a mesma solu-
¢ao revelou-se infrutifera: nao existe uma massa
extra (um hipotético planeta Vulcano) proxima
do Sol e causando perturbagoes gravitacionais na
orbita de Mercurio. Nesse caso, nao se tratava de
postular uma massa faltante. Foi s6 com o ad-
vento da relatividade geral no comego do século
XX que se pode finalmente compreender a 6rbita
de Mercurio. A fisica newtoniana néo é suficiente
para explicar com precisao movimentos tao pro-
ximos de um potencial gravitacional do porte do
Sol. A relatividade geral veio substituir a fisica
newtoniana como a melhor explicacao que conhe-
cemos para fendmenos gravitacionais.

Diante dessas historias, onde se encaixa o atual
mistério da matéria escura? As opcoes sdo: man-
ter as leis da fisica e incluir uma massa faltante
nos calculos; ou encontrar novas leis da fisica.
Atualmente, o consenso entre os astrénomos é
que estamos diante de uma situagado como a pri-
meira, a de Netuno. Nao se conhece, nos dias de
hoje, motivos convincentes para abandonar a te-

oria da relatividade geral, que vem sobrevivendo
a todos os severos testes a que a submetemos du-
rante um século. Uma nova teoria de gravidade
que tivesse a pretensao de a suplantar precisaria
explicar todos os fendmenos atualmente explica-
dos com estupendo éxito pela relatividade geral
e, além disso, explicar outros fenémenos e ainda
fazer novas previsoes. Pode ser que um dia uma
tal nova teoria seja alcancada, mas atualmente
nao conhecemos algo assim. Se a relatividade ge-
ral segue sendo a melhor teoria disponivel, entao
é necessario que existam halos de matéria escura.

Embora a necessidade da matéria escura tenha
se estabelecido na astronomia inicialmente atra-
vés das curvas de rotagao de galaxias espirais, as
evidéncias observacionais hoje em dia sao prove-
nientes de diferentes fontes, em diferentes escalas.
A explicagdo detalhada de cada uma dessas evi-
déncias estd além do escopo do presente texto,
mas podemos citar brevemente as seguintes. Em
aglomerados de galaxias, temos as massas deter-
minadas via lentes gravitacionais, via tempera-
tura do gas observado em raios-X, e dinamica-
mente via teorema do virial com as velocidades
das galdxias — este ultimo, o método empre-
gado por Zwicky nos anos 1930. J& na escala
cosmologica, temos evidéncias de matéria escura
na abundéancia primordial de hélio, na radiacao
cosmica de fundo, e na propria formacao de es-
truturas em larga escala — para citar apenas al-
gumas. O importante é que diversas dessas fontes
de informacao sao independentes entre si. E no
entanto, todas apontam nao apenas para a neces-
4 mas quanti-
tativamente para uma proporcao especifica. Esse
acordo entre resultados independentes é notavel
e torna dificil hoje em dia abandonar a matéria
escura. E possivel argumentar que as evidéncias
cosmologicas talvez sejam as mais fortes atual-
mente.

sidade de uma massa nao-bariénica,

Diante desse cenario, vale a pena enfatizar que
— do ponto de vista pratico — estamos operando
no regime nao-relativistico, onde a mecénica clas-
sica é sem duvida suficiente para os topicos de

4No jargdo da astronomia, chamamos de barions tudo
aquilo que tenha massa e que nao seja matéria escura ou
neutrinos. E claramente um abuso de linguagem, em dis-
sonancia com o léxico dos fisicos. No entanto, para fins do
saldo total de massa do Universo, nao vale a pena separar
os elétrons e neutrinos do resto.
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dindmica galéctica. Por exemplo, em buracos ne-
gros e outros objetos compactos o potencial gravi-
tacional é muito profundo, o que exige a aplicagao
da relatividade geral. Ja em galéxias, a gravi-
tagdo newtoniana é uma aproximacao suficiente.
Embora a massa de uma galaxia seja grande, essa
massa estd espalhada por distdncias imensas, o
que faz com que a galdxia ndo seja um sistema
tao denso. Em outras palavras, nao se trata de
um poco de potencial gravitacional tao acentu-
ado. Em suma, um sistema de ~10'2 Mg, com
orbitas de ~100 km/s a 10 kpc é plenamente nao-
relativistico, para todos os fins praticos.

Outro esclarecimento diz respeito ao termo ke-
pleriano. As leis de Kepler carregam esse nome
por razoes histéricas, mas em tltima anélise sa-
bemos que sdo uma decorréncia direta da gravi-
tagao newtoniana, aplicada ao problema de 2 cor-
pos. Quando dizemos que a curva de rotagao é
nao-kepleriana isso nao significa dizer que trata-se
de algum desvio com relagao a mecénica classica,
muito menos nova fisica ou teorias alternativas de
gravidade. Dizer que a curva de rotagao nao é ke-
pleriana significa apenas que a dependéncia funci-
onal néo é v x R™1/2 ou seja, que nao se aplica a
aproximagao de massas puntiformes. Mas certa-
mente continuamos no regime da gravitagao new-
toniana. O elemento que deixa de ser satisfeito é
apenas a suposicao de que a massa total M esta-
ria concentrada num ponto central; essa suposi-
¢ao precisa ser substituida por uma distribuicao
continua de massa M (r). Portanto, nossa inter-
pretacao atual é que a nao-keplerianidade indica
que faltava levar em conta uma componente ex-
tensa de massa (o halo de matéria escura).

3 Perfis de densidade da matéria escura

Para explicar a curva de rotagao nao-kepleriana
observada, nao basta que a matéria escura exista
e nao basta que tenha grande massa. E neces-
sario, também, que ela tenha uma distribuicao
radial especifica. Isto é, se a matéria escura esti-
vesse concentrada em um ponto central, isso nao
resolveria o problema.

Agora precisamos nos debrucar sobre uma
questao especifica: como exatamente se distribui
a matéria escura radialmente? O tnico dado ob-
servacional de que dispomos pode parecer pobre

em informacao: v é constante com o raio — nada
mais. Surpreendentemente, é possivel extrair ca-
racteristicas interessantes do halo de matéria es-
cura apenas com esse dado aparentemente pouco
promissor.

3.1 Massa cumulativa

Para isso, vamos considerar o conceito de
massa cumulativa M (r), que ¢ a massa contida
dentro de uma esfera de raio r. As vezes, tam-
bém é usada a notagao M (< r) para enfatizar que
trata-se de toda a massa em raios menores que r:
desde o centro até aquele r.

No sistema solar, se tomarmos sucessivas es-
feras de raio r, a massa contida em cada esfera
sera sempre a mesma: a massa do Sol. E por isso
que M era uma constante na equagao 1. Ja na
galaxia, cada esfera de raio r contém uma massa
M (r) interna aquele raio. E claro que, em funcao
de r, essa fungdo s6 pode ser monotonicamente
crescente, até que se atinja a massa total. Agora,
a velocidade circular seréa:

Podemos nos perguntar qual deve ser a forma fun-
cional da func¢do M(r) para que a velocidade re-
sulte ser uma constante. Ora, é facil ver que se
M (r) for linearmente crescente com r, obtemos o
comportamento desejado:

xX r

v(r) = cte.

O que significa dizer que a massa “cresce” com
o raio? Significa que cada r contém mais massa
cumulativa que o r anterior. Ou seja, ainda ha
halo de matéria escura nas regides onde curvas
de rotacao estao sendo medidas, ja que cada pro-
xima esfera ainda abarca uma certa massa adici-
onal, com relacao & esfera anterior. No entanto,
isso certamente nao significa que o halo seja mais
denso em raios maiores: pelo contrario, a densi-
dade cai com o raio.

Agora precisamos esclarecer como densidade se
conecta com massa. Vamos imaginar inicialmente
uma configuragdo simples (e errada): suponha
que o halo seja uma esfera de densidade uniforme.
Nesse caso, poderiamos fazer um célculo simples
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em cada raio:

massa = densidade x volume

Em cada dado raio, o volume da esfera é %71'7“3,

entao a massa interna aquele raio seria simples-
mente uma densidade constante p = cte multipli-
cada por %m“?’. Nesse caso,
4
M(r) = p §7r7“3
M(r) o 73

Colocando esse M (r) na equagdo 2, resulta uma
velocidade nao-constante:

r3
VXA — X7,
r

o que contraria a curva de rotagao plana e mos-
tra que o halo ndo pode ser uma esfera uniforme.
Precisa haver alguma dependéncia radial p(r) no
perfil de densidade.

Como calcular massa cumulativa de uma esfera
em que a densidade depende do raio conforme
p(r)? Continua sendo verdade que a massa ¢ den-
sidade multiplicada por volume. Porém, agora a
conta precisa ser feita em cada raio, dentro de
uma casca esférica de raio 7 e de espessura infi-
nitesimal dr. Podemos considerar que o volume
dessa casca esférica é sua area 47r? multiplicada
pela sua espessura dr:

av =
av =

Adr
dmr? dr

Este volume dV multiplicado pela densidade na-
quele raio p(r) dara a massa contida na casca:

dM = 4xr? p(r) dr.

Agora basta somar todas as cascas desde o centro
até um dado r:

M(r) = /Or 4rer’® p(r') dr’. (3)

Repare que a integral esta sendo feita na variavel
r’. Os extremos de integragao sao desde r’ = 0 até
r" = r. Este r é o que aparece no resultado M (r):
é a massa cumulativa desde 0 até um dado 7.
Com esse raciocinio, conseguimos na equagao 3
arelagao geral entre uma densidade qualquer p(r)
e sua massa cumulativa, para um perfil esférico.

Agora podemos nos perguntar qual é a depen-
déncia funcional especifica p(r) que leva ao M (r)
desejado: M(r) o r. Bem, parece fisicamente
razoavel que p(r) diminua com r. Portanto faz
sentido considerar expoentes negativos em r. Em
particular, o ansatz p(r) oc 7~2 é especialmente
simples, pois faz sobrar apenas a integral de uma
constante, em 1/, que da r:

onde k é uma constante.

Diante disso, concluimos que o halo de maté-
ria escura deveria ter uma densidade que cai com
o quadrado do raio, ao menos nas regidoes mais
externas, onde a curva de rotacao é medida. Se
o perfil de densidade for aproximadamente desse
tipo, resultard uma curva de rotacao aproxima-
damente plana.

Esses célculos nos dao uma intuicdo bastante
util sobre perfis de densidade da matéria escura.
No entanto, cabe a ressalva de que esses argu-
mentos nao devem ser entendidos como uma de-
monstracao tedrica — entre outros motivos por-
que a planaridade da curva de rotacao nao é uma
exigéncia matematica exata; é apenas uma sim-
plificacdo baseada num vinculo observacional. E
um vinculo qualitativamente importante, porém
quantitativamente aproximado. Em outras pa-
lavras, a suposta dependéncia 1/r? ndo ¢ uma
exigéncia fisica precisa; é apenas um argumento
motivador dos tipos de perfis de densidade plau-
sfveis. Veremos a seguir que, para os perfis mais
realistas, a poténcia de r nao é tinica ao longo de
todo o halo.

3.2 Perfil de Hernquist

Um perfil de densidade frequentemente usado
em astronomia extragalactica é o chamado perfil
de Hernquist [4]. E ttil para representar um halo
de matéria escura. A dependéncia funcional do
perfil de densidade de Hernquist é:

_ Myan 1

p(r) = o m,

(4)
onde My, é a massa total do halo, e a, é um com-
primento de escala. Esse ap nao é um tamanho
de alguma estrutura fisica especifica. Ele deve
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Figura 3: Perfil de densidade de Hernquist (equagao 4).
O painel superior mostra eixos lineares, e o painel inferior
mostra a mesma fungdo com eixos logaritmicos. Note que
os intervalos radiais exibidos sao diferentes.

ser entendido como um parametro que controla o
quanto o halo é centralmente concentrado. Um
halo com uma dada massa fixa M), poderia ser
mais concentrado (ay pequeno), ou mais difuso
(ayp grande).

A Fig. 3 mostra a equagdo 4 primeiro em
escala linear, para enfatizar o seu rapido de-
caimento desde o centro; e em seguida em es-
cala logaritmica, para exibir os diferentes regi-
mes. Neste exemplo, foram usados os parametros
M, = 10"2M, e ay, = 44kpc, que sdo apropria-
dos para representar o halo de matéria escura de
uma galaxia do porte da Via Léctea. Nota-se no
painel inferior da Fig. 3 que a inclinagdo muda de
comportamento nas imediagoes de 7 = ay,, sendo
mais suave no centro e mais acentuada na regiao
externa.

Podemos inspecionar os limites da equagao 4,
rearranjando os termos para explicitar a razao
r/ay:

M, 1 1
= Arad - 3 (5)
e ()

p(r)

Quando o raio é muito pequeno (r/ay < 1), po-
demos aproximar® o termo ao cubo por:

-3
(1 + r) ~1-3_
an an

Resulta, para raios pequenos, que p(r) oc r~1. Ja
para raios muito grandes (r/ap > 1), basta notar

R N

Dai resulta p(r) oc ~*. Em suma, comportam-se
da seguinte forma os regimes interno e externo do
perfil de densidade de Hernquist:
p(r) o« — se r < ap
r

(7) ! >

r) o« — ser>a
p e h

2

Obviamente, a transicdo nao é abrupta, pois
trata-se de uma funcao suave, que passa gradual-
mente pelas inclinagoes intermediarias.

Na realidade, este perfil de Hernquist poderia
ser visto como um caso particular de uma familia
mais geral de perfis com duas leis de poténcia.b
Genericamente, poderiamos escrever:

1 1
P(r)—po (g)a (1+£)B—a’ (7)

com limites:

1
p(r) o s ser<a
(7) ! >
r) < — ser>a
p e

O perfil de Hernquist é o caso particular onde
a=1ef=4.

Tendo caracterizado o perfil de densidade, po-
demos seguir adiante usando a equagao 3 para
calcular a sua massa cumulativa de Hernquist.
Resulta ser uma expressao simples:

M= (1) ®)

Substituindo essa massa cumulativa na equa-
cao 2, obtemos a velocidade circular associada a
esse perfil:

GMyr
r—+ap

v(r) = 9)
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Figura 4: Contribui¢des do disco estelar e do halo de
matéria escura para a curva de rotagdo total. A curva
marrom corresponde a um halo com o perfil de Hernquist
(equagao 9).

Na Fig. 4, a curva marrom corresponde & equa-
¢ao 9, isto é, representa a velocidade devida &
massa do halo de matéria escura. A curva azul
representa a velocidade devida ao disco estelar.
Veremos adiante como exatamente essas contri-
buicoes se compoem para dar a curva de rotagao
total. Por enquanto, a Fig. 4 é suficiente para
apreciar como a presenca de um halo de matéria
escura — com um perfil de densidade apropriado
— consegue explicar a curva de rotagdao obser-
vada. Percebemos que a contribuicao proveniente
do disco estelar existe e é, sim, aproximadamente
kepleriana em grandes raios. Ocorre que o disco
nao é a tnica contribuicao.

O perfil de Hernquist nao decorre diretamente
de principios primeiros da fisica. Deve ser enten-
dido como um modelo fenomenologico, ou como
uma proposta de dependéncia funcional, que vem
a ser conveniente pela sua simplicidade analitica e
por representar razoavelmente bem as estruturas
em questao.

3.3 Perfil de Navarro—Frenk—White

Um outro perfil de densidade amplamente
usado para representar halos de matéria escura
é o chamado perfil de Navarro-Frenk—White, ou
NFW |[6]. Esse perfil também nao é deduzido da
fisica fundamental, mas tem uma origem pecu-
liar: a equagdao que o descreve pode ser enten-
dida como um “ajuste empirico”. Porém aqui nao
estamos nos referindo a dados observacionais do

*Lembrando que (1 +z)* ~ 1+ az, se ¢ < 1.
Ver a secdo 3.4.6 da referéncia [5].

Universo real, mas sim de universos simulados.

Simulagbes cosmologicas sao calculos numéri-
cos onde acompanhamos a evolugao gravitacional,
em funcao do tempo, das estruturas em larga es-
cala.” A condicdo inicial é um cubo cujo volume
seja comparavel a uma fragao representativa do
Universo observavel — ou ao menos uma escala
acima da qual o Universo pode ser considerado
homogéneo. As faces do cubo sdo condigoes de
contorno periddicas. Em seu interior, ha particu-
las (no sentido computacional) representando a
distribuicao de massa do Universo jovem, pouco
tempo depois do Big Bang — essa é a condi-
¢ao inicial da simulacdo. As particulas podem
representar gis e matéria escura nas simulagoes
feitas atualmente; porém as simulagoes mais an-
tigas usavam apenas matéria escura e obtinham
resultados ja muito proximos da real distribuicao
de galédxias. No Universo jovem, a densidade era
quase a mesma em todos os pontos do espaco,
a menos de pequenas flutuacgoes locais — regices
levemente mais densas que a média, e regioes le-
vemente menos densas que a média. Gragas a
acao aglutinadora da gravidade, com o passar dos
bilhGes de anos, as regioes sobredensas sofrem co-
lapso gravitacional e vao dar origem aos halos de
matéria escura que, por sua vez, hospedam as ga-
laxias. O resultado é que, ao longo de quase 14
bilhoes de anos, o Universo que comegou homo-
géneo termina nos dias atuais repleto de halos de
matéria escura. Isto é, os halos de matéria escura
formam-se “espontaneamente” dentro da simula-
¢ao cosmoldgica. Os ingredientes sdo: gravidade
e uma distribui¢ao inicial de massa quase homo-
génea.

Com os dados provenientes dessas simulagoes
cosmologicas, é possivel medir diretamente os
perfis de densidades dos halos de matéria escura.
Basta centralizar cada halo na origem de um sis-
tema de coordenadas e medir a densidade em fun-
cao do raio: na préatica, isso consiste em medir a
massa contida dentro de sucessivas cascas esféri-
cas, e dividi-la pelo volume de cada casca. Isso
nos da p(r) medido numericamente. Essa analise
aplicada para halos de diferentes massas revelou
que a seguinte fungéo ajusta muito bem o perfil
de densidade que emergiu espontaneamente das

"Uma revisao do estado atual das grandes simulacdes
cosmologicas pode ser encontrada em |[7].
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simulagoes:

plr) = ——— (10)
() (1+)

Esse é o perfil de NFW. Percebemos que, compa-
rado com a equacao 7, trata-se de um caso parti-
cular onde @« = 1 e f = 3. Portanto, o perfil de
NFW tem comportamento assintético de p oc =3
em grandes raios. A parametrizacdo aqui é outra:
os pardmetros sao rg, que é um comprimento de
escala (diferente de ay); e ps que é uma densi-
dade caracteristica. Repare que ps nao é a densi-
dade central; afinal, nem existe densidade finita
em 7 — 0. E o que chamamos de cusp (ctspide):
quando a densidade cresce acentuadamente em
diregao ao centro. Se a densidade tendesse a um
valor constante para r = 0, dirfamos que o perfil
tem um core (carogo).

Na realidade, é mais comum re-expressar r5 em
termos de um pardmetro adimensional ¢, cha-
mado concentragao, que é definido da seguinte
forma:

c=120 (11)
T's

Quanto menor rs, maior a concentracdo. Mas
agora precisamos definir esta importante gran-
deza que é o ropp, chamado de raio do virial.
A defini¢ao é a seguinte. O raio do virial é o
raio da esfera dentro da qual a densidade média
vale 200 vezes a densidade critica do Universo.
Essa densidade critica é uma grandeza que vem
da cosmologia e esta relacionada com a expansao
do Universo. Para nossos propésitos imediatos,
per pode ser entendido como uma constante da
natureza; serve como uma certa densidade de re-
feréncia. Seu valor vem a ser:

3H)

por = g = 9.2 % 1073%g/em3,  (12)

onde Hy é a constante de Hubble® e G é a cons-
tante de gravitagao universal. Uma vez definido
o raio do virial, a massa do virial Mygg é simples-
mente a massa contida dentro da esfera de raio
ro00. E simples conectar Magg € 7200:

=200 per (13)

8 Aqui foi adotado o valor aproximado da constante de
Hubble Hy = 70 kms™! Mpcfl.

Essa relagao também serve para ressaltar que a
densidade que importa para o critério de 200 pc,
nao é a densidade em um dado r, mas sim a den-
sidade média dentro da esfera: toda a massa in-
terna dividida por todo o volume.

O fator numérico 200 poderia, & primeira vista,
ser aceito como uma convengao arbitraria, que
serve para definir quantitativamente tamanhos de
estruturas difusas que nao tém fronteiras nitidas.
Afinal, ndo ha um raio bem definido onde acaba
por completo a massa de uma galédxia; a den-
sidade poderia decrescer indefinidamente. Mas
na realidade, essa sobredensidade de 200 p.,; tem
uma motivagao dentro da teoria de formacao de
estruturas: é aproximadamente esse limiar que
determina se uma perturbagao ird colapsar lo-
calmente. Entao na pratica, esse critério acaba
sendo apropriado para definir o tamanho da re-
giao dentro da qual deve valer o equilibrio diné-
mico. Quando um sistema estid em equilibrio di-
namico, dizemos que esta “virializado”.

Voltando ao ¢, podemos nos perguntar se um
halo de dada massa Msgy poderia ter qualquer
concentragao. Do ponto de vista da equagao ge-
nérica, até poderia. Mas aqui temos mais uma
importante relacao empirica proveniente das si-
mulagoes cosmologicas. Com os resultados das
simulagoes, foi possivel obter ry ajustando o per-
fil NF'W para qualquer halo. O 7999 mede dire-
tamente em cada halo simulado. Assim, tem-se
¢ medido para todos os halos. Um grafico de ¢
em funcgao de Moy revela que existe uma correla-
¢ao bem definida entre essas duas grandezas, no
sentido de que os halos de alta massa sao menos
concentrados. Essa relacao vale desde massas de
galaxias (com ¢ por volta de 8 ou mais), até mas-
sas de aglomerados de galaxias (com ¢ por volta
de 4). Uma das referéncias muito usadas para
esse fim é [3], cujo ajuste entre ¢ e Mayy pode ser
expresso assim:’

—0.091
o= 6.71 M200 , (14)
(14 2)%4 \ 2.9 x 1012 M,

onde z é o redshift. No Universo local (dias de
hoje), o redshift ¢ z = 0. A Fig. 5 mostra a
equagao 14 para z = 0.

9 Aqui também j4 foi adotado o valor aproximado Hy =
70kms™ ' Mpc™'. Ver na referéncia [9] outras expressdes
e outros graficos para a concentragao.
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Figura 5: Relagdo entre concentracao e massa do virial
(equag@o 14 para redshift z = 0), segundo o ajuste de [8].

Essas parametrizagoes podem parecer indire-
tas, mas o resultado entao é que tudo decorre
diante de um tnico dado de entrada: o Msgg.
Dele decorre a concentracao pela equagao 14; de-
corre 1900 pela equagao 13; e decorre 14 pela equa-
¢ao 11. Por fim, ps também pode ser obtido uni-
vocamente, sem liberdade de escolha adicional:

200 3

e R Y s ey s )

Note que ps fica completamente determinado por
c. Entao poderiamos enxergar o numerador da
equacao 10 como sendo uma mera fungdo de ¢
multiplicada por uma constante. A maneira de
chegar na equagao 15 é: calcular a massa cumu-
lativa M (r) de NFW, avalid-la em r = rgg, €
isolar ps. Fica como exercicio para o leitor fazer
a integral:

T
M(r) = / P g (1)
© B)05)
Para isso, faz-se a mudanca de variavel r/rs = cx.
O resultado é:

M(r) = 4 o | L <1+T)—1
r) = dmps—3 T % n -
(17)
Essa massa cumulativa pode ser substituida na
equacao 2, o que da a velocidade circular devida
ao perfil NFW.

Na Fig. 6 s@o comparados os perfis de Hern-
quist e de NFW. No painel superior, vemos que
eles coincidem na regiao central e comegam a se
afastar para grandes raios, com o NFW caindo
mais lentamente (< r~3) do que o Hernquist,

10°F™
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Figura 6: Comparacao entre os perfis de densidade de
Hernquist e de NFW. O painel inferior mostra as respec-
tivas curvas de rotacao.

que cai de maneira mais acentuada (o< r7%).
De fato, essa dependéncia tem uma consequén-
cia um pouco inconveniente: a massa total do
perfil NFW néo converge. Apesar dessa inconve-
niéncia matemética, o perfil NF'W é muito usado,
pois o conceito massa do virial é mais relevante
do que o conceito de “massa total”. Do ponto de
vista numérico, costuma-se aplicar algum trun-
camento arbitrario dependendo da aplicagao. Ao
mesmo tempo, constatamos na Fig. 6 que o perfil
de Hernquist é uma aproximacao bastante satisfa-
toria. A regido onde ele discorda de NFW é uma
regiao de relativa baixa densidade, o que dificil-
mente acarretaria grandes diferencas do ponto de
vista dinamico.

A dindmica na regido onde se encontra a ga-
laxia (disco de estrelas e gas) ¢ evidenciada na
curva de rotagdo, no painel inferior da Fig. 6. Af
percebemos também que ambos os perfis resul-
tam em curvas de rotacao com as propriedades
desejadas, e bastante similares entre si.

Um taltimo detalhe da relacao entre os dois per-
fis. Para que eles de fato coincidam no centro, é
necessaria uma escolha adequada do parametro
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Figura 7: Representacdo esquematica das 4 componen-
tes de massa usadas no modelo composto. Note que as
dimensoes espaciais ndo estdo em escala proporcional. Em
particular, o halo de matéria escura deveria ser cerca de
15 vezes maior que a parte visivel da galéxia.

an, o comprimento de escala de Hernquist. Es-
crevendo as duas aproximacgoes de pequenos raios
(isto &, 7 < 15 e 7 < ay) e exigindo que essas
aproximagoes coincidam, é possivel obter a rela-
¢ao entre os comprimentos de escala:

& oI te) /o]  (18)

Ts

4 Um modelo composto

Na secao anterior, caracterizamos detalhada-
mente a distribuicao de matéria escura, na forma
de um halo esférico com perfil de densidade es-
pecifico. Agora, podemos colocar esse halo no
contexto das demais componentes de uma gala-
xia espiral. Assim, vamos completar um modelo
dindmico de uma galdxia composta de (i) halo
de matéria escura, (ii) disco estelar, (iii) disco
de gas, e (iv) estrelas do bojo. Cada um desses
componentes tem a sua massa e essa massa esta
distribuida de uma certa maneira. O halo de ma-
téria escura ji esta estabelecido. A seguir, vamos
caracterizar as componentes barionicas.

4.1 Disco estelar

Precisamos de uma func¢ao que descreva como
a massa do disco estelar esta distribuida espaci-
almente. Pela geometria do disco, é conveniente
usar coordenadas cilindricas: o raio cilindrico R e
a altura z. Uma maneira usual de modelar o per-
fil de densidade de um disco estelar é a seguinte.

p(R,z) = 4Lg e f/Ra sech2<z> (19)
™ Rdzd Zd

onde My é a massa do disco estelar. Olhando para
a parte radial, vemos que a densidade diminui ex-
ponencialmente com o raio, e o ritmo dessa queda
é controlado pelo comprimento de escala Ry. Nao
acontece nada fisicamente especial nesse raio; é
apenas o raio onde a densidade central tera caido
por um fator 1/e. J& na parte vertical, pode pa-
recer exética a dependéncia com a secante hiper-
bolica. Ocorre que essa func¢ao (ao quadrado) se
assemelha a uma exponencial, mas com a vanta-
gem de ter um topo suave. Isso significa que, ver-
ticalmente, a densidade de estrelas diminui quase
exponencialmente com a altura z. Por constru-
¢ao, esse perfil é simétrico com relagdo ao plano
z = 0. O parametro zq regula a espessura do
disco estelar. A equacdo 19 pode ser aceita com
uma motivagao observacional: é uma dependén-
cia funcional simples que representa bem os perfis
(de luz) medidos em galaxias espirais observadas.
Para certos fins, é desejaval ter uma grandeza
projetada, que dependa s6 de R. Projetar toda
a massa no plano z = 0 significa integrar a equa-

¢ao 19 ao longo de todos os z:

e ¢}
Y(R) = / p(R, z) dz (20)
—00
O resultado é a densidade superficial de massa
(massa dividida por area). Como a dependéncia
com z desaparece, sobra apenas a dependéncia

com R: M
S(R) = o e /R (21)
2T RS
Se precisassemos de uma massa cumulativa,
poderiamos usar nao esferas, mas sim anéis. Con-
sidere um anel de raio R e largura infinitesimal
dR. A &area desse anel serda dA = 2rRdR. Por
isso, a massa cumulativa dentro de anéis de raio
R sera:

R
M(R) = /0 orR S(R) dR' (22)
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Substituindo o ¥(R) da equagao 21, resulta a
massa cumulativa do disco exponencial:

M(R) = My [1 - (1 + i) e_R/Rd] (23)

Até aqui, fizemos somente operagoes licitas
com o perfil exponencial. O préximo passo é, a
rigor, invalido. Consiste em fingir que a massa
cumulativa da equagao 23 pode ser usada para
calcular velocidade circular. Esse calculo nao é
correto, ja que o teorema de Newton sobre as cas-
cas esféricas supoe distribuicao esférica de massa,
o que evidentemente nao é valido para o disco.
Mesmo assim, substituindo a equacao 23 na equa-
¢ao 2, obtemos uma velocidade circular devida &
massa do disco.

v*(R) = %Md [1 - (1 + éi) eR/Rd] (24)

Esse resultado é inexato, mas veremos a seguir
que o erro nao é muito grande.

O procedimento exato para obter a velocidade
circular de um disco exponencial fino ultrapassa o
escopo deste artigo, mas a solugao pode ser con-
sultada na referéncia [10] e estd reproduzida a
seguir:'?

v*(R) = 4nGZoRay® [Io(y) Ko(y) — L(y) K1 (y)],

(25)
onde I, e K, sao as fungoes de Bessel modificadas
de primeiro e segundo tipo. Definiu-se a variavel:

R
= — 26
Y= 53R, (26)
e a densidade central foi escrita como sendo:
My
Yo=——, 27
0 27rR(2i (27)

Se a equagao 25 é a solugao exata, ela pode
ser comparada com a aproximagao que usou a
massa cumulativa. A comparacao esta mostrada
na Fig. 8. A aproximag@o subestima o pico de
velocidade em quase 15%. Para raios maiores, a
aproximagao se assemelha ao valor exato. Em-
bora seja conceitualmente incorreto substituir a
massa cumulativa do disco por uma particula
na origem, na pratica, essa aproximagao vai fi-
cando progressivamente menos errada conforme

"Equagio 2.165 da referéncia [10]

150 |

— exata
== aproximada
- 100
~ ~
E TV
<
¥ 50t
O F . . . . 4
0 10 20 30 40 50
R (kpc)

Figura 8: Comparagao entre a solugdo exata para a ve-
locidade circular de um disco exponencial fino [10] e a
aproximagao de massa cumulativa em esferas.

nos afastamos do centro. Isso é compreensivel,
tendo em mente que, para quem esta a dezenas
de kiloparsecs do centro, a exata geometria da re-
giao interna do disco ja nao é tao relevante. Visto
de longe, tudo parece um ponto.

4.2 Disco de gas

Além de estrelas, ha uma componente de gés
no disco das galéxias espirais. Esse gas compoe
o chamado meio interestelar. Em uma galaxia
como a Via Lactea, o gas contribui com cerca de
10% da massa do disco.

Para representar o disco de gas, podemos ado-
tar a mesma forma funcional da equagao 19, ape-
nas com outros pardmetros para o gas, que sao
sua massa M,, seu comprimento de escala radial
Rg, e seu comprimento de escala vertical 2.

M, —~R/Rg 2( #
. I 2
p(R, 2) Rz, e sech e (28)

Aplicando os mesmos procedimentos usados no
disco estelar, teremos a velocidade circular devida
a massa do gas.

4.3 Estrelas do bojo

No centro das galaxias espirais, ha uma estru-
tura estelar esferoidal chamada de bojo. Pela sua
simetria esférica, o bojo pode ser representado
pelo proprio perfil de Hernquist, com paradmetros
My e ay:

My, ay, 1
S 2o (r+ap)?’

p(r) (29)
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Tabela 1: Parametros usados no modelo composto.

M, | 1x 102 Mg
an 44 kpc
My | 5 x 1010M,,
Rq 3.5kpc
M, | 1x109Mg
Ry 3.5kpc
M, | 1x10"°M,
ay 1kpc

Aplicando os mesmos procedimentos usados no
halo, teremos a velocidade circular devida &
massa das estrelas do bojo.

4.4 Curva de rotacao total

Finalmente, temos todos os ingredientes para
compor a curva de rotagao total, que inclui a con-
tribuicao das 4 componentes: halo, disco estelar,
gas e bojo. A tabela 1 apresenta os pardmetros
adotados para construir esse modelo composto.
Tais pardmetros nao visam reproduzir a estrutura
da Via Lactea especificamente, mas sao escolhas
plausiveis para uma galédxia desse tipo.

Na curva de rotacao total, nao sao as velocida-
des que se somam linearmente, mas sim as mas-
sas. Se pensarmos em termos das massas cumu-
lativas, cada esfera de raio r contém a soma das
massas das 4 componentes:

Miotal = My + Mg + My, + M, (30)

Como cada velocidade depende de v < v M, en-
tao as velocidades precisariam ser somadas qua-
draticamente:

V2 = v Foi ol + vg (31)

Para juntar todas as componentes, acabamos
confundindo os raios cilindricos R e os raios esfé-
ricos r. Ja vimos que considerar massas dentro de
esferas, mesmo quando o sistema nao é esférico,
gera erros toleraveis (ou, no minimo, erros conhe-
cidos). Do ponto de vista de modelagens teori-
cas, tende a ser natural pensar em raios esféricos.
Ao fazer a conex@o com o vocabulario observaci-
onal das curvas de rotagao, pode ser desejavel se
expressar em termos de raios cilindricos, ja que
imagens observadas sao bidimensionais.

I/ total
L d

—
t

halo

—
o

disco

bojo
gas

0 5 10 15 20 25

Massa cumulativa (10*° Mg)

—_
=)
™

total 1
halo

disco

bojo |

gas

Massa cumulativa (10'° Mg)

10° 10! 102
7 (kpc)

Figura 9: Massas cumulativas das diferentes componen-
tes no modelo composto. O painel superior exibe a re-
gido central em escala linear. O painel inferior mostra as
mesmas curvas em escala logaritmica e em outro intervalo
radial.

Na Fig. 9 podemos avaliar as contribuigoes re-
lativas em termos da massa cumulativa. O pai-
nel superior da Fig. 9 mostra a massa cumulativa
em escala linear, enfatizando a regiao mais cen-
tral. Af podemos notar que a massa do disco esta
essencialmente toda contida dentro de ~15kpc,
pois por volta desse raio, a curva azul para de
Ja a massa cumulativa do halo segue
crescendo, de maneira aproximadamente linear
nessa regiao. No painel inferior da Fig. 9, as
mesmas massas cumulativas estao mostradas em
escala logaritmica. Af podemos inspecionar em
mais detalhe os raios internos e externos. Vemos
que o bojo estd praticamente limitado a ~2kpc.
O géas é, por construcdo, paralelo ao disco, mas
contribui menos por um fator fixo. Ironicamente,
a massa do halo de matéria escura nao é a predo-
minante na regiao muito interna — para as esco-
lhas de parametros deste modelo especifico. Ou
seja, embora a massa total de matéria escura seja
muito maior que a soma da massa dos bérions,

crescer.
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Figura 10: Curvas de rotagdo para o modelo composto.
O painel superior mostra a contribui¢do de cada compo-
nente separadamente. No painel inferior, a contribuicao
dos barions (gas e todas as estrelas) foi reunida numa
Gnica curva.

calha que na regiao bem interna da galaxia hé
mais barions do que matéria escura. Isso ocorre
porque os perfis de cada componente nao tém as
mesmas formas funcionais. Entao a razao entre
barions e matéria escura nao é constante em cada
raio.

Por fim, a Fig. 10 mostra a culminagao do nosso
esforco em compreender exatamente como calcu-
lar a curva de rotacao total de uma galaxia. O
painel superior da Fig. 10 exibe a contribuigao
das 4 componentes separadamente. Aqui, cabe
um esclarecimento sobre o conceito tedrico de ve-
locidade circular. As velocidades circulares mos-
tradas separadamente nao correspondem as velo-
cidades que estrelas efetivamente tém. Ou seja,
certamente nao é o caso que as estrelas do disco
giram com as velocidades azuis, e o gas gira com
as velocidades verdes etc. Nao. A velocidade cir-
cular corresponde & velocidade que uma particula
de teste precisaria ter para manter uma Orbita cir-
cular, caso ela fosse colocada naquele raio.

Também é importante perceber o significado de
analisar as curvas separadas em componentes. A
curva azul significa a velocidade que uma parti-
cula de teste teria, caso s6 existisse a massa do
disco. A curva marrom significa a velocidade que
uma particula de teste teria, caso s6 existisse a
massa do halo. E assim por diante. Ou seja, ne-
nhuma dessas velocidades separadas efetivamente
existe na galaxia. As curvas de velocidade circu-
lar s&o um recurso tedrico que nos permite avaliar
o papel desempenhado por cada componente. Ou
seja, ao estudar a dindmica dessa forma, podemos
comparar as contribuicoes relativas de cada com-
ponente para a dindmica global.

Ja a curva de rotagao total, essa sim, é a tinica
com conexao mais direta com as observagoes. Os
corpos reais (estrelas, gas) na galaxia estao efeti-
vamente sujeitos a terem essa velocidade. Mesmo
assim, cabe mais uma ressalva: cada estrela in-
dividual da galdxia nao é obrigada a ter o6rbita
exatamente circular. De fato, ha uma grande va-
riedade de o6rbitas complexas em potenciais ga-
lacticos. No entanto, a dindmica global do disco
realmente vem a ser a de um movimento de ro-
tacdo como um todo, ao redor do centro. Afi-
nal, é esse movimento ordenado, e nao isotrépico,
que caracteriza a morfologia de disco. Portanto,
mesmo que haja certas componentes adicionais
de velocidade (radial, tangencial e vertical), para
a maior parte da estrelas em grandes raios, a ve-
locidade tangencial de movimento circular sera a
predominante. Tomando o movimento médio de
uma certa quantidade de estrelas ou de gés dentro
de certos anéis, fica ainda mais bem caracterizado
um movimento aproximadamente circular.

Tendo em mente qual deve ser o olhar para
as velocidades circulares, percebemos na Fig. 10
que, para grandes raios, a dindmica da galaxia de
fato é dominada pela contribuicdo da massa de
matéria escura.

No painel inferior da Fig. 10, a contribuicao
dos béarions (o gas e todas as estrelas) foi reu-
nida numa unica curva. Curiosamente, a curva
de rotacao devida a massa dos béarions vem a ser
dominante na regiao mais interna — para os pa-
rametros do nosso exemplo. Isso nao significa que
o halo de matéria escura seja irrelevante ali: ele
existe e contribui, apenas nao é dele a contribui-
cao dominante naquela regiao.
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5 Conclusao

Apresentou-se uma explicacao introdutoéria de
como curvas de rotagao planas implicam na exis-
téncia de halos de matéria escura em galaxias.
Pudemos entender que, além de existir, o halo de
matéria escura precisa ter um perfil de densidade
apropriado, para explicar as velocidades observa-
Estudando os detalhes dos perfis de den-
sidade comumente adotados, pudemos construir
um modelo que coloca o halo de matéria escura
no contexto das demais componentes (dico este-
lar, gés e estrelas do bojo).

das.
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