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Resumo

Nesta tese estudamos os efeitos da matéria escura e de modelos de gravita-
¢do ndo-Newtonianos nas curvas de rotagdo de galdxias espirais. As observacdes
de curvas de rotacdo sdo uma das principais evidéncias da presenca da matéria
escura no Universo, e a0 mesmo tempo revelam uma das aparentes inconsistén-
cias do modelo padrdo da cosmologia, cujas simula¢des numéricas de N-corpos
produzem halos de matéria escura conflitantes com as citadas observagdes. In-
vestigamos aqui primeiramente, com uma grande amostra de galdxias coletada
na literatura, se alguns modelos de gravitacdo modificada podem descrever as
curvas de rotacdo das galdxias tdo bem ou melhor quanto as expectativas do
modelo padrdo, sobretudo no centro das galdxias onde a ja citada inconsisténcia
ocorre. Na segunda parte usamos a mesma amostra de galdxias e desenvolvemos
um novo método de andlise, com o qual encontramos evidéncia de que mesmo as
maiores galdxias de disco tém conflito, de menor magnitude, porém sistematicos,
entre observacdes e simulagdes. Por fim investigamos também a curva de rotagao
da nossa galdxia, a Via Lactea, em conjunto com um outro tipo de observacao,
a da aceleragdo vertical local na vizinha solar, onde nossos resultados apontam
sérias dificuldades para os modelos alternativos ao cendrio padrao.

Palavras-chave: matéria escura, gravitacdo modificada, curvas de rotacao,

galaxias espirais.



Abstract

In this thesis we study the effects of dark matter and non-Newtonian gravity
models in the rotation curves of spiral galaxies. Spiral galaxies rotation curve
observations are one of the main evidences of the presence of dark matter in the
Universe, and at the same time reveal an apparent inconsistency of the standard
model of cosmology, whose numerical N-body simulations produce dark matter
haloes that are in conflict with these observations. We investigate here firstly, using
a large sample of galaxies collected from the literature, wheter some modified
gravity models can describe the rotation curves of the galaxies as well as or better
as the expectations of the standard model, mainly in the center of the galaxies
where the conflict occurs. In the second part we use the same sample of galaxies
and develop a new method of analysis which we use to find evidence that even
the larger disk galaxies have a conflict, of smaller magnitude, but systematic,
between observations and simulations. Finally we investigate also the rotation
curve of our galaxy, the Milky Way, in conjuction to another set of observations,
the vertival acceleration in the solar vicinity, where our results point to several
difficulties of the models alternative to the standard scenario.

Key-words: dark matter, modified gravity, rotation curves, spiral galaxies.
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Capitulo 1

Introducao



Nesta tese investigamos a fenomenologia da matéria escura com énfase para
suas consequéncias nas curvas de rotagdo de galdxias espirais. De acordo com
o modelo cosmolégico padrdo, a matéria barionica, descrita pelo modelo padrao
das particulas elementares, corresponde a apenas cerca de 5% do contetido de
matéria-energia do Universo. O contetido do inventario césmico é dominado
pela chamada energia escura, representada pela constante cosmolégica A, que
corresponde a cerca de 68% da matéria-energia do Universo e é responsavel pela
expansdo acelerada do Universo. Os cerca de 27% restantes correspondem a ma-
téria escura, cuja existéncia é consistente com diversas evidéncias observacionais
em varias escalas, do Universo primordial as galdxias (Planck Collaboration et al.,
2016).

As evidéncias da matéria escura se manifestam em dois dos pilares do modelo
cosmolégico padrdo: a nucleossintese do Big Bang e a radiagdo césmica de fundo
(Dodelson, 2003; Mukhanov, 2005). Combinadas, estas evidéncias indicam que a
matéria baridnica tem densidade muito inferior a densidade critica (a densidade
do Universo observavel, cuja geometria espacial é plana), e a anélise da anisotropia
da radiagdo césmica de fundo indica ainda a presenca de um componente de
matéria que ndo interage com a radiagdo, em abundéancia muito maior do que a
da matéria barionica. Ja o estudo da formacédo de estruturas no Universo também
mostra a presenca desta componente material que nado interage com a radiagéo,
de maneira que sua densidade cresce jd durante a era da radiagdo, ao contrario da
componente baridnica. Isto permite a formagdo das estruturas como observadas
hoje, e leva ao paradigma da matéria escura fria (cold dark matter - CDM), uma
particula com velocidades nado-relativisticas desde o Universo primordial, como
as especuladas WIMP (Weak Interacting Massive Particle) (Bertone; Hooper; Silk,
2005; Garrett; Dtuda, 2011), particulas do tipo axion (Marsh, 2016), entre outras
possibilidades.

Nas escalas das galadxias e aglomerados, as evidéncias sobre a matéria escura
se acumularam durante todo o século XX. Por volta da década de 20 surgiram
as primeiras estimativas sobre a densidade de massa na vizinhanga solar, que
sugeriam uma componente escura (Kapteyn, 1922), e na década de 30 as obser-
vagdes das dispersoes de velocidade de galdxias em aglomerados indicavam ser
inconsistentes com a massa derivada da luz observada (Zwicky, 1933). Porém foi

a partir de meados dos anos 80, com as observagdes de curvas de rotacdo de gala-



xias espirais, tanto nas bandas 6ticas quanto na radio-astronomia que a presenca
da matéria escura passou a ser amplamente aceita e investigada em vérias frentes
(ver (de Swart; Bertone; van Dongen| 2017) para uma perspectiva histdrica). Este
tipo de observagédo estabeleceu a necessidade da matéria escura (ou alguma outra
forma de interagdo gravitacional) para explicar a rotagdo das galdxias, que é em
geral inconsistente com prevista a partir da matéria bariénica observada. Na Via
Lactea por exemplo, o modelo com gravitacdo Newtoniana e sem matéria escura é
descartado a mais de 50 (Iocco; Pato; Bertone, 2015). A estas evidéncias somam-se
outras como as observagdes de lentes gravitacionais e emissdes de raios-x pelo gas
quente em aglomerados, todas consistentes com uma razdo massa-luminosidade

total maior do que a massa-luminosidade da matéria barionica.

Se por um lado as evidéncias astrondmicas apontam para a existéncia da CDM,
do ponto de vista teérico também ha expectativas quanto a sua existéncia. Sabe-
se que o modelo padrdo das particulas elementares é incompleto (Cottingham;
Greenwood, 2007) e assim é de se esperar que uma de suas extensdes possa
prever a existéncia de particulas de matéria escura. Este é o caso por exemplo
das teorias supersimétricas que preveem a existéncia de WIMPS. Apesar de todas
as evidéncias e expectativas, a CDM ainda carece de confirmacdo experimental
direta. E neste sentidona tltima década varios experimentos dedicados a detecgao
da matéria escura ndo conseguiram confirméa-la, seja através da detecgdo direta
(Liu; Chen; Ji, 2017), indireta (Gaskins, 2016) ou via aceleradores de particulas
(Autermann, 2016), cujos resultados ja varreram uma grande parte do espago de
parametros esperado das WIMPS.

Além disso nem todas as previsdes baseadas no modelo ACDM sao realizadas,
sobretudo nas escalas galaticas onde varios discrepancias tém sido observadas
(Primack, 2009; Kroupa; Pawlowski; Milgrom, 2012; Weinberg et al., 2015; Del Po-
polo; Le Delliou, 2017), em particular o problema da controvérsia nticleo/ctispide
(de Blok, 2010) nas curvas de rotacdo de galadxias espirais, que discutimos adi-
ante. Apesar das vdrias propostas de solucdo destes problemas, em particular as
baseadas no papel da matéria baridnica na evolugdo das galdxias e seus efeitos
(Governato et al., 2012; Del Popolo et al., 2014; |Del Popolo; Pace, 2016), nao é
claro se estes efeitos baridnicos sdo capazes de resolver todas estas discrepancias,
ou se no caso contrario, isto aponta para uma falha e subsequente modifica¢do do

modelo ACDM como advogado por alguns autores. E de fato nosso resultados



parecem apontar para esta tltima possibilidade, como veremos.

Outra possibilidade muito investigada é a de que modifica¢des ou extensdes na
gravitacdo no regime classico, descrita pela Relatividade Geral e sua contraparte
Newtoniana, sejam responsdveis pela fenomenologia da matéria e da energia es-
cura. Ao longo das tltimas décadas a Relatividade Geral tém sido continuamente
testada e confirmada nas escalas da astrofisica e cosmologia (Debono; Smoot,
2016), e por isso o modelo ACDM se baseia na interpretagdo dos dados astrond-
micos a luz da teoria classica da gravitagdo. Mas nem por isso pode-se descartar a
possibilidade da existéncia de modificagdes ou extensdes da teoria gravitacional
que poderiam explicar os efeitos das componentes escuras do Universo. Isto é
uma motivagao para a investigagdo do capitulo 3, onde investigamos a possibili-
dade de que a fenomenologia da matéria escura pode estar ligada a modificagdes
da gravitagdo, e se isto pode aliviar ja citada controvérsia nticleo/ctispide.

Em resumo, as observagdes de curvas de rotacdo de galdxias espirais se tor-
naram nas ultimas décadas uma das principais evidéncias da matéria escura,
ao mesmo tempo revelando potenciais inconsisténcias com as expectativas do
modelo ACDM. Isto, somado a falta de comprovacdo da detecgdo experimental
direta da CDM, serve de motivagdo para esta tese, onde testamos as previsdes
de diferentes modelos frente a uma quantidade razodvel de curvas de rotagdo de
galaxias espirais coletadas em diversas amostras na literatura.

Comegamos no capitulo 2 com uma revisao dos aspectos observacionais re-
levantes, dos modelos alternativos de nosso interesse que descrevem as curvas
de rotacdo sem matéria escura e da controvérsia ctispide/ntcleo. Descrevemos
também as amostras utilizadas, a manipulagdo dos dados das galéxias, e a técnica
de ajuste dos modelos aos dados. No capitulo 3 realizamos os ajustes dos mode-
los aos dados, e desenvolvemos uma nova técnica para investigar os ajustes dos
modelos nas regides centrais da galdxias, onde ocorre a ja citada controvérsia. No
capitulo 4 refinamos esta nova técnica e, além confrontar os resultados dos mo-
delos com ntcleo e com cuispide, a aplicamos para investigar a homogeneidade
dos ajustes dos modelos ao longo do raio das galdxias. Finalmente no capitulo
5 investigamos a curva de rotacdo da Via Lactea, e ap6s o ajuste de modelos,
testamos a compatibilidade destes ajustes com os dados de aceleragdo vertical na

vizinhanca solar.



Capitulo 2

Matéria Escura em Galaxias Espirais
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2.1 Introducgao

As observagoes de curvas de rotacdo de galdxias espirais revelam uma tendéncia
geral, que é as vezes tomada como aproximagdo ou até mesmo lei empirica,
de que estas galdxias possuem curvas de rotagdo planas, com velocidades de
rotagdo que se mantém aproximadamente constantes nas periferias das galdxias.
Atualmente sabe-se que isto ndo é uma regra geral, mas apenas uma indicac¢do de
que o comportamento esperado da matéria baridnica estd em clara contradi¢do
com o observado, ja que nestas regides afastadas, pela gravitagio Newtoniana
as velocidades de rotacdo deveriam ser aproximadamente Keplerianas, V ~ r~1/2
(onde r é o raio da galdxia) ao contrario do observado V' = constante (Sofue, 2017).
Assim as galdxias espirais giram mais rdpido do que o esperado, e para explicar
as observag¢des normalmente é considerada a presenca da matéria escura, que
envolve a galdxia num halo aproximadamente esférico muito maior que a parte
visivel da galdxia.

Neste contexto a dindmica da galédxia é descrita pela gravitacio Newtoniana,
[[ onde o potencial gravitacional (®) de uma distribui¢do de massa p é definido
pela equagdo de Poisson

V20 = 4G, (2.1)

sendo G a constante da gravitagdo universal de Newton. Equivalentemente, por
meio da fun¢do de Green do operador de Poisson (com a condi¢do de contorno de
que @(r — o0) — 0), o potencial de uma distribui¢do de massa pode ser calculado
a partir de
7
p( ) d37”

7|

O = -G ) (2.2)

que é a expressdo que utilizamos para calcular numericamente o potencial New-
toniano de uma distribuicdo de massa inferida a partir de observagdes. Na supo-
sicdo de equilibrio gravitacional e na auséncia de movimentos ndo-circulares, a
aceleracdo centripeta é dada por

Vv 4o

7 = W/ (23)

L Ambos os limites de baixas velocidades v/c << 1 e de campos fracos @/ c? << 1 sdo obede-
cidos, com valores tipicos de v/c ¥ O(107%) e ®/c* ~ O(1077), justificando o uso da gravitagdo
Newtoniana.
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0 que permite comparar a velocidade circular do modelo, V?, com a curva de
rotagdo observada.

Pela linearidade da equacdo de Poisson, o potencial gravitacional total de uma
galaxia pode ser decomposto como a soma das contribui¢des individuais do disco

estelar (x), gds intra galdtico (g) e halo de matéria escura (me), i.e.
BF) = Do (7) + D, + (), (2.4)

e assim conhecida a distribui¢do de massa de cada componente pode-se calcular
o seu potencial Newtoniano por e sua respectiva contribui¢do para a velo-
cidade por (2.3). A comparagao com as observagdes prossegue entio tomando a
velocidade circular total do modelo, que pelas e é dada por

VA(r) = V5(r) + V2(r) + V2, (). (2.5)

Como alternativa ao papel dominante da matéria escura, pode-se também
postular que uma modificagdo na lei da gravidade seja a causa da rotagdo das
galdxias. Em geral cada proposta tem suas proprias premissas e previsdes a
respeito da velocidade circular, e assim entraremos nos detalhes de cada modelo
com que trabalhamos na segdo 2.3. Primeiro, a seguir, descreveremos as técnicas
de observacdo que levam a obtencédo tanto das curvas de rotacdo quanto dos perfis
de densidade das componentes barionicas das galaxias.

Esta tese se restringe ao estudo de galdxias espirais. No caso das galdxias
elipticas os movimentos nédo circulares se tornam importantes a medida que o
sistema passa a ser suportado por pressio de movimento (representado pela
dispersdo de velocidades) e ndo pela rotacdo (Binney; Tremaine, [2008) e assim a
equacdo [2.3| é substituida pelas equagdes de Jeans que relaciona a derivada do
potencial Newtoniano com as dispersdes de velocidades nas diferentes dire¢des.
Este procedimento insere uma fun¢do a mais na andlise de galédxias elipticas,
a anisotropia da dispersdo de velocidades, o que representa uma dificuldade

adicional em relacdo a andlise de galdxias espirais.

2.2 Observacoes e Modelos de Massa Baridonica

Nesta se¢do descrevemos brevemente como as observagdes sdo usadas para obter

curvas de rotacdo de galdxias espirais que usamos adiante. Descrevemos aqui
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apenas as principios basicos que regem este tipo de observacdo. A curva derotagdo
observada, isto é, a velocidade circular em funcdo do raio galdtico, é inferida a
partir da observagdo das emissdes do gds intra-galatico, em especial as do géas
hidrogénio, primordialmente em sua forma atomica, e secundariamente de sua
forma ionizada, as quais sdo predominantemente encontradas respectivamente
nas regides chamadas de HI e HII (Binney; Merritield| 1998).

O principio que rege a construgdo das curvas de rotacdo é o do deslocamento
espectral da radiagdo devido ao efeito Doppler, pelo qual é possivel inferir a
velocidade da fonte; Observando entdo o espectro de emissao ao longo da galéxia
é possivel construir um campo de velocidades galdtico. Porém esta velocidade é
na verdade a componente na linha de visada da velocidade da fonte. Assim para
derivar a curva de rotagdo, assumindo que haja apenas movimentos circulares, é
necessdrio avaliar os efeitos da projecdo da galdxia no plano do céu, que em geral
pode variar ao longo desta. Um exemplo de como isto é implementado para a
construcdo da curva de rotagdo no caso da radiagdao de HI é descrito brevemente
no Apéndice A, o chamado método do tilted ring, como descrito em (Begeman,
1987 [Swaters, 1999} Scarano Jr., 2003).

A radiacdo de HI tem origem na transigdo entre estados de spin do elétron no
hidrogénio atdmico. A energia total do 4tomo tem uma contribuicdo da estrutura
hiperfina que depende do alinhamento dos spins do préton e do elétron; quando
a transicdo entre estados ocorre, a energia total muda, com a diferenca de energia
sendo irradiada por um féton correspondente com frequéncia v = 1420,4 MHz e
comprimento de onda A = 21,1 cm, estando portanto na faixa de micro-ondas,
possibilitando a sua observagao via rddio-astronomia. Esta transicdo é uma das
chamadas transic¢des proibidas, ocorrendo em um atomo a uma taxa da ordem de
107 Hz, mas dada a abundancia de H no Universo, e o fato de que esta radiacdo
ndo é absorvida pela poeira interestelar, na pratica este tipo de observacdo é

atualmente uma das principais frentes investigativas na astrofisica e cosmologia.

A formagcdo das estrelas ocorre nos bragos espirais das galédxias, além do qual
cessa. Como resultado é comum que o gés interestelar remanescente se estenda
a regides muito além da parte visivel da galédxia, tornando sua observagéo ideal
para investigar o campo gravitacional da galdxia longe da regido central onde
muita vezes o efeito da matéria baridnica é dominante, como visto na figura

Além disso as observagdes de HI tém a vantagem adicional de fornecer ao mesmo
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tempo o campo de velocidades e o perfil de densidade do gés ao longo da galaxia
(Begeman, [1987). E como j4 citado, para investigar a distribuicdo de matéria
escura é necessdrio ndo apenas a curva de rotagdo da galdxia mas também a sua
distribui¢do de matéria baridnica. Por outro lado, uma limitacdo das observacdes
de HI é sua baixa resolu¢do angular, comparada com a das observagdes éticas.
Este efeito pode provocar uma subestimacgao dos gradientes das curvas de rotacao,
especialmente nas regides centrais onde as velocidades crescem rapidamente, o
chamado beam smearing. No entanto estudos mostram que na maioria da galdxias

este efeito ndo é importante (de Blok; Bosma), [2002), e em observagdes de HI em

alta resolugao (devido a interferometria) o efeito torna-se desprezivel (de Blok et
al., 2008).

Figura 2.1: NGC 2403 Observada em HI (esquerda) e 6tico (direita).
Disponivel em http://images.nrao.edu/510, cortesia da NRAO/AUI e Tom
Oosterloo.

Ja a chamada radiagdo Ha, observada nas regides HII, tem origem na transigao
entre os estados de energia exitados dos elétrons (de n=3 para n=2 da série
de Balmer) do hidrogénio, que ocorre em regides de formacdo de estrelas nas
galdxias, onde o hidrogénio atomico é ionizado pela radiacdo ultravioleta das
estrelas jovens e massivas. Com comprimento de onda de 656,28 nm, est4d na
regido visivel do espectro e fornece tipicamente uma resolugdo maior do que as
observacdes de HI feitas em antena tinica, e assim pode-se encontrar na literatura

curvas de rotac¢do hibridas, cujos pontos sdo derivados via dados de Ha na regido
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central da galdxia e com dados de HI na regido externa. Por aproveitar a resolugao
mais alta, esta estratégia alivia também o problema do beam smearing que afeta
as regides internas das galdxias nas observagoes de HI. E como veremos a maioria
amostras utilizadas aqui utiliza este tipo de técnica.

Como veremos a seguir para analisar os efeitos da matéria escura numa galaxia
é necessdrio ndo apenas a curva de rotacdo observada mas também um modelo
para a distribuigdo de matéria baridonica na galaxia. Assim além da curva de rota-
cdo os observaveis fundamentais sdo as distribuicdes espaciais de massa p(7) das
componentes baridnicas das galdxia. No caso do gas HI isto advém diretamente
das observagdes de 21 cm, pois o fluxo de radiagdo observado é proporcional a
densidade do gas. Assim pode-se extrair a densidade superficial Y.(r) diretamente
das observacgdes, que é ainda multiplicada por um fator de 1,33 ou 1,44 (consi-
derando apenas a presenca do He ou a do He mais metais respectivamente ),
dependendo dos autores. Este tiltimo passo implica assumir que os demais gases
intra galdcticos tém exatamente a mesma distribuigdo espacial que o gés HI, o que
certamente ndo é verdade, mas ndo deve introduzir grandes erros na distribuicdo
de massa do gas. E por fim, na andlise de curvas de rotagdo assume-se que o
gds intra galatico distribua-se num disco fino, e assim a distribuigdo espacial da
componente é dada pela densidade superficial X(r) multiplicada por uma fungao
delta de Dirac 6(z) na coordenada z, a altura em rela¢do ao plano do disco.

No caso das componentes estelares, o que é observado diretamente é a sua dis-
tribui¢do de luminosidade, que é entdo convertida em um perfil de densidade de
massa como descrito adiante. Esta distribuicdo de luminosidade é normalmente
bem aproximada por uma lei exponencial (van der Kruit; Freeman), 2011), onde a

densidade de brilho superficial é
’
I(r) = Iyexp (——) (2.6)
Tq

onde I é valor central, comumente medido em luminosidades solare por parsec

quadrado (Lo/pc?) e r; é chamada escala de comprimento do disco. Escrito em

2A fragdo primordial de He corresponde a ~ 25% da matéria baridnica, o restante correspon-
dendo ao H. Assim a fracdo cosmolégica de He corresponde a 1/3 do H, o que leva ao fator 1,33.
Levando em consideragdo os demais metais, chega-se ao 1,4.

3 A luminosidade bolomeétrica solar, i.e. integrada em todas as frequéncias, é de Lo = 3,846 X
10% W. Na pratica as observagdes astrondmicas sio feitas sempre em filtros de frequéncia pré-
determinados, medindo assim apenas a luminosidade naquela banda de frequéncia.
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unidades de magnitudes/arcseg?,

u(r) = o + 1,086(%). 2.7)

Esta lei é uma aproximacdo, que é valida para galdxias sem bojo, ou quando
este é presente, para o disco estelar além do bojo. E também frequentemente é
valida apenas por algumas unidades de r; ao longo da galaxia, a partir da qual a
luminosidade é truncada (van der Kruit, 2007). E evidente que a expressao [2.6|é
uma simplificagdo que ignora potenciais particularidades na distribuigdo de luz
de uma dada galdxia, o que se reflete na distribuicdo de massa, e assim sempre
que possivel preferimos usar a distribui¢ao de luz como observada para deduzir a
distribui¢cdo de massa. Além disso em certas galdxias modeladas aqui a obtencdo
do parametro r; é importante pois permite estender o perfil da componente estelar
até as regides externas onde a curva de rotacdo é medida pelas observagdes de HI,
e a parte estelar ja ndo é mais observada. Isto é feito comparando a distribuicdo
de luz observada com a lei nas regides da galdxia adequadas a comparacao,
dando um valor der; e 1y que é usado entdo para estender o perfil de luminosidade
até o raio maximo da curva de rotagdo.

Para modelar a distribuigdo tri-dimensional de luminosidade da galédxia é pre-
ciso modelar a distribuig¢do vertical de luminosidade. Observagdes de galdxias
edge-on revelam que a variagdo da luminosidade ao longo do eixo vertical z tam-
bém varia de acordo com uma lei exponencial. Porém nos modelos de massa
para andlise de curvas de rotagdo de galdxias, ndo hd um consenso quanto a isto,
como veremos a seguir na descrigdo das amostras. Em geral, como detalhado a
seguir na descrigdo das amostras utilizadas, ou assume-se um disco fino, mode-
lado como uma funcéo delta de Dirac 6(z), ou toma-se I(z) « sech?(z/z4) onde z,; é
a escala de altura do disco, dado por z; = 7;/5 ou z; = r;/6, dependendo do autor
e da amostra de calibracdo utilizada para testar a correlacdo observada entre z,; e

ry. Desta forma a densidade volumétrica de luminosidade é da forma
j(r,z) = (nZ(2), (2.8)

onde I(r) é o perfil de luminosidade superficial radial observado e Z(z) é o pertil
vertical como citado acima. Apés convertida em uma densidade de massa, a
permite entdo o calculo do potencial via



2.2. OBSERVACOES E MODELOS DE MASSA BARIONICA 12

O altimo componente baridnico levado em conta nos modelos de massa é o
bojo estelar das galdxias. No que diz respeito aos modelos de massa, os bojos
se dividem basicamente em dois tipos: os chamados bojos cléssicos e os pseudo-
bojos (Kormendy; Kennicutt JR., 2004). Enquanto os primeiros se assemelham
a pequenas galéxias elipticas, com perfis de luminosidade projetada do tipo de
Vaucouleurs (I(r) o< exp [—(i)l/ 4]), onder, é o raio efetivo projetado, definido como
o raio que contém metade da luminosidade total), os tltimos se assemelham
a pequenos discos, com lei de luminosidade como tal, embora com escala de
comprimento 7, bem menor que um disco tipico, j& que sua estrutura é mais
compacta. Das galdxias que analisamos a seguir, apenas uma minoria possui um
bojo, e em todos os casos trata-se do tipo pseudo-bojo.

Como veremos a seguir a presenga do bojo insere um parametro livre a mais
na andlise dos modelos, o que torna o ajuste mais flexivel, porém compativel com
uma variacdo maior nos parametros dos modelos. De toda maneira quando a
fotometria da componente estelar indica a presenga de um bojo, segue-se o proce-
dimento ilustrado em (de Blok et al., 2008): ajusta-se a escala de comprimento 7,
e a luminosidade central (), do bojo para descrever a parte central da galéxia, e
a seguir os valores de p4 e ¥; de maneira que a soma dos perfis de luminosidade
descreva a galdxia como um todo. Com isso fixa-se os parametros do bojo e do
disco a serem usados em 2.8 para obter suas respectivas distribui¢des de massa.

E necessdrio ainda converter o perfil de luminosidade da galdxia em um perfil
de massa, o que néo é trivial. Considerando uma estrela individualmente, a sua
luminosidade depende de varios parametros como sua massa inicial, idade ou
estdgio evolutivo, composi¢do quimica (metalicidade), indice de COIﬂ e outros
fatores. Sendo uma galdxia a soma de vdrias populagdes estelares, cada uma
com aproximadamente os mesmos parametros iniciais, o calculo da densidade de
massa p(r,z) requer a principio um modelo que especifique-a para a particular
somatodria de populagdes estelares que reproduz a dada luminosidade j(r, z). Isto
é feito pelos modelos de sintese de populagdes estelares (Courteau et al), 2014), que
levam em conta a evolugdo das vdrias populagdes estelares possiveis, a histéria

de formacdo estelar da galdxia, sua fungdo de massa inicia e outros fatores.

*O indice de cor é definido como a diferenca entre duas dadas magnitudes de um sistema
fotométrico, sendo assim uma fungéo logaritimica da razdo entre os fluxos nas duas bandas.

> A fungdo de massa inicial ¢ uma funcéo empirica que especifica a distribuicao inicial de massa
das estrelas de uma galéxia.
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Com estes modelos pode-se inferir a razdo massa-luminosidade estelar Y, que aqui

definimos localmente como um fator de conversio, da forma

p(r,2) = Yu(r,2)j(1, 2). (2.9)

Assim como (7,z), Y, é definida em relacdo a uma certa banda de frequéncias
na qual é medida, em unidades solares (1 Yo = Mo/Lor = 28,7 x 10° kg/W na
banda R do sistema UBVRI por exemplo). Estes modelos concluem por exemplo,
que para as bandas de frequéncia no infravermelho (I, J, K no sistema UBVRI),
Y. ~ 1My/Lo. Estas bandas sdo as mais apropriadas para a fotometria galdctica,
pois sdo menos afetadas por absor¢ao na linha de visada devido a poeria interes-
telar, e tragcam mais fielmente a distribui¢do de massa do sistema por detectarem a
luz das estrelas mais velhas e vermelhas, que sdo mais numerosas. Além disso Y,
apresenta menor variacdo galdxia a galdxia (normalmente por um fator 2) nestas
bandas, ao contrario das bandas mais azuis, onde a varia¢do é maior dependendo
por exemplo da formacgédo de estrelas na galdxia e da presenca de poeira. A depen-
déncia espacial de Y, vem do fato de que as populagdes podem ter distribuigdes
espacias distintas entre si. Isto é de fato sugerido pelas observagoes de galadxias
que tém sua regido central dominada por estrelas mais velhas e vermelhas (Y,
maior), enquanto as regides externas, por estrelas mais jovens e azuis (Y, menor).
Na pratica a forma funcional de Y, pode ser inferida usando a correlagdo estabe-
lecida em (Bell; de Jong), 2001)) entre indice de cor e Y, de forma que a observagao
da variacdo radial das cores (V-R,R-I e etc.) na galdxia estabelece a forma da
variagdo de Y,. Quanto a variagdo vertical no disco, nos estudos extragaldticos
¢é assumido que Y, (z) ~ constante, apesar das evidéncias de que na Via Lactea
a escala de comprimento vertical depende da metalicidade da populagdo estelar
estudada (Binney; Tremaine} 2008). Isto simplifica a andlise, j& que uma variagdo
vertical introduziria ao menos um parametro livre a mais na anélise. Além disso,
as curvas de rotacdo no plano da galdxia sdo pouco sensiveis a modelagem da

estrutura vertical, contanto que esta varie pouco.

Por outro lado hé galdxias onde ndo se observa uma significativa variagdo
radial nos indices de cor, o que implica numa populacao estelar aproximadamente
homogénea. Assim a distribui¢do de luz traca a distribui¢do de massa, ou seja

Y, = constante. Em muitos estudos, na falta de informacgédo adicional isto é
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assumido. Neste caso Y, toma a forma global

_ M.

T* L/

(2.10)

sendo M, a massa estelar total do sistema em questdo, e L a sua luminosidade
total em uma dada banda de frequéncia.

Apesar da possivel restricio em Y, vinda de outras evidéncias, em nossas
analises 0 mesmo entra como parametro livre, cujo valor é determinado pelo
ajuste aos dados juntamente com os valores dos parametros do halo escuro ou
gravitagdo modificada. Desta maneira podemos observar os valores previstos
pelos ajuste e compard-los modelo a modelo, bem como com as expectativas

tedricas.

2.3 Modelos de Gravidade Modificada

Nesta secao revisamos brevemente os modelos alternativos a matéria escura fria

que testamos durante nosso doutorado.

2.3.1 Modified Newtonian Dinamycs - MOND

A Dindmica Newtoniana Modificada (MOND em inglés) é uma proposta que foi
pioneira (Milgrom) 1983) ao sugerir que uma modificacdo da leis da fisica poderia
explicar a rotacdo da galdxias, sem a necessidade da presenga da matéria escura.
A idéia parte da observacdo de que existe uma escala de aceleragdo, a9 ~ 1071°
m/s?, a partir do qual os efeitos da matéria escura se tornam aparentes (Sanders;
McGaugh), 2002; McGaugh), 2004). Isto é implementado da seguinte forma: dada

a aceleragdo Newtoniana ay, a aceleracdo efetiva @ em MOND é dada por

y({j—o)dE al, 2.11)
sendo p(x) uma fungédo arbitrdria que garante que no limite de altas aceleragdes,
a gravitacdo seja Newtoniana, ou seja u(x) = 1 quando x > 1. Ja no regime de
baixas aceleragdes x < 1, u(x) = x, de maneira que a aceleracdo gravitacional
efetiva se torna

a = +/apay. (2.12)
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Assim, numa regido suficientemente afastada da galdxia, ja no regime de baixas
aceleragoes, sendo aceleracdo gravitacional dada por ay = GM/7* e a aceleragdo
por centripeta a = V?/r, a velocidade seria

V* =a,GM, (2.13)

ou seja seria constante nas periferias das galdxias, como observado em geral. E
mais, a relagdo tem a forma da lei empirica conhecida como relagdo de Tully-
Fisher bariénicoﬂ uma correlagdo observada entre a massa baridnica total estimada

da galéxia, M, e a sua velocidade terminal de rotagdo, V:
M o V¢, (2.14)

sendo o uma constante. Vérios estudos mostram a validade de em amostras
de galaxias espirais de todos os tipos na classificacio de Hubble, com M e V
variando ordens de grandeza, onde em geral a ~ 4, com pequenas variagdes dada
as diferentes amostras e técnicas utilizadas. Em geral os desvios dos dados com
respeito a relagdo2.14]sao relativamente pequenos e argumenta-se que a principio
estarelagdondo é prevista pelo modelo ACDM (Lelli; McGaugh; Schombert, 2016),
embora esta afirmagdo seja controversa, com argumentos contrdrios indicando
que simulagdes de hidrodinamicas com ACDM poderiam gerar a relagdao de Tully-
Fischer (Desmond, 2012).

Assim MOND surgiu como uma teoria que explica automaticamente tanto as
curvas de rotacdo planas quanto a relacdo de Tully-Fisher, partindo da relagao
entre a presenga da matéria escura e o regime de baixas aceleragdes. Argumenta-
se também que MOND faz outras previsdes que de fato seriam observadas por
exemplo nas galdxias LSB (low surface brightness ou de baixo brilho superfi-
cial), como por exemplo a existéncia de um raio de transicdo a partir do qual
é discrepancia de massa é observada e existéncia de um limite superior para o
brilho superficial das galdxias, entre outras. Porém todas sdo consequéncia da
existéncia de a4y e do regime de baixas acelera¢gdes (Famaey; McGaugh), 2012), e

®A relacdo de Tully-Fisher original é uma relagdo entre luminosidade total L e largura da
linha espectral W, L o W2, Assumindo uma razio massa-luminosidade estelar constante, tem-se
L o« M, enquanto que W o V, e assim M « V*. Posteriormente notou-se que para galédxias com
quantidades significativas de gés a relagdo s6 era valida ao considerar a massa total da galdxia,
incluindo o gas, quando ficou entdo conhecida como relagdo de Tully-Fisher barionica (McGaugh
et al.,[2000).
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assim como no caso da relagdo de Tully-Fisher estas observagdes aparentemente
ndo tém uma causa especifica no modelo ACDM. Para os defensores de MOND,
isto é interpretado como um sinal da presenca de uma teoria mais completa da
gravitacdo, ainda desconhecida, que tenha MOND como limite. De fato, Milgrom
(Milgrom, 2014) faz referéncia as leis de MOND galaticas, em analogia as leis de
Kepler planetarias, que sdo consequéncia da lei fisica mais fundamental, neste
caso a gravitagdo universal de Newton.

A expressao pode ser interpretada tanto como uma modificagdo na gra-
vitagdo, u(x)¢ = g&, ou como com uma modificagdo na 2 lei de Newton, ja que
mu(x)a = F?\], quando entdo é chamada de modificagdo na inércia. Isto corres-
ponde, no nivel ndo-relativistico, a uma modificacdo na lagrangiana do sistema,
seja no termo cinético no primeiro caso ou na energia potencial no segundo caso,
sendo que em ambos os casos MOND deveria ser o limite de campo fraco de uma
teoria relativistica. Neste ponto as possibilidades tedricas que incluem MOND
se multiplicam, como pode ser visto em por exemplo (Famaey; McGaugh, 2012).
Assim desde sua criacdo hd uma vasta literatura sobre a possivel teoria fisica que
daria origem a MOND, sem que uma conclusdo ou candidato definitivo tenha
emergido. Uma das razdes para isto estd na dificuldade em conceber uma teoria
que assim como o modelo ACDM, tenha relativo sucesso em explicar simulta-
neamente as vdrias evidéncias observacionais vindas de diferentes escalas, por
exemplo das curvas de rotagdo das galdxias a formacdo de estruturas no Universo
(Dodelson, 2011). Nao obstante dado o seu relativo sucesso ao explicar a fenome-
nologia da matéria escura em galdxias, MOND permanece como referéncia em
meio a mirfade de teorias e conjecturas alternativas ao modelo ACDM.

Nesta tese nos propomos a analisar a capacidade de MOND de se ajustar as
curvas de rotagdo galéticas, escolhendo para isto uma forma para a funcido de

interpolacao:
X

(1+x2)"%
que é chamada de fungédo de interpolagdo “padrdo” de (Milgrom), 1983), dentre

u(x) = (2.15)

vérias outras propostas. Sendo a aceleragdo efetiva a = V2 /r, e a aceleragdo
Newtoniana ay = V3, /r a pode ser resolvida para Vyonp:

V2 2ag12\’
VAZAONDZTZ% 1+ 1+(€’;) (2.16)
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onde a V3, é a velocidade circular devido a matéria baridnica no plano da galéxia:
V() = YuaV3 (1) + Yy V3 (1) + Vi) (2.17)

sendo V.4, Vi e V, as contribui¢des do disco estelar, do bojo e do gés galaticos
respectivamente, calculadas a partir de seus respectivos potenciais Newtonianos.
Nesta tltima expressao fica explicito o papel da razdo massa-luminosidade este-
lar, que além de fazer a conversdo de luminosidade para massa, acaba também
sendo como parametro livre cujo valor pode se ajustar aos dados. E evidente
também aqui que no caso de MOND a velocidade circular depende apenas dos
detalhes da distribuigdo da matéria barionica na galdxia, uma vez especificada
a funcdo de interpolacdo p(x), sendo esta uma caracteristica universal da teoria.
Veremos adiante que normalmente os modelos de matéria escura e/ou gravitagao
modificada inserem novos parametros livres na velocidade circular que podem
se ajustar a cada galdxia, obtendo assim em geral um ajuste melhor aos dados do
que MOND. Por outro lado o fato de que MOND reproduz as curvas de rotagdo
razoavelmente bem sem introduzir parametros livres a mais é uma indicagao de
que as incertezas nos valores dos parametros galdticos poderiam em principio
ser compativeis com um melhor ajuste, e de fato investigamos isto em nossos
trabalhos.

Neste ponto é conveniente detalhar o que ocorre quando a perfil de densi-
dade do gés possui ondulagdes e "buracos'no interior da galdxia. Neste caso
a velocidade circular quadratica do gas, V;, pode se tornar negativa, o que em
principio ndo tem sentido fisico. Mas lembrando de que na verdade estamos
medindo a for¢a por unidade massa ou aceleragdo centripeta V?/R, a mudanga
no sinal significa entdo que a massa de gas externa aquela regido é maior do
que a interna, resultando numa forga gravitacional para fora. De qualquer forma
normalmente somam-se as contribui¢des das outras componentes para obter-se
uma velocidade circular total positivo definida em toda a galdxia. Porém isto
nado ocorre em MOND com Y, = 0, onde a velocidade circular total poderia ser
imagindria em certa regido da galdxia, devido a contribui¢do negativa do gas. De
fato isto pode ser observado em algumas galaxias em nossas amostras, onde o
ajuste aos dados preferia estes resultados nao fisicos, e ndo podemos deixar de
imaginar aqui uma galdxia dominada por géds e que, analisada no contexto de

MOND, poderia ter o seu valor de Y restringido pela observacdo deste critério,
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de modo a assegurar que V2 > 0. Num caso idealizado, poderia até mesmo haver
uma galdxia, com velocidade do gés suficientemente negativa, que no contexto
de MOND s6¢ faria sentido para com um valor minimo de Y, valor este que, se
menor do que o inferido por outras técnicas, poderia significar uma dificuldade
para MOND.

Outro detalhe citado na literatura sobre MOND que podemos criticar com
base em nossos resultados é a chamada regra de Renzo (Sancisi, 2004), que diz que
qualquer detalhe na distribuicdo de matéria baridnica, como picos ou vales, deve
estar presente também na curva de rotagdo. Isto é visto como um problema para os
modelos de matéria escura pois nas regides onde esta seria dominante, a curva de
rotagdo resultante acaba sendo “suavisada” pela contribuicio dominante do halo.
Jano caso de MOND isso pode ocorrer naturalmente pois apesar da velocidade ser
assintoticamente constante, isto s6 ocorre no regime deep MOND quando ay < 4y,
e enquanto isto ndo ocorre (ay > ay), V = Vy, e os detalhes vistos na distribui¢do
de massa aparecem em V) e consequentemente em V. Assim dependendo da
fun¢do de interpolacdo e dos parametros do disco estelar escolhidos isto pode
ocorrer ainda no interior da galdxia, fazendo com que a regra seja obedecida.
O mesmo também acontece no caso do modelo RGGR com que trabalhamos,

exposto a seguir. Neste casos, a regra aparentemente ndo é obedecida.

Observando nossos resultados, por exemplos nos graficos no apéndice B, nota-
se que em muitos casos os ajustes de MOND e RGGR parecem obedecer esta regra
e as flutuagdes na distribuigdo de matéria barionica, sobretudo no gds, sdo visiveis
tanto na curva de rotagdo do modelo quanto nos dados observacionais, como visto
na figura[2.2} que mostra nossos resultados para a galaxia NGC 1560, um exemplo
notério onde esta regra foi observada (Gentile et al), 2010). Pode-se ver ali uma
subita diminui¢do na velocidade do gés em r = 5 kpc, que também é observada
na curva de rotagdo, como previsto pela regra. No entanto observamos que
colocada desta forma esta regra acaba sendo um tanto subjetiva, ndo havendo
na literatura, até onde sabemos, nenhum teste robusto sobre como esta regra
poderia ser aplicada de forma conclusiva. Temos em nossas analises casos de
galdxias que mesmo analisadas em MOND nao obedecem esta regra, por ter sua
Vn dominada pela contribuigdo estelar, que é mais suave que a contribuigdo do
gds. Curiosamente, ha casos em que a curva de rotagdo observada é relativamente

plana e as ondula¢des no gas ndo se manisfestam nos dados, e assim a amplificagdo
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causada por MOND e RGGR piora o ajuste destes modelos em rela¢do ao ajuste

com a matéria escura, cuja contribui¢do é mais suave, como visto na figura
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Figura 2.2: Gréfico do ajuste a curva de rotagdo com MOND (a esquerda) e com halo NFW
(segéio@) de matéria escura (a direita). A curva preta solida é a curva de rotagéo total de cada
modelo; A ciano tracejada e longa, a contribui¢do do modelo MOND ou NFW; a roxa pontilhada,
a contribuicdo do gés; e a verde oliva tracejada curta, a contribuicdo estelar. Os pontos em
vermelho sdo a curva de rotagdo observada e suas barras de erro e os pontos cinza sdo a
diferenga entre os dados e a curva total em cada ponto. Os gréficos sdo gerados com o mesmo
cédigo usado em (Rodrigues et al., 2014).

Assim a regra de Renzo pode ou nao ser obedecida em MOND ou RGGR de-
pendendo do ajuste do modelo aos dados da galédxia. Nesta tese ndo procuramos
responder esta questdo especificamente, mas investigamos os ajustes dos modelos

aos dados das galédxias e suas consequéncias, como exposto a seguir.

2.3.2 Relatividade Geral Estendida por Grupo de Renormaliza-
cao
Este modelo, chamado Relatividade Geral com Corre¢des do Grupo de Renorma-
lizagdo (RGGR em inglés) tem em comum com MOND a busca por uma possivel
alternativa ao modelo ACDM para explicar a dindmica de galédxias. Porém ao con-
trario de MOND cuja motivagao é essencialmente empirica, RGGR parte também
de uma motivagdo tedrica, que é a expectativa sobre a existéncia de uma teoria
completa da gravitagdo quantica, que implicaria em corre¢des na relatividade

geral e em seu limite Newtoniano.
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Em particular este modelo parte da teoria do Grupo de Renormalizagdo (GR),
uma ferramenta da Teoria Quantica de Campos (TQC) que descreve a variagdo
das “constantes” fisicas com respeito a uma certa escala, de maneira que o calculo
de algumas grandezas depende ndo apenas das constantes da teoria mas também
da escala (normalmente de energia ou distancia) no qual sdo medidas. A depen-
déncia das constantes da teoria (neste caso a da gravitagdo universal de Newton,
Go) com a escala i é dada pela equagdo do GR, que neste caso tem a forma

4G
“

= 2vGy', (2.18)

sendo v uma constante adimensional que controla a escala de variacdo de G.

Integrando a expressdo acima, tem-se

Go

2
N B GO[ —vln( )] (2.19)
“_2) Ho

1 +1/1n(“2

0

G(u) =

considerando apenas a 1* ordem em v, com 1y uma constante tal que G(ug) =
Go. Estas expressoes ja apareceram na literatura em diferentes contextos, mas o
modelo com que trabalhamos ganhou seu nome e tomou forma em (Rodrigues;
Letelier; Shapiroj 2010), onde uma forma especifica para a escala u foi escolhida,
e um potencial Newtoniano efetivo é estabelecido, o que permite o calculo da
velocidade circular do modelo.

A defini¢do do potencial Newtoniano efetivo vem do limite de campo fraco
e baixas velocidades das equagdes de movimento resultantes variando a agdo de
Einstein-Hilbert estendida pelo grupo de renormalizacéo,

R = 2A()
G(w)

ande a agdo passa ser uma funcional de ambas a métrica g,4 e escala u. Variando-se

S[gap, ul = Ten f XN-§¢————, (2.20)

a agdo com respeito a métrica obtém-se equagdes de Einstein modificadas, e com
respeito a ;4 uma equacdo de vinculo entre A, G e métrica, como pode ser visto
em (Rodrigues et al) 2014). Partindo destas ideias, 0 modelo RGGR foi desde
entdo estudado em alguns trabalhos como em (Farina et al., 2011; [Rodrigues,
2012; Rodrigues; Chauvineau; Piattella, 2015), incluindo a nossa contribuigdo
em (Rodrigues et al., 2014), onde estendemos a andlise de (Rodrigues; Letelier;

Shapiro| 2010) para uma amostra considerdvel de galdxias, como veremos adiante.
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Para analisar a dindmica das galaxias (e seguindo (Rodrigues; Letelier; Shapiro,
2010)), despreza-se a contribui¢do de A, e além disso supde-se que G varia muito

pouco na galdxia de forma que
G =Gp+0G = Gy(1 +x) (2.21)

com |x| = 6G/Gp < 1. Pode-se entdo definir um potencial efetivo ® ao notar que

existe uma transformacdo conforme na agdo da forma

s = G0 q-
S = G(#)gyv’“(l K)Suvs (2.22)

de maneira que em primeira aproximacdo em «x as equagdes de Einstein sdo au-

tomaticamente satisfeitas na métrica g,, com Gy constante. Assim de acordo com

esta transformacdo as componentes tempo-tempo das métricas sdo relacionadas

por

G 2
2 G 2 )

O dltimo e mais importante passo é a defini¢do da escala u. Ainda em (Ro-

(2.23)

drigues; Letelier; Shapiro, [2010) alguns ansatz foram testados, e concluiu-se que a

hipétese mais simples com um bom limite Newtoniano é
@ 24
B (—N) , (2.24)
o Dy
sendo a uma constante adimensional que varia para cada galdxia, e ®; uma
constante tal que G(®y) = Gy, que acaba nado tendo papel algum, j& que é eliminada

da derivada de ®. Combinando as [2.19} 2.23| e 2.24] tem-se a expressdo para o
potencial efetivo, em primeira ordem em v

— =2 _ 52N, (2.25)

Finalmente, a velocidade de rotacdo é dada entdo pela expressdo usual da forca
centripeta V?/r = d®/dr, que resulta em
VZ
V:=Vy (1 —~ —“) (2.26)
Dy

onde V3 = rd®y/dr. O parametro V2, = avc? é o parametro livre da teoria,

ajustdvel a cada galdxia, juntamente com as razdes massa-luminosidade. Na
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prética parametrizamos V., por a, fixando o valor vem 1077, assim V2, = ac*x1077.
A expressdo acima tem como limite assintético V2(r — o) = V2, ja que nesta
situagdo V3 — 0 e V3 /Dy = —1. Assim V3, é de fato uma velocidade terminal,
e a velocidade circular efetiva V2 é sempre maior que a Newtoniana, j4 que @y
é negativo. Por ser proporcional a V3, o modelo também segue grosso modo
a regra de Renzo, e as ondulagdes caracteristicas da curva de rotagdo baridnica
estardo presentes na curva de rotagdo efetiva.

Dada a relagdo de Tully-Fisher onde a velocidade terminal é V* o« M, haveria
entdo no modelo RGGR a expectativa de que M « a. Além disso para manter os
resultados da RG e seu limite Newtoniano no sistema solar espera-se que o — 0
quando M — 0 (e de fato isto foi verificado em (Farina et al., 2011)). De toda
forma, o fato de a variar a cada galdxia sugere a existéncia uma correlagdo entre
este parametro e algum parametro galdtico a ser determinado. Durante nosso
doutorado investigamos algumas possiveis correlagdes, sem muito sucesso, sendo
a mais evidente a correlagdo a X M, como mostramos em (Rodrigues et al.,2014)
e a seguir.

Uma dificuldade que contornamos ao lidar com este modelo foi o fato de
que como veremos a seguir para algumas amostras com que trabalhamos, o
perfil de densidade superficial estelar X(r;) ndo estava disponivel, mas ao invés
disso os dados de sua contribui¢do para a curva de rota¢do (assumindo um certo
valor de Y,), medida nas mesmas posi¢des r; da curva de rotagdo observada
da galdxia. Em outros modelos isto ndo representa dificuldade alguma pois o
que importa para andlise estatistica é a diferenca entre a velocidade observada
e a prevista pelo modelo. Porém no caso de RGGR a velocidade efetiva do
modelo V? depende do potencial Newtoniano @y das componentes, e sendo
assim somos forcados a calcula-lo. Para isso primeiramente construimos a curva
de velocidade da componente, por interpolagdo polinomial, a partir dos pontos

Vi(r;) dados. A seguir calculamos numericamente o potencial da componente

P(r) = fo T Vz(,r’)dr’, (2.27)

r

através da integracdo

construindo a fung¢do ¢ pela interpolacdo de uma tabela de pontos [¢(r;), 7i], que
vai até o raio maximo observado da galdxia. Por construcdo o potencial ¢ gera,

ao menos nos pontos observados, a mesma velocidade, e tem aproximadamente
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a mesma forma da fungdo @ (com pequenas varia¢des causadas pela funcédo de

interpolagdo entre os pontos), diferindo da tltima por uma constante aditiva c
d=¢+c, (2.28)

que garante que ® — 0 quando r — oco. O ultimo passo é entdo a estimativa da
contante c. No caso da componente estelar comparamos o seu “potencial” ¢ com
aquele calculado a partir de um disco exponencial com escala de comprimento
igual a da galdxia em questdo. A constante é entdo calculada igualando ® = ¢ +¢
no ultimo raio observado da galdxia, obtendo em geral uma boa concordancia
entre as duas funcoes.

Veremos adiante que os nossos resultados mostram que em termos de ajustes
a curvas de rotagdo de galaxias, RGGR é um modelo competitivo, mas quando
confrontado com outros dados observacionais da Via Lactea, o modelo parece so-
frer um revés (de Oliveira; de Freitas Pacheco; Reinisch, 2015). Uma investigagao
mais detalhada acerca da viabilidade do modelo RGGR foge do escopo desta tese.

2.3.3 Condensado de Bose-Einstein

Ao contrério dos casos anteriores este ndo é um modelo de gravitacao alternativa,
e sim um modelo de matéria escura alternativo ao das WIMPs, onde um bdson
escalar leve seria a particula de matéria escura ndo barionica. Abaixo de uma certa
temperatura critica, as fungdes de onda dos bésons se sobrepdem e o sistema passa
a apresentar o comportamento coletivo macroscépico chamado de Condensado de
Bose Einstein ou BEC em inglés. Apesar de previstos teoricamente hd décadas,
os BEC s6 foram observados experimentalmente na década de 90 (Dalfovo et al.,
1999), e no mesmo periodo a sua aplicagdo a cosmologia logo despontou (Sin),
1994) como candidato vidvel para o papel da matéria escura no Universo. Isto
porque para uma massa da ordem de 107% eV/c? a temperatura de formagao
do BEC é ordem de 1 TeV, correspondendo ao Universo primordial, a partir do
qual o mesmo evolui de maneira similar a matéria escura fria. Sendo assim esta
familia de modelos pode em principio explicar simultaneamente as evidéncias na
estrutura em larga escala do universo (Magana; Matos, 2012; Freitas; Gongalves,
2013) e as na escala galdtica como as curvas de rotagdo de espirais (Bohmer; Harko),
2007; Pires; de Souzal,2012;|de Souza; Pires, 2014} Guzman et al., 2014). Além disso

do ponto de vista teérico também ha candidatos naturais para o béson, sendo o
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mais notoério o dxion, do suposto mecanismo de Peccei-Quinn da cromodinamica
quantica (Banik; Sikivie} 2015).

Na TQC, o BEC ¢é descrito na segunda quantizagdo, onde o Hamiltoniano H
de um sistema de N bosons interagentes e o operador de aniquilagdo do campo

bosdnico W(r, t) obedecem a equagdo de Heinsenberg

ihis i \1/( H =¥, 1), H] = l_h;nV; +

Veal(r) + f AW, HV(r - )V (r, t)] W(r, 1),

(2.29)
sendo V(r — r’) a energia potencial de interacdo entre duas particulas, e V,, a
energia potencial externa de confinamento do BEC. Nas condi¢des de formacao
do BEC, chamado as vezes de limite de diluigdo (baixas temperaturas e densida-
des), o espacamento médio entre as particulas é muito maior que o comprimento
de espalhamento 4, e nesse caso as tnicas intera¢des relevantes sdo as colisGes
entre pares de particulas, onde o potencial de interagdo é descrito pelo chamado

potencial efetivo de esfera dura

Vi-r)=g6(-7), (2.30)
onde a constante de acoplamento g é definida como
4nh*a
= . 2.31
§=— 231)

O préximo passo é um tipo de aproximagdo de campo médio (ou de Hartree
(Dalfovo et al.,[1999)), onde o operador Y(r,t)é decomposto nas contribui¢oes da
chamada funcdo de onda ¢ do estado fundamental do condensado e o operador
\W'(r, t) que representa a pequena contribuicao dos estados excitados. No caso de

um estado estaciondrio de N bésons com potencial quimico u tem-se entdo
W, t)=en [¢(r) +¥'(n)]. (2.32)

Aqui ¢ é definida como o valor esperado do operador de campo y(r, t) = (¥ (x, t))
e fixa a densidade de bésons no estado fundamental como p(r, f) = |P(r, t)* =
Nlo(x, t)?, sendo ¢ a fungdo de onda do estado fundamental de uma particula,
devidamente normalizada. Usando estas expressoes, e desprezando as perturba-
¢cdes em ¢, a se torna a chamada equacgdo de Gross-Ptaevskii independente

do tempo, :
272

u(r) = (—hz

Veu(r) + glyb(r)IZ) P(x). (2.33)
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No caso do halo de matéria escura na aproximagdo de campo médio, V., é a
energia potencial gravitacional do BEC, que obedece a equacgado de Poisson
szeL(r) = 41 GPyc, (2.34)
m
sendo V.(r)/m o potencial escalar Newtoniano e pgc = mp a densidade de
massa do BEC. As equacgdes acima sdo por vezes chamadas de sistema de Gross-
Ptaeviskii-Poisson (GPP), e juntas podem ser vistas como uma equacgao de Schro-
edinger nao-linear na aproximacdo de campo médio do BEC. Em vérios estudos
este sistema é resolvido numericamente, o que permite o estudo tanto da curva
de rotagdo quanto da estabilidade do halo de matéria escura, como por exemplo
em (Guzman et al.,[2013).

A abordagem que testamos em nosso trabalho envolve a aproximagdo de
Thomas-Fermi, onde N > 1, e a contribui¢do da energia cinética do sistema s6
é relevante perto da fronteira do BEC, sendo assim desprezada se comparada
com a energia de interagdo. De fato, usando uma representacdo de Madelung da
funcdo de onda (Bohmer; Harko| [2007), (Dwornik; Keresztes; Gergely, 2013), do
tipo (r) = +/p(r) exp(iut/h), pode-se mostrar que o sistema GPP se decompde em
equagdes andlogas as da hidrodindmica, e neste caso a equagdo equivalente a da

continuidade toma a forma
Vet Vot+gp =1, (2.35)

com 1 constante e V, o« (V2 4/p)/p o chamado potencial quantico, que se anula
no limite de Thomas-Fermi. Nesta situa¢do, tomando o laplaciano de junta-
mento com a tem-se

2
V2o + %p 0 (2.36)

que tem como solugdo, no caso com simetria esférica, o chamado perfil de Bohmer-

Harko (k)
sen(Kr
pBEC(r) = Po kr s (237)

sendo pg = peec(r = 0) e a constante k definida como

/Gm3
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Pode-se notar que o perfil de densidade é constante préximo da origem, e vai
a zero no raio em que kr = m, o que define o raio do BEC, 7y, = m/k. A partir
deste raio a densidade seria entdo negativa, e para evitar este problema fixa-se
Poic(r > 1gec) = 0. Isto é necessdrio pois em muitos casos o raio previsto do BEC
é menor do que o da prépria galdxia, e na regido além do BEC, espera-se um
comportamento kepleriano, V2. oc 1/r. Com esta defini¢do pode-se fixar também
a massa total do halo BEC, integrando o perfil de densidade até r = 7y, de forma
que My = 41°po /K> = 4potay. /.

De posse do perfil de densidade, o potencial Newtoniano correspondente

pode ser calculado analiticamente, que em funcdo dos parametros livres py e k se

escreve:
—4nGpo (1 sen kr)
+ r<r
K2 kr 7 — I BEC/s
Dy (r) = —42Gpy (2.39)
or 7> Tgec,

e maneira que para sec; Ppec(r) = —GMyec/r como esperado. A velocidade
d v > Tpec, Popc(r GMc /7 do. A velocidad
circular correspondente é entdo

4nG
2 _ nkzp() ( Se;;f kr — COS kV) 7 r S VBECI
VBEC(r) ~ Y 47%Gpo (2-40)
Br 7 r> rBEC/

que deve ser adicionada a contribui¢do baridnica para a obten¢do da velocidade
circular total. Esta solucgado foi confrontada, em vérios trabalhos, com as curvas
de rotacdo de vérios tipos de galaxias, tendo em geral obtido boa concordancia
com as observagdes. Apesar destes bons resultados o modelo sofre com alguns
problemas que parecem inviabiliza-lo, em especial o fato que s6 ha bons ajustes
considerando k como parametro livre da teoria. Como k depende tanto da massa
m quando do comprimento de espalhamento g, isto significa que os parametros
do bdson estariam variando em cada galdxia, o que ndo faz sentido. H4 também
outras questdes abordadas na literatura como por exemplo a da instabilidade do
halo BEC (Guzman et al., 2013) e a validade da aproximacdo de Thomas-Fermi
(Toth, 2014).

Neste tese testamos o modelo BEC apenas no contexto da Via Lactea, que
descrevemos no capitulo 5, onde além da curva de rotagdo testamos também o
modelo contra os dados da aceleragdo vertical na vizinhanga solar. E aqui também
os resultados parecem inviabilizar o modelo, apesar de um ajuste razoavel para a
curva de rotagao.
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24 O Problema Cuspide/Ntcleo

O modelo cosmolégico padrdo, o ACDM, descreve com detalhes o Universo nas
escalas cosmoldgicas, desde a sua fase primordial e a formacgdo de estruturas até
a fase atual de dominio das componentes ndo baridnicas (Planck Collaboration et
al., 2016;|Mo; van den Bosch; White} 2010; |Del Popolo, 2014). No entanto uma sé-
rie de observagdes permanece inexplicadas na escala das galdxias (Primack| 2009;
Weinberg et al 2015; Del Popolo; Le Delliou, 2017; |[Pawlowski et al., 2015).Em
particular, o modelo ACDM tem dificuldades em explicar certos aspectos infe-
ridos a partir de observagdes de galdxias espirais, sendo que um dos principais
problemas do modelo padrdo é a previsdo, feita por simula¢des numéricas de
N-corpos, de um perfil universal para os halos de matéria escura, que apresenta
uma cuspide central (Moore} 1994; Flores; Primack, 1994; Navarro; Frenk; White,
1997; Navarro et al., 2010), enquanto que as observagdes de curvas de rotagdo de
galdxias, em especial de ands e LSB, sdo melhores descritas por halos de matéria
escura com nucleos de densidade constante (de Blok, 2010;|Adams et al.,[2014).

As simulag¢des cosmoldgicas de N corpos com matéria escura produzem per-
tis de densidade para os halos virializados que crescem rapidamente na regido
central, descritos pelo perfil de Navarro, Frenk e White (NFW) (Navarro; Frenk;
White, [1997):

P (1) = (2.41)
onde p; e r; sdo constantes que definem um dado halo. Nota-se que este perfil
tém um comportamento central do tipo p o r~!. Em geral perfis que tém proximo
ao centro p o r* com a < —1 sdo chamados de perfis com cuspide, e perfis
com a =~ 0, sdo chamados de perfis com ntcleo. O valor numérico preciso que
define a fronteira entre um halo com ctispide ou ntcleo varia de acordo com a
abordagem. O valor de @ depende da simulagao, variando de por exemplo de
a ~ —1,5 (Moore et al, 1999), até perfis mais suaves na regido central, com r*% a
~ 100 pc do centro em simula¢des mais recentes e modelos semi-analiticos (Stadel

et al}, 2009, [Navarro et al., 2010)’] Considerando efeitos da matéria baridnica na

"Este é o chamado perfil de Einasto, que com 3 parametros livres, descreve melhor os perfis
dos halos obtidos em simulagdes de N-corpos. Apesar de ndo ndo possuir um comportamento
divergente, na pratica no contexto das curvas de rotagdo sofre do mesmo problema no NFW, onde
sua densidade cresce rapidamente perto da origem (Chemin; de Blok; Mamon), [2011; (Gao et al.
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formacao dos halos, vérios autores, em simula¢des hidrodindmicas ou resultados
semi-analiticos, detectam uma correlagdo entre variagdo central do perfil e massa
do objeto considerado (Ricotti, 2003; Ricotti; Pontzen; Viel, 2007; Del Popolo,
2010; Del Popolo, 2012b), de maneira que o expoente a varia em torno de -1
dependendo da massa do objeto, mais especificamente com a massa estelar da
galaxia considerada (Di Cintio et al., 2014a).

Por outro lado as observagdes de curvas de rotagdo de galdxias sdo normal-
mente melhor descritas por perfis de densidade com um ntcleo central (de Blok;
McGaugh; Rubin, 2001} |Gentile et al., 2004; Blais-Ouellette; Amram; Carignan,
2001; Borriello; Saluccil, 2001; de Blok et al., 2001} Swaters et al.| 2003; Oh et al.,
2011), por exemplo o perfil pseudo-isotérmico

Prolr) = —2 (242)
1+ (%)
sendo py e . a densidade central e raio do ntcleo, e o perfil de Burkert
Po (2.43)

pBurkerf(r) (1 N i) (1 N %)/
com pg e 7. sendo definidos da mesma forma. Em ambos os casos acima, nota-
se que parar — 0, p — po, 0 que caracteriza o ntcleo no centro do halo. Desta
forma o problema ctispide/nticleo se caracteriza pelo conflito entre as observagdes,
que preferem perfis com ntcleo, e as expectativas criadas pelas simulagdes, que
produzem perfis mais préximos de uma ctspide. Este conflito é evidente no
caso das galdxias ands e LSB, que de acordo com as simulagdes com matéria
escura deveriam possuir uma ctspide (¢ < —1), mas na pratica sdo melhores
descritas por modelos com ntcleo (¢ ~ 0). Porém esta tendéncia nédo é valida

para todos os tipos de galdxias. Por exemplo em (de Blok et al., 2008) na amostra
2

THINGS, pela comparacéo entre os valores do x7, dos modelos NFW e pseudo-
isotérmico conclui-se que as galdxias maiores (Mp < —19) sdo descritas igualmente
bem por ambos os perfis NFW e pseudo isotérmico, enquanto que as galdxias
menores (Mg > —19) sdo melhor descritas pelo perfil pseudo isotérmico. Neste
mesmo contexto de comparagdo outros exemplos também mostram que para

galdxias massivas, cujos centros sdo dominados pela matéria baridnica, ndo ha

2008).
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uma tendéncia clara, e de fato isto é o tipo de conclusdo que procuramos investigar
em (Rodrigues et al.,|2017), a seguir. Em (Spano et al., 2008) os autores analisam
uma amostra de 36 galdxias espirais de diversos tipos, e apesar de em geral
obterem melhores ajustes com o modelo pseudo isotérmico do que com o NFW,
ndo hé relacdo clara entre o tipo de galdxia e 0 modelo preferido. J4 em (Simon et
al.,2005) é feita uma andlise de 5 galdxias com o expoente a como parametro livre,
cujos resultados mostram significativa dispersao, ndo havendo assim preferéncia

por nenhum perfil universal.

Isto sugere que a propria existéncia de um perfil universal de matéria es-
cura nas galdxias pode ser questionada, ja que estes perfis ndo tém justificativa
tedrica e sdo apenas ajustados as curvas de rotacdo. No caso de gravitacdo modi-
ficada por exemplo (como MOND, RGGR e outras propostas (Famaey; McGaugh,
2012; Rodrigues; Letelier; Shapiro, 2010; Rodrigues et al., 2014; van den Bosch;
Dalcanton| 2000} |Zlosnik; Ferreira; Starkman, 2007), além de serem construidos
a partir de principios, a controvérsia sequer existe, dado que sdo modelos que
ndo usam matéria escura. E dado que a origem da diferenca entre os ajustes
as curvas de rotagdo dos perfis com ctspide e nticleo esta justamente na regido
central das galédxias (de Blok; Bosma) 2002), neste caso a questdo é se tais modelos
modificados conseguem ou ndo reproduzir bem as curvas de rotacdo observada,
sobretudo préximo ao ntcleo. Pois ainda que um modelo de gravitacdo modifi-
cada possa produzir bons ajustes para um grande conjunto de galdxias, caso estes
ajustes sejam sistematicamente problemaéticos no centro das galdxias, o modelo
de gravitagdo modificada ndo terd mérito algum sobre o modelo padrdo por ndo
possuir conflito ntcleo/ctispide. Esta é uma motivacdo para nossa investigagdo

em (Rodrigues et al., 2014), descrita no préximo capitulo.

Uma solugdo para a controvérsia seria a existéncia de algum mecanismo que
transforma os perfis com ctispide nos perfis com ntcleos. Em alguns modelos de
matéria escura isto ocorre naturalmente, como no caso com matéria escura auto-
interagente (Spergel; Steinhardt, 2000; Rocha et al., 2013)), ou com mudangas no
espectro de poténcia em pequenas escalas (Bode; Ostriker; Turok, 2001; Zentner;
Bullock, 2003} Maccio et al., |2013), nos quais os halos escuros produzidos tém
densidade menor, possivelmente adquirindo um ntcleo. No caso da CDM isto
também pode ocorrer via mecanismos onde a interagdo gravitacional entre os ba-

rions no centro da galdxia e a matéria escura suaviza as ctspides, possivelmente
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em nucleos, como por exemplo a retroalimentacdo por ejecdes de supernovae e a
friccdo dinadmica de bérions (Del Popolo, 2009; Governato et al., 2010; Del Popolo,
2012al |[de Souza et all 2011} Pontzen; Governatol| 2012, Governato et al., 2012}
Del Popolo et al,2014). Independentemente do mecanismo baridnico que efetiva
a transformacdo da cispide em ntcleo, este processo dependeria do contetdo
baridnico da galdxia e assim seria mais eficiente em algumas galdxias do que em
outras. Os mecanismos citados concordam por exemplo que em galdxias massi-
vas, ndo haveria perfis com nticleo. Em particular de acordo com (Di Cintio et al.,
2014b; |Del Popolo; Pace, 2016) esta transformagdo depende da massa estelar da
galédxia, de forma que galdxias com massa estelar M ~ 10%°M,, tém halos escuros
com perfis aproximadamente nucleados (@ ~ 0), enquanto galdxias maiores, com
massa estelar M > 10°°M,, sdo melhor descritas por perfis com ctspide (com
a < —1). Isto seria consequéncia do fato de que galdxias maiores possuirem uma
maior razdo entre a massa bariodnica e a massa do halo, e do fato de que o centro
destas galdxias serem dominados pela matéria bariénica. Esta matéria barionica
gera uma maior atragdo gravitacional do que em galdxias menores e consequen-
temente os fluxos de matéria causados pelas supernovae ou pela friccdo dindmica
ndo sdo capazes de arrastar a matéria escura para fora e suavizar o perfil do halo.
Em nosso artigo (Rodrigues et al, 2017) descrito no capitulo 4, desenvolvemos
uma nova técnica para avaliar a controvérsia do nucleo/ctispide, motivados a
verificar se de fato os perfis com ctspide tém desempenho melhor em galaxias

maiores.

2.5 Dados Observacionais

Nesta secdo descrevemos as amostras e dados utilizados durante nosso douto-

rado, bem como o fundamento da anélise estatistica utilizada em nossos artigos.

Amostra A

Esta amostra corresponde as curvas de rotacdo observadas no projeto The HI
Nearby Galaxy Survey (THINGS). Os modelos de massa da parte estelar baseiam-
se nas observac¢des na banda 3,6 ym do projeto SINGS (Spitzer Infrared Nearby
Galaxy Survey). Trabalhamos aqui com os dados apresentadas em (de Blok et al.,
2008) (com excegdo das galdxias NGC 2366 e IC 2574), que foram nos enviados
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em comunica¢do privada por E. de Blok., sendo em maioria galdxias massivas
(M 2 10°M,) e com altas velocidades de rotacdo maximas (V.. = 100 km/s).
As galdxias também sdo selecionadas de acordo com sua inclinagdo, que como
discutido anteriormente, pode limitar significativamente a medida da curva de
rotagdo, e assim somente galdxias com inclina¢des intermedidrias (40 < i < 80°)
sdo estudadas. Da mesma forma, evita-se galdxias com movimentos ndo circulares

evidentes, que foram estudadas em (Oh et al., 2008).

Estes dados sdo os de maior resolugdo com que trabalhamos, devido a inter-
ferometria dos radio-telescépios do Very Large Array combinada com a relativa
proximidade das galdxias observadas, de maneira que resolucdo final tipica é da
ordem de 100 pc. Como resultado, em geral as curvas de rotagdo nesta amostra
possuem da ordem de centenas de pontos observados, pelo menos uma ordem de
grandeza a mais do que as outras amostras, o que proporciona ajustes muito mais
precisos. As curvas de rotagdo sdo obtidas dos campos de velocidade radiais ap6s
a aplicacdo de diversas técnicas (descritas em detalhe em (de Blok et al., 2008))
que visam a avalia¢do e eliminacdo de erros sisteméticos causados por exemplo
pelo beam smearing (que devido a alta resolucdo desta amostra, ndo tem efeitos
significativos - introduzem erros da ordem de 1 km/s) ou pela presenca de movi-
mentos ndo circulares na galdxia. Ja as barras de erro na velocidade de rotagao
sdo definidas como uma soma quadratica da dispersdo das velocidades calcula-
das ao longo de cada anel ’|com 1/4 da diferenca entre as velocidades calculadas
usando apenas o lado recessivo e o lado aproximante da galdxia. Esta definigdo é
arbitrdria e supostamente torna as barras de erro mais realistas, possivelmente as
superestimando.

Além da questdo da resolugao esta amostra busca um tratamento mais preciso
dos modelos de massa estelar em relacdo a outras amostras. Em particular os
autores usam a relacdo ja citada (Bell; de Jong, 2001) entre as cores e a razdo
massa-luminosidade estelar, que no caso entre as bandas | e K do infravermelho
préoximo é

log(Y%) =1,43(J - K) - 1,38, (2.44)

8Esta medida substitui a anterior, citada na introducao, baseada na variacao do x> minimo a 1o
fixado pelos parametros do anel. Esta escolha é feita pois nesta amostra a definicio baseada no x>
gera barras de erro até uma ordem de grandeza menor do que a defini¢do baseada na dispersao
de velocidades.
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que é usada entdo para obter para cada galdxia uma funcdo YX a partir das
observagdes das bandas | e K, por sua vez extraidas das observagdes do projeto
2MASS Large Galaxy Atlas (Jarrett et al., 2003). A expressdo anterior é obtida a
partir de modelos de sintese de populacdo estelares, que assume uma determinada
funcdo da massa inicial, e consequentemente uma vez observadas as bandas | e
K a fungdo YX é fixada. Em (de Blok et al, 2008) os autores exploram diferentes
cendrios para a funcdo de massa inicial, o que implica em alterar a constante
aditiva em reescalonando assim YX e a massa estelar total. No nosso caso
exploramos um outro cendrio, também investigado no THINGS, onde a massa
estelar total (e a constante na expressao é um parametro livre, e assim as
observacdes das bandas | e K fixam a forma funcional de YX a menos de uma
constante, que determinamos pelo ajuste aos dados juntamente com um modelo
para o halo escuro.

Como a fotometria estelar das galdxias é medida na banda 3,6 um do projeto
SINGS, resta entdo converter YX em Yi’é, o que é feito em (Oh et al., 2008), usando
modelos de sintese de populagdes estelares:

Y36 =0,92YK - 0,05, (2.45)

de maneira que a variacdo radial na razdo massa-luminosidade toma uma forma
do tipo
YY) =YY f(n), (2.46)

onde f(r) é determinada pela varia¢do radial da cor | — K e as constantes dadas
nas expressdes acima, e Yi’(’ = M, /L3¢ sendo M, a massas estelar total e L3¢ a lu-
minosidade total da galdxia na banda 3,6 um, que pode ser obtida pela integragao
do perfil de luminosidade da galaxia.

Dado o perfil de magnitude p36(r) da galéxia (em mag/arcseg?), pode-se obter o
perfil de densidade superficial de luminosidade em Les ¢/pc?, I(r) oc 10704l1(0)~Cael)
onde C3¢ é uma constante que envolve a magnitude absoluta solar na banda
3,6 um e um fator de conversdo de unidades (Oh et al., 2008). A obtencido da
quantidade desejada, a densidade superficial de massa X(r), se d4 entdo pela
simples multiplicagio pela razdo massa-luminosidade Y3°(r). E por fim, uma
altima correcdo a ser aplicada é de deprojegdo, onde para um disco infinitamente
fino e transparente com inclinacdo i, a densidade superficial de massa difere

daquela de um disco face-on por um fator de cosi. Assim a densidade superficial
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de massa das galéxias é modelada, em My/kpc?, como
%(r) = kY Y°(r) cos[i(r) | 107040 Moo, (2.47)

onde x = (1803600 x 10%/7)* é um fator de conversao de unidades e M3 4 = 3,24
é a magnitude solar na banda 3,6 ym. E fica evidente que nesta amostra tanto a
razdo massa-luminosidade quanto a inclinagdo sdo permitidas varia¢ées radiais,
a primeira relacionada as diferentes populagdes estelares presentes na galdxia, e a
segunda extraida do modelo tilted ring aplicado na obtencdo da curva de rotagao.
Finalmente, a densidade volumétrica de massa da galdxia (em Mg/kpc®) é obtida

assumindo uma distribuico vertical do tipo sech?, de forma que

_ 12 (Z
pu(r,2) = L ()5 Sech (Zd), (2.48)

onde assume-se que z; = 14/5, de forma que a determinacédo de z; depende apenas
da inspecdo do perfil radial p(r) da galdxia, de onde extrai-se o valor de r,;. Esta
densidade é entdo integrada para a obtengdo do potencial Newtoniano da parte
estelar e de sua contribuicdo para a rotagdo da galédxia.

Algumas galdxias nesta amostra possuem um componente central que pode
ser identificado como um bojo. Neste caso seguimos a modelagem feita pelos
autores, onde os parametros do disco e do bojo sdo fixados de duas formas. Na
primeira ignora-se o bojo, com a constru¢do de um disco exponencial que descreve
bem a parte externa da galdxia. Na segunda, monta-se um disco exponencial
que reproduz a fotometria da regido interna e um outro disco que reproduz
a fotometria do restante da galdxia, deixando do Ti’; e Y‘j’fd como parametros
livres. Como estes modelos tém resultados distintos frente aos dados, nds os
consideramos separadamente, ainda que se refiram a mesma galdxia. Este é o
caso das galaxias NGC 2403 e NGC 3198. Outra galdxia que analisamos duas
vezes é a NGC 7793, mas neste caso por duas versdes diferentes de sua curva de
rotacdo: uma s6 a parte interna, onde a curva de rotagdo é crescente, e a outra
levando em conta também a parte externa, onde a curva de rotacdo é decrescente,
fato discutido pelos autores. Neste caso, cada modelo é analisado separadamente
frente as duas versdes da curva de rotacao.

O modelo de massa do géas por outro lado é muito mais simples. A densidade
superficial corrigida por inclinagdo X,.(r) ja é dada a partir do modelo tilted

ring, sendo apenas multiplicado por um fator de 1,4 para simular a presenca de
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outros gases no meio intergalatico. A densidade volumétrica é obtida entdo ao

assumir-se um disco infinitamente fino, da forma
Peis(1,2) = Lyii(r) 6(2), (2.49)

onde 6(z) é a fungdo delta de Dirac. Assim como no caso estelar, o potencial
Newtoniano é obtido entdo a partir desta densidade.

Amostra B

Esta amostra consiste de 5 galdxias (late-type, HSB e sem bojo) cujas curvas de
rotacdo sdo hibridas, observadas tanto em Ha na parte central como em HI nas
partes mais externas, com o objetivo de medir as curvas de rotagdo de maneira
mais completa possivel. No caso das observac¢des em HI, aqui os autores de-
senvolvem uma abordagem alternativa ao método tilted ring para a obtencdo
da curva de rotagdo, apropriado para os casos de galaxias cujos campos de ve-
locidades radiais ndo estejam bem definidos, e/ou no caso de galdxias em altas
inclinagdes. O método, chamado Warped Modified Envelope Tracing ou Modified
Envelope Tracing na sua versdo mais simples, produz melhores estimativas iniciais
da curva de rotagdo, em comparagdo a outros métodos, mas requer manipulagdes
a posteriori nos dados observados para a obtengdo da versao final da curva de
rotagdo. O método, assim como as galdxias e suas caracteristicas, sdo descritos
em detalhes em (Gentile et al., 2004). As barras de erros levam em consideragao
a diferenga de velocidades entre os lados da galéxia, além de erros sisteméticos e
um erro minimo arbitrario relacionado a inclinagdo da galéxia.

Nas observagdes Oticas, as 5 galdxias foram selecionadas de uma amostra
de 967 curvas de rotagdo estudadas em (Persic; Salucci, 1995) por obedecerem
critérios de selecdo como inclinacdo favoravel (i < 85°), boa resolugéo e simetria
espaciais, entre outros. Nas regides onde se sobrepdem, as curvas de rotagao
obtidas via Ha e HI concordam entre si. As galdxias sdo observadas na banda
I para obtengdo do modelo de massa estelar e de outros pardmetros da galdxia,
como o escada de comprimento do disco. A curva de rotagdo é construida ponto a
ponto através de uma média tomada em pontos vizinhos agrupados radialmente.
Asbarras de erro sdo calculadas pela média dos erros dos pontos agrupados mais
um erro médio definido como metade do erro médio. E mesmo com a introdugdo

arbitrdria destes erros minimos, nesta amostra vé-se que as barras de erro tanto
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dos ponto de Ha como de HI sdo consideravelmente menores do que em outras
amostras.

No que diz respeito ao tratamento de dados feito nesta amostra, para todas as
galdxias a densidade superficial do gés (Z(ri),i = 1,...N sendo N o niimero de
pontos observados na curva de rotacgdo) foi fornecida, e assim apds a interpolagao
dos dados para construcdo da curva continua X, (r), e assumindo que o mesmo
esteja distribuido em um disco fino, seguimos o procedimento descrito anterior-
mente e calculamos o potencial Newtoniano da componente pelas expressdes|2.49
e Este é 0 mesmo procedimento para o gds da amostra A, com a diferenca
que aqui o fator multiplicativo na densidade superficial é fixado em 1,33, o que
considera apenas a presenca do gas He inter estelar.

Para a componente estelar, em 4 das 5 galdxias a fotometria na banda I é bem
proxima da de um disco exponencial Neste caso porém os autores assumem

um distribui¢do de disco fino, e assim a densidade de massa (em My/kpc?) é dada

por

Px1(1,2) = ;F:;é exp (—%)6(2) (2.50)
que é usada entdo em [2.2| para o cdlculo do potencial da componente. Aqui L;
¢ a luminosidade total na banda I e a razdo massa-luminosidade Y; é assumida
constante, a exemplo das outras amostras, exceto a amostra A. A excecdo a este
procedimento foi a galdxia ESO 79-G14, cuja fotometria difere significativamente
da de um disco exponencial. Neste caso os dados fornecidos foram os da contri-
buigdo de velocidade do disco (V4 (r;), i), com i = 1...N, calculadas nos N pontos
na curva de rotacdo. Como dito anteriormente, para a todos os modelos exceto
o0 RGGR a velocidade de cada componente é suficiente para a andlise estatistica,
mas no caso deste tltimo o célculo do potencial Newtoniano é necessario. Assim
neste caso, como citado anteriormente, construimos o potencial final via compa-
ragdo entre o potencial obtido via integracdo de V2(r)/r com o potencial de um
disco exponencial fino de mesma escala de comprimento da galédxia, o que fixa a

constante aditiva necessdria para definicdo do potencial final.

Amostra C

Esta amostra também consiste de curva de rotacao hibridas, construidas em (de

Blok; Bosma, 2002) a partir de observac¢des em Ha de uma amostra de galdxias
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previamente observadas em HI em (de Blok; McGaugh; van der Hulst, 1996;
Swaters et al., 2002; Swaters; Balcells, 2002), entre outros. As galdxias em geral
possuem baixa massa e luminosidade, e muitas se enquadram na classificagdo
LSB. As observagdes em HI tém em geral baixa resolucdo e sdo afetadas pelo
beam smearing, o que faz com que em alguns poucos casos as curvas de rotagdo
de Ha e HI ndo tém boa concordancia. Para a construgdo da curva de rotagao final,
é dada preferéncia para os pontos de Ha nas regides onde hd sobreposicao, e estes
pontos sdo recalculados e espacados radialmente, ap6s a construcdo, por regressao
linear, de uma curva de rota¢do continua baseada na sobreposi¢do dos pontos de
Ha e HI. Isto é feito para evitar a dominancia, nas andlises feitas posteriormente,
dos pontos de Ha na regido interna, onde a resolucdo é maior. As barras de erro
arbitrdrias sdo definidas como a soma de uma componente calculada pelo erro
médio nas observagdes, uma contribui¢do estimada pela presenca de movimentos
ndo circulares e ainda um erro minimo imposto.

Do total de galdxias desta amostra, trabalhamos com as 12 para as quais
havia fotometria estelar disponivel para a construgdo do modelo de massa. Os
demais casos sdo tratados pelos autores usando modelos simplificados como o
dos discos maximo e minimo, que no nosso caso ndo abordamos. A fotometria
também foi coletada na literatura, medida na banda R, com exce¢do da galdxia
UGC3060/NGC1560 na banda B. Porém novamente os dados disponiveis neste
caso sdo da contribuicdo de velocidade da componente estelar (V, ;(r;), 7:), o que
requer, no caso do modelo RGGR, a construc¢do do potencial Newtoniano pelo
método descrito anteriormente na amostra B e na se¢do 1.2.2. Neste caso porém
o disco fino é multiplicado por um perfil vertical do tipo Sech?(z/z,), mas nesta

amostra assume-se que z; = 1,4/6.

Para o modelo do gas, usamos a densidade superficial do gas disponivel em
(Swaters, 1999) e nas referéncias anteriores, com a suposi¢do de um disco fino e
multiplicada por 1,4 pela presenca de He e outros metais. Porém em alguns casos
as curvas de velocidade que obtemos tém pequenas diferencas com as reportadas
pelos autores, devido a um processo de suavizagdo que redefine cada ponto como
uma média dos pontos vizinhos, o que elimina grandes oscilagdes na densidade
do gas e que é feita de maneira nao especificada pelos autores. Assim mesmo apos
realizarmos uma suavizagdo no perfil de densidade, restam ainda diferengas da

ordem de 1 km/s em certas regides das galdxias. Verificamos que isto pouco afeta
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os resultados das anélises (com diferencas nos valores dos parametros obtidos da
ordem de 1%), ja que a componente gasosa nunca é dominante, e assim usamos
em nossas andlises este potencial obtido diretamente do perfil de densidade ap6és

a suavizacao.

Amostra D

Esta amostra de galdxias LSB é similar a amostra C e utiliza basicamente as mesmas
técnicas. De fato as amostras C, D e E tém galdxias em comum, observadas
em diferentes instrumentos e com diferentes modelos de massa. As curvas de
rotagdo sao novamente hibridas Ha/HI, onde os autores observam em Ha galaxias
previamente observadas em HI, como é detalhado em (McGaugh; Rubin; de Blok,
2001; |de Blok; McGaugh; Rubin| 2001). Ha novamente uma avaliagdo dos efeitos
do beam smearing e da possivel ndo compatibilidade dos dados de Ha/HI, que
afetam uma minoria dos casos. As 8 galdxias analisadas fazem parte de uma
amostra maior, mas aqui nos limitamos a analisar aquelas que possuem dados
disponiveis para a constru¢do dos modelos de massa baridnica. O tratamento
dos dados e a construcdo da curva de rotacdo é também semelhante a amostra
anterior, onde uma curva continua é construida pela interpolagdo dos dados de
Ha/HI e em seguida recalculados radialmente. As barras de erro sdo definidas
como uma soma quadrética de um erro sistemdtico, um erro estimado associado
a movimentos nao circulares, além da imposi¢do de um erro minimo.

A fotometria estelar é a de (de Blok; van der Hulst; Bothun, [1995), e no
nosso caso temos disponiveis os dados da velocidade estelar. Os tinicos casos
excepcionais sdo as galdxias F578-1 e UGC 6614, que sdo galdxias com bojo e
neste caso seguimos a modelagem dos autores. Para a constru¢do do potencial,
seguimos o procedimento ja descrito na amostra C. Para o gas temos a densidade
superficial da mesma fonte dos dados de HI (de Blok; McGaugh; van der Hulst,
1996; van der Hulst et al., [1993), e o tratamos novamente da mesma maneira que

na amostra C.

Amostra E

Esta amostra consiste de 18 galdxias ands e LSB de (Swaters et al., 2011), com a

vantagem de serem observadas em um tnico instrumento, tanto na parte de HI
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para as curvas de rotagdo e densidade do gas ((Swaters,1999; Swaters et al., 2002;
Noordermeer et al., 2005)) quanto na parte 6tica na banda R para a fotometria
estelar (Swaters; Balcells, 2002). As 18 galdxias analisadas sdo selecionadas das 62
apresentadas em (Noordermeer et al., 2005) por apresentarem maior qualidade
e inclinagdo favoravel. Devido a baixa resolucdo das observacoes, as curvas de
rotagdo sdo construidas em um processo iterativo que tem como primeiro passo
a estimativa inicial dos parametros de orientagdo da galdxia [|com os quais uma
curva de rotagdo inicial é construida. Esta curva é entdo usada para a construgao
de um campo radial de velocidades, que é entdo comparado iterativamente com os
dados observados até que uma convergéncia seja atingida, fixando assim a curva
de rotagdo final. Para assegurar a qualidade das curvas, os autores ainda aplicam
0 mesmo processo a curvas de rotacdo ja conhecidas e também as comparam
com curvas de rotacdo em Ha para as galdxias que as tém. Por fim, apesar ter
alguma subjetividade, o método produz curvas de rotagdo satisfatérias e lida
com o sucesso com as limita¢des devido a baixa resolugdo e ao beam smearing.
Neste método, as barras de erro sdo definidas como a soma quadratica de um
erro minimo com uma incerteza devido a assimetria e movimentos circulares na
galdxia, definida como a diferenca entre a curva de rotacdo média e a medida em
um dos lados da galédxia apenas.

Em nossas andlises usamos os dados gentilmente nos enviados por R. Swaters
em comunicacdo privada (que nas outras amostras, exceto a A, usamos em geral
dados tabelados disponiveis na rede). A curva de rotagdo, como em todas as
outras amostras, foi disponibilizada em forma de tabela ja corrigida por inclinagao
e outros fatores dependentes do método utilizado para sua obtencdo, conforma
descrito acima.

Para o modelo de massa estelar interpolamos uma tabela com os dados da
luminosidade superficial na banda R, a mesma apresentada em (Swaters; Balcells,
2002). A densidade volumétrica de massa é obtida entdo pela multiplicacdo pelo
perfil vertical Sech?(z/z;)/2z4 (sendo nesta amostra z; = r4/5) e pela razao massa-
luminosidade constante Yr, que como sempre é deixada como parametro livre.
E para a componente gasosa também temos disponivel a tabela com a densidade

superficial, que é multiplicada nesta amostra por um fator de 1,32 pela presenca

Para isso os autores usam o método tilted ring quando possivel. Caso contrdrio usam um
processo “manual” descrito em detalhes em (Noordermeer et al| 2005 [Swaters et al|[2011).
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de He primordial. E da mesma forma que nas outras amostras calculamos o o

potencial desta componente assumindo uma distribuicdo de disco fino.

Procedimentos Numéricos

A base de todas as nossas andlises estatisticas é a chamada anélise do x?, onde

procura-se minimizar a quantidade definida como

N 2
V odero(ri) — Vi
2 _ modelo\" 7 1
X = Z;(—Ui ) (2.51)

onde i denota cada um dos N pontos observados, com V; a velocidade obser-
vada no i-ésimo ponto na posicdo r;, 0; a barra de erro correspondente, € V.,.400(%i)
a velocidade prevista pelo modelo teérico na posi¢do correspondente. Minimi-
zando o x? com respeito aos n pardmetros do modelo teérico corresponde entdo
a achar o conjunto de valores dos parametros que melhor ajusta o modelo aos
dados. Apesar de ser a principio simples, o x* é a base de uma série de técnicas
estatisticas usadas em contextos variados (Verde, 2010), que ndo usamos aqui.
De fato as técnicas que desenvolvemos para avaliar o desempenho de diferentes
modelos parte de varia¢des da defini¢cdo acima, tendo em vista o nosso objetivo,

como veremos adiante.
2

Cada modelo tém seu préprio valor de x?7, ao se ajustar aos dados, e a com-

paracdo destes valores caso a caso daria uma indicac¢do crua de qual modelo se
2

ajusta melhor, tendo o menor x7, . Porém isto ndo levaria em conta o fato de que
quanto mais parametros livres o modelo possui, melhor sua chance de se ajustar
aos dados. Além disso quando comparados entre diferentes amostras, os valo-
res absolutos dos x2,, ndo tém sentido algum isoladamente, pois dependem, entre
outros fatores, do nimero de pontos observados em cada galaxia (resolugdo tipica
da amostra) e das barras de erro que tém defini¢des arbitrdrias, além é claro do
ajuste do modelo. Para lidar com este problema normalmente usa-se o chamado
x? reduzido, definido por
Y = Anin
rd TN — gy’

sendo N o niimero de pontos e n o nimero de parametros livres. Numa situagao

(2.52)

ideal onde o modelo sempre é compativel com os dados dentro das barras de

erro, a medida que N — oo, x2, — 1. Porém isto é longe de ser o caso das
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curvas de rotacdo das galdxias, onde além dos fatores ja citados ha ainda pontos
2

outliers que por vezes dominam os valores dos x7,,, ou mesmo galdxias outliers no

sentido de terem resultados muito ruins para um modelo em particular. Assim
2

red

apesar da definicdo de )7, conter um o fator N — n que penaliza os modelos com

mais pardmetros livres, ndo ha razdo alguma para que os modelos com x2, mais
proximo de 1 serem de fato os melhores modelos. Como veremos a seguir, isto é

de fato uma das motivagdes que nos levaram a criar uma andlise alternativa ao
2

uso do x2,, ou x2, apenas.



Capitulo 3

Modelos de Gravitacao e o Caspide
de Matéria Escura Galatica
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3.1 Introducao

Neste capitulo, baseado em nosso artigo (Rodrigues et al., 2014), investigamos se
modelos de gravitacdo modificada podem gerar curvas de rotagdo com melhores
ajustes nas regides centrais das galdxias do que o modelo NFW, e desenvolvemos
uma técnica para quantificar a diferenga. Os modelos alternativos analisados sao
o MOND e o RGGR descritos no capitulo anterior, e no contexto de ambos o
conteido de matéria escura nas galdxias é assumido como nulo ou desprezivel,
e assim neste caso ndo haveria nem a ctispide nem o ntcleo de matéria escura.
O problema com estes halos de matéria escura ndo é a presenga do ctspide ou
nicleo em si mas sim as suas consequéncias para as curvas de rotacdo, e assim
investigamos aqui se estes modelos alternativos poderiam ser uma proposta viavel

para a solugdo do problema ntcleo/ctispide.

Outra aspecto que investigamos é o do ntiimero de parametros livres nos mo-
delos, ja que é sabido que aqueles com mais pardmetros livres naturalmente tém
mais chances de se ajustar aos dados. Assim testamos variacdes dos modelos com
mais parametros livres do que o usual, no caso de MOND e RGGR, e com res-
trigdes no valores dos parametros, no caso de NFW. Investigamos também, pela
primeira vez, o desempenho do modelo RGGR face uma amostra significativa-
mente maior de galéxias espirais diversas, em comparacdo a (Rodrigues; Letelier;
Shapiro| 2010) onde RGGR foi originalmente testado em 9 galdxias. Ao analisar
estes 3 modelos e suas variacdes em 62 modelos de galdxias vindos de 5 amostras,
concluimos que: i) nas regides mais internas das galaxias (r < r;/2), RGGR e
MOND se ajustam tdo bem ou melhor aos dados do que o modelo NFW, mesmo
com parametros livres a menos; ii) considerando as curvas de rotacdo completas,
RGGR se ajusta melhor do que MOND, com um parametro livre a mais, e quase

tdo bem quanto NFW, com um parametro a menos.

Comecamos na proxima se¢do descrevendo as variagdes dos modelos (descri-
tos no capitulo anterior) testadas aqui e as diferencas entre as andlises existentes
na literatura feitas com as amostras utilizadas aqui e os nossos resultados. A

seguir descrevemos os métodos utilizados, os resultados e as conclusdes.
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3.2 Modelos e Amostras Analisadas

Entre os modelos de gravitagdo modificada MOND é certamente o modelo mais
influente e talvez a abordagem de maior sucesso ao explicar as curvas de rotagao
de galdxias sem a matéria escura. Porém considerando os ajustes das galdxias
individualmente por vezes obtemos ajustes bem ruins. Isto provavelmente tem
origem no fato de que MOND ndo tem parametros livres que possibilitariam um
ajuste melhor, além é claro da razdo massa-luminosidade, sendo que esta pode ter
o seu valor estimado. Assim pode-se encontrar na literatura variagdes de MOND,
sobretudo no que diz respeito a fungdo de interpolagdo (x), que pode a principio
melhorar o ajuste de MOND em certas galdxias. Como esta escolha é arbitraria,
e ndo é claro qual fun¢do de interpolacdo levaria em geral a melhores ajustes em
uma amostra grande e variada de galdxias, escolhemos trabalhar apenas com a
funcdo de interpolagdo original (ou padrdo) de (Milgrom), |1983).

Por outro lado alguns trabalhos consideram MOND tomando a distancia a
galdxia como parametro livre (de Blok; McGaugh), [1998; Swaters; Sanders; Mc-
Gaugh, 2010; Gentile; Famaey; de Blok, 2011), onde para algumas galaxias pe-
quenas variag¢des na distancia melhoram consideravelmente o ajuste. Isto dd uma
certa flexibilidade ao modelo e assim fazemos aqui uma andlise similar, tanto
em MOND quanto em RGGR. J& que ambos apenas amplificam a curva de ro-
tacdo Newtoniana, sdo mais suscetiveis a mudangas na modelagem da matéria

barionica da galdxia. Ja no caso NFW, com a distancia varidvel, a mudanca nos pa-
2

rametros apds o ajuste é em geral desprezivel, com o x7,, permanecendo o mesmo,
e assim ndo fizemos esta andlise aqui. E como isto introduz um parametro a mais
na andlise, permite com que MOND se iguale a RGGR e este tltimo se iguale a
NFW em ntimero de parametros livres. No caso de RGGR isto introduz um novo

tipo de teste para o modelo, feito aqui pela primeira vez.

Para quantificar o efeito da variagdo da distancia a uma galdxia, definimos
esta distdncia como d = DJ, sendo D o valor da distdncia dada na referéncia
original e 6 a sua variagdo relativa. A densidade de luminosidade superficial
I(r) de uma galédxia é independente de sua distancia, como consequéncia da sua
defini¢do como fluxo luminoso por arcseg®. O fluxo é definido em unidades de
luminosidades solares como Ly/d?, e na aproximagdo de grandes distancias, 1

arcseg=1pc/d. Desta forma I(r) é medida em L,/pc? (ou Mag/arcseg?®) de maneira
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independente da distancia a galdxia. Porém o efeito da variagdo da distancia
é a redefini¢do da coordenada radial da galdxia no plano do céu, por um fator
multiplicativo 6, r — rd, e assim qualquer integra¢do nesta coordenada serd
redefinida. Por exemplo a luminosidade total da galdxia é

L=2n f I(r)rdr = Lyo?, (3.1)
0

onde Ly é aluminosidade total da galdxia no caso em que 6 = 1. O mesmo acontece
com a massa total M da galaxia, definida pela integragdo da densidade superficial
de massa X(r) = YI(r) com a razdo massa-luminosidade Y independente da dis-

tancia. Desta forma para o cdlculo do potencial Newtoniano no caso de um disco

fino A
O(F) = -2nG f %r'dr' = Oy (7)o, (3.2)
0 r—r

onde @ () é o potencial para 6 = 1, uma vez que a redefini¢do da distancia também
leva a |7— 1’| — [7—16. E como a a velocidade de rotagdo é V2(r) = rd®/dr temos
que V3(r) — V(Z)(r)é (com V(r) a velocidade de rotagdo para 6 = 1) que é o efeito
da variacdo da distancia na velocidade de rotacdo das componentes barionicas.
Esta é a corre¢do que implementamos no gés, que é modelado como um disco
fino em todas as amostras. Ja a componente estelar tem a complicacdo adicional
de ser por vezes modelada como um disco grosso nas amostras. Assim além
de receber o fator 6, a sua densidade ainda teria a sua forma alterada gragas
ao fator oc Sech®(z/z4), j& que z; depende de r; que por sua vez é medido em
arcseg. Considerando que restringimos a variacdo da distancia a no méaximo
20% (ou 0,8 < 6 < 1,2), isto implicaria a variagdes da ordem de 1% no pico da
velocidade da componente estelar. Assim por simplicidade consideramos aqui,
no que diz respeito ao ajuste dos modelos com variagdo da distancia, apenas a
correcio pelo fator multiplicativo V0 nas velocidades de ambas componentes
gasosa e estelar. Chamamos os modelos com variagdo na distancia de MONDj
e RGGRg, e restringimos os valores de 6 no intervalo 0,8 < 6 < 1,2 para evitar
ajustes com distancias ndo-realistas. Por fim os dados da curva de rotagdo também
sdo corrigidos por um fator multiplicativo 6 da coordenada radial 7, ja que esta
é originalmente medida em arcseg. Porém esta correcdo nos dados ndo afeta
o ajuste dos modelos pois os valores da velocidade em cada ponto permanecem

inalterados. Assim ao final do ajuste apenas refazemos os graficos re-escalonando
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a coordenada radial r.

Testamos também restri¢des aos parametros do halo NFW. Na maioria dos
estudos em galdxias espirais, os ajustes de NFW com os 2 pardmetros livres
sdo piores do que os ajustes dos modelos nucleados, e a origem desta diferenca
estd no centro das galdxias (de Blok; Bosma, [2002). Sabe-se que as simulag¢ées
cosmoldgicas estabelecem ndo s6 a forma do halo mas também uma correlagdo
entre os 2 parametros do halo, e ha exemplos em que o uso destas correlacdes
para eliminacdo de um paradmetro leva a ajustes piores do que os de MOND
(Gentile et al., 2004). Porém este tipo de correlagdo é de natureza estatistica, e ndo
implica uma relagado funcional entre as varidveis, e assim o fato de um ou outra
galdxia ter um ajuste ruim ndo significa uma contradi¢do com as simulagdes.
Além disso dada ainda a natureza destas correla¢des poderia ainda haver algum
problema entre as amostras analisados e algum viés para certo tipo de galdxia.
Por fim, os ajustes com os 2 parametros livres frequentemente levam a valores
absurdos dos parametros (como massas de ~ 10M; para um halo escuro menor
do que a galdxia em questdo), o que novamente, dada a dispersdo nas correlagdes,
ndo significa necessariamente uma contradigdo com as simula¢des. Dado todas
estas questdes com relagdo as correlagdes, impomos restri¢des aos parametros do
modelo de forma a eliminar os ajustes com parametros absurdos, sem gerar os
problemas citados.

Para isto manipulamos as relagdes entre os parametros do NFW, que sdo
normalmente expressas através dos parametros Myy (ou a massa virial M,;) e a
concentragdo c (dentre as vdrias parametrizagdes diferentes existentes (Mo; van
den Bosch; White|, 2010)). My é definido como a massa contida num raio tal que

a densidade do halo neste ponto seja 200 vezes a densidade critica do Universo:
4 5
Mzoo = ZOOERVZOO‘OCFH. (33)

Por outro lado integrando o perfil NFW, temos

_ 3 ry r
Mr(r) = 4710472 [m(l ; rs) — r]. (3.4)

Fazendo Mjy = My (7200) € usando a defini¢ao de ¢ = ry0/7s temos

c
Mago = My (r200) = dripir? [In(1 + ) = . @5
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As galdxias podem ser fitadas com p; e 7, livres, e ap6s fixados os pardmetros com
os valores pelo ajuste, 1y pode ser calculado numericamente pela combinacdo
das 3.3 e 0 que permite o cédlculo de ¢ pela sua defini¢do. Como ja dito,
as simulag¢des cosmoldgicas sugerem também correlagdes entre My e ¢, com
uma certa dispersdo. Mas aqui nos propomos a testar o modelo NFW sem fazer
hipéteses sobre estas correlagdes, e a0 mesmo tempo evitar quaisquer possiveis
vieses introduzidos por elas. Assim testamos aqui 2 variagdes de NFW impondo
limites sobre o pardmetro My e suas consequéncias para a curva de rotagdo
perto do centro galdtico, a que chamamos de NFW;3 e NFWy,. No primeiro
caso é imposto que My < 10°M; 0 que parece ser uma restri¢do natural ja que
quase todas as galdxias nas amostras testadas tem massas baridnicas menores
do que 10"M,. No segundo caso é imposto que My < 10'?M,, o que poderia
ser uma restri¢do irreal no caso de galdxias mais massivas, mas acaba sendo um
restrigdo razoavel para a maioria das galdxias estudadas aqui. Em particular, ha
galdxias aqui com massa baridnica da ordem de 10°M,, cujo ajuste implicaria em

My > 102M,, que sdo as impactadas por esta restri¢do.

As amostras que utilizamos sdo adequadas aos nossos propdsitos pois contém
varios tipos de galdxias espirais, de ands a gigantes, LSB e HSB, sem bojo e com
bojo (estas em minoria). Os modelos bariénicos adotados sdo os mesmos de
suas referéncias principais. Uma lista das galdxias e alguns de seus parametros
pode ser vista na tabela seguindo a divisdo por amostra exposta no capitulo
anterior. Algumas galdxias foram modeladas mais de uma vez. Na amostra A isto
ocorreu devido a ambiguidade na decomposic¢do disco-bojo da fotometria estelar
de duas galédxias, e na referéncia original os autores construiram dois modelos
para estas galdxias, um com o disco apenas e o outro com um disco e um bojo, que
chamamos aqui de NGC 2403 1D e 2D e NGC 3198 1D e 2D. E algumas galéxias
da amostra C também aparecem na amostra D e E, mas com modelos barionicos
e curvas de rotagdo diferentes em cada caso. No total, terfamos 53 galdxias com
62 modelos baridnicos diferentes. No entanto remover estas redundancias nao
seria simples pois na maior parte dos casos ndo ha escolha clara de qual seria
o melhor modelo baridnico para cada galdxia. Assim optamos por nao eliminar
estas galdxias repetidas e prosseguir com o ajuste de cada modelo bariénico como
se fosse uma galédxia distinta. Temos assim no total 18 galaxias na amostra A (de
Blok et al., 2008), 5 na amostra B (Gentile et al.,[2004), 13 na amostra C (de Blok;
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Bosma) 2002), 8 na amostra D (de Blok; McGaugh; Rubin, 2001) e 18 na amostra E
(Swaters et al., 2011). Verificamos os efeitos da remoc¢ado de galdxias repetidas em
nossos resultados e ndo detectamos nenhuma mudanga significativa. Da tabela
que apresenta os resultados individuais de cada galdxia, toda nossa analise
poderia ser refeita retirando as galdxias repetidas de acordo com algum critério
arbitrdrio. Mas dados os argumentos acima, expomos aqui os resultados usando
todos os modelos barionicos.

Todas estas amostras foram usadas para analise de modelos diversos, incluidos
0s que testamos aqui, em outras referéncias. Originalmente na amostra A foram

feitos ajustes com o modelo NFW, refeitos aqui a titulo de calibracdo, obtendo o
2

min

usados como calibracdo, temos aqui também a andlise com a restricdo no para-

mesmos valores do x7, e dos valores dos parametros. Além destes resultados
metro M. O mesmo processo de calibragdo foi feito para as outras amostras e
modelos testados. Ainda com a amostra A em (Gentile; Famaey; de Blok, |2011)
o modelo MOND foi testado, e em (Rodrigues; Letelier; Shapiro, 2010) ambos
MOND e RGGR séo testados em 5 galdxias da amostra, porém assumindo um
perfil exponencial para o disco estelar. Assim refazemos esta tltima andlise aqui

porém usando os perfil de densidade observados dos discos, além de incluir a
analise de RGGRs e MOND;.

Ja as amostras restantes foram usadas em diversos outros trabalhos para in-
vestigar a questdo da nucleo/ctispide, devido a sua preferéncia por modelos de
halo com ntcleo. Na amostra B, 4 das galdxias tém perfil exponencial exato, que
foram analisadas em (Rodrigues; Letelier; Shapiro, 2010) no contexto de RGGR e
MOND. Na referéncia original (Gentile et al., 2004) sdo apresentados resultados
referentes a MOND e NFW, mas usando diferentes convencées do que aqui. As
amostras C,D e E tém muitas caracteristicas em comum, como a presenga quase
exclusiva de galdxias anas e LSB. Além dos vérios estudos sobre o problema nu-
cleo/ctispide, as amostras C e D também foram usadas em estudos sobre MOND
(Swaters; Sanders; McGaugh, 2010) e outros modelos de gravitacdo alternativos,
por exemplo (Brownstein, Motfat, 2006; Mannheim; O’Brien, 2012). Por fim, a
referéncia da amostra E (Swaters et al., 2011) questiona se as galdxias da amostra
podem ser ajustadas com um disco méximo, devido aos altos valores de Y, nos
ajustes desta amostra. Na questdo da caspide de matéria escura, algumas galéxias
desta amostra foram analisadas em (Swaters et al., 2003).
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Abaixo na [3.1| vemos a lista de galdxias e seus parametros globais. A seguir

descrevemos em detalhes o método utilizado em nossas analises, e por fim os

nosso resultados.

Tabela 3.1: Parametros globais de cada galéxia estudada. Col. (1): Amostra. Col.(2): Nome da
Galéxia. Col. (3): Distancia em Mpc. Col. (4): Luminosidade do disco em Ly. A banda depende
da amostra: 3,6um na amostra A, banda I na amostra B, banda R nas amostra C, D, e E. Col. (5):
Luminosidade do bojo, quando presente, em L, nas mesmas bandas definidas em (4). Col. (6):
Massa total do gas, em My, incluindo He, e dependendo da amostra, metais. Col. (7): Escala de
comprimento do disco, em kpc.

Am. (1) | Galaxia(2) |Dist.(3)| Lo@) | Ls(G) | M (6) | Rp ()
A DDO 154 i3 | 8.2x107 - 16x10° | 1,0
A |NGC24031D | 32 | 1,3x10" - 3,8x10° | 1,8
A | NGC24032D | 32 |12x10° | 7,1x10% | 3,8x10° | 1,8
A NGC 2841 14,1 | 1,5x10" | 3,010 | 1,4x101° | 4,1
A NGC 2903 89 |23x10 | 1,6x10° | 6,6x10° | 2,4
A NGC 2976 36 | 32x10° - 1,5x108 | 1,6
A NGC 3031 36 | 86x101 | 1,3x101° | 44x10° | 2,9
A | NGC31981D | 138 | 3,1x10" - 1,5x10° | 3,1
A | NGC31982D | 13,8 |3,5x101 | 4,0x10° | 1,5x10" | 3,1
A NGC 3521 10,7 | 1,7x10" - 1,3x10 | 13,0
A NGC 3621 66 | 3,3x101 - 9,6x10° | 2,6
A NGC 4736 47 | 3,0x101° | 1,2x101° | 3,8x10° | 2,0
A NGC 5055 10,1 | 1,6x10" | 1,9x10" | 1,4x101° | 24
A NGC 6946 59 | 92x10° | 38x10° | 56x10° | 3,0
A NGC 7331 147 | 24x10" | 1,7x10"° | 1,2x101° | 55
A NGC 7793 3,9 8,9x10° - 12x10° | 1,6
A NGC7793R | 39 | 89x10° - 1,2x10° | 1,6
A NGC 925 92 | 1,6x10'" - 51x10° | 2,7
B ESO116-G12 | 153 | 4,8x10° - 1,5x10° | 1,7
B ESO287-G13 | 356 | 2,3x10 - 1,1x10° | 3,3
B ESO79-G14 | 303 |1,7x10Y - 3,4x10° | 39
B NGC 1090 364 | 2,5x101 - 84x10° | 34
B NGC 7339 17,8 | 83x10° - 5,6x108 | 1,5
C F563-1 450 | 9,3x10° - 53x10° | 3,5
C UGC 1230 51,0 | 2,6x10° - 9,0x10° | 4,5
C UGC 3060 51,0 | 3,6x10° - 1,1x10° | 1,3
C UGC 3371 12,8 | 7,0x108 - 1,6x10° | 3,1
C UGC 3851 34 | 3,4x10° - 12x10° | 1,5
C UGC 4173 168 | 7,7x108 - 3,0x10° | 45
C UGC 4325 10,1 | 1,0x10° - 1,1x10° | 1,6
C UGC 5005 101 | 1,6x10° - 55x10° | 4,4

Continua na péag. seguinte...
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Am. (1) | Galaxia(2) |Dist.(3)| Lo@) | Ls() | M (6) | Rp(?)
C UGC 5721 67 | 2,8x10° - L,0x10° | 05
C UGC 7524 35 | 1,0x10° - 1,3x10° | 2,3
C UGC 7603 68 | 34x10° - 6,6x10° | 07
C UGC 8837 51 | 1,1x10° - 23x10% | 1,2
C UGC 9211 126 | 1,8x108 - 1,6x10° | 1,2
D F563-1 450 | 1,1x10° - 53x10° | 2,8
D F568-3 770 | 2,7x10° - 40x10° | 4,0
D F571-8 480 | 45x10° | 95x10° | 6,3x10° | 2,8
D F579-V1 850 | 4,1x10° - 3,1x10° | 5,1
D F583-1 32,0 | 55%x10° - 3,0x10° | 1,6
D F583-4 49,0 | 7,2x108 - 55x10% | 2,7
D UGC 5750 56,0 | 4,1x10° - 54x10° | 33
D UGC 6614 850 | 3,4x10" |1,2x10 | 2,5x10° | 7,8
E UGC11707 | 159 | 1,6x10° - 49x10° | 4,3
E UGC 12060 157 | 85x10° - 2,5x10° | 1,8
E UGC 12632 69 | 85x10° - 1,2x10° | 2,6
E UGC 12732 132 | 9,3x10° - 5,0x10° | 2,2
E UGC 3371 80 | 7,0x10° - 1,6x10° | 3,1
E UGC 4325 10,1 | 1,0x10° - 1,0x10° | 1,6
E UGC 4499 13,0 | 7,7x10° - 1,6x10° | 1,5
E UGC 5414 100 | 6,4x108 - 8,8x10° | 1,5
E UGC 6446 120 | 1,3x10° - 1,8x10° | 1,9
E UGC 731 80 | 2,6x10° - 9,8x10% | 1,7
E UGC 7323 8,1 2,1x10° - 9,9x10% | 2,2
E UGC 7399 84 | 4,1x10° - 1,1x10° | 0,8
E UGC 7524 35 | 1,0x10° - 1,3x10° | 2,6
E UGC 7559 32 | 1,8x107 - 1,0x108 | 0,7
E UGC 7577 35 | 1,0x10° - 1,2x10° | 08
E UGC 7603 68 | 34x10° - 6,0<10° | 0,9
E UGC 8490 49 | 4,9x10° - 1,1x10° | 0,7
E UGC 9211 126 | 1,8x108 - 1,5x10° | 1,3

3.3 O Método

Nosso método é inspirado em (de Blok; Bosma, 2002) onde em uma anélise da
amostra C, é apontado que os ajustes do modelo pseudo-isotérmico sao melhores
do que o NFW, sobretudo nas regides centrais das galdxias. Aqui, procuramos
estender esta investigacdo aos modelos MOND e RGGR, e para isso criamos uma

maneira de quantificar o quanto a curva de rotacdo gerada por cada modelo se
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ajusta oundo as observagodes "perto"do centro da galdxia. Dada a natureza diversa
das vérias galdxias analisadas, com tamanhos que variam em até uma ordem de

grandeza, o primeiro passo é a escolha de uma escala de distancia que defina o

7

que é "perto”, e uma escolha natural que se aplica a todas as galadxias é a escala de
comprimento do disco, ;. Assim analisamos os desvios em relagdo as observagdes

dentro de distancias que sdo multiplas da escala de comprimento de cada galéxia.

2
rd/2’

sdo calculados a partir do x?%,, (com os parametros fixados pelo ajuste a curva de

. s 2 5 : < . 2 .2
Para isto redefinimos o x* em trés quantidades anédlogas: os Xopr Xryp € X que
rotagdo completa), mas considerando apenas os pontos observacionais dentro de
duas, uma ou meia escala de comprimento do disco. Mais especificamente, apds
o calculo do x2,, que considera a curva de rotagdo completa e fixa os j parametros

p; do modelo nos seus valores p;, calculamos as quantidades

N(R) _ 2
Vodeo(Ti, Pj) = Vi
2= Z( e ) , (3.6)

G.
i=1 !

onde V; e o; sdo as velocidades de rotacdo observadas e suas barras de erro no
raio r;, € N(R) é o maior nimero inteiro para o qual ryr) < R, ou seja 0o namero de
pontos da curva de rotagdo internos a regido R. Em particular, sendo r,,, o raio
do ultimo ponto observado da curva de rotagio, x7 = X,

Das 62 galadxias analisadas, apenas 10 ndo tém dados dentro do raio 7,/2, e
apenas uma ndo tem dados dentro do raio r;. Estes niimeros ndo mudam ao
considerar os modelos MOND; e RGGRs, ja que ambas as posi¢des dos pontos
observados e r; variam com 6 da mesma forma. Todas as medianas (a seguir)
de x7 e )(fd 1 Sd0 feitas apds a remogdo das galaxias sem pontos observados no
interior de r; ou /2.

No contexto da andlise curvas de rotagdo, é comum o uso do chamado chi-
quadrado reduzido, x2,, para inferir a qualidade do ajuste do modelo aos dados
observacionais. Como jé citado anteriormente, dadas as diferentes convengdes

usadas nas defini¢des das barras de erro, ndo hd razdo para assumir que o me-

2

lhores modelos sdo aqueles cujos x7,

2

red

sdo proximos de 1. De toda forma, a calculo

de x?%, naturalmente produz nimeros da ordem da unidade e facilita a compa-

racdo com outros trabalhos. Além disso ao contrario do valores do x2,, inclui
naturalmente uma penaliza¢do para modelos com mais parametros livres. E uma

fraca penalizagdo no contexto dos dados analisados aqui, mas considerando uma
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amostra de cada vez, os modelos podem ser comparadas um a um. A tabela

abaixo lista 0 nimero de parametros livres que sdo usados nos calculos do x2,.

Tabela 3.2: Ntmero de parametros livres para cada modelo, no casos com e sem bojo. Neste
altimo caso ha sempre um parametro a mais, correspondente ao Y, ;. Os valores de n listados
abaixo influenciam apenas o célculo de )(fe ;- Todos os modelos sdo sujeito as restri¢des Yy 4, Yy p >
0, e alguns modelos tém as restri¢des adicionais mostradas abaixo.

Modelo n n Parametro
(apenas disco) (disco+bojo)  Restringido
MOND 1 2 -
MOND; 2 3 0,8<6<1,2
NFW 3 4 -
NFW 3 3 4 Moo < 108M,
NFWi, 3 4 Moy < 1012M@
RGGR 2 3 -
RGGR; 3 4 0,8<6<1,2

Uma parte significativa deste trabalho de tese consistiu na derivacdo dos ajus-
tes as curvas de rotacdo das galdxias individuais, onde os parametros resultantes
para cada modelo podem ser vistos na tabela[3.3 Todavia seria dificil inferir qual-
quer conclusdo diretamente desta tabela de dados. Por isso escolhemos usar uma
quantidade média para avaliar o comportamento dos modelos e seus parametros,
seja na totalidade das galdxias ou em cada uma das amostras.

Os dados das andlises das galdxias tém uma dispersao muito grande. Como
exemplo, consideremos a quantidade )(fd 1, para a amostra A, como pode ser vista
na tabela e que foi calculada pela soma direta dos valores de )(fd ,, de todas
as galdxias da amostra A. Claramente o valor desta quantidade para os modelos
RGGR é significativamente menor do que o valor correspondente para os outros
modelos. Mas isto ndo quer dizer que este resultado é uma representagao geral
dos resultados de RGGR nesta amostra, uma vez que uma galdxia apenas domina
este valor. Para os modelos RGGR e NFW esta quantidade é calculada em 605
e 691 respectivamente. Dentre todas as 18 galdxias desta amostra, existe uma, a
NGC 3521, cujo contribuigdo individual para o )(fd 1, € de 411 e 464 para RGGR e
NFW respectivamente. Assim a simples soma ou até mesmo a média dos valores
individuais de )(fd 1, Ndo leva a um resultado representativo dos modelos avaliados
nas amostras.

No caso da mediana, por definicdo, metade da amostra tem valores abaixo e a
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outra metade tem valores acima desta. Assim esta quantidade é menos influen-
ciada pelos resultados individuais das galdxias e tem uma expressao simples que
representa melhor os resultados de cada amostra. Por estes motivos trabalhamos

com a mediana ao invés de valores médios.

3.4 Resultados e Analises

Todos os resultados individuais das galdxias, com os valores dos pardmetros
do melhor ajuste de cada modelo, podem ser vistos na tabela Esta tabela,
junto com a (3.1 contém todos os dados necessérios para as andlises subsequentes
apresentadas aqui. Os graficos dos ajustes dos modelos as curvas de rotagdo de

cada galdxia podem ser vistos no apéndice B. Andlises dos resultados da [3.3|sdo

apresentadas nas tabelas e[3.6e nas figuras e

Tabela 3.3: Resultados individuais dos sete modelos nas 62 galdxias. Os resultados de NFWj,
e NFW 13 s6 sdo mostrados nos casos em que os valores previstos de My em NFW sdo maiores
que as 102 e 10'3. Col. (1): (Amostra) e galéxia. Col. (4): Valor minimo do x? para o modelo. Col.
(5): O valor do x2,, obtido do x?,, do nimero de pontos observacionais da curva de rotagdo e o
ntmero de parametros livres. Cols. (6-8): Valores de x%, calculado a partir do x?, considerando
apenas os pontos na regido r < X. Cols. (9-10): Os valores das razdes massa-luminosidade do
disco e do bojo respectivamente, previstas pelo ajuste do modelo, nas bandas usadas em cada
amostra. Cols. (11-12): Os parametros especificos de cada modelo. No caso NFW e variagdes P1
corresponde a 75 (kpc) e P2 corresponde a ps (Mo/kpc?). Para RGGR, apenas P1 assume o valor do
parametro adimensional # x 10~7. Col. 13: 6 é o fator que altera a distancia a galdxia nos modelos

RGGR@ e MOND5 .

Galéxia Modelo sznin )(fe d X%rd X - de 2 Yig Yup P1 P2 0
(A) DDO 154 MOND 218,19 3,64 13,06 3,57 2,32 0,00
(A) DDO 154 MONDs 26,35 0,45 7,95 5,57 5,37 0,58 0,80
(A) DDO 154 NFW 50,42 0,87 29,53 28,14 25,27 1,25 27,00 5,73x10°
(A) DDO 154 RGGR 23,06 0,39 3,66 3,12 1,88 2,12 0,20
(A) DDO 154 RGGRg 21,00 0,36 2,97 2,73 1,73 1,71 0,18 1,20
(A)NGC24031D MOND 977,45 3,41 442,74 132,07 29,86 091
(A)NGC24031D MONDs 577,88 2,02 264,08 7421 16,33 0,58 1,20
(A) NGC 2403 1D NFW 156,24 0,55 43,16 22,19 18,05 0,39 14,02 7,49x10°
(A) NGC 2403 1D RGGR 190,05 0,66 58,38 13,67 7,59 0,33 1,73
(A)NGC24031D RGGRs 17411 0,61 60,19 18,39 12,71 041 1,81 0,80
(A)NGC24032D MOND 78524 2,75 333,10 5391 31,58 097 0,229
(A)NGC24032D MONDs 47729 1,67 213,66 39,19 23,82 060 0,16 1,20
(A) NGC 2403 2D NFW 155,59 0,55 37,56 22,69 19,57 032 0,63 12,78 8,91x10°
(A) NGC 2403 2D RGGR 193,53 0,68 63,29 18,77 12,38 032 042 1,73
(A)NGC24032D RGGRs; 17548 0,62 57,61 17,45 12,10 039 059 1,81 0,80
(A) NGC 2841 MOND 386,24 2,78 21,26 3,27 0,00 1,50 1,35
(A) NGC 2841 MONDs 34925 2,53 19,42 2,96 0,00 1,03 0,73 1,20
(A) NGC 2841 NFW 26,52 0,19 3,10 097 0,00 072 1,28 18,74 1,50x107
(A) NGC 2841 NFW;, 53563 3,91 12,58 3,30 0,00 0,51 0,68 4,02 4,09x10%
(A) NGC 2841 RGGR 39,26 0,28 14,14 4,58 0,00 0,51 1,17 7,11
(A) NGC 2841 RGGRg 37,09 0,27 16,60 5,56 0,00 0,73 1,83 7,22 0,80

(A) NGC 2903 MOND 103,83 1,22 10,59 0,00 0,00 2,63 0,00

Continua na pag. seguinte...
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Galéxia Modelo )(sz,n )(fe q X%m X2 . )(fd 2 Yieag Yup P1 P2 o
(A) NGC 2903 MONDs 99,71 1,19 7,58 0,00 0,00 1,87 0,00 1,18
(A) NGC 2903 NFW 20,64 0,25 0,29 0,00 0,00 1,23 1,61 8,60 3,27x107
(A) NGC 2903 RGGR 79,83 0,95 1,75 0,00 0,00 1,41 0,00 3,01
(A) NGC 2903 RGGRg 59,48 0,72 0,97 0,00 0,00 1,88 1,15 3,14 0,80
(A) NGC 2976 MOND 71,66 1,75 71,66 38,46 36,09 0,34
(A) NGC 2976 MONDs 63,93 1,60 63,93 34,29 31,53 0,23 1,20
(A) NGC 2976 NFW 64,67 1,66 64,67 46,31 41,28 0,23 36703,87 1,60x10%
(A) NGC 2976 NFWq, 76,18 1,95 76,18 46,48 43,29 0,29 39,10 1,31x10°
(A) NGC 2976 NFWq3 67,72 1,74 67,72 46,49 42,05 0,25 145,11 3,93x10°
(A) NGC 2976 RGGR 47,22 1,18 47,22 27,52 7,88 0,31 0,32
(A) NGC 2976 RGGRg 44,29 1,14 44,29 26,24 7,68 0,46 0,34 0,80
(A) NGC 3031 MOND 501,02 4,36 53,53 1,13 0,00 087 043
(A) NGC 3031 MONDs 483,04 4,24 58,70 1,57 0,00 1,38 0,65 0,80
(A) NGC 3031 NFW 380,17 3,36 129,56 11,56 0,00 094 0,17 9,50 7,35x10°
(A) NGC 3031 RGGR 37747 331 127,09 11,80 0,00 097 0,16 0,68
(A) NGC 3031 RGGRs 371,64 329 12384 11,06 0,00 1,46 0,28 0,85 0,80
(A)NGC31981D MOND 514,07 5,553 72,92 31,76 29,20 0,53
(A)NGC31981D MONDs 252,33 2,74 61,06 40,57 36,17 0,91 0,80
(A) NGC 3198 1D NFW 115,67 1,27 82,83 78,30 56,77 0,51 14,92 6,44x100
(A) NGC 3198 1D RGGR 16849 1,83 90,56 88,79 72,74 0,67 1,73
(A)NGC31981D RGGRs; 134,88 1,48 80,56 75,95 63,90 0,92 1,86 0,80
(A)NGC31982D MOND 561,56 6,10 124,33 41,71 36,75 054 036
(A)NGC 31982D MONDs 287,67 3,16 98,56 33,88 29,40 096 0,50 0,80
(A) NGC 3198 2D NFW 35,79 0,40 13,29 8,29 791 0,55 0,00 12,10 9,69x10°
(A) NGC 3198 2D RGGR 196,03 2,15 115,09 47,51 38,10 077 0,32 1,65
(A)NGC31982D RGGRs; 183,08 2,03 123,48 50,72 41,64 1,05 046 1,79 0,80
(A) NGC 3521 MOND 569,73 575 538,63 503,38 478,32 0,59
(A) NGC 3521 MONDys 555,02 566 53033 501,34 47410 0,93 0,80
(A) NGC 3521 NFW 491,59 507 488,04 473,71 464,02 0,46 13,08 1,23x107
(A) NGC 3521 RGGR 444,62 454 439,41 42238 41054 042 3,53
(A) NGC 3521 RGGRs 430,69 444 42513 408,78 399,56 0,61 3,83 0,80
(A) NGC 3621 MOND 64,31 0,53 11,84 9,66 9,24 0,51
(A) NGC 3621 MONDs 58,57 048 13,24 9,23 8,11 0,57 0,95
(A) NGC 3621 NFW 59,81 0,50 14,42 9,26 6,79 047 30,28 1,97x10°
(A) NGC 3621 RGGR 138,46 1,14 60,90 14,73 10,54 0,40 1,72
(A) NGC 3621 RGGRg 93,16 0,78 48,48 18,57 16,76 0,52 1,87 0,80
(A) NGC 4736 MOND 488,78 6,11 149,04 6291 30,06 039 043
(A) NGC 4736 MONDs 484,52 6,13 148,72 63,30 30,11 062 0,67 0,80
(A) NGC 4736 NFW 11229 144 61,50 18,53 2,83 042 0,29 0,82 1,14x10°
(A) NGC 4736 RGGR 128,24 1,60 56,44 19,67 2,97 062 033 0,27
(A) NGC 4736 RGGRs 127,78 1,64 56,65 20,06 3,08 097 052 0,28 0,80
(A) NGC 5055 MOND 42145 2,14 100,14 38,14 13,25 045 043
(A) NGC 5055 MONDs 34891 1,78 93,18 33,11 11,22 0,71 0,66 0,80
(A) NGC 5055 NFW 109,28 0,56 42,41 5,94 1,22 000 027 491 1,47x108
(A) NGC 5055 RGGR 171,93 0,88 78,37 20,38 5,70 033 032 2,86
(A) NGC 5055 RGGRs 16294 0,84 79,92 21,07 5,93 050 049 2,90 0,80
(A) NGC 6946 MOND 213,67 1,04 97,30 30,17 18,73 0,61 0,59
(A) NGC 6946 MONDs 201,85 0,99 91,82 27,01 15,62 042 044 1,20
(A) NGC 6946 NFW 198,22 0,98 91,42 26,52 15,05 054 0,60 227,94 2,38x10°
(A) NGC 6946 NFWi, 206,05 1,02 91,21 25,86 14,01 042 055 20,73 5,93x10°
(A) NGC 6946 NFWi3 198,25 0,98 90,97 26,27 14,79 053 0,60 143,80 4,00x10°
(A) NGC 6946 RGGR 199,99 0,98 76,64 18,61 6,80 041 0,59 2,43
(A) NGC 6946 RGGRs 19578 0,96 78,11 18,76 6,93 029 042 2,33 1,20
(A) NGC 7331 MOND 30,31 0,29 9,87 4,31 0,00 055 0,75
(A) NGC 7331 MONDs 25,04 0,25 9,01 5,20 0,00 0,89 1,28 0,80
(A) NGC 7331 NFW 24,63 0,24 7,51 4,26 0,00 0,51 0,69 104,54 5,38x10°
(A) NGC 7331 NEW;, 31,20 0,31 5,38 2,28 0,00 039 081 17,21 9,39x10°
(A) NGC 7331 RGGR 31,88 0,31 7,35 4,34 0,00 042 0,63 3,14
(A) NGC 7331 RGGRy 25,75 0,25 6,20 341 0,00 0,61 1,43 346 0,80
(A) NGC 7793 MOND 408,88 6,10 17891 98,13 14,10 0,49
(A) NGC 7793 MONDs 338,18 5,12 14399 74,29 9,69 0,33 1,20
(A) NGC 7793 NFW 229,00 3,52 57,16 2541 5,62 0,05 8,38 1,76x107

Continua na pag. seguinte...
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Galéxia Modelo )(sz,n )(fe q X%m X2 . )(fd 2 Yieag Yup P1 P2 o
(A) NGC 7793 RGGR 202,32 3,07 72,20 21,54 4,44 0,26 1,03
(A) NGC 7793 RGGRs 18946 291 68,83 20,71 5,62 0,34 1,10 0,80
(A) NGC 7793 R MOND 29654 741 11584 56,19 6,81 0,45
(A)NGC7793R  MONDs 260,45 6,68 10442 47,82 5,64 0,31 1,20
(A) NGC 7793 R NFW 51,14 1,35 47,66 27,90 22,75 0,10 1688,10 5,89x10*
(A) NGC 7793 R NFW1, 57,13 1,50 48,75 26,54 18,31 0,00 19,22 7,14x106
(A) NGC 7793 R NFWq3 52,21 1,37 48,58 28,72 23,15 0,08 85,69 1,26x10°
(A) NGC 7793 R RGGR 55,31 1,42 52,40 15,44 13,81 0,11 1,73
(A) NGC 7793 R RGGRg 55,30 1,46 52,44 15,76 14,15 0,11 1,74 0,97
(A) NGC 925 MOND 23824 251 132,14 94,98 7,95 0,21
(A) NGC 925 MONDs 205,71 2,19 95,97 71,81 6,99 0,12 1,20
(A) NGC 925 NFW 103,62 1,11 44,62 31,75 4,08 0,00 37259,47 9,77x10?
(A) NGC 925 NFW1, 173,44 1,86 101,27 69,90 6,28 0,00 43,22 1,04x10°
(A) NGC 925 NFWi3 112,32 1,21 54,98 38,96 4,33 0,00 211,03 1,81x10°
(A) NGC 925 RGGR 309,71 329 134,60 100,18 9,23 0,28 1,18
(A) NGC 925 RGGRs 292,32 3,14 13255 97,51 9,06 0,35 1,25 0,80
(B) ESO 116-G12 MOND 91,05 6,50 51,10 40,35 1,50 0,83
(B) ESO116-G12 MONDs 59,48 4,58 32,04 27,79 0,92 0,50 1,20
(B) ESO 116-G12 NFW 31,15 2,60 13,86 13,39 2,64 0,05 13,64 6,50x10°
(B) ESO 116-G12 RGGR 55,38 4,26 16,82 15,37 0,04 0,49 1,00
(B) ESO 116-G12 RGGR 48,32 4,03 15,60 14,13 0,09 0,61 1,06 0,80
(B) ESO 287-G13 MOND 55,11 2,20 35,97 26,96 22,02 1,56
(B) ESO 287-G13 MONDs 55,07 2,29 35,75 26,90 22,11 1,58 0,99
(B) ESO 287-G13 NFW 36,33 1,58 29,39 24,27 23,14 1,69 275065,36  1,22x10?
(B) ESO 287-G13 NFW1, 62,65 2,72 42,02 34,90 32,84 1,25 28,07 2,85x10°
(B) ESO 287-G13 NFW;3 38,63 1,68 30,65 25,21 23,83 1,63 207,81 1,87x10°
(B) ESO 287-G13 RGGR 41,77 1,74 25,38 17,57 11,54 1,26 2,14
(B) ESO 287-G13 RGGRg 40,34 1,75 23,43 16,75 12,92 1,09 1,97 1,12
(B) ESO 79-G14 MOND 28,01 2,00 20,88 15,66 2,74 1,55
(B) ESO 79-G14 MONDs 27,46 2,11 21,25 17,19 2,98 2,50 0,80
(B) ESO 79-G14 NFW 28,61 2,38 21,67 17,28 3,11 1,73 403,59 9,11x10%
(B) ESO 79-G14 NFW1, 41,84 3,49 33,35 32,24 5,50 1,80 40,08 1,24x106
(B) ESO 79-G14 NFW13 28,70 2,39 22,10 18,31 3,23 1,67 202,54 1,97x10°
(B) ESO 79-G14 RGGR 45,92 3,53 28,91 10,37 2,76 2,04 1,27
(B) ESO 79-G14 RGGR 45,92 3,83 28,82 10,26 2,74 2,23 1,30 0,95
(B) NGC 1090 MOND 99,24 4,31 18,01 1,23 1,23 1,20
(B) NGC 1090 MONDs 50,20 2,28 11,94 1,44 1,44 2,03 0,80
(B) NGC 1090 NFW 31,97 1,52 21,18 9,05 9,05 1,26 19,73 4,24x10°
(B) NGC 1090 RGGR 28,55 1,30 12,13 1,78 1,78 1,32 1,88
(B) NGC 1090 RGGRg 20,06 0,96 8,23 0,85 0,85 1,83 2,03 0,80
(B) NGC 7339 MOND 57,85 4,13 25,05 3,36 1,91 2,19
(B) NGC 7339 MONDs 50,79 391 22,08 3,15 1,76 1,51 1,20
(B) NGC 7339 NFW 15,38 1,28 5,61 3,80 1,78 1,46 57,77 1,91x10°
(B) NGC 7339 NEW;, 16,08 1,34 6,78 5,02 3,11 1,26 17,76 8,68x100
(B) NGC 7339 RGGR 12,51 0,96 6,30 3,97 0,31 1,34 1,57
(B) NGC 7339 RGGRg 12,28 1,02 5,81 3,69 0,25 0,98 1,48 1,20
(C) F563-1 MOND 2,39 0,34 2,16 2,16 0,55 3,27
(C) F563-1 MONDj 2,37 0,39 2,08 2,08 0,67 4,03 093
(C) F563-1 NFW 2,16 043 2,01 2,01 0,82 0,00 16,29 4,23x10°
(C) F563-1 RGGR 2,75 0,46 2,31 2,31 0,60 3,63 1,26
(C) F563-1 RGGRg 2,69 0,54 2,30 2,30 0,57 4,81 1,29 0,80
(©) UGC 1230 MOND 38,64 3,86 12,70 4,12 0,72 2,21
(©) UGC 1230 MONDs 26,75 2,97 11,36 3,78 0,90 3,94 0,80
(C) UGC 1230 NFW 5,48 0,68 5,35 4,42 4,24 10,14 1139,92 5,00x103
(C) UGC 1230 NEW;, 548 0,68 5,34 441 4,22 10,08 438,09 1,38x10*
(C) UGC 1230 RGGR 5,42 0,60 491 3,92 3,65 8,89 0,50
(C) UGC 1230 RGGRy 5,25 0,66 4,85 3,87 3,60 13,30 0,59 0,80
(C) UGC 3060 MOND 118,20 2,04 77,95 41,60 6,22 0,92
(C) UGC 3060 MONDs 116,90 2,14 80,12 43,78 6,25 0,83 1,02
(C) UGC 3060 NFW 117,69 2,10 73,63 46,29 13,11 1,74 1323,41 1,73x10*
(C) UGC 3060 NEWy, 123,15 2,20 78,12 51,29 16,77 1,30 67,04 3,97x10°

Continua na pag. seguinte...
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Galéxia Modelo )(sz,n )(fe q X%m X2 . )(fd 2 Yieag Yup P1 P2 o
(C) UGC 3060 NFW3 118,34 2,11 74,19 46,93 13,56 1,68 363,99 6,44x10*
(C) UGC 3060 RGGR 123,77 2,17 97,17 53,86 18,02 1,89 043
(C) UGC 3060 RGGRs 120,10 2,14 94,27 5441 18,69 2,40 047 0,80
(C) UGC 3371 MOND 6,52 0,38 543 5,42 4,36 2,10
(C) UGC 3371 MONDj 6,06 0,38 4,76 4,60 4,02 1,31 1,17
(©) UGC 3371 NFW 4,80 0,32 3,60 3,45 3,26 0,00 11718,80 2,23x103
(C) UGC 3371 NFW1, 5,87 0,39 5,15 5,10 4,46 0,00 59,27 5,17x10°
(C) UGC 3371 NEWy3 4,90 0,33 3,85 3,74 3,48 0,00 307,28 8,77x10*
(C) UGC 3371 RGGR 7,60 0,48 5,30 521 4,06 2,16 2,31
(C) UGC 3371 RGGR 7,37 0,49 521 5,16 3,96 2,35 2,39 0,80
(C) UGC 3851 MOND 117,38 4,35 61,22 60,45 1,28 0,58
(C) UGC 3851 MONDs 83,63 3,22 54,50 54,31 1,58 1,38 0,80
(C) UGC 3851 NFW 34,64 1,39 29,09 28,19 1,71 6,10 1,11 5,09x1071
(C) UGC 3851 RGGR 34,64 1,33 29,09 28,19 1,71 6,10 0,00
(C) UGC 3851 RGGR 28,98 1,16 25,54 24,68 2,86 10,42 0,00 0,80
(C)UGC 4173 MOND 109,89 9,16 39,79 11,36 2,17 0,17
(C©) UGC 4173 MONDs 51,62 4,69 17,17 5,55 1,76 0,18 0,80
(C)UGC 4173 NFW 0,96 0,10 0,89 0,42 0,33 0,21 36,26 2,41x10°
(C) UGC 4173 RGGR 3,27 0,30 3,11 1,74 0,28 2,27 0,15
(C) UGC 4173 RGGR 3,07 0,31 2,87 1,62 0,27 2,88 0,23 0,80
(C) UGC 4325 MOND 18,60 1,24 15,04 10,95 4,89 4,76
(C) UGC 4325 MONDj 17,03 1,22 13,91 10,20 4,64 3,19 1,20
(C) UGC 4325 NFW 16,97 1,31 15,33 12,09 7,80 0,00 4604,01 2,18x10*
(C) UGC 4325 NEW, 20,34 1,56 16,04 11,56 4,78 5,87 62,36 4,63x10°
(C) UGC 4325 NFEW;3 18,65 1,43 16,11 12,32 7,10 1,76 107,93 7,49x10°
(C) UGC 4325 RGGR 2,59 0,18 2,24 1,40 0,58 1,06 1,92
(C) UGC 4325 RGGRy 2,56 0,20 2,22 1,39 0,56 1,16 2,01 0,80
(C) UGC 5005 MOND 2,84 0,28 0,45 0,24 0,15 0,51
(C) UGC 5005 MONDj 0,65 0,07 0,38 0,37 0,33 1,22 0,81
(C) UGC 5005 NFW 1,48 0,18 1,06 1,03 0,97 048 45,48 5,19x10°
(C) UGC 5005 RGGR 0,69 0,08 0,23 0,19 0,07 2,29 0,77
(C) UGC 5005 RGGRg 0,61 0,08 0,21 0,18 0,08 1,88 0,69 1,20
(C) UGC 5721 MOND 46,96 2,13 17,78 7,57 2,01 4,97
(C) UGC 5721 MONDs 37,98 1,81 12,39 5,28 1,60 3,17 1,20
(©) UGC 5721 NFW 18,17 091 5,52 4,36 3,69 0,15 2,04 1,21x108
(C) UGC 5721 RGGR 34,88 1,66 8,60 2,28 0,46 2,05 0,72
(C) UGC 5721 RGGRg 31,23 1,56 8,01 1,86 0,36 2,63 0,74 0,80
(C) UGC 7524 MOND 89,47 1,66 55,40 35,92 16,77 2,34
(C) UGC 7524 MONDs 73,13 1,38 50,09 3047 14,74 3,94 0,80
(C) UGC 7524 NFW 28,08 0,54 26,54 12,66 8,05 5,69 3,25 1,26x107
(C) UGC 7524 RGGR 37,33 0,70 34,53 21,29 11,63 8,24 0,00
(C) UGC 7524 RGGR 35,90 0,69 32,81 18,95 10,64 13,23 0,00 0,80
(C) UGC 7603 MOND 17,30 091 4,23 2,05 0,94 0,73
(C) UGC 7603 MONDj 10,90 0,61 2,18 1,44 0,71 0,37 1,20
(C) UGC 7603 NFW 7,32 043 2,72 2,49 1,89 0,14 25,79 1,28x10°
(C) UGC 7603 RGGR 16,11 0,90 1,84 0,42 0,13 0,67 046
(C) UGC 7603 RGGR 14,81 0,87 1,75 0,32 0,12 0,74 048 0,80
(C) UGC 8837 MOND 17,00 2,43 17,00 1,13 1,13 1,68
(C) UGC 8837 MONDj 12,93 2,16 12,93 0,69 0,69 1,95 0,80
(C) UGC 8837 NFW 14,06 2,81 14,06 1,17 1,17 12,21 100000,00  0,00x10°
(C) UGC 8837 RGGR 12,17 2,03 12,17 0,12 0,12 4,76 0,16
(C) UGC 8837 RGGRg 11,48 2,30 11,48 0,18 0,18 573 0,19 0,80
(C©) UGC 9211 MOND 3,93 0,39 0,55 0,12 0,08 1,77
(C) UGC 9211 MONDj 0,71 0,08 0,03 0,02 0,00 4,18 0,80
(©) UGC 9211 NFW 0,76 0,09 0,27 0,22 0,10 3,74 11,12 2,93x10°
(C©) UGC 9211 RGGR 0,37 0,04 0,09 0,08 0,04 4,77 0,42
(C) UGC 9211 RGGRg 0,35 0,04 0,10 0,08 0,05 5,89 046 0,80
(D) F563-1 MOND 1,38 0,15 0,98 0,03 0,00 3,52
(D) F563-1 MONDj 0,93 0,12 0,78 0,07 0,00 6,37 0,80
(D) F563-1 NFW 0,70 0,10 041 0,19 0,00 0,39 10,49 8,93x10°
(D) F563-1 RGGR 0,87 0,11 0,75 0,16 0,00 5,89 1,03
(D) F563-1 RGGRg 0,87 0,12 0,75 0,16 0,00 6,08 1,04 0,98
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Galéxia Modelo )(sz,n )(fe q X%m X2 . )(fd 2 Yieag Yup P1 P2 o
(D) F568-3 MOND 17,84 1,78 16,94 10,38 9,82 1,63
(D) F568-3 MONDj 17,22 1,91 16,96 11,17 10,61 2,69 0,80
(D) F568-3 NFW 17,44 2,18 17,32 11,63 11,00 3,23 39276,09 4,83x10?
(D) F568-3 NFEW1, 18,08 2,26 18,07 12,78 12,07 3,35 87,69 2,26x10°
(D) F568-3 NFW13 17,53 2,19 17,45 11,82 11,18 3,22 469,33 4,12x10%
(D) F568-3 RGGR 15,72 1,75 15,38 9,32 8,54 3,20 0,82
(D) F568-3 RGGRg 15,04 1,88 14,67 8,83 8,08 4,26 0,94 0,80
(D) F571-8 MOND 41,89 3,81 21,80 13,21 3,01 4,12 0,00
(D) F571-8 MONDs 40,84 4,08 21,32 12,95 2,93 2,84 0,00 1,20
(D) F571-8 NFW 12,41 1,38 7,28 5,43 2,57 1,90 0,00 78,82 8,61x10°
(D) F571-8 NEWq, 17,10 1,90 13,13 11,11 7,27 048 0,00 22,84 4,67x10°
(D) F571-8 RGGR 3,49 0,35 2,84 1,71 0,59 039 017 2,32
(D) F571-8 RGGRg 3,29 0,37 2,76 1,66 0,58 046 0,22 2,31 0,80
(D) F579-V1 MOND 49,64 3,82 37,82 35,29 24,57 4,11
(D) F579-V1 MONDs 47,26 3,94 36,73 34,33 24,06 6,55 0,80
(D) F579-V1 NFW 2,48 0,23 2,47 2,37 2,29 0,96 4,05 5,74x107
(D) F579-V1 RGGR 34,67 2,89 30,96 27,32 22,06 10,12 0,00
(D) F579-V1 RGGRg 33,62 3,06 30,20 26,57 21,61 1598 0,00 0,80
(D) F583-1 MOND 11,43 0,71 4,72 3,78 1,05 3,49
(D) F583-1 MONDj 9,55 0,64 5,59 4,29 1,13 5,34 0,83
(D) F583-1 NFW 10,42 0,74 6,17 5,05 1,76 5,79 64,20 3,50x10°
(D) F583-1 RGGR 10,38 0,69 4,67 2,78 041 6,68 0,61
(D) F583-1 RGGR 9,29 0,66 4,23 2,48 0,37 8,13 0,66 0,80
(D) F583-4 MOND 3,03 0,38 2,60 2,46 2,46 1,89
(D) F583-4 MONDj 2,61 0,37 2,31 2,17 2,17 3,15 0,80
(D) F583-4 NFW 1,21 0,20 0,94 0,75 0,75 5,00 12,46 1,83x10°
(D) F583-4 RGGR 2,45 0,35 1,91 1,44 1,44 10,44 0,00
(D) F583-4 RGGRg 2,44 0,41 1,87 1,38 1,38 13,64 0,00 0,88
(D) UGC 5750 MOND 9,28 0,93 5,05 3,90 3,19 045
(D) UGC 5750 MONDj 8,35 0,93 6,18 4,94 3,87 0,98 0,80
(D) UGC 5750 NFW 9,63 1,20 8,10 6,64 5,04 3,14 12966,44 6,92x10?
(D) UGC 5750 NFW1, 9,73 1,22 8,27 6,82 5,27 2,83 180,82 5,69x10*
(D) UGC 5750 NFW;3 9,63 1,20 8,11 6,65 5,05 3,13 3360,53 2,68x103
(D) UGC 5750 RGGR 7,21 0,80 6,16 497 3,22 2,28 0,68
(D) UGC 5750 RGGRg 7,00 0,88 6,11 4,95 3,19 2,93 0,72 0,80
(D) UGC 6614 MOND 23,96 1,84 22,82 21,95 21,95 247 247
(D) UGC 6614 MONDs 23,39 1,95 22,78 21,78 21,78 4,14 3,62 0,80
(D) UGC 6614 NFW 23,71 2,16 23,33 21,14 21,14 502 1,89 113,82 2,82x10°

(D) UGC 6614 NFW1, 26,40 2,40 24,98 21,27 21,27 614 1,36 48,84 7,91x10°
(D) UGC 6614 RGGR 20,92 1,74 18,58 16,91 16,91 306 1,55 3,81

(D) UGC 6614 RGGRs 19,39 1,76 16,60 15,57 15,57 313 216 4,26 0,80
(E) UGC 11707 MOND 121,00 10,08 36,42 4,61 0,53 1,07

(E) UGC 11707 MONDs 4648 4,23 17,53 1,43 0,14 2,49 0,80
(E) UGC 11707 NFW 4,56 0,46 1,09 0,23 0,05 0,03 9,33 7,45x10°

(E) UGC 11707 RGGR 16,52 1,50 4,60 1,25 0,54 717 0,35

(E) UGC 11707 RGGRg 15,28 1,53 4,24 1,10 0,45 9,88 048 0,80
(E) UGC 12060 MOND 40,97 512 14,48 3,96 0,00 1,77

(E) UGC 12060 MOND;s 26,39 3,77 11,11 2,96 0,00 3,03 0,80
(E) UGC 12060 NFW 0,50 0,08 0,36 0,22 0,00 4,97 6,19 5,58x10°

(E) UGC 12060 RGGR 0,72 0,10 0,41 0,30 0,00 6,14 0,22

(E) UGC 12060 RGGR; 0,67 0,11 0,34 0,21 0,00 9,00 0,26 0,80
(E) UGC 12632 MOND 55,90 3,49 29,66 18,66 0,00 2,57

(E) UGC 12632 MOND;s 31,85 2,12 20,06 13,27 0,15 4,83 0,80
(E) UGC 12632 NFW 5,07 0,36 4,29 3,38 2,35 0,00 5,87 1,25x107

(E) UGC 12632 RGGR 19,76 1,32 9,89 6,88 2,63 11,03 0,17

(E) UGC 12632 RGGRs 19,67 1,41 9,79 6,72 2,64 8,91 0,14 1,13
(E) UGC 12732 MOND 54,60 3,64 5,32 1,21 0,18 1,46

(E) UGC 12732 MONDj 9,05 0,65 1,12 0,15 0,05 2,87 0,80
(E) UGC 12732 NFW 2,34 0,18 0,83 0,58 0,56 3,27 32,51 7,84x10°

(E) UGC 12732 RGGR 10,94 0,78 4,06 2,97 2,13 4,22 0,65

(E) UGC 12732 RGGRg 8,02 0,62 2,89 1,96 1,40 5,20 0,73 0,80

(E) UGC 3371 MOND 12,23 1,22 2,23 0,52 0,17 2,27
Continua na pag. seguinte...
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Galéxia Modelo )(sz,n )(fe q X%m X2 . )(fd 2 Yieag Yup P1 P2 o

(E) UGC 3371 MONDj 5,14 0,57 1,17 0,16 0,00 4,10 0,80
(E) UGC 3371 NFW 4,60 0,57 1,70 0,61 0,02 5,57 133,03 1,37x10°
(E) UGC 3371 NFEW;, 4,61 0,58 1,73 0,63 0,04 5,19 88,11 2,24x10°
(E) UGC 3371 RGGR 5,20 0,58 1,64 0,78 0,10 7,74 0,38
(E) UGC 3371 RGGRy 5,05 0,63 1,58 0,74 0,13 10,69 044 0,80
(E) UGC 4325 MOND 31,85 4,55 18,76 6,72 0,01 3,77
(E) UGC 4325 MONDs 26,07 4,35 16,07 5,46 0,02 6,24 0,80
(E) UGC 4325 NFW 5,89 1,18 3,44 1,67 1,07 7,34 5,74 2,62x10°
(E) UGC 4325 RGGR 6,12 1,02 2,80 1,26 0,61 8,06 0,02
(E) UGC 4325 RGGRg 5,86 1,17 2,77 1,25 0,67 12,40 0,06 0,80
(E) UGC 4499 MOND 17,11 2,14 6,95 1,46 0,00 0,59
(E) UGC 4499 MONDj 7,25 1,04 6,07 4,50 0,00 1,45 0,80
(E) UGC 4499 NFW 5,31 0,88 4,38 3,56 0,00 0,00 9,01 5,63x10°
(E) UGC 4499 RGGR 9,38 1,34 8,94 7,00 0,00 1,74 0,46
(E) UGC 4499 RGGRg 9,11 1,52 8,74 6,77 0,00 1,43 0,38 1,20
(E) UGC 5414 MOND 0,55 0,11 0,40 0,01 0,01 041
(E) UGC 5414 MONDj 049 0,12 0,42 0,09 0,05 0,53 0,95
(E) UGC 5414 NFW 1,96 0,65 1,88 1,59 1,18 1,26 189458,06  1,03x102
(E) UGC 5414 NFW1, 2,43 0,81 2,22 2,01 1,42 1,31 86,56 2,32x10°
(E) UGC 5414 NFEWq3 2,04 0,68 1,94 1,67 1,23 1,27 459,12 4,28x10*
(E) UGC 5414 RGGR 0,82 0,20 0,70 0,61 0,32 2,10 0,24
(E) UGC 5414 RGGRg 0,81 0,27 0,69 0,61 0,34 1,86 0,23 1,08
(E) UGC 6446 MOND 50,62 5,06 20,86 14,55 6,02 2,06
(E) UGC 6446 MONDj 16,42 1,82 6,47 2,64 0,38 2,13 0,80
(E) UGC 6446 NFW 4,11 0,51 3,63 3,06 2,93 1,13 6,70 9,33x10°
(E) UGC 6446 RGGR 8,20 091 6,48 5,96 5,92 2,55 0,45
(E) UGC 6446 RGGRg 6,41 0,80 5,33 4,86 4,86 3,36 0,52 0,80
(E) UGC 731 MOND 21,18 1,93 6,72 4,11 0,30 3,57
(E) UGC 731 MONDj 8,20 0,82 2,86 1,91 0,01 6,40 0,80
(E) UGC 731 NFW 1,47 0,16 0,89 0,69 0,59 7,57 17,10 1,55x100
(E) UGC 731 RGGR 2,24 0,22 1,28 0,59 0,59 9,96 0,25
(E) UGC 731 RGGR 2,11 0,23 1,12 0,47 0,46 14,08 0,30 0,80
(E) UGC 7323 MOND 3,14 0,35 2,99 1,91 0,33 0,89
(E) UGC 7323 MONDj 2,07 0,26 1,83 0,80 0,15 0,58 1,18
(E) UGC 7323 NFW 2,67 0,38 2,27 1,04 0,34 0,00 318,65 1,36x10°
(E) UGC 7323 NFEWq, 4,57 0,65 4,06 2,44 0,77 0,00 41,23 1,16x10°
(E) UGC 7323 NFWq3 2,80 0,40 2,42 1,13 0,37 0,00 185,11 2,35x10°
(E) UGC 7323 RGGR 2,56 0,32 2,38 1,08 0,00 1,70 049
(E) UGC 7323 RGGRg 2,45 0,35 2,25 1,05 0,02 2,13 0,56 0,80
(E) UGC 7399 MOND 230,61 13,57 70,60 46,38 0,00 9,26
(E) UGC 7399 MONDs 179,71 11,23 55,63 37,59 0,00 5,98 1,20
(E) UGC 7399 NFW 22,03 1,47 6,37 6,17 0,00 2,99 8,19 1,36x107
(E) UGC 7399 RGGR 36,10 2,26 2,90 2,67 0,00 1,94 1,12
(E) UGC 7399 RGGRg 32,19 2,15 2,22 2,07 0,00 2,32 1,14 0,80
(E) UGC 7524 MOND 33,32 1,11 10,21 4,80 0,31 1,65
(E) UGC 7524 MONDj 16,70 0,58 6,00 2,05 0,88 2,94 0,80
(E) UGC 7524 NFW 8,91 0,32 6,05 4,59 4,13 431 30,10 6,53x10°
(E) UGC 7524 RGGR 8,44 0,29 4,84 3,07 2,78 5,65 0,22
(E) UGC 7524 RGGR 7,81 0,28 4,36 2,96 2,71 8,19 0,29 0,80
(E) UGC 7559 MOND 4,17 0,52 1,37 0,01 0,01 0,55
(E) UGC 7559 MONDj 2,20 0,31 1,20 0,24 0,14 2,00 0,80
(E) UGC 7559 NFW 2,00 0,33 1,72 1,15 0,63 4,89 10,75 1,43x10°
(E) UGC 7559 RGGR 1,33 0,19 1,07 0,57 0,07 8,25 0,06
(E) UGC 7559 RGGRgy 1,29 0,22 1,06 0,55 0,07 6,24 0,04 1,20
(E) UGC 7577 MOND 169,69 21,21 80,76 13,44 0,42 0,27
(E) UGC 7577 MONDys 142,16 20,31 70,81 13,10 0,26 0,37 0,85
(E) UGC 7577 NFW 0,76 0,13 041 0,07 0,05 0,27 16672,84 7,99x10!
(E) UGC 7577 RGGR 1,38 0,20 1,02 0,59 047 0,45 0,01
(E) UGC 7577 RGGR 1,14 0,19 0,84 0,50 0,40 0,52 0,02 0,80
(E) UGC 7603 MOND 6,84 0,62 4,49 1,73 0,00 1,35
(E) UGC 7603 MONDj 5,53 0,55 2,28 1,14 0,00 0,86 1,15
(E) UGC 7603 NFW 10,25 1,14 5,33 2,34 0,00 2,04 33,03 8,01x10°
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(E) UGC 7603 RGGR 2,04 0,20 0,69 0,00 0,00 1,24 042
(E) UGC 7603 RGGRg 1,99 0,22 0,69 0,00 0,00 1,52 0,44 0,80
(E) UGC 8490 MOND 9,92 0,34 2,97 0,06 0,00 3,16
(E) UGC 8490 MONDj 9,74 0,35 347 0,03 0,00 3,45 0,97
(E) UGC 8490 NFW 3,31 0,12 1,27 0,02 0,00 0,94 3,19 4,62x107
(E) UGC 8490 RGGR 14,87 0,53 3,44 091 0,00 1,81 0,68
(E) UGC 8490 RGGRg 13,24 0,49 3,00 1,20 0,00 2,27 0,72 0,80
(E) UGC 9211 MOND 9,33 1,17 0,66 0,19 0,00 2,13
(E) UGC 9211 MONDj 3,48 0,50 1,06 1,06 0,00 4,44 0,80
(E) UGC 9211 NFW 4,12 0,69 2,12 2,03 0,00 4,02 12,32 2,55x10°
(E) UGC 9211 RGGR 1,82 0,26 0,83 0,83 0,00 4,83 041
(E) UGC 9211 RGGRg 1,79 0,30 0,77 0,76 0,00 5,96 045 0,80

Tabela 3.4: Medianas e totais para cada amostra e modelo. A mediana de uma quantidade X

é denotada por X. Col. (3): A mediana do x%,. Cols. (4-7): Os valores totais das quantidades

X%, sendo este calculado a partir do x

2

mi

.» considerando apenas os pontos na regido r < X. Em

particular, X7, = X% .
A. Modelo x%y Xpooo Xy X Xop Xiee Koy Xn Xop
A MOND 3,1 68512 2476,9 1203,7 7443 397,6 987 385 24,0
A MOND; 2,1 50957 20256 10654 7041 2741 92,5 343 16,0
A NFW 09 23853 12587 8417 6912 1064 439 22,7 16,5
A NFW;; 09 23981 12726 8497 6924 1108 459 22,7 164
A NFW;; 1,1 2996,1 13351 8784 6899 1140 46,0 22,7 16,0
A RGGR 12 29974 14995 853,0 6046 1702 62,1 188 8,6
A RGGRs 1,1 27742 14588 8327 6008 1489 589 188 10,6
B MOND 41 3313 1510 876 294 578 251 157 19
B MOND; 23 2430 1231 765 292 50,8 221 172 18
B NFW 16 1434 91,7 678 39,7 31,1 212 134 3,1
B NFW;; 1,7 1458 934 698 405 31,1 21,2 134 32
B NFW;, 26 1837 1172 946 531 320 212 134 55
B RGGR 1,7 184,11 895 49,1 164 418 168 104 18
B RGGRs; 1,8 1669 81,9 45,7 16,8 40,3 156 103 08
C MOND 1,7 58,1 3097 1831 413 186 150 54 1,3
C MONDs; 1,4 4407 2619 1626 379 170 124 46 1,6
CcC NFW 05 2526 1801 1188 471 73 53 34 19
C NFWy; 05 2550 1817 1200 471 73 53 37 19
C NFW;, 05 2625 1868 1249 489 73 53 44 19
C RGGR 06 2816 2016 1210 413 76 49 23 06
C RGGRs 07 244 1916 1150 419 74 49 19 06
D MOND 14 1584 1127 910 660 146 11,0 71 32
D MOND; 14 1502 1126 91,7 665 134 11,6 81 39
D NFW 1,0 780 66,0 532 445 100 6,7 52 26
D NFW;; 1,0 781 66,2 534 44,7 100 6,7 52 26
D NFW;; 1,0 861 74,4 603 50,7 101 72 59 53
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Modelo szed X%Qméx ngd X'%d X%d/Z X%ima X%m X%d de/z
RGGR 0,7 957 81,2 646 532 88 54 39 32
RGGRs 0,8 909 77,2 61,6 50,8 8,1 52 3,7 32
MOND 2,0 873,0 3158 1243 8,3 26,5 68 29 02
MOND;s 0,7 5389 2252 88,6 2,2 9,4 47 1,7 01

NFW 04 89,8 48,0 33,0 13,9 4,1 20 14 06
NFW;;3 04 90,0 48,2 33,2 14,0 4,1 20 14 06
NFW;,, 05 922 50,2 34,8 14,6 4,3 22 1,8 07
RGGR 04 1484 58,0 37,3 16,2 57 26 10 06
RGGRs; 04 1349 52,7 33,8 14,1 5,5 22 11 05

eslicsMesNelic- = Ne-Rullwiite

Tabela 3.5: Medianas e totais para cada modelo considerando agora todas as 62 galéxias. Mesmo
simbolos da tabela 3.4.

2 .2 2 2 2 2 2 2
Modelo  Xio Xk, Aoy X Xop Xryy KXoy X Xop

MOND 2,1 8803,0 3366,2 1689,7 8893 50,1 184 6,7 25
MONDs 1,8 6468,5 27485 1484,7 840,0 29,7 150 53 22
NFW 0,7 2949,1 1644,5 1114,5 836,5 14,7 6,1 44 29
NFW;; 0,7 2967,1 1662,0 11259 838,7 14,7 6,1 44 29
NFW;, 0,7 3620,6 1763,7 1193,0 8573 16,6 63 50 3,7
RGGR 09 37073 1929,8 11251 731,7 16,3 64 4,0 26

RGGRs; 0,8 34314 18622 10888 7246 152 6,0 3,7 27

Resultados do }? e )(rzed

Comparagoes graficas entre os resultados dos valores do x?, de cada galédxia

individual podem ser vistas nas segundas linhas das figuras Ambos o
2

x* total do por amostra (a soma dos valores do x2,, de cada galdxia da amostra)

e suas medianas por amostra sdo mostrados na tabela O total e mediana do
x? para todas as galdxias esta na tabela e a mediana do x? também pode ser

visto na figura

Destes resultados, pode perceber uma clara tendéncia para os valores do x?2

dos modelos MOND, RGGR e NFW, a saber: x2., < X2cx < Xonos 1StO €, com
excegdes em algumas galdxias, os valores de x2, de RGGR sdo claramente menores

do que os de MOND; Enquanto os valores de x?, de NFW e RGGR sdo préximos,
mas ambos o total e as medianas favorecem o NFW. Esta tendéncia ndao muda
significativamente quando as 4 varia¢des dos 3 modelos sdo usadas, lembrando

que estes modelos tém diferentes niimeros de parametros livres.
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Figura 3.1: Comparagao dos valores dos x2,, x;, , para todas as galéxias e modelos MOND,
NFW3 e RGGR. Circulos negros correspondem a amostra A, quadrados vermelhos a B, tridngulos
cinza pra cima a C, tridngulos marrons a D e diamantes laranjas a E.

Dentre as variagdes, aquela com o maior impacto no x? ¢ o MOND;, que sig-
2

nificativamente reduz os valores do x7,, quando comparado com MOND. Mesmo
a versdo mais restrita do modelo NFW, o NFWy,, ndo altera significativamente
os valores do x2,. O maior impacto desta restrigdo foi na curva de rotagdo perto

do centro da galadxia, como discutido na préxima se¢do. Considerando os valores
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do x?, a amostra mais afetada pela diferenca entre NFW e NFWy, foi a amostra
A. Esta amostra tem cinco galdxias com massas barionicas da ordem de 10! M,

assim é natural que fosse a mais afetada.
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Figura 3.2: O mesmo grafico e cores da figura mas usando os modelos MOND; e RGGR;
no lugar de MOND e RGGR.

O x?, tem uma pequena compensagdo pelo nimero de parametros livres, mas

pouco altera o cendrio ja descrito para o x*. A tinica mudanca digna de mengéo é
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que os valores de X3, S30 apenas um pouco menores do que os de Xz, € assim

2

P . 2
red RGGRg € um pouco mailor do que€ Xiarcor:

para diversos casos o x

Resultados com o )2

Considerando os resultados de todas galdxias, ambos o total e a mediana do x?
sdo menores para o modelo NFW do que os valores correspondentes de MOND
e RGGR, o que é esperado ja que estes ultimos tém menos parametros livres. No
entanto as diferencas relativas entre os seus valores de y? caem dramaticamente,
e em algum ponto mudam de sinal, ao considerarmos raios menores como r = 7y
e em particular, r = r;/2. O modelo NFW;, ndo muda significativamente o valor

de x2, mas sistematicamente aumenta o valor de )(fd /7 COMO visto nas figuras

e3.4

Uma comparagdo gréfica dos valores do )(fd 1, de cada galaxia pode ser visto na
terceira linha das figuras(3.1|e Ambos o total x? e suas medianas por amostra
sdo mostrados na tabela[3.4] O total e mediana do x? para o todas as galéxias estd
na tabela[3.5) enquanto as medianas também sdo mostradas na figura

2
74/2,NFW

Considerando a figura ha uma amostra onde a mediana e o total do
teve o menor valor entre todos os os modelos, a amostra D. H4 oito galdxias nesta
amostra cujos ajustes preveem concentra¢des ¢ muito baixas e Mpy muito altas
(equivalentemente, alto p)(ver 3.5). Assim nesta amostra o modelo NFW tem

melhor concordancia com as observagdes no centro da galdxia, e menores valores

2
r4/2,NFW’

aplicar a restricdo My < 10?M,, o valor de p é diminuido e o efeito da ctispide

de x mas as custas de valores absurdos dos parametros do modelo. Ao

aparece mais claramente, mesmo sem impor uma correlacdo entre c e My. As
figuras 3.1 e [3.2] também mostram uma tendéncia de ambos MOND e RGGR em
obter menores valores de x> , que NFW.

al2
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Figura 3.3: Andlise das medianas x?2 para r = 74/2, 74,24, 'max € Para todos os modelos: MOND
(quadrados, linha sélida verde escuro), MOND; (quadrados, linha ponto-tracejada verde claro),
NFW (circulos, linha sélida preta), NFW, (circulos, linha tracejada cinza), RGGR (circulo com
cruz, linha sélida vermelho escuro), RGGR; (circulo com cruz, linha tracejada vermelho clara). Os
dados mostrados aqui também estdo nas tabelas(3.4/e

Nossos resultados proporcionam ainda uma outra maneira de avaliar a feno-
menologia na regido interna das galdxias. Até aqui, nossa andlise teve como foco
a comparagdo dos valores de cada x? para os diferentes modelos, o que permite
determinar quais modelos tém melhor concordéancia com os dados observacionais
na regido escolhida. Analisando os dados por outra perspectiva, podemos pri-
meiro comparar o desempenho de cada modelo em diferentes raios das galéxias,
para depois comparar o desempenho dos modelos em si. Para isto, comegamos
supondo que haja uma galdxia cujos dados observacionais sejam homogenea-
mente distribuidos ao longo de seu raio, com barras de erro idénticas ao longo de
toda a curva de rotagdo. Entdo nesse caso, supondo um modelo que ndo tenha
nenhum viés para alguma regido especifica da galdxia, o seu ajuste aos dados
teria x7,/ )(fd » = 2, pelo simples fato de que ha duas vezes mais dados na regido

até r = r; do que até em r = r;/2, e do modelo possuir o mesmo desempenho nas
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duas regides. Equivalentemente,

2 2
er - er/2 _
> =

Xi’d/Z

1. 3.7)

Para um modelo com ajuste sistematicamente melhor a curva de rota¢do na regido
r < r4/2 em comparagdo a regido ry/2 < r < ry, é de se esperar, para os dados
hipotéticos citados acima, (x7, - )(fd )/ de » > 1. E obviamente as curvas de
rotagdo estudadas aqui ndo obedecem os critérios acima, ja que por exemplo ha
tipicamente menos dados observacionais dentro de r = r;/2 do que em r4/2 < r <
r4. Considerando este fato, para um modelo sem viés para para alguma regido

particular da galéxia, é esperado que

2 2
X7, =X
Med(dz—d/z] 21, (3.8)
er/z
2 2
Xagy = X;
Med(zdz—d/z] >3, (3.9)
er/z

onde usamos Med(X) para a mediana de X. Se as desigualdades acima ndo
sdo satisfeitas, 0 modelo em questdo tem um viés para ajustes ruins na regiao
r < r4/2, em comparacdo a regides com raios maiores. Este é o caso do NFW,

como mostramos na tabela

Tabela 3.6: Medianas das quantidades ()(fd /X2 = 1) e ()(%rd /X2 = 1), considerando todas as
52 galdxias em que )(fd 12 > 0. No caso de dados observacionais homogéneos e de modelos sem
preferéncia por nenhuma regido especifica da galaxia, o valor esperado destas quantidades seria
~ le~ 3. Jaquenamaioria das galdxias hd menos dadosnaregidor < ry/2doqueemr /2 <r <71y,

na verdade as expectativas se transformamem > 1 e > 3.

Modelo Med( );’d —1) Med( X;’d —1)

rq/2 r4/2

MOND 1,2 6,6
MOND; 1,3 6,9
NFW 0,3 1,1
NFW 13 04 1,3
NFW1, 0,4 1,2
RGGR 09 3,6
RGGR; 0,8 3,0

Esperado >1,0 > 3,0
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Figura 3.4: Mesma anélise da figura mas considerando diferentes amostras, com o foco
em galdxias sem bojo, menores e menos luminosas. O primeiro gréfico considera as galdxias da
amostra A sem bojo. O segundo e terceiro gréficos na primeira linha considera todas as galdxias
sem nojo nas amostras C, D e E com uma restri¢do em Lp na banda R como explicitado na figura
(as amostras A e B ndo foram consideradas ja que usam bandas diferentes para Lp). A segunda
linha considera todas as galdxias sem bojo de todas as amostras, impondo restri¢des em #; como
explicitado nas figuras. Os resultados para MOND;s e RGGR;s ndo sdo mostrados nas figuras com
restrigdes em 74 e Lp j4 que para 6 # 1 estes modelos tém mudangas nos valores destas grandezas.

2

Em todos estes graficos, os modelos NFW e NFW; tém os maiores valores de X; o

Resultados de Outros Parametros

A figura mostra as relagdes entre Myy, concentracdo (c) e a massa barionica
total (estelar e gasosa) de cada galdxia, considerando os ajustes obtidos para NFW,
NFWi, e NFW3;3. A correlacdo entre os valores obtidos de My e c € visivel, e como
esperado das simulagdes, ¢ tipicamente cai com o aumento de Myy. A dispersdo
dos resultados se torna significativamente maior para ¢ < 1 ou My > 108°M,,
que sdo os valores ndo-fisicos considerando as simulac¢des e as galdxias nestas
amostras. As variagdes restringidas NFW;, e NFW;3 ndo impdem a priori uma
correlagdo entre c e My, mas os resultados de seus ajustes sdo tais que favorecem

a correlacdo, e em particular os valores baixos de ¢ sdo eliminados.
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Ja no que diz respeito a correlacdo entre a massa baridnica total e My, ne-
nhuma correlacdo significativa pode ser vista por inspecdo da figura A
segunda linha da mesma figura também mostra que algumas galdxias cujo valor
derivado de My é maior que 10"*M,, tém massa baridnica da ordem de 10°M,, o
que leva a uma enorme discrepancia entre as massa baridnica e escura, de 4 a 6

ordens de magnitude.
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Figura 3.5: Correlagéo entre My e 0s parametros concentragio (linha de cima) e massa barionica
total (linha de baixo). A primeira, segunda e terceira colunas correspondem ao NFW, NFW; e
NFW{, como se pode ver pelos valores méximos das massas. Os simbolos de cada galdxias seguem
a indicacdo e 0 mesma esquema de cores da ﬁguras@

A figura[3.6lmostra a existéncia de uma correlagdo, com grande dispersio, entre
o parametro adimensional de RGGR 7 e a massa barionica total. Como esperado, ¥
cresce com a massa do sistema. Apesar de termos iniciado investigagdes sobre esta
e outras correla¢des entre os pardmetros baridnicos e 7, estes resultados ficaram

fora do escopo deste trabalho.
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Figura 3.6: Correlagdo entre 7 e a massa barionica total. As figuras a direita e a esquerda
correspondem a RGGR e RGGR;. Os simbolos sdo os mesmos da figura Quatro galdxias com
7 = 0 e outras duas com 0 < 7 < 10~ ndo sdo mostradas.

3.5 Conclusoes

De acordo com as simulag¢des de N-corpos, é esperado que o perfil de densidade
da matéria escura seja similar ao perfil de Navarro-Frenk-White (NAVARRO;
FRENK; WHITE, [1996; Navarro; Frenk; White, 1997, Mo; van den Bosch; White,
2010), que tem uma ctispide no centro da galdxia. Este perfil depende formal-
mente de dois pardmetros, mas hd uma correlagdo entre estes que depende da
cosmologia. Quando esta correlacdo é usada para eliminar um dos pardmetros
do modelo, alguns exemplos mostram que os ajustes as curvas de rotagdo sdo
claramente ruins (Gentile et al., 2004; Gentile et al., 2005; Gentile et al., 2007).
De toda forma, usar esta correlagdo como se fosse uma expressdo exata levaria a
outros problemas, j4 que por exemplo uma significativa dispersdo é encontrada
nas simulacdes.

Aqui exploramos as consequéncias fisicas da ctispide na curva de rotagdo sem
impor a correlagdo entre os parametros do NFW. Por inspecdo direta dos graficos
das curvas de rotacdo (apéndice B) seria dificil comparar tendéncias nas curvas de
rotagdo perto do centro galdtico. Para este fim introduzimos as quantidades Xgm’
)(fd e )(fd - Uma abordagem similar foi usada em (de Blok; Bosma) 2002), onde foi

mostrado que mesmo sem impor a mencionada correlacdo, o perfil NFW néo é
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preferido quando comparado a um perfil de matéria escura com ntcleo.

Ao invés de comparar os ajustes de NFW com os de outros modelos de ma-
téria escura, atacamos a questdo do ctuspide comparando as curvas de rotagdo
de NFW com aquelas produzidas por modelos de gravitacdo modificada, sem
matéria escura. Estes modelos nado tém ctspide de densidade porém poderiam
ter problemas sistemédticos nos ajustes das curvas de rotagdo na regido central das
galdxias. Dois modelos de gravitacdo modificada foram estudados aqui, MOND
e RGGR, mas os procedimentos aplicados aqui poderiam ser usados em outros
modelos de gravitacdo alternativos.

Duas questdes principais foram abordadas neste trabalho, a introdugdo de um
método para a avaliar se hd um raio galatico tal que, para valores inferiores a este,
ha um modelo que pode concordar com o dados melhor que NFW, e estender
significativamente a amostra de galdxias nas quais o modelo RGGR foi testado e

comparado com outros modelos.

Ao analisar 62 galdxias de cinco amostras, confirmamos que o halo NFW tem
uma tendéncia sistemdtica de produzir ajustes ruins perto do centro galético,
quando comparado aos modelos alternativos aqui estudados. Esta tendéncia
é mais forte para galdxias menores. Em particular, achamos que hd um raio,
dado pela metade da escala de comprimento do disco (74/2), tal que para valores
menores do que este ambos RGGR e MOND podem descrever os dados tdo bem
oumelhor que NFW, mesmo com parametros livres a menos. Este comportamento
é em geral reforcado quando considerado em galdxias sem bojo, com escala de
comprimento do disco pequena ou com luminosidade menor, como visto nas
figuras 3.3/ e Considerando a amostra completa, RGGR obteve ajustes com
melhor concordancia do que MOND, e quase tdo bem quanto NFW com dois
parametros.

Além dos resultados acima, também avaliamos quatro variagdes dos mode-
los acima, a saber NFW;,, NFWi3, RGGRs; e MOND;. Encontramos que estas
variagdes em NFW sdo suficientes para eliminar muitos dos casos com ajustes
com valores de ¢ muito baixos, tendo em geral impacto desprezivel nos ajustes.
Confirmamos que variagdes na distancia sdo suficientes para melhorar significa-
tivamente os resultados de MOND, mas no caso do RGGR a melhora foi apenas
modesta e em muitos casos insignificante. Por fim, avaliamos diretamente pela

primeira vez a existéncia de alguma correlacdo entre a massa baridnica e o para-
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metro ¥ nos ajustes de RGGR, visto na figura

Para concluir, refraseamos uma das conclusdes da seguinte forma: se as curvas
de rotacdo derivadas de um modelo baridonico com um halo de NFW com 2
parametros livres sdo consideradas muito discrepantes com as observacgdes no
centro da galdxia, entdo, de acordo com estes resultados, isto ndo é uma restri¢ao
suficientemente forte para eliminar os modelos MOND ou RGGR como propostas

vidveis para a fenomenologia das curvas de rotacdo no centro das galdxias.



Capitulo 4

Evidéncias Contra Cuaspides de
Matéria Escura em Galaxias Massivas
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4.1 Introducao

Neste capitulo, baseado no artigo (Rodrigues et al., 2017) desenvolvemos novas
técnicas para investigar tendéncias sistemdticas nas curvas de rotagdo de gala-
xias, que usamos para reavaliar a controvérsia da ntcleo/ctispide. Tomando os
modelos de NFW e o de Burkert como representantes destes tipos de halo, inves-
tigamos se estes tém alguma preferéncia sistematica de se ajustar melhor a uma
regido especifica da galdxia, e detectamos que enquanto o halo de Burkert tem
ajustes aproximadamente homogéneos, o halo de NFW tem uma tendéncia de se
ajustar melhor as regides entre uma e duas escalas de comprimento do disco do
que a regido interna a uma escala de comprimento do disco. Isto acontece em mais
de 75% da galéxias ajustadas com o halo NFW, e esta tendéncia ndo se enfraquece
considerando galdxias massivas, com massas estelares M > 10°°M,. Além dos
testes sobre a homogeneidade dos ajustes ao longo do raio das galéxias, testamos
também a qualidade dos ajustes em cada galédxia, e procuramos por correla¢des
entre a massa estelar, massa do gés e escala de comprimento do disco. Encontra-
mos que apenas 13 galdxias das 62 tém ajustes melhores com o halo de NFW do
que com o halo de Burkert, e mesmo para galdxias massivas, o perfil de Burkert
tem um ajuste tdo bom ou melhor que o perfil de NFW. Este resultado é relevante
pois diferentes efeitos baridnicos, como retro-alimentacdo de supernovae e fricgao
dinamica de bérions, capazes de transformar a ctispide do modelo NFW em um
nucleo de densidade constante em galdxias menores, ndo deveriam acontecer em
galdxias massivas (Di Cintio et al.,|2014b} Inoue; Saitoh, [2011; |Del Popolo; Hiote-
lis, 2014; Tollet et al., 2016; |Del Popolo, 2009; Governato et al., 2010; Del Popolo;
Pace|, 2016} [de Souza et al., 2011; Governato et al., 2012). Assim em tais sistemas
estelares massivos o halo de NFW deveria ser preferido em relacdo ao halo de
Burkert. De fato, a fisica da matéria baridonica nestas galaxias massivas ¢é tal que
espera-se que o perfil do halo de matéria escura tenha uma lei de poténcia com o
expoente ainda mais negativo do que -1. Assim nosso resultados ou sugerem um

novo efeito baridnico ou uma mudanga no modelo padrdo da matéria escura fria.
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4,2 O Método

Em nosso artigo (Rodrigues et al., 2014), generalizamos a abordagem proposta

por (de Blok; Bosma, 2002), onde os autores introduziram as duas quantidades,
2 2

x? interno e externo, x2, e x2,, definidas a partir do x2, mas considerando apenas
os pontos até metade da galdxia e da metade até o raio maximo da galéxia.
Analisando x2, na amostra trabalhada os autores concluiram o modelo pseudo-
isotérmico tem ajustes melhores do que o NFW na maior parte das galédxias e
analisando as quantidades x2, e x2, os autores concluem que o ajustes ruins

do NFW se originam claramente da regido interna das galdxias, produzindo altos
2

valores de x7,. Anossaabordagemem (Rodrigues etal.,2014) é semelhante, porém
como queremos investigar o ajuste dos modelo as regides internas da galdxia,
definimos as quantidade truncadas do x2, em funcdo da escala de comprimento

do disco. Mais precisamente, definimos o x* truncado, x3, como

N(R) _ 2
Vmo eo(ri/p') - Vi
;&:Z( s ) (4.1)

0.
i=1 !

onde V; e 0; sdo os pontos observados da curva de rotacdo e suas respectivas
barras de erro nas posigdes 7i, V,.eo(7i,Pj) € a curva de rotacdo do modelo na
posicdo r;, calculada com os valores dos parametros j; que minimizam o x*. O
nimero N(R) é o maior ntimero inteiro tal que ryr) < R, ou equivalentemente, o
nimero de pontos da curva de rotagdo na regido 0 < r < R. Como anteriormente,
definimos as regides R como mdultiplas de 7,4, a escala natural de comprimento nas
galaxias.

Para avaliar a uniformidade dos ajustes ao longo da galdxia, introduzimos
neste trabalho as quantidades

&(m,n) = ——, (4.2)

onde m e n sdo numeros reais adimensionais. Aqui, 0s x3,., so definidos pela
mas substituindo N(R) por N(mr;). Esta quantidade é interessante para nossos
propositos pois assim como propomos anteriormente (Rodrigues et al.,2014), para
uma galdxia com dados observacionais ideais, homogeneamente distribuidos pela

galdxia, e para um modelo sem preferéncia para um regido especifica da galéxia,
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em média teriamos

m

(&(m, n)) ~ —, (4.3)
n

onde () é uma certa média. Esta média a ser escolhida deve ser apropriada para os
dados em questdo, e anteriormente argumentamos que o cdlculo das quantidade
analogas a &(m, n) em galdxias e amostras diferentes exibe grande variagao, por
vezes em mais de uma ordem de grandeza de uma galédxia para outra, e a média
aritmética seria dominada pela presenca de uma ou outra galdxias com altos
valores de x?. Ao invés de procurar desenvolver algum método para identificar
e eliminar estas galdxias "outliers”, usamos a mediana para uma avaliacdo da
média, jad que esta lida naturalmente com o problema citado. Assim, todas as
médias neste trabalho sdo calculadas pela mediana, e a menos de mudangas na
notacdo, este método para testar a uniformidade dos ajustes as galdxias é o mesmo
proposto anteriormente em (Rodrigues et al., 2014), onde mostramos que o halo
NFW tem uma tendéncia a se ajustar melhor na regido r; > r > 2r; do que na
regido r < ry. Enfatizamos aqui que o objetivo deste teste ndo é o de comparar os
modelos, mas sim testar sua consisténcia em relagdo as expectativas vindas das
simulac¢des de N-corpos, e usamos a comparacdo entre os ajustes dos modelos

para este fim.

Mesmo usando a mediana como a média e um modelo ideal sem preferéncia
para alguma regido da galaxia, a expressdo4.3| pode ndo ser valida pois os dados
observacionais sdo normalmente longe de ideais, distribuidos ndo uniformemente
e com barras de erro por vezes varidveis. Para quantificar a ndo-uniformidade dos
dados observacionais, introduzimos aqui a quantidade C(mm, 1), com o objetivo de

estender a4.3|para o caso de dados reais. Para o caso de um modelo ideal como ja

citado, teriamos

(&(m, n)) = (C(m, n)). (4.4)

Para uma dada curva de rotagdo com barras de erro constantes, C deveria depender
apenas do nimero de pontos interiores aos raios r = mr; e r = nry (isto é, de N(mr,)
e N(nry)). Assim uma definigdo intuitiva seria C(m, n) = N(mry)/N(nr,), ja que se os
dados forem igualmente espagados, N(mr;)/N(nr;) = m/n, recuperando a No

entanto barras de erro variaveis sao outra fonte de ndo uniformidade nos dados.
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Ja que o x* depende da soma do inverso dos erros, definimos a quantidade

N(mry)

Y(mry) = (4.5)

=,
i-1 9i

que é util ja que para barras de erro constantes, X.(mr;)/X(nry) = N(mry)/N(nry), re-
cuperando o caso anterior. Esta quantidade depende de ambas as magnitudes das
barras de erro e do ntimero de pontos observados, e é diretamente relacionada a
definigdo do x?, generalizando as consideragdes anteriores. Assim, considerando
a definimos C como

(4.6)

Para modelos ideais, é de se esperar que as dispersdes em & e C sejam similares.

+ +
50% € 02597

escolhemos a mediana como padrdo de média, definimos estas dispersdes também

Para quantificar a dispersdo, introduzimos as quantidades ¢ e como

com o uso da mediana. No caso de o;,,, para um conjunto de dados {X} cuja

mediana é (X), definimos

0500, (X) = (X X 2 (X)), (4.7)
0500 (X) = ({X | X < (X)}). (4.8)

Em outras palavras, o7, ¢ a mediana da sub-amostra de {X} composta pelos
50%"
de mediana, cerca de metade dos membros de {X} sdo maiores que (X), e a outra

membros de {X} maiores ou iguais a (X), e analogamente para o ,, . Da defini¢do

metade é menor do que {X}, e assim cerca de metade dos membros de {X} estarado
< X < of,. Assim o2

% 50%" 50%
mediana em outras duas regides. As quantidades o

na regido o, subdivide as regides acima e abaixo da

+

25%
conjunto {X} em duas regido que juntas compreendem 25% dos elementos de (X):

subdividem ainda mas o

0hs0,(X) = ({X | 080, 2 X 2 (0}), (4.9)
0350,(X) = ({X | 050, < X < (0O}). (4.10)

Sendo a amostra grande o suficiente, as quantidades acima podem ser interpreta-
das probabilisticamente, como por exemplo: i) a probabilidade de um elemento
qualquer estar dentro da regido entre o}, e o,, € de k%; ii) A probabilidade de
é de 25%; iii) e assim a probabilidade de

+

que um elemento esteja acima de o7,
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um elemento estar abaixo de o7, é de 75%. Por fim, levando em conta a

introduzimos a quantidade
A&(m,n) = E(m,n) — C(m, n), (4.11)
ja que em geral, para um modelo ideal, teriamos
(A&(m,n)) = 0. (4.12)

Para uma amostra arbitrdria de dados ndo hd motivos para esperar que .12
implique em 4.4, e nem o contrério, mas espera-se que ambas sejam vélidas para

uma amostra suficientemente grande.

4.3 Modelos e Amostra Analisadas

Como ja dito, os modelos analisados aqui sdo os halos de matéria escura de NFW
dado pela equagdo representando um modelo com ctspide, e o halo de
Burkert dado pela representando um modelo com nticleo. O motivo para a
escolha especifica destes modelos é que ambos possuem 2 parametros livres e s6
diferem em comportamento no centro do halo. O perfil de Burkert é conhecido
pelo seu sucesso fenomenolégico (Gentile et al., 2005; Gentile et al., 2004; Gentile et
al., 2007; Salucci et al., 2007)) assim como o perfil pseudo-isotérmico, embora para
raios grandes o primeiro varie justamente como o NFW com p « r~%, enquanto
o pseudo-isotérmico difere no seu comportamento assintético onde p o ¥2. De
acordo com (Di Cintio et al.|, 2014b};|Del Popolo; Pace, 2016; Tollet et al., 2016) gala-
xias com razdo entre massa estelar e massa escura M, /M, > 1077 (o equivalente
a M, 2 10>°M,, pela relagdo dada em (Moster; Naab; White, 2013)) tém halos
escuros com a forma p o« r* com a < —0, 6, enquanto que para M, /M,,. > 1071 (ou
M, 2 10"°M,), a < —1. Como os perfis de NFW e Burkert tem expoentes & = —1 e
a=0 respectivamente na regiéo central e ambos @ = —3 na regiéo externa, é de se
esperar que para galdxias com massa estelar maior que cerca de 10°°M,, o perfil
de NFW tenha ajustes melhores do que o perfil de Burkert, sendo esta a nossa
principal motivacdo, a de procurar por evidéncias contra ou a favor a existéncia
de ctispides de matéria escura em galdxias massivas.

Enquanto os ajustes do halo Burkert para a totalidade da amostra (e as sub-

amostras descritas a seguir) sdo resultados novos, os ajustes com NFW sao os
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mesmos do trabalho anterior (Rodrigues et al. 2014), tomando o cuidado de
assumir as mesmas convengdes e parametros galdticos para ambos os modelos, e

fazendo os ajustes com 2 parametros livres, sem restri¢des, em ambos os modelos.

Tabela 4.1: Amostra e o ntimero de galéxias correspondentes que possuem dados nas regides
r<rq/2,r <rger < 2rs. Onamero de pontos na regido é dado por N;(r4/2), Ng(r4), e Ng(2ry).
O critério para as amostras S,1 e S,, depende dos ajustes dos modelos, e assim o ntiimero de
galaxias com pontos nas dadas regides é indicado na forma NFW/Burkert. No mais, M, é a massa
estelar total (disco e bojo quando presente), r,; é a escala de comprimento do disco e M,;, é a massa
do gas, que inclui H e He e possivelmente outros metais dependendo da amostra.

Amostra Critério Ng(ri/2) Ng(rs) Ng(2ry)
A - 14 17 18
B - 5 5 5
C - 13 13 13
D - 7 8 8
E - 12 18 18
S Todas as galaxias 51 61 62
S M., > 10°M, 29/32  34/39 35/40
S M, > 10°M, 13/12  16/16 17/17
Sa M, > 10°M, 39 48 49
Sp M, > 5% 10°M, 14 17 18
S ra > 1.5 kpc 42 47 48
Sip ra > 3.0 kpc 17 19 19

As amostras utilizadas neste artigo sdo as mesmas do anterior, com as mesmas
53 galéxias diferentes e 62 modelos baridnicos, como exposto na tabela Testa-
mos algumas estratégias para eliminar galdxias repetidas mas nenhuma mudanga
significativa em nossos resultados foi detectada. Chamamos de amostra S a unido
das amostras A, B, C, D e E. Usando critérios diversos para selecionar galdxias
em S, criamos outras amostras como mostrado na tabela Em particular duas
das sub amostras, S.1 e S,», selecionam galédxias baseado suas massas estelares,
que é um parametro derivado da razdo massa-luminosidade Y, do ajuste da ga-
laxia e portanto depende do modelo considerado. Os outros casos dependem
de caracteristicas derivadas dos dados observacionais independente de modelo:
S¢1 e Sy selecionam as galdxias de acordo com a massa total do gés observado

(Mg, > 10°M, e M, > 5% 10°M,, respectivamente), e S,,; e S, » leva em conta o a



4.3. MODELOS E AMOSTRA ANALISADAS 77

escala de comprimento do disco das galédxias (r; >1,5 kpc e r; >3,0 kpc respectiva-
mente). Estas sub-amostras sdo usadas a seguir para procurar correlagdes entre
nossos resultados e os critérios de selecao utilizados em cada uma delas. Por fim,
como dito anteriormente estas amostras foram utilizadas em vérios estudos, como
por exemplo em trabalhos mais recentes (Saburova; Del Popolo, 2014; Oman et
al., 2015; Sanchez-Salcedo et al., 2016; (Oman et al., 2016; de Almeida; Piattella;
Rodrigues) 2016} Tollet et al., 2016; Karukes; Salucci, 2017). A tabela 4.2l mostra
as grandezas diretamente envolvidas no método que desenvolvemos aqui, o nt-
mero de pontos internos a regides especificadas e o valor de X correspondente a

estas regioes.

Tabela 4.2: Valores de N e T para todas as galdxias. Estas grandezas sdo todas independentes

de modelo.
Galaxia N(ra/2) N(ra) N@2rs) N(rms) X(ra/2) E(ra) Z2rg) E(rms)
(A) DDO 154 3 7 14 60 1,85 2,56 419 17,36
(A) NGC 2403 1D 14 28 57 287 053 1,10 2,17 16,25
(A) NGC 2403 2D 4 28 57 287 053 1,10 2,17 16,25
(A) NGC 2841 0 2 14 140 0,00 0,02 0,49 2,71
(A) NGC 2903 0 0 6 86 0,00 0,00 0,10 2,91
(A) NGC 2976 13 27 42 41 2,28 3,53 4,63 4,55
(A) NGC 3031 0 5 31 116 0,00 0,20 2,23 4,16
(A) NGC 3198 1D 3 7 15 93 0,08 0,18 0,48 5,31
(A) NGC 3198 2D 3 7 15 93 0,08 0,18 0,48 5,31
(A) NGC 3521 20 41 83 99 0,61 092 1,00 1,06
(A) NGC 3621 6 12 24 122 0,39 0,74 1,88 8,11
(A) NGC 4736 5 14 31 81 0,16 0,43 1,01 2,76
(A) NGC 5055 4 9 19 198 0,05 0,27 0,89 4,66
(A) NGC 6946 2 19 54 206 0,10 0,44 1,64 5,86
(A) NGC 7331 0 12 38 104 0,00 0,17 0,44 141
(A) NGC 7793 7 14 28 67 1,27 2,65 3,96 6,22
(A) NGC 7793 R 7 14 28 41 1,27 2,65 3,96 4,87
(A) NGC 925 8 18 38 95 0,19 0,81 1,52 3,16
(B) ESO 116-G12 1 3 5 14 0,08 0,27 0,48 1,82
(B) ESO 287-G13 3 6 12 25 0,12 0,34 0,61 2,11
(B) ESO 79-G14 3 5 9 14 0,03 0,10 0,21 0,94
(B) NGC 1090 3 3 6 23 0,08 0,08 0,21 2,14
(B) NGC 7339 2 4 9 14 0,09 0,17 0,86 1,40
(C) F563-1 2 3 3 7 0,01 0,02 0,02 0,08
(C) UGC 1230 2 3 6 10 0,02 0,03 0,05 0,08

Continua na pag. seguinte...



4.3. MODELOS E AMOSTRA ANALISADAS 78

Galdxia N(r4/2) N(ra) N@ra) N(rms) E(ra/2) E(ra) XQ2rg) L(rms)
(C) UGC 3060 7 14 29 58 1,75 3,50 725 19,43
(C) UGC 3371 3 7 12 17 0,03 0,06 0,09 0,24
(C) UGC 3851 8 15 18 27 0,31 0,60 0,64 1,02
(C)UGC 4173 3 6 10 12 0,06 0,12 0,23 0,28
(C) UGC 4325 3 5 11 15 0,04 0,09 0,23 0,26
(C) UGC 5005 1 3 6 10 0,02 0,02 0,07 0,10
(C) UGC 5721 1 3 5 22 0,05 0,12 0,20 0,97
(C) UGC 7524 11 23 41 54 030 0,57 1,05 1,47
(C) UGC 7603 2 4 7 19 012 0,24 0,42 1,14
(C) UGC 8837 3 3 8 7 0,18 0,18 043 0,39
(C) UGC 9211 1 2 4 10 0,02 0,03 0,05 0,19

(D) F 563-1 0 1 2 9 0,00 0,00 0,00 0,05
(D) F 568-3 3 5 8 10 0,07 0,10 0,16 0,19
(D) F571-8 3 4 9 12 0,15 0,21 0,39 0,57
(D) F579-V1 3 6 11 13 0,03 0,06 0,10 0,12
(D) F 583-1 2 5 9 16 0,03 0,08 0,22 0,36
(D) F 583-4 3 3 6 8 0,12 0,12 0,25 0,33
(D) UGC 5750 2 4 7 10 0,06 0,08 0,23 0,25
(D) UGC 6614 3 3 9 14 0,03 0,03 0,10 0,13
(E) UGC 11707 1 3 7 12 0,01 0,05 0,51 1,09
(E) UGC 12060 0 1 3 8 0,00 0,05 0,15 041
(E) UGC 12632 2 5 10 16 0,06 0,38 0,81 1,54
(E) UGC 12732 1 2 4 15 009 0,14 0,24 1,17
(E) UGC 3371 1 3 6 10 0,09 0,36 0,75 1,20
(E) UGC 4325 1 2 4 7 0,11 0,21 043 0,75
(E) UGC 4499 0 1 3 8 0,00 0,06 0,28 0,94
(E) UGC 5414 1 2 4 5 0,16 0,33 0,66 0,83
(E) UGC 6446 1 2 4 10 0,14 0,30 0,60 1,49
(E) UGC 731 1 2 5 11 0,18 0,35 0,67 1,53
(E) UGC 7323 1 3 7 9 0,07 0,20 047 0,60
(E) UGC 7399 0 1 2 17 0,00 0,13 0,22 2,22
(E) UGC 7524 5 10 20 30 044 1,05 1,71 2,68
(E) UGC 7559 1 2 5 8 0,10 0,19 0,48 0,76
(E) UGC 7577 1 3 6 8 0,10 0,30 0,60 0,79
(E) UGC 7603 0 1 3 11 0,00 0,12 0,36 1,32
(E) UGC 8490 0 1 3 29 0,00 0,07 0,22 2,13
(E) UGC 9211 0 1 2 8 0,00 0,06 0,12 0,48
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4.4 Resultados

Nossos resultados podem ser agrupados da seguinte forma: i) os ajustes indivi-
duais das galdxias ao modelo de Burkert, na tabela similar a tabela ii)
analise dos valores do x?, comparando os modelos NFW e Burkert, figuras 4.1|e
; ili) medianas das quantidades x2,, X%, X3, na tabela 4.4); iv) analises das
quantidade &, C e A, na figura

Tabela 4.3: Resultados individuais dos ajustes do modelo Burkert para os 62 modelos de massa
das galdxias. Col. (1): Amostra. Col. (3): x> Minimo. Col. (4): x* Reduzido. Cols. (5)-(7):

2
Xml

., re-calculado somente com os pontos na regido especificada. Cols. (8)-(9): Razdes massa-

luminosidade do disco e do bojo nas bandas apropriadas a cada amostra. Col. (10): 7. (kpc). Um

"00'"significa que o 7. resultante dos ajsutes é maior que 1 Mpc. Col. (11): p, (Mo/kpc®).

S Galéxia Xow X )(%rd X7, )(fd n Yxp Yap  Tc Pe

@) 2 G @ 06 (6) (7) ® © 19 (11)

A DDO 154 15,58 0,27 2,96 2,52 1,80 3,45 — 431 1,03-107
A NGC?24031D 163,77 058 3522 13,37 9,10 0,68 — 724 255107
A NGC?24032D 162,18 057 2652 12,96 959 059 1,07 6,82 2,87-107
A NGC 2841 33,23 0,24 6,38 2,09 000 096 1,58 1391 253107
A NGC 2903 2047 0,25 0,18 0,00 0,00 163 245 6,80 4,78 -107
A NGC 2976 1718 044 17,18 11,61 9,30 0,25 — 2,38 1,10-108
A NGC 3031 369,14 3,27 113,27 8,46 0,00 092 0,26 5,03 2,83-107
A NGC31981D 34,69 0,38 2,93 0,60 0,36 0,12 — 434 9,74-107
A NGC31982D 34,27 0,38 2,80 0,30 0,15 007 0,08 421 1,06-108
A NGC 3521 130,60 1,35 127,22 114,23 113,70 0,00 — 2,14 1,01-10°
A NGC 3621 86,59 0,72 2346 1192 8,55 0,61 — 12,04 1,05-107
A NGC4736 111,52 143 61,81 19,91 3,19 041 033 0,84 9,83-108
A NGC 5055 14233 0,73 7164 15,15 441 050 038 13,71 1,04-107
A NGC 6946 19355 095 8530 23,86 12,70 0,61 0,68 16,91 1,02-107
A NGC7331 27,99 0,28 8,46 4,93 000 056 0,68 1820 8,75-10°
A NGC7793 3833 1,01 33,97 1285 10,53 045 — 00 2,50 - 107
A NGC7793R 3952 1,04 3468 17,36 1589 044 — 00 2,54 -107
A NGC925 61,22 066 2866 2298 1959 0,15 — 8,46 1,61-107
B ESO116-G12 9,36 0,78 4,08 3,73 2,57 043 — 439 4,65-107
B ESO 287-G13 2864 125 2234 1735 1598 1,96 — 27,59 454-10°
B ESO 79-G14 740 0,62 5,04 4,26 1,45 0,75 — 7,96 3,45-107
B NGC 1090 13,34 0,64 6,33 0,41 041 147 — 8,97 1,85-107
B NGC 7339 13,11 1,09 6,35 3,90 032 1,82 — 554 542107
C F563-1 2,36 047 2,28 2,28 0,84 8,48 — 1959 3,53-10°
C UGC1230 2,11 0,26 1,80 0,94 0,80 0,00 — 3,53 7,77-107
C UGC 3060 119,63 2,14 76,22 42,79 14,66 4,25 — 1347 6,66-10°
C UGC3371 0,23 0,02 0,13 0,12 0,11 0,00 — 5,55 2,08-107
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S Galaxy Xow Xea  Xop,  Xop Xop Yap Yap T pe

@) () 3) 4) @) (6) ) ® 9 (10 (1)
C UGC 3851 2568 103 2467 2450 953 000 — 106 1,73-10°
C UGC4173 043 004 040 031 0,18 000 — 412 888-10°
C UGC 4325 010 001 008 003 002 046 — 432 1,04-108
C UGC 5005 022 003 017 012 000 256 — 1166 531-10°
C UGC 5721 870 044 18 076 010 1,99 — 124 3,07-108
C UGC 7524 2447 047 2207 818 445 667 — 0,68 1,67-108
C UGC 7603 401 024 070 045 021 128 — 357 281-107
C UGC 8837 632 126 632 060 060 000 — o 19110
C UGC 9211 029 004 020 016 015 000 — 174 1,00-108
D F563-1 083 012 064 022 000 1046 — 1623 3,50-10°
D F568-3 478 0,60 423 229 214 000 — 442 436-10
D F578-1 1,16 013 105 053 034 000 046 530 642-10
D F579-V1 1,04 010 038 015 0,13 501 — 093 640-10°
D F583-1 031 002 017 010 002 000 — 377 3,87-107
D F583-4 132 022 062 027 027 984 — 042 1,4-108
D UGC 5750 094 012 050 035 024 000 — 673 1,15-107
D UGC 6614 1591 145 1582 14,84 14,84 001 248 12,96 1,87-107
E UGC 11707 1035 1,04 328 067 019 924 — o 692-10°
E  UGC 12060 035 006 011 004 000 774 — 2355 1,08-10°
E UGC 12632 1460 1,04 866 610 1,72 1408 — o  1,17-10°
E UGC 12732 206 0,16 044 011 008 614 — 1251 4,24-10°
E UGC3371 379 047 145 081 058 1004 — 10,76 3,87-10°
E  UGC 4325 236 047 210 091 09 016 — 145 3,09-10°
E  UGC 4499 071 012 020 00l 000 000 — 252 591-107
E UGC 5414 048 016 036 025 011 276 — 551 9,17-10°
E  UGC 6446 1,73 022 092 080 051 321 — 453 15310
E UGC?731 083 009 047 022 001 1259 — 586 6,87-10°
E UGC 7323 09 013 08 043 027 19% — 691 1,30-107
E  UGC 7399 2072 138 230 202 000 611 — 397 520-107
E UGC 7524 243 009 085 039 029 472 — 359 187-107
E  UGC 7559 036 006 027 006 000 000 — 088 1,06-108
E UGC 7577 065 011 047 029 002 040 — o  825-10°
E UGC 7603 199 022 041 004 000 066 — 194 783107
E  UGC 8490 420 016 269 141 000 363 — 288 507-107
E UGC9211 023 004 002 00l 000 253 — 236 5719-107

A figura compara os minimos do x,. para os modelos NFW e Burkert,

com uma clara preferéncia para este tltimo, sendo que apenas 13 das 62 galaxias

tém ajustes melhores com o perfil de NFW. Além disso, aquelas com o ajuste

melhor com o NFW o favorecem apenas levemente. Na figura 4.2 investigamos

possiveis correlacdes entre os melhores ajustes dos modelos, representados pela
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raZa0 X2/ X2 € 0S pardmetros galaticos de massa estelar (de acordo com o
ajuste de cada modelo), massa de gés e velocidade final observada, V. Apesar de
nao mostrado aqui, também testamos a correlacdo com a escala de comprimento
do disco, que leva a resultados similares porém com uma dispersdo um pouco
maior. Pode-se notar nos painéis superiores da figura que ha uma larga dispersao
na regido 103°M, e que a dispersdo diminui enquanto que a razao 2., /X2 S€
aproxima de 1 para massas maiores. E interessante notar aqui novamente que
ndo ha uma tendéncia de melhores ajustes para Burkert do que para NFW (isto €,
X < X24e0) Na regido M, 2 10%°M,. As andlises com a escala de comprimento
do disco e a massa do gés levam a resultados similares, mas com uma correla¢do

menos clara em relagdo a fracdo X2,/ X3 e

103 L
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5 YV Sample D

10°r Sample E

%
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Figura 4.1: Comparagao dos ajustes.
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Figura 4.2: Correla¢des entre a 1azd0 X2y /XAuen € O Seguintes pardmetros: i) (no alto a
esquerda) a massa estelar total do ajustes com o perfil Burkert; ii) (no alto a direita) o mesmo de
i) mas com os valores do ajuste do halo de NFW; iii) (em baixo a esquerda) a velocidade final V¢
observada e iv) (em baixo a direita) a massa de gas total. Os primeiros graficos mostram que para
galdxias com massa estelar M, > 10°°M;, quanto maior a massa estelar, menor a dispersdo no

2 2 20 12 2 - Snci
plano X3y / Xiurkert X M, € @ 1aZ80 Xy / Xpuen: S€ @proxima de 1, com tendéncias semelhantes nos
outros graficos.

Na tabela@mostramos as medianas dos x ., e quantidades relacionadas para
amostras e sub-amostras. Para todas elas, mesmo as que selecionam as maiores
galdxias, como as S.», Sy e S, 2, todas as quantidades relacionadas ao x,, tém

valores menores para o perfil Burkert do que para o perfil NFW.
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Tabela 4.4: As medianas das quantidades x2,, X%, X3, X7, € X

2
rd/2'

Para todas

estas quantidades, e para todas a amostras e sub-amostras, o perfil de Burkert
tem medianas menores do que o perfil de NFW.

S Modelo (xi) o) 3 ) (G
1) ) 3) 4) @) (6) )
A  Burkert 0,62 5037 2759 12,85 9,20
NFW 0,92 106,45 43,89 22,69 16,55
B Burkert 0,78 13,11 6,32 390 1,45
NFW 158 31,15 21,18 13,39 3,11
C Burkert 026 2,36 1,80 0,60 0,21
NFW 054 732 535 345 1,89
D  Burkert 0,12 1,10 063 0,31 0,27
NFW 097 10,03 6,73 524 257
E Burkert 0,16 18 066 034 023
NEFW 0,42 4,11 2,00 1,37 0,61
S Burkert 038 686 250 081 0,58
NFW 0,67 1472 6,11 442 293
S,1 Burkert 047 1460 4,08 2,18 0,84
NFW 0,71 22,87 10,69 6,64 4,18
S,» Burkert 0,73 2423 742 493 1,72
NFw 1,27 3197 21,18 1041 791
Sy Burkert 0,47 1035 293 1,71 0,90
NFW 0,68 2064 751 6,06 4,08
Sy Burkert 0,43 2831 635 228 2,62
NFW 062 2924 1385 829 7,35
S,1 Burkert 047 11,73 3,68 2,09 0,82
NFW 057 1904 780 594 3,19
S:» Burkert 0,38 7,40 293 0,81 0,41
NEFW 057 1744 751 442 4,24

2 2 2 - :
Com os valores de x; ,, X7, € X;,, para cada galaxia, podemos avaliar duas

quantidades independentes introduzidas anteriormente, os £(1,1/2) e £(2,1), j&

que &(2,1/2) é uma combinagdo destes dois. Considerando o resultado das me-

dianas da amostra S, o grafico do topo da figura (4.3 mostra que ambos os perfis

de matéria escura tétm o mesmo comportamento, e tendem a se ajustar melhor a

regido r4/2 <r < rgdo que aregido 0 < r <r4/2,ja que (A&(1,1/2)) = -0, 5, ja que

0,5 é 25% de (((1,1/2)) ~ 2. Considerando as dispersdes calculadas, pode-se ver

que o valor esperado de (A&(1,1/2)), que é zero, fica préximo da barra de erro

- N .
definida por o, para ambos os perfis.
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Figura 4.3: Resultados das medianas e dispersoes de A&(1,1/2) e A&(2,1), considerando a
amostra completa S e as seis subamostras definidas na tabelaf.1} As medianas sao representadas
pelos circulos, no caso do perfil Burkert, e pelos quadrados no caso NFW. As duas barras de erro

superiores e inferiores visiveis em cada amostras sdo dadas pelas quantidades oy, e o5,. A

linha preta tracejada indica o valor esperado (A&) para um modelo ideal com ajustes homogéneos
ao longo de uma galéxia, que é zero. As outras duas linhas tracejadas indicam os valores de A&
calculados com a amostra completa para os modelos de Burkert (cor marrom) e NFW (ciano).

Ao considerar as amostras com galdxias maiores, representadas pelas outras
amostras, que esta tendéncia tem um pequeno aumento. Caso andlises posteriores
confirmem este fato para ambos os perfis, uma possivel interpretacdo é de que
haja um problema sistemdtico com os perfis estelares na parte central, como
por exemplo na decomposicado entre disco e bojo, movimentos ndo-circulares ou
opacidade diferencial da poeira (Courteau et al., 2014).

Ja os resultados da mediana (A&(2, 1)) mostram grandes diferencas nos resulta-
dos dos perfis. Como pode ser visto no painel inferior da figura os resultados

exibem boa concordancia entre o perfil de Burkert e o valor esperado de (A£(2, 1)),
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—+
25%

para as amostras restantes. Por outro lado para o perfil de

zero, que fica claramente dentro das barras de erro o}, para a maioria das amos-

+
50%

NFW o valor esperado fica fora de o

tras, e dentro de o

+
50%

um desvio de ajustes homogéneos para mais de 75% das galdxias. Assim nossos

para S e todas as sub-amostras, indicando

resultados, resumidos na figura mostram que o perfil de Burkert tem em mé-
dia ajustes homogéneos nas regides 0 < r < ryery < r < 2ry, ao contrdrio do perfil
NFW, que nas mesmas regides, mostra ajustes melhores na regido mais externa do
que na interna. Ao considerar as outras amostras com as maiores galdxias, ambos
os modelos mantém essencialmente os mesmos resultados, com uma pequena
tendéncia para valores mais negativos de A&(2, 1) para as trés amostras mais res-
tritivas (S2, Sg2 € S;2). O modelo de Burkert tem ainda uma pequena tendéncia
de se ajustar melhor a regido r; < r < 2r; do que a 0 < r < r,; para estas amostras

mais restringentes, enquanto que a situagdo do NFW s6 piora nestes casos.

4.5 Conclusoes

Utilizamos aqui os dados observacionais de 62 galdxias, que ajustamos ao perfil
de NFW em (Rodrigues et al., 2014), em adicdo aos novos ajustes feitos aqui para
o perfil de Burkert, na tabela[d.3] Realizamos aqui quatro comparagdes entre estes
dois perfis: i) a comparagdo direta entre os valores dos x2,, para cada galdxia e

modelo (ver figura [4.1] e tabela [f.4); ii) procuramos correlagdes entre os valores
2

dos x7,, dos modelos e parametros globais das galdxias (massa estelar, velocidade
final e massa do gés, ver figura [.2); iii) avaliamos a homogeneidade dos ajustes
dos modelos ao longo das galdxias usando as quantidades & e C introduzidas na
secdo 2 e iv) avaliamos possiveis tendéncias de melhora da homogeneidade dos
ajuste aplicando critérios de selecdo para galdxias maiores, na figura
Considerando as quatro andlises acima, concluimos que: i) das 62 galaxias,
apenas 13 tém ajustes melhores com o perfil de NFW; ii) encontramos evidéncias
de que para galdxias maiores o perfil NFW tende melhorar seus ajustes, mas ndo
tem ajustes melhores do que o perfil de Burkert para massas M, < 10'°°M,. Para
galdxias com M, < 10"M, o perfil de NFW de fato tém ajustes melhores do
que o Burkert, mas estas galdxias sdo minoria em nossa amostra. iii) Os testes de
homogeneidade mostram que os resultados do perfil de Burkert sio homogéneos,

no sentido definido por (A&(2,1)) = 0, enquanto que o perfil de NFW tem ajustes
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melhores na regido entre r; e 2r; do que na regido entre o centro da galdxiaer; e
iv) Ao selecionar as galdxias maiores de acordo com certos critérios, os testes de
homogeneidade mantém essencialmente os mesmos resultados, de forma que o
perfil NFW ainda possui ajustes ndo-homogéneos para massas M, > 10°. Assim
confirmamos os resultados de (Spano et al/ 2008), onde um perfil com ntcleo
(o de Burkert neste caso) pode em média levar a resultados significativamente
melhores do que o NFW, mesmo para galdxias grandes e massivas. Por outro
lado, nada impede que algum mecanismo bariénico ndo esteja sendo levado em
conta na andlise dos dados, de forma que os resultados das galdxias massivas

seriam mais afetados do que as galdxias menores.

Caso a matéria escura em galéxias se distribua de acordo com um perfil uni-
versal, nossos resultados indicam que este deveria ser mais préximo do perfil
de Burkert do que do perfil de NFW, o que estaria de acordo com controversos
resultados que apontam para a existéncia de uma densidade superficial constante
e universal para os halos de matéria escura (Saburova; Del Popolo, 2014; Kor-
mendy; Freeman) 2004; Salucci et al., 2007; Donato et al., 2009; Gentile et al., 2009;
Kormendy; Freeman), 2016; Del Popolo, 2013). Por outro lado, a questdo sobre a
existéncia de um perfil universal de matéria escura (ou a falta dela como sugerido
em (Simon et al,, 2005)) permanece, e ndo a atacamos aqui. Assim apesar dos
nossos resultados sugerirem a presenca do halo de Burkert na maioria das gala-
xias, nada impede que algumas galdxias evoluam de forma a desenvolver perfis

de matéria escura ctispides centrais.

Porém os nossos resultados parecem contradizer alguns mecanismos bario-
nicos conhecidos (i.e. retroalimentacdo por supernovae e friccdo dinamica de
barions), que nas simulagdes hidrodinadmicas sdo capazes de "achatar"a ctspide
do perfil de matéria escura e produzir halos com ntcleos, sobretudo em gala-
xias menores. Estes mecanismos tém previsdes diferentes para galdxias de baixa
massa, como galdxias ands esferoidais (Del Popolo; Le Delliou| 2017), mas ambos
sdo eficientes em M, ~ 108°M, e ambos levam a halos do tipo NFW quando
M, ~ 10'°M,,. Na figura é possivel ver que ha uma tendéncia, nas galaxias mais
massivas, de uma melhora nos ajustes do halo NFW em relacdo aos de Burkert,
como esperado de acordo com as simula¢des e os mecanismos jé citados. Por
outro lado, ndo podemos dizer que hd uma clara preferéncia para o halo de NFW,

e mesmo para galaxias com M, > 10'°M,, os resultados ainda favorecem o modelo
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de Burkert. Para tais galdxias massivas, espera-se que estes dois efeitos barionicos
ndo sejam eficientes em achatar o perfil central, e isto pode ser uma indicagado de
que algum efeito baridnico adicional esteja em ac¢do nestas galdxias. Por exemplo,
para as maiores galdxias consideradas aqui, a retroalimentacéo pela atividade do
buraco negro central poderia contribuir para a o achatamento do halo(Peirani
et al., 2017), assim como na escala de aglomerados (Del Popolo, 2012bj Mar-
tizzi; Teyssier; Moore, 2013). Outra possibilidade é de que o problema néo esteja
na modelagem da matéria baridnica, mas sim na da matéria escura, abrindo a
possibilidade para modelos alternativos a matéria escura fria, como exploramos
anteriormente.

Por fim, testamos também neste trabalho uma nova técnica baseada nas quan-
tidades &, C e AE. Encontramos valores de (£(2,1)) compativeis com homogenei-
dade no caso do halo de Burkert, ao contrario do caso com o halo de NFW, como
visto na figura Esta ndo-homogeneidade dos ajustes do perfil NFW ao longo
da galdxia ndo diminui com a restrigdo as galdxias maiores. J4 para a quantidade
(£(1,1/2), ambos os perfis tém resultados similares, sendo apenas marginalmente
compativeis com a homogeneidade. Esta tendéncia ou permanece ou amenta
com a restricdo as galdxias maiores, e sugere um problema sistematico com o
perfil estelar préximo ao centro galdtico. De toda forma, estes resultados, por se-
rem inéditos, necessitardo de confirmacdo por outras investigacdes com amostras

maiores de galdxias no futuro préximo.



Capitulo 5

Modelos de Gravitacao e Matéria
Escura na Via Lactea
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5.1 Introducgao

Este capitulo é baseado em nosso artigo (de Oliveira; de Freitas Pacheco; Reinisch,
2015) onde investigamos os ajustes de modelos de matéria escura e gravitagdo
modificada a dados observacionais da dindmica da nossa galédxia, a Via Lactea.
Diferentemente dos trabalhos anteriores onde usamos apenas os dados de curva
de rotacdo, neste caso usamos também os dados da aceleracdo verticais na vizi-
nhanca solar. E quanto aos modelos, analisamos aqui os modelos RGGR e NFW
usando as mesmas convengdes definidas anteriormente, e também o modelo do
condensado de Bose-Einstein descrito no capitulo 2. Nossos resultados parecem
descartar os modelos alternativos a matéria escura fria, ao favorecer o modelo
NFW. Comecamos com uma breve descricio dos modelos de massa da Via Lactea
e dados observacionais utilizados, e seguir o nosso procedimento de ajuste dos
modelos a estes dados, que envolve 2 passos e impde uma restricdo aos modelos,
levando em conta dados observacionais da Via Lactea, e por fim os resultados
obtidos.

5.2 Modelos de Massa para a Via Lactea

Assim como em outras galdxias fazemos aqui uma decomposigdo da Via Lactea
em sub-sistemas modelados individualmente, com a diferenga que os estes mo-
delos costumam ser mais detalhados do que no caso extra-galatico, j4 que a nossa
posigdo interna a Via Lactea permite uma observa¢do mais detalhada destes siste-
mas. No entanto, ndo ha um consenso sobre os modelos de massa da Via Lactea,
com grandes varia¢des tanto na forma quanto na quantidade de componentes
consideradas, como pode ser visto por exemplo em (locco; Pato; Bertone, 2015).
Assim a nossa escolha da forma e dos pardmetros dos modelos é arbitraria.

No caso do gés intra-galdtico usamos os dados compilados em(Olling; Mer-
rifield, 2001), que traz ambos os perfis de densidade superficial do hidrogénio
atomico e molecular. Construimos a densidade superficial total X, da compo-
nente gasosa somando estas duas componentes e multiplicando o resultado pelo
fator de 1,4 que leva em conta e presenca de He dentre outros metais no meio
inter-estelar. Para obter a densidade volumétrica, consideramos que o gas tenha

uma distribui¢do exponencial no eixo z com escala de comprimento z; = 0,1 kpc,
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de forma que

Zgés(r) z
2 exp(—z) (5.1)

é a expressdo utilizada para o calculo do potencial desta componente. Integrando

pgés(r/ Z) =

a expressdo acima, obtemos também a massa total de gas na galdxia, M, =
9,6 X 10°M,.
Para a componente do bojo, assumimos um modelo de Plummer, dado pelo

par de expressdes para a densidade p;, em coordenadas cilindricas

__5
3M, (1+r2+22)2 ’

polr2) = T (14— (52)
e o respectivo o potencial @,
@ (,2) = ot 63)

(12 + 22 + B2)1/2’
onde M, é a massa total do bojo e b é o raio do ntcleo central. Em (Burch;
Cowsik| 2013) mostra-se que este modelo oferece uma boa descri¢do da dispersao
de velocidades na regido central da galdxia com parametros (M, b) = (1,01 x
10"M,, 0, 258kpc). Assim mantemos aqui b = 0,258 kpc, mas permitimos que a
massa total M, varie com o ajuste do modelo, j& que esta sofre pouca variagao.

No que diz respeito ao disco estelar e sua contribui¢do a curva de rotacdo, o
modelo de massa para a Via Lactea utilizado aqui difere do caso extra-galatico
ao considerar 2 discos distintos, os chamados discos fino e grosso. Esta estrutura
dupla é comumente encontrada em galdxias espirais(Yoachim; Dalcanton, 2006),
incluindo a Via Lactea em (Gilmore; Reid), [1983), e sdo caracterizados por morfo-
logia, metalicidade estelar tipica e mecanismos de formagcéao distintos. Tomamos
aqui os parametros dos discos determinados em (Polido; Jablonski; Lépine, 2013),
sendo as escalas de comprimento radiais e verticais (r; = 2,12,z; = 0,205) para
o disco fino e (r; = 3,05,z; = 0,64) para o disco grosso, modelados como discos
duplamente exponenciais

pa(r,z) = _Ma_ ez, (5.4)

2
4ty “Zd

sendo M, a massa total de cada disco. Calculamos os potenciais seguindo a

expressao

00 —zx[r _ (ZdX ) ,—z/z4
s 2) = ~CMs fo difo() [ ()] 55

3/2 2.2
(1+2)" (-%)
r
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onde ]y é a fungdo de Bessel de ordem zero. Esta expressdo é um desenvolvimento
analitico da equacdo de Poisson(Casertano, [1983; Kuijken; Gilmore} 1989), e tam-
bém ¢é integrada numericamente dados os valores de My, r; e z4, que testamos
aqui como alternativa a integracdo numérica direta usada nos capitulos anteri-
ores, obtendo os mesmos resultados para as velocidade de rotacdo dos discos
estelares.

Em nosso procedimento de ajuste, impomos um vinculo a soma das massas
dos dois discos, usando o valor da densidade de massa superficial considerada
em (Holmberg; Flynn, 2000; Garbari et al., 2012) de L. (ro) = 36 My/pc? na posigdo
solar (que tomamos como ry = 8,3 kpc em relagdo ao centro da galaxia, por con-
sisténcia com a curva de rotagado escolhida a seguir) considerando a contribuigao
estelar apenas (considerando a contribuigdo do perfil de gds usado aqui, este valor
aumenta para 44 My/pc?). Integrando a com os valores de r; e z; de cada disco,
tomando a posicdo ry = 8,3 kpc e somando a contribuicdo dos dois discos, temos

¥, (ro = 8,3kpc) = 36 Mo /pc® = 7,06 May ) | 11,06 2es (5.6)
*\f0 — O, p - O p - 1y 1010MO 7 1010M® ’ .

sendo M,r a massa do disco fino e M, a do disco grosso. O uso deste vinculo
efetivamente elimina a massa de um dos discos como parametro livre da nossa
andlise, de forma arbitrdria. Embora é certo que vinculo e os valores dos
parametros dos discos afetem os ajustes dos modelos aos dados, o que propomos
aqui é uma investigagado sobre a viabilidade dos modelos analisados frente a dois
conjuntos de dados distintos, que podem vir a ser complementares no sentido de
que um modelo pode ser compativel com um conjunto de dados mas ndo com o
outro. Desta forma a eliminagdo de um pardmetro ndo afeta nossos resultados,
mas apenas simplifica o procedimento de ajuste a0 mesmo tempo serve aos nosso
propositos, ja que o vinculo 5.6/ for¢a uma compatibilidade entre os pardmetros
do disco e os valor de X(rg), que pode ser inferido pela observagdo da dindmica
da vizinhanga solar, como em (Kuijjken; Gilmore, 1989; Holmberg; Flynn, 2000;
Garbari et al., 2012) por exemplo. Ressaltamos também que [5.6| representa um
forte vinculo, pois a massa total dos dois discos deve ficar entre 3,2 X 10"°M; <
Ms + Mg < 5,1 X 10'M,, caso contrario, devido a a massa de um dos discos
seria negativa.

Em adicdo as componentes baridonicas modelamos também o halo de matéria

escura ou gravitacdo modificada. Para o primeiro caso testamos o halo padrado de
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NFW, cuja densidade ¢é a e o potencial é dado, em coordenadas cilindricas,
por

DO (1, 2) = 47'(Gpcrf [L In (5.7)

Vr2 + 22

A troca da coordenada radial esférica r pelas coordenadas cilindricas (r,z) por

1+ —|].

Te

r — Vr? + z2 se faz necessdaria apenas na andlise da aceleragdo vertical na posigao
solar, como veremos adiante, onde fixamos a posigdo solar no disco, r — 1y, e
tomamos a variagdo dos potenciais Newtonianos com relagdo a altura z. Para a
andlise da curva de rotacdo, esta é feita no plano do disco, z — 0, e a expressdo em
coordenadas cilindricas é idéntica a da em coordenadas esféricas. Aplicamos este
procedimento também nos casos dos modelos BEC (cujo potencial e velocidade
de rotacdo em coordenadas esféricas sdo os mesmos de 2.40) e RGGR (com
o potencial e velocidade de rotagdo em coordenadas esféricas dados por e
2.26).

5.3 A Curva de Rotacao Galatica

A curva de rotagdo utilizada aqui é a da referéncia (Bhattacharjee; Chaudhury;
Kundu, 2014), que é uma compilacdo de dados observacionais da cinemética de
varios tipos de objetos galdticos, usados para construir a curva de rotagdo até
r =~ 200 kpc. Esta construcdo depende fundamentalmente de dois pardmetros,
as chamadas constantes galéticas: r(, a distancia solar até o centro galatico, e V),
a velocidade de rotagdo na posicdo solar, e assim os dados sdo compilados em
3 conjuntos com diferentes escolhas de (ro, V). Escolhemos aqui a versao onde
(ro = 8,3 kpc,Vy = 244 km/s) e limitamos a nossa andlise a curva de rotagdo
até r ~ 20 kpc, pois além deste raio a curva de rotagdo é estimada a partir de
objetos no halo da Via Lactea que ndo exibem movimentos circulares ordenados;
Assim a estimativa da velocidade circular é feita via equagdo de Jeans e depende
ainda, além das constantes galaticas, da escolha do parametro de anisotropia na
dispersado de velocidades. Ao restringir a nossa andlise a curva de rotacdo tracada
por objetos no disco galatico, evitamos esta ambiguidade devido a mdltiplas
escolhas possiveis.
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Tabela 5.1: Ajuste dos Modelos a Curva de Rotagéo da Via Lactea. Col (1): Valor do minimo do
x>%. Col (2): Valor do x? reduzido. Col (3): Massa do disco fino, em unidades de 101°M,. Col (4):
Massa do disco grosso, em unidades de 10'°M,,. Col (5): Massa do bojo, em unidades de 10'°M.
Col (6): P1 corresponde aos parametros 7; (em kpc) no caso do modelo NFW, V., (em km/s) para
RGGR e rgee = 1t/k (em kpc) para o BEC. Col (7): P2 corresponde a ps (em Mo/pc’) para NFW e p
(em My/pc®) para o BEC.

Modelo x2, x3 Miy Msy M, P P,
NFW 29,1 194 1,11 252 1,07 1746 19,36x10°
RGGR 31,2 198 098 2,60 0,78 226 -
BEC 374 220 021 4,79 1,10 15,7 34,3x10°

2

Com a curva de rotagdo fixa, fazemos o ajuste do x7, para cada modelo,
levando em conta o vinculo descrito acima, cujos resultados, juntamente com
valores previstos dos parametros, podem ser visto na tabela Em todos os
modelos a massa do bojo M, e a massa estelar de um dos discos sdo parametros
livres mostrados na tabela [??| em unidades de 101°M,. O halo de NFW tém
ainda os parametros r; e p, livres (que sdo os parametros P;, em kpc, e P, em
M@/pc3 respectivamente, na tabela abaixo), enquanto o modelo do BEC tem e
reec = Tt/k € pg livres (novamente sendo os pardmetros P, em kpc, e P, em My/pc®
respectivamente), e por fim o modelo RGGR tem o seu pardmetro V2, = avc? livre
(ou equivalentemente «), na posi¢do P; na tabela??|e em km/s. Para o célculo do
X2 foram considerados quatro pardmetros livres nos modelos NFW e BEC e trés
para o RGGR. Os detalhes da curva de rotagdo de cada modelo podem ser vistos

nas figuras abaixo.
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Figura 5.1: Ajuste do modelo NFW, sendo a curva preta sélida a velocidade total
do modelo, a ciano é a contribui¢do na velocidade do halo NFW, a vermelha
escura do bojo, a verde oliva do disco grosso, a verde escuro do disco fino e roxo
a do gas. Os pontos vermelhos sdo os dados da curva de rotagao e suas barras de
erro.

O modelo NFW tem o melhor ajustes entre os modelos testados aqui, tanto
em termo do x?2, quanto do x2. Usando os parametros do ajuste, e integrando a
densidade do halo até r = 200 kpc (aproximadamente o raio méximo da curva de
rotagdo em (Bhattacharjee; Chaudhury; Kundu, 2014)), obtemos uma massa do
halo de 2,1x102M,, que é compativel com estimativas baseadas na dinadmica de
galédxias satélites no grupo local (Kulessa; Lynden-Bell, 1992} Sakamoto; Chiba;
Beers| 2003; Peirani; de Freitas Pacheco, [2006). O ajuste também é compativel com
o de (Nesti; Salucci, 2013), e a massa barionica total é de 5,66x10'°M,, compativel
com estimas recentes, por exemplo (Licquia; Newman, 2015). Por outro lado, o
ajuste sugere um valor para a densidade local do halo de pyw(r = 8,3 kpc) = 0,71
GeV/cm?, cerca de o dobro do valor mais citado na literatura de 0,35 GeV/cm?,
mais ainda consistente com outras estimativas (Burch; Cowsik)2013; Garbari et al.|
2012; de Boer; Weber, 2011; Read, 2014).Ressaltamos novamente que ndo quere-
mos comparar ou discutir os méritos deste ajuste, mas apenas testar a viabilidade

do modelo frente aos dados observacionais.
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O ajuste do modelo RGGR ¢é semelhante ao de NFW, como pode ser visto na

77 2 2 i
tabela [??| pelos valores do Xonin © do x;, e na figura Os valores das massas
previstas sugerem uma massa estelar total ligeiramente menor em RGGR do que
no caso de NFW, e valor previsto do parametro livre de RGGR é av = 5,67 x 1077
ou equivalentemente V., = avc® = 226 km/s. Concluimos assim que o modelo

RGGR fornece um ajuste compativel com a curva de rotagdo da Via Lactea.
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Figura 5.2: Ajuste do modelo RGGR, sendo a curva preta sélida a velocidade total
do modelo, a ciano é a contribui¢do na velocidade do modelo RGGR, a vermelha
escura do bojo, a verde oliva do disco grosso, a verde escuro do disco fino e roxo
a do géas. Os pontos vermelhos sdo os dados da curva de rotagdo e suas barras de
erro.

O ajuste do modelo BEC é problematico, como indicado pelos valores maiores
de x2, e do x2. Neste caso ndo foi possivel a imposi¢do do vinculo descrito na
equagao apenas, pois o ajuste do x2, mostra uma preferéncia para valores
pequenos e negativos para a massa do disco grosso, que é compensado por
uma massa maior no disco fino. Assim em adigdo a condicdo impomos
também que a soma das massas dos dois discos seja 5,0x10'°M,. Isto fixa (em
conjunto com a as massas do disco em M r=4,79% 10°M, para o disco fino e
My, = 0,21x10'°M,, para o disco grosso antes do ajuste. O valor da massa total do

discos de 5,0x10'°M,, é arbitrario mas proximo ao valor preferido pelo ajuste, que
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prevé Mur = 5,1 X 10'M,, no limite inferior de Mg, = 0 (o ajuste apontaria ainda
para valores negativos de M;,, que excluimos). Assim considerando também
este segundo vinculo este modelo é ajustado com apenas 3 parametros livres, a
massa do bojo e os parametros do halo BEC, e o x2 é calculado levando isto em

consideracao.
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Figura 5.3: Ajuste do modelo BEC, sendo a curva preta sélida a velocidade total
do modelo, a ciano é a contribuicdo na velocidade do halo BEC, a vermelha escura
do bojo, a verde oliva do disco grosso, a verde escuro do disco fino e roxo a do
gds. Os pontos vermelhos sdo os dados da curva de rotagado e suas barras de erro.

Porém o problema do ajuste estd no fato de que com um raio de rgc = 15,7
kpc o BEC esta contido no interior da Via Lactea, e ap6s esse raio de acordo com
e a curva de rotacdo desta componente cai com a forma Vi « r1/2
sendo entdo decrescente a partir deste raio, em contradigdo com os dados da
curvas de rotagdo utilizados aqui que s6 apresentam uma pequena queda a partir
de 60 kpc (Bhattacharjee; Chaudhury; Kundu, 2014). Outra consequéncia disto
é de que a integracdo do perfil de densidade [2.37| com os parametros do ajuste
leva a uma massa de 1,69x10"M,, o que é menos do que os menores valores
estimados para a massa da Via Léctea, de ~ 5,5 X 10''M,, obtidos pela anélise

da dindmica das Nuvens e da Corrente de Magalhdes(Lin; Jones; Klemola, |1995)
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e da Corrente de Sagitario (Gibbons; Belokurov; Evans| 2014). Considerando
0s maiores estimativas para a massa da Via Lactea, de 2 x 10'2M,, pela anélise
de galdxias do Grupo Local (Sakamoto; Chiba; Beers, 2003; Kulessa; Lynden-
Bell, 1992; |Peirani; de Freitas Pacheco, 2006), o valor é cerca de uma ordem de
grandeza menor. Estas observagdes parecem indicar uma incompatibilidade do
modelo BEC, da forma estudada aqui, com a dindmica da Via Lactea. Além
disso como comentamos anteriormente este modelo tem o problema adicional de
que o parametro k s6 depende da massa da particula m e do comprimento de
espalhamento 4, e assim é uma constante universal da teoria e consequentemente
todos os halos BEC teriam as mesmas dimensdes. Em (Harko, 2011) por exemplo,
varias curvas de rotacdo de galdxias ands sdo ajustadas pelo modelo BEC, mas
assim como aqui os ajustes sdo obtidos considerando k como parametro livre da
teoria, em contradi¢do com a previsdo do préprio modelo. Todos estes problemas
parecem descartar o modelo BEC como descri¢do da matéria escura em galaxias

espirais, pelo menos da forma como implementada aqui.

5.4 A Aceleragdo Vertical na Vizinhanga Solar

Nesta secdo testamos se os ajustes dos modelos a curva de rotagdo da Via Lactea
sdo compativeis com os dados de aceleragdo vertical na vizinhanga solar. Para isto
usamos os modelos com os seus parametros fixados pelo ajuste a curva de rotacao,
fixando assim os potenciais totais ® de cada modelo, com os quais calculamos a
aceleracdo vertical na posigdo solar em fun¢ado distancia ao plano da galaxia, K,(z):
dD(ro, z)
9z

ondery = 8,3 kpc é a distancia do Sol em relacdo ao centro galédtico que assumimos

K, (z) = (5.8)

aqui, em concordancia com a curva de rotacdo utilizada. Para os modelos com
matéria escura, o potencial @ é a soma dos potenciais dos componentes baridnicos

com o potencial do halo de matéria escura, enquanto que no modelo RGGR o a
aceleracdo efetiva é, pela

2

ave

KZ,RGGR = Kz N (1 - F) ’ (5-9)
N

onde seguindo a notagdo do capitulo 2, K, e @y sdo respectivamente a acelera-

¢do e o potencial Newtoniano, isto é levando em conta apenas as componentes
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baridnicas.

A funcdo K,(z) é relacionada a grandezas observacionais pela equagdo de Jeans,

que para o caso estacionario €

2
K, = ia(vg*;z), (5.10)
onde 02(z) = (v3(2)) (na verdade 0 = 02, como as outras quantidades ij que
aparecem nas equagdes de Jeans) é a dispersdo de velocidades verticais e v,(z) a
densidade numérica de estrelas. Nesta equagdo ignoramos o termo 9/9r (rv,02,),
que pode ser desprezado (Kuijken; Gilmore| [1989; Bienaymé et al., 2014), sobre-
tudo em z ~ 0. Desta forma as observagdes de v, e 02 de uma populagao estelar
podem ser comparada com um dado modelo de massa da Via Lactea e sua respec-
tiva aceleragdo vertical K, sendo isto a origem de uma série de técnicas usadas
para a determinacdo da densidade total e da densidade superficial de massa na
posigdo solar, e a contribuicdo da componente escura para estas grandezas, como
em (Kuijken; Gilmore, 1989} |Garbari et al., 2012} |[Zhang et al., 2013; Bienaymé et

al., 2014), ente outros.

Em nosso trabalho (de Oliveira; de Freitas Pacheco; Reinisch, 2015), para a
comparagdo com a previsdo dos modelos usamos dois conjuntos de dados para
simular valores de K,(z). O primeiro foi extraido das curvas apresentadas em
(Zhang et al., 2013} Bienaymé et al., 2014), cujos pontos sdo os circulos abertos na
figura O segundo conjunto consiste de estimativas que fizemos através da
m usando para isso os dados de v4(z) e 02(z) da populagdo de estrelas anas-K
extraidos de (Garbari et al.,[2012). Enquanto o gréfico de v,(z) e pode ser visto na
tigura para a dispersdo de velocidade 02 usamos uma aproximag&o por um
ajuste polinomial quadratico dos dados observacionais de (Garbari et al.|, 2012):

0.(z) = 16,93 + 16,19z + 1, 112>, (5.11)

Os pontos simulados destas maneira sdo os quadrados pretos na figura abaixo.
Barras de erro arbitrdrias sdo adicionadas ainda em cada ponto nos dois casos.
Na figura [5.5 mostramos os dois conjuntos de pontos e as curvas K(z) de cada

modelo testado.
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Figura 5.4: Densidade numérica vertical de estrelas ands-k normalizada em rela-
¢do a z=0.3. O ponto em z=0 foi inserido manualmente, e o restante sao os dados
(Garbari et al.,[2012). A curva azul é a simples interpolagdo dos pontos, e a bege,
uma curva exponencial com parametros definidos pelo ajuste aos pontos.
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Figura 5.5: Aceleragao vertical na posigao solar para os trés modelos testados e os
dados simulados.
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A observagdo desta figura sugere que o modelo RGGR super estima a acelera-
¢do vertical na posigdo solar, apesar de fornecer um bom ajuste para a aceleragdo
radial e consequentemente da curva de rotagdo ao longo da galatica. O modelo
BEC por outro lado apesar dos problemas de seu ajuste para a curva de rotacao,
se ajusta melhor do 0 RGGR nos dados da aceleragdo vertical. Por fim, o tinico
modelo que é visivelmente compativel com os dados de aceleragao vertical é o
NFW, sendo assim o tinico dos trés compativel com ambos os conjuntos de dados.
Nas figuras a seguir mostramos a contribuicdo de cada componente de massa em

cada modelo.
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Figura 5.6: Aceleragdo vertical na posicdo solar para RGGR.

No caso de RGGR podemos ver na figura [5.6|que a contribui¢do de RGGR é
dominante desde z ~ 0 o que leva a uma super estimativa da aceleracdo vertical.
Testando varia¢des dos parametros dos modelo (sem alterar no entanto o vinculo
5.6), vemos que RGGR s6 é compativel com os dados de K;(z) para baixos valores
de @, em particular a ~ 1 ou equivalentemente V., ~ 100 km/s, o que o tornaria
incompativel com a curva de rotagdo galdtica em grandes raios. Este resultado pa-
rece condenar o modelo RGGR, como abordado aqui, como descri¢do alternativa

a matéria escura na Via Lactea.
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Figura 5.7: Aceleragdo vertical na posicdo solar para BEC.

A figura 5.7/ mostra a curvas do modelo BEC e suas componentes barionicas.
Gragas ao vinculo[5.6)e o ajusto do modelo, a componente dominante em K; é a do
disco fino. E como visto na figura a curva de K, do modelo é apenas margi-
nalmente compativel com os dados. Porém como ja comentado o ajuste da curva
de rotacdo ja condena este modelo, e para um caso em que o halo fosse menor
e/ou menos massivo, de forma a possivelmente atingir uma maior compatibili-
dade com os dados de K, o ajuste da curva de rotagédo seria possivelmente ainda
pior, com a velocidade caindo ainda mais rapidamente ainda na regido interna ao

disco.
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Figura 5.8: Aceleragdo vertical na posicdo solar para NFW.

Por fim temos na figura[5.8a curva de K, do modelo NFW e suas componentes,
onde é visivel que assim como no caso do BEC a contribuigdo do halo NFW néo
é dominante, neste caso até z ~ 1,1 kpc. Este modelo é o tinico compativel com
ambos os conjuntos de dados, ainda que no caso da curva de rotagdo os valores
dos parametros previstos sugerem uma densidade local de matéria escura acima
do valor obtido por outras estimativas (uma compila¢do de resultados pode ser
vista por exemplo em (Read, 2014)). Neste caso a pergunta a ser respondida ¢é até
que ponto a compatibilidade do modelo a ambos os conjuntos de dados pode ser
mantida variando-se tanto os parametros dos modelos de massa bariénica quanto
os do halo de matéria escura, que é uma investigacdo que gostariamos de fazer
futuramente.

5.5 Conclusoes

Neste capitulo testamos a consisténcia de dois modelos alternativos e do modelo
padrao para a matéria escura fria. No caso dos modelos alternativos, enquanto
o primeiro trata de uma modifica¢do na gravidade (0o modelo RGGR), o segundo
é um modelo onde a matéria escura consiste de um béson capaz de formar um

condensado de Bose-Einstein (0 modelo BEC). Ja a matéria escura fria é represen-
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tada aqui pelo halo de Navarro, Frenk e White (modelo NFW) produzido pelas
simulag¢des cosmoldgicas de N-corpos.

Em todos os casos ajustamos primeiramente os modelos aos dados da curva de
rotagdo da galdxia, fixando assim tanto seus parametros especificos, como aque-
les dos modelos de massa das componentes baridnicas (discos e bojo estelares)
comuns a todos os modelos, para entdo em um segundo passo observamos o

comportamento da aceleracgdo vertical prevista em cada caso.

No caso do modelo RGGR obtemos um bom ajuste a curva de rotagdo, como
em geral encontramos na anélise de outras galdxias. No entanto quando usamos
este modelo, com os parametros ajustados pela curva de rotacdo, para calcular a
aceleracdo vertical na posicdo solar, vemos que o modelo a super estima desde
z ~ 0. Abandonando o ajuste a curva de rotacdo e explorando os pardmetros do
modelo, encontramos uma compatibilidade com a aceleracao vertical no caso em
que a velocidade de rotagado terminal é V., ® 100 Km/s, o que tornaria o modelo
incompativel com a curva de rotacdo. Desta forma concluimos que o modelo néo
pode ser compativel simultaneamente com ambos os tipos de observacdes. O
mesmo acontece com o modelo BEC, mas com os problemas inversos: enquanto
o modelo tém dificuldades para produzir uma boa curva de rotagdo, poderia ser
compativel com a aceleracdo vertical. Porém como argumentamos, o modelo tem

ainda outros problemas que o tornam inviavel.

Apenas 0 modelo de matéria escura fria, o NFW, se mostra compativel com
ambos os tipos de observagdes. O ajuste a curva de rotagdo produz valores
de massa baridnica total e massa total do halo compativeis com as de outras
investigacdes, ainda que tenha um valor para densidade local de matéria escura
cerca de duas vezes o valor reportado nas estimativas mais recentes. E fixando
os modelos com os parametros deste ajuste, calculamos uma curva de aceleragao
vertical compativel com dados que utilizamos aqui.

Nossos resultados sugerem que esta abordagem em que confrontamos os mo-
delos com dois tipos de observagdes diferentes, i.e. a curva de rotagdo e neste
caso a aceleracdo vertical, pode ser mais efetiva para a investigacdo sobre a vi-
abilidade de um modelo do que a investigacdo da curva de rotagdo apenas, a
exemplo de nosso trabalhos anteriores, entre vérios outros na literatura. Assim
por exemplo a ajuste x? ou equivalente simultaneamente aos dados de curva de

rotagdo e da aceleragdo vertical (ou da dispersdo vertical de velocidades, que é
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mais acessivel observacionalmente e evitaria o uso de dados simulados como os
usados aqui) poderia ser uma ferramenta interessante de investigacdo sobre a vi-
abilidade de um modelo e determinagao de seus parametros. Neste caso o espago
de parametros multi-dimensional do problema (dados os vérios parametros das
componentes baridnicas e do modelo de matéria escura) seria uma dificuldade,
mas novamente o uso de vinculos sobre os parametros, assim como fizemos aqui,
poderia diminuir o custo computacional do ajuste e facilitar a comparagdo com
outros resultados. Assim isto é uma das possibilidades que poderemos explorar

no futuro.



Capitulo 6

Conclusoes e Perspectivas
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Neste tese investigamos a matéria escura em galédxias espirais, com foco nas
previsoes de diferentes modelos no que diz respeito as curvas de rotagdo galaticas.
No capitulo 3 investigamos a previsdo de modelos de gravitacdo modificada
para as curvas de rota¢do no contexto do chamado problema do ctispide/nticleo,
que é uma das principais discrepancias entre as previsdes do modelo padrao
da cosmologia e as observagdes astrondmicas na escalas das galdxias. Além de
estender investigacOes anteriores sobre os mesmos modelos para uma amostra
significativa de galdxias espirais variadas, desenvolvemos uma técnica que avalia
o desempenho de cada modelo préximo a regido central da galdxia, com a qual
concluimos que os modelos de gravitagdo modificada analisados podem descrever
as curvas de rotacdo na regido central das galaxias em geral melhor que o halo
de NFW. Assim, faz sentido usar a discrepéancia nticleo/ctispide como parte da
motivagdo para essas abordagens. No capitulo 4 aprimoramos a mesma técnica
e a aplicamos a analise de dois modelos, com ctispide e com ntcleo, avaliando a
homogeneidade radial dos ajustes das galdxias, e concluimos que o modelo com
nucleo se ajusta melhor do que o com ctispide na regido central das galéxias,
mesmo no caso das galdxias mais massivas, 0 que contraria as expectativas dos
modelos que explicam o surgimento do perfil com ntcleo, onde este processo
é mais efetivo em galdxias menos massivas. Nossa andlise mostra ainda que
ambos os perfis se ajustam melhor a regido intermedidria do que a regido central
das galéxias, o que pode ser um indicio de um problema sistemético da anélise
(seja nos modelos de massa ou nas préprias curvas de rotagdo) na regido central.
Pretendemos em breve confirmar esses resultados com um novo grande sample
de galdxias ja disponivel na literatura.

No capitulo 5 investigamos o ajuste de modelos tanto a curva de rotagao
da Via-Lactea quanto a dinamica local na vizinhanga solar, e vimos que esta
abordagem é promissora no sentido de proporcionar vinculos mais fortes sobre
os modelos do que a andlise da curva de rotagdo apenas. Assim esta é uma
abordagem que gostarfamos de desenvolver no futuro, tanto para investigar a
viabilidade de modelos distintos na Via-Lactea tanto como para a estimativa de
parametros como a densidade local de matéria escura. Assim em geral nosso
trabalho de doutorado e os c6digos desenvolvidos proporcionam a possibilidade

da continuac¢do de nossa atuagdo nestas linhas de pesquisa.



Apéndice A
O Modelo do Tilted Ring
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Neste apéndice descrevemos brevemente como é feita a construgdo das curvas
de rotagdo a partir das observagdes de HI. Para isto é necessdrio um modelo geo-
métrico da galdxia,que normalmente é implementado juntamente com o método
dos anéis inclinados (tilted ring method(Rogstad; Lockhart; Wright, 1974) - descrito
aqui como implementado em (Begeman, 1987)), com o qual é possivel estimar
a velocidade de rotagdo V(r) a partir das grandezas observaveis, que sdo: i) O
angulo de inclinacdo i entre a normal ao plano da galaxia e a linha de visada; ii)
O angulo de posicdo ¢ do eixo maior, definido aqui como o dngulo (tomado no
sentido anti-horério) entre a direcdo do norte celeste e o eixo maior da metade
recessiva da galdxia; iii) A posicdo celeste do centro de rotagdo da galéxia, (xo, yo)
; iv) a velocidade da galdxia em relagdo ao Sol V), chamada velocidade sistémica.
Estes parametros relacionam, via projegdo, a velocidade de rota¢do no plano da
galadxia ao longo do raio V(r) com a velocidade observada no plano celeste V(x, v)

através da expressao

V(x,y) = Vo + V(r) sen(i) cos(0) (A1)
onde 0 é o angulo azimutal no plano da galéxia, relacionado com os parametros
de projecdo pelas relagdes

cos(6) = —(x = xo) Sen(¢)r+ (Y = Yo) cos(¢) (A2)

—(x = Xo) cos(¢) = (v = yo) sen(¢p)

sen(0) = 1 cos(i)

(A.3)

O método consiste em dividir a galdxia em anéis concéntricos cuja largura cor-
responde a resolugdo espacial da observagdo, cada um com seus pardmetros
(i, ¢, V(r),x0, Yo, Vo). Isto é util para descrever as partes mais externas da galdxia
onde o a distribuicdo de HI frequentemente apresenta warps, que sdo desvios
de uma distribuigdo planar, representados no modelo pelas variacdes de (i, @)
ao longo da galaxia. A determinacdo dos parametros do modelo comeca por
uma estimava inicial a partir das observagdes, e a seguir compara-se o V(x, v)
construido com estes parametros com o observado V(x, y), minimizando o X2
(discutido aqui no final deste capitulo) com respeito aos pardmetros, num pro-
cesso interativo onde cada novo valor dos pardmetros obtidos na minimizagao

é usado para estimar novamente V(x, y) a ser comparado com V(x, y), até que
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haja uma convergéncia no x2. Isto é feito numa primeira etapa para determinar
(%0, Yo, Vo) (que a principio sdo parametros globais e iguais para todos os anéis),
tixando (i, ¢, V(r). Em seguida estes valores sdo fixados tomando uma média de
seus valores previstos sobre todos os anéis, e repete-se o processo desta vez para
obter os produtos finais do método, as fungdes i(r) e ¢(r) bem como a curva de
rotagdo V(r), medidas ao longo do raio r correspondente a cada anel. Quanto
as barras de erro das velocidades de rotacdo, ndo existe um consenso em como
obté-las, variando-se assim com o0s autores e amostras analisadas. Como o mé-
todo é baseado num x?, escolhas naturais sdo medir a variacio (normalmente a
1o) em relacdo a velocidade, mantendo os parametros restantes fixos nos seus
melhores valores ou permitindo os outros parametros variem conjuntamente e
tomando as projegdes das curvas de contornos do x? no eixo da velocidade. Nor-
malmente adiciona-se ainda nesta incerteza um valor que corresponde a diferenca
nas velocidades observadas nas partes recessiva e anti-recessiva da galdxia, dando
uma medida da possivel assimetria da galaxia. Corre¢des devido a presenga de
movimentos ndo circulares detectados no anel também podem ser adicionadas
as barras de erro das velocidades, fazendo destas tltimas possivelmente uma

medida conservadora das incertezas nas curvas de rotagao.

Na prética, a obtengdo de curvas de rotagao via observagdes em 21 cm tém suas
limitagdes, a comecar pela inclinagdo da galdxia observada. Como na observagao
é detectado o efeito Doppler das velocidades na linha de visada, no limite sem
inclinagdo (i = 0 - uma galdxia face-on ou vista de frente) a velocidade de rotagao
nao é observavel, sendo perpendicular a linha de visada. Antes disso porém,
dispersdes de velocidade no géds comecam a contribuir com o efeito observado,
e assim um corte pode ser feito descartando galdxias em baixa inclinagdo onde
os efeitos destas dispersdes comegam a ser compardveis com a da velocidade
de rotagdo. Da mesma forma, altas inclina¢des (galdxias edge-on ou vistas de
lado) também dificultam a obtenc¢do da curva de rotagdo, pois a linha de visada

intercepta varias velocidades projetadas dado um mesmo raio.

E por fim uma dltima limitagdo a ser notada é o fato de que o método tilted
ring é baseado na suposicdo de que galdxia seja descrita cinematicamente apenas
pela velocidade de rotacdo, descartando assim a presenca de movimentos nao-
circulares, presentes em todas as galdxias. Assim galdxias marcadas por fortes

movimentos ndo circulares (por exemplo galdxias em intera¢cdo com suas vizinhas)
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ndo podem ser analisadas por este método, a ndo ser no caso em que se possa
aplicar uma corre¢do (como em (Oh et al., 2008)), ou que os movimentos nédo-
circulares se restrinjam a uma parte especifica da galdxia, como é o caso do bojo
de galdxias massivas onde a curva de rotagdo ndo ¢é avaliada. Evidentemente
estas limitagdes sdo objeto de vérios estudos, como pode ser visto em (de Blok et
al., 2008), onde é apresentada a amostra com os dados de maior qualidade que
analisamos, onde todos estes efeitos sdo levados em conta quando da obtengao

das curvas de rotagdo, afim de minimiza-los.
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Neste apéndice mostramos os gréficos das curvas de rotagdo dos ajustes do
modelos NFW, RGGR e MOND como tratados em (Rodrigues et al., 2014). Nao
mostramos aqui os gréficos das variacdes RGGRs e MOND; pois na maioria dos
casos ndo hd grande diferenga visivel entre o ajuste do modelo e o de sua versao
com a distancia varidvel. Em todos os graficos a curva preta sélida é a curva
de rotagdo total de cada modelo; A ciano tracejada e longa, a contribui¢do cada
modelo; a roxa pontilhada, a contribui¢do do gés; e a verde oliva tracejada curta,
a contribuicdo estelar. Os pontos em vermelho sdo a curva de rotagdo observada
e suas barras de erro e 0s pontos cinza sdo a diferenca entre os dados e a curva
total em cada ponto.
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