, G OV E R NO F E D ER AL
Ministério da P
cn = . -
INPE Ciéncia, Tecnologia W
e Inovacao

PAIiS RICO E PAiIS SEM POBREZA

sid.inpe.br/mtc-m19/2012/12.14.18.33-TDI

UMA CONTRIBUICAO AO ESTUDO DO
ENRIQUECIMENTO QUIMICO DO UNIVERSO

Marcela Vitti

Dissertacao de Mestrado do Curso
de Poés-Graduacao em Astrofi-
sica, orientada pelos Drs. Oswaldo
Duarte Miranda, e André de Cas-
tro Milone, aprovada em 17 de de-
zembro de 2012.

URL do documento original:
<http://urlib.net/8IMKD3MGP7W /3D7L8JB>

INPE
Sao José dos Campos

2012


http://urlib.net/8JMKD3MGP7W/3D7L8JB

PUBLICADO POR:

Instituto Nacional de Pesquisas Espaciais - INPE
Gabinete do Diretor (GB)

Servigo de Informagao e Documentagao (SID)
Caixa Postal 515 - CEP 12.245-970

Sao José dos Campos - SP - Brasil

Tel.:(012) 3208-6923/6921

Fax: (012) 3208-6919

E-mail: pubtc@sid.inpe.br

CONSELHO DE EDITORACAO E PRESERVACAO DA PRODUCAO
INTELECTUAL DO INPE (RE/DIR-204):

Presidente:

Marciana Leite Ribeiro - Servigo de Informagao e Documentagao (SID)
Membros:

Dr. Antonio Fernando Bertachini de Almeida Prado - Coordenacao Engenharia e
Tecnologia Espacial (ETE)

Dr® Inez Staciarini Batista - Coordenacao Ciéncias Espaciais e Atmosféricas (CEA)
Dr. Gerald Jean Francis Banon - Coordenagao Observacao da Terra (OBT)

Dr. Germano de Souza Kienbaum - Centro de Tecnologias Especiais (CTE)

Dr. Manoel Alonso Gan - Centro de Previsao de Tempo e Estudos Climaticos
(CPT)

Dr* Maria do Carmo de Andrade Nono - Conselho de Pés-Graduagao

Dr. Plinio Carlos Alvald - Centro de Ciéncia do Sistema Terrestre (CST)
BIBLIOTECA DIGITAL:

Dr. Gerald Jean Francis Banon - Coordenagao de Observagao da Terra (OBT)
REVISAO E NORMALIZACAO DOCUMENTARIA:

Marciana Leite Ribeiro - Servigo de Informagao e Documentagao (SID)

Yolanda Ribeiro da Silva Souza - Servigo de Informagao e Documentagao (SID)
EDITORACAO ELETRONICA:

Vivéca Sant "Ana Lemos - Servigo de Informacao e Documentagao (SID)



, G OV E R NO F E D ER AL
Ministério da P
cn = . -
INPE Ciéncia, Tecnologia W
e Inovacao

PAIiS RICO E PAiIS SEM POBREZA

sid.inpe.br/mtc-m19/2012/12.14.18.33-TDI

UMA CONTRIBUICAO AO ESTUDO DO
ENRIQUECIMENTO QUIMICO DO UNIVERSO

Marcela Vitti

Dissertacao de Mestrado do Curso
de Poés-Graduacao em Astrofi-
sica, orientada pelos Drs. Oswaldo
Duarte Miranda, e André de Cas-
tro Milone, aprovada em 17 de de-
zembro de 2012.

URL do documento original:
<http://urlib.net/8IMKD3MGP7W /3D7L8JB>

INPE
Sao José dos Campos

2012


http://urlib.net/8JMKD3MGP7W/3D7L8JB

Dados Internacionais de Catalogagao na Publicacao (CIP)

Vitti, Marcela.

V835 Uma contribuicao ao estudo do enriquecimento quimico do uni-

verso / Marcela Vitti. — Sdo José dos Campos : INPE, 2012.
xxvi + 114 p. ; (sid.inpe.br/mtc-m19/2012/12.14.18.33-TDI)

Dissertagao (Mestrado em Astrofisica) — Instituto Nacional de
Pesquisas Espaciais, Sao José dos Campos, 2012.

Orientadores : Drs. Oswaldo Duarte Miranda, e André Castro
Milone.

1. cosmologia. 2. taxa de formacao estelar. 3. evolucao quimica.
4. estrelas de populacao ITI. 5. abundancia elemental. I.Titulo.

CDU 52-36

Copyright © 2012 do MCT/INPE. Nenhuma parte desta publicagdo pode ser reproduzida, arma-
zenada em um sistema de recuperagao, ou transmitida sob qualquer forma ou por qualquer meio,
eletronico, mecanico, fotogréfico, reprografico, de microfilmagem ou outros, sem a permissao es-
crita do INPE, com excecao de qualquer material fornecido especificamente com o propdsito de ser

entrado e executado num sistema computacional, para o uso exclusivo do leitor da obra.

Copyright © 2012 by MCT/INPE. No part of this publication may be reproduced, stored in a
retrieval system, or transmitted in any form or by any means, electronic, mechanical, photocopying,
recording, microfilming, or otherwise, without written permission from INPE, with the exception
of any material supplied specifically for the purpose of being entered and executed on a computer

system, for exclusive use of the reader of the work.

i









“So tem direito de criticar aquele que pretende ajudar”.

ABRAHAM LINCOLN






T sews s Mereele o Clna 5 it avi Hoa i

W/&MWW

vil






AGRADECIMENTOS

Primeiramente quero agradecer meus pais Marcelo e Elena que inocentemente foram
me levando para o caminho das estrelas. Meu pai, desde o dia da inauguragao, me
levava quase todos os finais de semana ao Observatorio de Piracicaba e minha mae
me apresentou Star Trek, ou segundo ela Jornada nas Estrelas. Agradeco a minha
avé Rosa (in memoriam) que me deixava assistir O Mundo de Beakman em vez da
novela. Obrigada pai pelos desafios de matematica que vocé deixava todos os dias

na minha lousinha para eu resolver quando acordasse.

A minha vida foi sempre rodeada por animais, "desde antes do meu nascimento”,
nunca vivi sem um bicho e nem quero saber o que é isso. Eles fazem parte de
mim. Agradego a todos os cachorros, gatos, peixes, passaros que passaram ou que
ainda estao presente, sejam eles os que moraram ou ainda moram comigo ou aqueles
que ajudei e ainda ajudo de forma indireta. Amo todos voceés, Teco, Juca, Jujuba,
Maritraca (in memoriam), peixinhos, Psitas, Rabino, Cisco, Sebinho, bom deixa eu
parar por aqui porque se eu for colocar o nome de todos fica maior que a prépria

dissertacao.

Obrigada Gabriel, meu anjo e grande amigo, por estar sempre comigo me apoiando

e pela leitura atenta deste trabalho.

Agradego aos meus orientadores Dr. Oswaldo Duarte Miranda e ao Dr. André de
Castro Milone por terem me dado a oportunidade de trabalhar com um assunto tao
maravilhoso e que usa varias areas da astrofisica como base. Também agradeco a
Dra. Maria Francesca Matteucci, Dra. Anne E. Sansom e ao Dr. Ryan Cooke pelas

sugestoes.

Obrigada aos colegas de pds-graduagao (Carlos e Pedro valeu pela ajudal) e aos
funcionarios da DAS/CEA. Especialmente ao senhor Marcos Banik por solucionar

um grande problema com o EIEX.

Existem ainda muitos questionamentos sobre este assunto na minha cabeca, porém
sou humilde o bastante para agradecer a Deus e me redimir das minhas negacoes se

ele existir e for o responsavel por todos nos.

Finalmente, agradeco a CAPES pelo apoio financeiro.

1X






RESUMO

O objetivo deste trabalho é o de inferir a evolucao da metalicidade do Universo desde
redshift z ~ 20 até o presente. O estudo foi feito por meio do acoplamento de um
modelo de evolugao quimica ao cédigo de formacao de estruturas desenvolvido por
Pereira e Miranda (2010). Usa-se o oxigénio como elemento chave por ser o metal
mais abundante no Universo e, também, porque é produzido prioritariamente por
estrelas massivas. Esse cddigo, baseado no cenario hierarquico de formacao de es-
truturas e usando o formalismo Press e Schechter (1974), permite obter de forma
auto-consistente a taxa césmica de formacao estelar como fungao do redshift. Es-
peramos com este trabalho contribuir com uma melhor caracterizagao da formagao
estelar ao final da chamada “era cosmoldgica das trevas”, bem como obter o espectro
de massa das estrelas de Populacao 111, a partir da metalicidade do Universo a alto
redshift. Os dados produzidos por nosso trabalho sao confrontados com as metalici-
dades inferidas para diferentes DLAs (Damped Lyman «) e sub-DLAs observados a
diversos redshifts. Foram usados tanto yields da Populagao III como da Populagao
IT para comparacao. Além do oxigénio foram feitos modelos com o zinco, pois este
nao sofre tanta deplecao por poeira quanto o oxigénio e por fim foi tracada tam-
bém a evolucao temporal da metalicidade césmica em estruturas. Como resultado
obtivemos uma melhor aproximacao das predigoes do modelo tedrico aos dados de
abundancias de DLAs e sub-DLAs usando apenas yields de Populagao I1I, quando
consideramos uma distribuicao de halos com massa minima de M = 105 M, valores
da escala caracteristica de formacao estelar, 7 = 2Gyr e 7 = 3 Gyr, e a Funcao de
Massa Inicial (IMF) do tipo Salpeter com expoente x = 1, 35. Também podemos ver
que estrelas entre 140 até 260 My reproduzem de forma satisfatoria a abundancia
de oxigénio até z ~ 2.
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A CONTRIBUTION TO THE STUDY OF THE CHEMICAL
ENRICHMENT OF THE UNIVERSE

ABSTRACT

The aim of this work is to infer the metallicity evolution of the Universe from
redshift z ~ 20 up to the present. The study has been done through the coupling of
a chemical evolution model to the code of structure formation developed by Pereira
e Miranda (2010). Oxygen has been adopted as a key element because it is the most
abundant metal in the Universe as well as it is basically synthesized by massive
stars. This code, based on the hierarchical scenario of structure formation and using
the Press e Schechter (1974) formalism, allows a self-consistent way of obtaining
the cosmic star formation rate as a function of the redshift. We expect this work
to contribute with a better characterization of the star formation at the end of the
dark ages of the Universe, as well as to obtain the mass spectrum of Population III
stars from the metallicity of the Universe at high redshift. The data produced in
our work are compared with the element abundances inferred from different DLAs
(Damped Lyman «) and sub-DLAs observed at several redshifts. In this study,
yields of Population III and Population II stars have been used for comparison
purpose. In addition to oxygen, models considering zinc have been also computed
because this element does not suffer much dust depletion as oxygen as well as the
evolution of cosmic metallicity has been predicted. As major results, we have had a
better theoretical modelling to reproduce the DLAs/sub-DLAs abundance data with
the Population III yields only, considering a halo mass distribution with minimum
mass of M = 10°M,, a characteristic time scale of star formation ranging from
7 = 2Gyr and 7 = 3Gyr, and Salpeter-like initial mass function with Salpeter
exponent x = 1,35. Furthermore, we could also conclude that stars with masses in
the range from 140 to 260 M, may reproduce well the oxygen abundance until z ~ 2.
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Evolucao das condigoes centrais (isto é, densidade e temperatura) para o
conjunto de modelos Z=0. Relagoes aproximadas sao usadas para deter-
minar os limites (linhas grossas) das regides no qual a equacao de estado
é esperada que seja dominada por diferentes componentes de pressao,
i.e. gas degenerado, géas perfeito e pressao de radiacao. Linhas rotuladas
indicam em funcao da massa estelar o aparecimento da queima de H no
nicleo (a); aparecimento da rea¢ao 3 — « e assim o ciclo CNO (b); final
da queima do ntcleo de H (c); inicio da queima do He central (d); final
da queima do niicleo de He (e); balango de energia (f) entre a queima de
carbono e a perda de neutrinos (e = ¢, ). Alguns valores das massas

iniciais das estrelas sao indicados (em Mg).

Figura retirada de Marigo et al. (2001). . . . . . . . ... ... ... ...

Possiveis finais para uma estrela da Populacao III. O grafico considera
a fungao de massa inicial-final (IFMF-Initial-final mass function) para
estrelas primordiais sem rotacao e com Z = (0. No eixo x temos a massa
inicial da estrela e no eixo y a massa final do objeto remanescente (curva
em vermelho) junto com a massa da estrela quando o evento que dara

origem a remanescente se inicia (curva azul).

A Figura foi adaptada de Heger e Woosley (2002). . . . . . .. ... ...

Representacao esquematica do modelo de evolucao quimica. Todo o de-
senho representa o Universo e o retangulo de cima todos os halos de
matéria escura. Primeiramente existe a entrada de gés primordial no sis-
tema, termo de infall, IF(t), esse gés fica disponivel no meio interestelar
para a formacao de estrelas, parte do material se torna estrela, entao
temos uma taxa césmica de formagao estelar(y)(t)). Quando a estrela
morre ela ejeta gas enriquecido de volta para o meio interestelar, pro-
duzindo uma taxa de ejegdo de matéria e(t), como estd nas Equagoes.
Esse ciclo se repete desde z = 20 até z = 0. O termo de outflow, OF(t),
nao é considerado na evolucao quimica nas estruturas, porque a saida
de material do sistema como um todo é bastante pequena em relacao a
soma das massas de todos os halos. Entao a saida de matéria enriquecida
pelas estrelas nao altera significamente a metalicidade do meio externo a
qual permanece sendo aquela primordial. Além disso, para estimarmos tal
perda de massa seria necessario uma complexidade maior na modelagem
quimica, tendo que calcular o quanto de energia cinética é ejetado ao

meio interestelar pelas supernovas a fim de produzir um vento galactico

de dentro para fora das estruturas. . . . . . ... ... ... ...
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1 INTRODUCAO

O espectro de massa das primeiras estrelas do Universo ou estrelas de Populagao I11
ainda é uma questao em aberto. Saber como eram essas estrelas formadas pelo gas
primordial, principalmente a que intervalo de massa pertenceram, ¢ muito impor-
tante para a recente histéria do Universo, pois foram a partir delas que tivemos a
formacao dos primeiros metais, os quais enriqueceram o ambiente e deste surgiram

as outras populacoes estelares, cada vez mais enriquecidas quimicamente.

Usando o modelo desenvolvido por Heger e Woosley (2002) para a Populagao III e
acoplando um modelo de evolugao quimica ao cédigo de Pereira e Miranda (2010),
este estudo pretende contribuir com a evoluc¢ao quimica do Universo. Nosso modelo
quimico baseia-se no formalismo de Tinsley (1972). Para isso, encontrar o espectro
de massa das primeiras estrelas é essencial, pois precisamos saber quais elementos
elas deixam apds sua morte. Especula-se na literatura que as estrelas da Populagao

IIT tenham tido massas de até 1000 M. A principio adotamos uma faixa de massa

de 140 a 260 M.

O principal elemento quimico desse estudo é o oxigénio, pois ele é um bom tracador
de estrelas massivas e, além disso, é o metal mais abundante no Universo. Também
usamos o zinco para investigar a possivel deplecao de abundancia do oxigénio por
formagao de poeira (PETTINT et al., 1997). Para que nossos modelos sejam consis-
tentes, suas predigoes tedricas foram comparadas com as abundancias observadas de
DLAs e sub-DLAs medidos por Cooke et al. (2011), Battisti et al. (2012), Petitjean
et al. (2008) e Dessauges-Zavadsky et al. (2003) em diversos redshifts.

Como este trabalho esta ligado com a taxa césmica de formagao estelar, que por sua
vez muda para diferentes massas de halo de matéria escura, precisamos de um modelo
cosmoldgico consistente. Os parametros cosmoldgicos de densidades usados foram:
Q,, = 0,238, €, =0,042, Qy = 0,762 e h = 0, 734, respectivamente, densidade total
de matéria, densidade total de barions, densidade cosmoldgica e constante de Hubble
em unidade de 100 km/s/Mpc. Entdao comegamos com uma revisdo de cosmologia,
seguimos para a formacao de estruturas em grande escala- neste trabalho é usado o
modelo de Sheth e Tormen (1999). Apds termos uma ideia da formagcao dos halos de
matéria escura, entramos na parte de formacao estelar. Essas partes formam a base
para insercao do modelo quimico. Também é feita uma descricao geral da Populagao
I11.

Os trés ultimos capitulos tratam, respectivamente, sobre DLAs e sub-DLAs, os re-



sultados obtidos e as conclusoes.



2 REVISAO DE COSMOLOGIA

Neste capitulo fazemos uma breve revisao dos conceitos mais importantes sobre
cosmologia. O presente trabalho usa parametros cosmoldgicos em seu codigo, assim

precisamos de um modelo cosmoldgico que descreve o Universo de forma consistente.

O modelo padrao considerado hoje na cosmologia, ou modelo Big Bang, foi desen-

volvido em torno de trés evidéncias observacionais:

e A Lei de expansao de Hubble
V = HyD; Hy = 100hkms *Mpc™ = (10'%r) "5, (2.1)

onde V' ¢é a velocidade, D a distancia e h é um nimero adimensional que
vale em torno de 0,7 (PAGEL, 2009); ele expressa a incerteza no valor da
constante de Hubble, H.

Por definicdo, 1 + z = :\\"—fn = I;(ff)), sendo z o redshift e R(ty) o fator de

escala do Universo no presente, o qual vale 1, e R(t) quando a radiacao foi

emitida.

/\obs
= —1
T X
aplicando a defini¢ao acima,
1
= ——1
© T RO
1
R(t) = ) 2.2
0 = (2.

A Equacao 2.1 é valida até z ~ 0,2. A Equagao 2.1 quebra a partir desse
redshift porque deve-se levar em conta efeitos relativisticos gerais que nao
entram em 2.1, assim ela é uma expressao aproximada e valida em uma

faixa restrita de redshifts.

e A radiagao césmica de fundo (CMB-cosmic microwave background) obser-
vada no Universo atual é muito bem representada por um corpo negro de
temperatura (MATHER et al., 1999)

3



T, = 2,725+ 0,002 K. (2.3)

O Universo expande-se adiabaticamente, e a relacao entre a temperatura
e o redshift é (PAGEL, 2009)
R
T 0

2(2) = Tyog = Too(1 + 2). (2.4)

e A razao de abundancia hidrogénio-hélio. Juntos o hidrogénio e o hélio for-
mam 98% da matéria ordindria do Universo, sendo individualmente for-
mado por 73% de hidrogénio e 25% de hélio. Esses valores tém uma exce-
lente concordancia com o modelo Big Bang, principalmente o valor para
o Hélio, ja que outros modelos dao uma porcentagem muito baixa para
esse elemento. Desde que o deutério ficou estével, a taxa H/He se manteve
constante. Essa razao nos ajuda a entender e criar modelos para a taxa de
expansao do comego do Universo. Uma expansao muito rapida favorece a
existéncia de mais néutrons e mais hélio. No cendario contrario, teriamos
mais neutrons livres decaindo antes da estabilidade do deutério e assim
menos hélio (BOESGAARD; STEIGMAN, 1985).

A partir das trés evidéncias anteriormente apresentadas, concluimos que este possuia
temperatura e densidade muito altas. O SBBN (Standard Big Bang Nucleosynthesis)

foi construido com base nos seguintes conceitos (PAGEL, 2009):

e Leis padroes da Fisica.

e Assimetria matéria anti-matéria.

e Auséncia de degenerescéncia do elétron ou neutrino.
e Gravitacao descrita pela Relatividade Geral.

e Grande equilibrio térmico no inicio do Universo.

e O Universo é tido como homogéneo e isotrépico (Principio Cosmoldgico)
em escalas maiores e iguais a 100 Mpc e segue a métrica de Robertson-
Walker:

2

1—kr?

ds? = 2dt* — R*(t) ( + r?(d6? + sin® 9d¢2)> : (2.5)
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Temos que r, 0, ¢ estao em coordenadas comoveis ligadas ao observador
e R(t) é o fator de escala e depende somente do tempo césmico t. k é a
constante de curvatura do Universo; ela pode assumir trés valores os quais
correspondem ao tipo de modelo e curvatura do Universo: —1 — modelo
aberto com curvatura negativa, 0 — modelo aberto com curvatura plana,

+1 — modelo fechado com curvatura positiva.

As equagoes de campo da Relatividade Geral descrevem a expansao do Universo, e

para uma contracao ou expansao isotrépica, temos:

8nGpR? = 3kc® + 3R* — AR?, (2.6)

onde pc? é a densidade total de energia e A a constante cosmolégica. Apesar de
A nao ser nula hoje, no comeco do Universo seu valor era desprezivel visto que a
densidade total p era muito maior e dominava na Eq. 2.6. Fazendo A = 0 na Eq.

2.6, chegaremos na equagao de Friedmann:

8tGpR? = 3k +3R?
. 2
3kc? R
8 k 7\’
C
3P = ﬁ+<ﬁ)

N\ 2
R 8tGp  kc?
2 = _ — -
H? = (R) - (2.7)

Como as evidéncias observacionais apontam para um Universo plano, entao k =0 e

P = Perir = SH? /81G; o valor estimado para a densidade critica atualmente é

Perito = 1,88h% x 107 gem ™. (2.8)

Definindo o parametro de densidade (2,

Q= p/perit- (2.9)

bt



temos que a somatoria dos parametros de densidade para todas as variaveis que des-
crevem o Universo é 1. Por exemplo €2, 4+€2,.+Q, = 1, onde os indices representram,

respectivamente, matéria, radiacao e a constante cosmoldgica.

Com Q =1, Q) = 3%, e )= ﬁ a Eq. 2.6 torna-se,

3H?
G

N\ 2
3H? = 8n(Gp, por definicao H? = (%)
i 2

3 (E) = 8nGp
N\ 2
R _ 8nGp
R 3

V—lcil—‘; =3 <§> = (247Gp)Y2. (2.10)

Isso é valido para um grupo de particulas fixadas em um volume comével.

Trabalhando com as equagoes da Relatividade Geral, podemos chegar que,

pr X R4, pp o RT3, (2.11)

Ou seja, que a densidade de matéria e de radiagao sao proporcionais ao fator de

escala como é mostrado na Eq. 2.11 e na Figura 2.1.

Para demonstrar o resultado acima vamos trabalhar com o tensor energia-momentum

da Equacao de Einstein:

1 8rG
R;U/ — éguVR = C_4TMV. (212)

O lado esquerdo dessa equagao representa a geometria, sendo g,, o tensor métrico,

e no lado direito temos uma constante multiplicando o tensor energia-momentum.

Considere o quadri-fluxo numérico de particulas para um fluido em expansao.



N = nu*, (2.13)

onde n é a densidade numérica e u* é a quadri-velocidade do fluido cosmoldgico.
Para o caso cosmolégico, N representa a densidade de particulas em um referencial

qualquer e n serd a densidade numérica em um referencial de repouso.

99299
1

N% fluxo liquido de particulas em uma dada direcao "i”. Considerando que cada

particula possui a mesma massa m, a densidade de energia no referencial de repouso

é

p = mn. (2.14)

No caso de poeira, N* = (n,0,0,0), pois o fluxo liquido em uma dada dire¢ao que-
braria o principio cosmolégico de homogeneidade do Universo. O quadri-momentum

dessas particulas sera

P = mut, (2.15)

implicando em p* = (m, 0,0, 0).

Tensor energia-momentum para a poeira cosmoldgica (dominio da matéria):

™ = PN
" = putu”. (2.16)

Tensor energia-momentum para um fluido perfeito, onde P # 0, (dominio da radi-

acao):

T = (p + P)u*u” — Pg"". (2.17)

A Equacao de Estado de um fluido cosmoldgico é



w =

— (2.18)

Vamos usar também a equagao da continuidade

dp R
i - P) =
8t+3R(p+ ) 0

R?’%(pRS) = -3 (%) P (2.19)

e Matéria. Poeira tem P = 0, o que implica pela Eq. 2.18 que w = 0. Da Eq.
2.19, temos

0 3y
E(PR)—O

pm X R73.

e Radiacao. P = £, o que implica pela Eq. 2.18 que w = % Da Eq, 2.19,

temos

op (RY .0, .
8t+(R>p = RUgR) =0

_ poT
Pr="pr
pr X R4

e Energia do Vacuo. Constante cosmoldgica Vamos comparar a Equacao de
Einstein com constante cosmolégica com a Equacao do fluido perfeito (Eq.
2.17).

G, +ANg,, = 87T},
G. = 8T, —Ag,,
G, = 8n(T,, —i—T:‘;C)

T = i Agu (2.20)



Comparando as Equacoes 2.17, porém com seus indices abaixados, e 2.21,

temos que p = —P e T}, = pg,,,. Como w = %,
P
=—==-1 2.21
w= (2.21)

Os valores dos parametros cosmoldgicos usados neste trabalho foram: §2,, = 0, 238,
Qp = 0,042, Q) = 0,762 e h = 0,734, respectivamente, parametro de densidade
total de matéria, parametro de densidade total de barions, parametro de densidade
da energia escura e constante de Hubble em unidade de 100 km/s/Mpc. Esses valores
sao baseados nas pesquisas mais recentes usando os dados fornecidos pelo satélite
Wilkinson Microwave Anisotropy Probe, mais conhecido como WMAP (KOMATSU
et al., 2011).

Figura 2.1 - Densidade de energia da matéria e radiacao em funcéo do fator de escala.
Quando R(t)/R(tg) ~ 10~* a densidade de energia da matéria e radiacio se
igualam. Antes disso a radiagdo dominava e a dinamica do Universo era regida
pela radiagao, apds esse ponto, a dinamica do Universo passa a ser controlada
pela matéria. A constante cosmoldgica comecga a dominar préximo de 1.
Adaptado de Jones M. H.; Lambourne (2007).






3 MODELO HIERARQUICO E FORMACAO DE ESTRUTURAS

Neste capitulo discutimos sobre as estruturas em grande escala. A formacao de
halos de matéria escura foi essencial para a formagao de galdxias. A matéria escura
modelou a distribui¢ao da matéria barionica no Universo e onde ela era mais densa

deu origem a halos, nos quais por sua vez se formaram as estrelas e galdxias.

A matéria escura é um tipo de matéria nao barionica indispensavel para o modelo
de formacao de estruturas. Tal componente pode ser classificada como quente (Hot
Dark Matter — HDM) ou fria (Cold Dark Matter — CDM). A distin¢ado de uma
para a outra é feita através da seguinte forma: HDM é composto por particulas que
tem massa de repouso zero ou aproximadamente zero, assim as particulas sao rela-
tivisticas. Por outro lado, CDM é composto por particulas suficientemente massivas
que possuem, portanto, velocidades subrelativisticas. Neste trabalho consideramos

o modelo ACDM por ser o mais compativel com as observagoes atuais.

Considerando o modelo cosmolégico discutido no capitulo anterior, a gravidade foi a
primeira forga a se destacar das demais (Eletromagnética, Forga Fraca e Forca Forte).
Isto foi muito importante, pois a matéria escura sé interage gravitacionalmente e isso
resultou nas condicoes necessarias para que o qué observamos hoje no Universo tenha
ocorrido no tempo certo. Modelos numéricos considerando apenas matéria barionica
em interacao mostraram que seria necessario um tempo maior para as flutuagoes
crescerem e formarem o Universo atual (JONES M. H.; LAMBOURNE, 2007). Porém
se incluimos a matéria escura nesses mesmos modelos os resultados concordam com

as estruturas observadas no presente.

No paragrafo anterior foi usada a palavra flutuacao como explicacao para o surgi-
mento dessas estruturas. Para que as grandes estruturas que vemos hoje pudessem
existir, pequenas perturbacoes ou flutuagoes em nivel quantico tiveram que existir
nos primeiros momentos do Universo. Essas perturbagoes ocorreram na Era da In-
flacao, uma hipotese a qual sugere uma rapida e acelerada expansao do Universo.
Essa hipotese é interessante pois solucionaria varios problemas que surgem no Big
Bang, como o aparecimento das estruturas césmicas, as quais estamos tratando neste
capitulo. Essas flutuacoes sao Gaussianas, isto é, nao privilegiam nenhuma diregao

preservando a homogeneidade da distribuicao da matéria em grande escala.

Vérios modelos foram propostos para a formacao das estruturas em grande escala,
entre eles estd o Modelo Hierarquico ou cenario bottom-up. De forma simples esse

modelo sugere que as grandes estruturas de hoje sao resultado de fusoes de estruturas
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de menor massa ocorridas no passado, ou seja, temos uma ordem que foi seguida,
comecou-se com pequenos halos até o aparecimento dos grandes aglomerados de

galéxias.

A funcao de multiplicidade dos aglomerados de galaxias foi proposta por Willian
H. Press e Paul Schechter em seu trabalho Formation of galaxies by self-similar
gravitational condensation no ano de 1974. Esse trabalho explicou de forma simples
a formagao de halos de matéria escura através do colapso esférico. Press e Schechter
(1974) (PS) supuseram que a funcdo de massa n(M) pode ser obtida a partir da
fragdo F'(M, z) de objetos colapsados em z com massa maior que M:

dn(M,z) —p(z) dF

dM M dM’ (3.1)

onde p(z) é a densidade média de matéria do Universo em z. Vamos seguir o modelo
do colapso esférico para calcular F. Nesse modelo, se o contraste de densidade média
dr em uma regiao de tamanho R for maior que uma densidade critica d.(z) teremos
uma regiao colapsada, ou seja, uma estrutura ligada a z. Embora tenhamos uma
dinamica nao-linear nessa regiao, a condensacao nao tera uma alteracao importante.
Assim F'(M) podera ser encontrada, caso possamos estimar o nimero de regioes

com dr > 6. em um campo aleatério (LIMA, 2010).

Pode-se mostrar que a distribuigao das perturbagoes na escala R, P(dg) tem a mesma
distribuicao do contraste de densidade ¢ filtrada por uma funcao janela de mesma

escala, a qual seria tipo top hat ou funcao de Heaveside,

1, para pontos no interior da esfera;
(3.2)
0, para pontos fora da esfera.

W(r,R) = {

Press e Schechter (1974) assumiram o comportamento gaussiano do campo primor-
dial das flutuagoes de densidade, assim a probabilidade que tal campo tenha um

valor 6 em um dado ponto é

P(6g) = %() exp (_—‘SR) , (3.3)

2moy 20%2(2)

sendo 0% a variancia da distribui¢do gaussiana.
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O célculo da variancia filtrada na escala R(0%) a partir do espectro de poténcias das
perturbagoes é mostrado posteriormente na Segao 3.1 conforme foi feito por Lima

(2010).

A funcao janela faz a média sobre as perturbacoes menores que R, associando um

valor § a regiao de tamanho R. A associagao entre M e R é dada pela relagao

41
M = ?fWRE'[). (3.4)

Para um filtro do tipo top hat, fyr = 1. Segundo Lima (2010),

como a largura da janela no espaco k é da ordem da inversa
da largura no espaco fisico, grandes massas corresponderao a
pequenos valores de 0%, enquanto pequenas massas COrTesSpon-
derdo a o% grande. Note que a varidvel adequada para descre-
ver o numero de objetos colapsados é mesmo a massa, pois esta
¢ conservada mesmo que o tamanho da regiao tenha variado
enormemente. Nao seria possivel estimar o ntmero de objetos

de tamanho L, por exemplo, no formalismo PS.

Por hipédtese, vamos considerar que a regiao com densidade 9, > J.(z) ird colapsar e
formara um objeto gravitacionalmente ligado de massa M, a fracao de objetos com

massa maior que M serd
F(M) = / P(3r)d5
O

e 52
1 d¢e(2)

= Li-w (A1) o

sendo erf(x) = \/%7 J; exp(—t?)dt a fungao erro.

Usando a Eq. 3.1 pode-se chegar na funcao de massa de PS:

dn(M,z)  pm(2) 1 dc(2) < 1 dUR(Z)>eXp( 5:(2) ) (3.6)

dAM M 2mor(z) \or(z) dM - 20%(2)

O formalismo Press e Schechter (1974) considera que halos se formam a partir dos
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picos das flutuacoes de matéria. Na teoria linear, para o colapso esférico a densidade
que colapsa ¢é 1,69p,, assim todas as regioes com essa densidade colapsariam em

alguma época.

A Eq. 3.6 apresenta um problema, se fizermos a integral de n sobre todas as massas

/Ooon(M):/OoodF:%. (3.7)

ela nao d4 1, mas sim 3:
Esse é o famoso problema da normalizagao da funcao de massa. Press e Schechter
(1974) multiplicaram a funcao de massa pelo fator ad-hoc de normalizagao 2 para

solucioné-lo.

Embora o formalismo Press e Schechter (1974) funcione bem em praticamente todas
as escalas (desde galdxias anas até aglomerados de galdxias), ele substima halos de
grande massa e superestima os de baixa massa. Uma solugao para isso, e que é
adotada nesta dissertagdo, é o modelo de Sheth e Tormen (1999), que substitui os

halos esféricos por elipticos.

fsr(o) = AST@ [1+ (ado™")7"] (00~ ") exp [—(adeo")?/2] (3.8)

onde Agr = 0,3222, a = 0,707 e p =0, 3.
3.1 Calculo da variancia do campo de densidade de matéria

Primeiramente vamos definir o contraste de densidade local, que é necessario mais

adiante.
0(Z,2) = (pm(Z, 2) = Pm(2))/Pim(2), (3.9)

onde p,,(2) é a densidade média do Universo em z e independe de Z devido a homo-

geneidade do espaco em grandes escalas.

Estima-se a funcao de massa através das propriedades estatisticas das perturbacoes
do campo p,,,(Z, z) em um volume de raio comével R. De maneira geral, essas per-
turbagoes sdo pequenas, §(Z, z;) < 1, e tém distribuicdo Gaussiana. A Eq. 3.9 nos
mostra que a média do contraste de densidade é zero, (6(Z,2)) = 0, e como conse-

quéncia da gaussianidade, temos que (%, z) é determinada somente por sua varian-
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cia,

V(6(7,2) = ([0(F 2)]?). (3.10)

Portanto, temos que a variancia do contraste de densidade §(Z, z) filtrado em um

volume comével pela fungao janela W (Z, R) é,

(R, 2) = / iy / By WG RW (@ R)S(F +7,2)6F +7,2).  (3.11)

Reescrevendo o lado direito da Eq. 3.11 em termos da transformada de Fourier

espacial do contraste de densidade (k, z), temos

%(R, 2) / d*y / d&y'W (7, YW (¢, R) / (;i:;g (3.12)

CH it o) il (5 15 (T
/ 711& )e+zk (a:+y)<§<k’ 2)6*(/€/7 z))

A funcao de correlacao de dois pontos no espacgo de Fourier é definida como

(0(k, 2)6*(K, 2)) = (2m)*6p(k — k') P(k, 2), (3.13)

onde P(k) é o espectro de poténcias, k = |k| e 6p(k — k') é a funcdo delta de Dirac,

a qual pode ser escrita como

Sp(k— k) = / % expliZ.(k — k)] (3.14)
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Por fim, temos que a variancia do contraste de densidades na escala R é,

3 - . o
UZ(R, Z) — /%P(k)/d?)yw(y—»’ R)e_ik'y/dgy’W(y’,R)e’k‘y

27)

= dk k*P(k, z)
2 — D S R R 2.
o*(R, z) /0 o2 Wk R)

(3.15)

Hoje, a flutuacao em uma esfera de raio 8h™'Mpc é aproximadamente 1. Isso cor-

responde a uma massa da ordem de 2 x 101 h~!Mg. Isso é usado para definir um

parametro cosmolégico fundamental chamado og (amplitude das flutuagoes de massa

em uma escala de 8 Mpc (BAHCALL, 1999)).
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4 TAXA COSMICA DE FORMACAO ESTELAR

Observacionalmente, os melhores sitios para se procurar uma regiao de formagao
estelar sao aqueles onde existe o dominio da emissao de radiacao ultravioleta prove-
niente de estrelas de grande massa. Isso se deve ao fato de quando ha bursts de
formacao estelar, tal que em cada um desses eventos sao formadas estrelas com
diferentes massas. Como as estrelas de grande massa apresentam tempos de vida
menores, podemos deduzir que em tal local houve um evento recente de formagao
estelar, pois ainda pode-se detectar sua radiacao. No trecho abaixo de Araujo e Mi-
randa (2005) estd explicado de forma simplificada como se pode obter a densidade

da taxa de formacao estelar de modo observacional.

A densidade da taxa de formagao estelar (SFRD) é medida
através da luz emitida pelas estrelas em varios comprimentos de
onda. Em particular Madau et al. (1996) investigaram a densi-
dade de luminosidade da radiagao ultravioleta (UV) galdctica no
referencial de repouso até z ~ 4, e eles converteram em SFRD.
O referéncial de repouso da luz UV é considerado um tragador
direto da formacao estelar porque isso é radiado principalmente
por estrelas massivas que tém vida curta.

Essas amostras observaveis sao limitadas em fluxo, e as-
sim a luminosidade intrinseca dos menores objetos da amostra
muda com o redshift. Esta incompleteza das amostras é corrigida
por meio de um funcional (fun¢do de Schechter) para a fungao
de luminosidade obtido a partir das observagoes em si. Assim,
a conversao de densidade de luminosidade para SFRD geral-
mente baseia-se nos modelos de populacao estelar, assumindo
uma historia de formacao estelar e uma escolha especifica para
a fungdo de massa inicial-IMF (geralmente a IMF de Salpeter
(1955)).

Dessa forma, a SFRD ¢ principalmente derivada da luminosi-

dade observada a alto redshift, isto é, p(z) o L.

Primeiramente, vamos adotar que a densidade de barions é proporcional a den-
sidade de matéria escura, pois a distribuicao de bérions segue a distribuicao de
matéria escura sem nenhum viés (PEREIRA; MIRANDA, 2010). A fracdo de béarions,

em determinado z, que esta contida em estruturas é dada por
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fmm: fsr(o)mdm

Mma

fb(z> = fooo fST(a)mdm )

(4.1)

onde fsr é a funcdo de Sheth e Tormen (1999). A taxa de acrecao de bérions, ay,

a qual da o aumento da fracao de barions em estruturas é dada por Daigne et al.
(2006):

dfb(z)

v\, (4.2)

dt\ !
ap(t) = Qppe (£>
dt

com p, = 3H{ /87G sendo a densidade critica do Universo e £ a idade do Universo

em funcao do redshift:

dt 9,78h~! Gyr
dz (14 2)y/Qp + Qu(1 4 2)*

(4.3)

O limite superior usado na Equacao 4.1 foi m,,q, = 108 M. Por outro lado, m,y,;, foi
variado de 10 M, (aproximadamente a massa de Jeans ao final da recombinagcio) até
102 M. As Equacoes 4.1, 4.2 e 4.3 estao ligadas & formacao do cendrio hierdrquico
de estruturas usado por Pereira e Miranda (2010) para obter a taxa césmica de
formacao estelar. A Equacao 4.2 é responsavel por suprir o reservatério, no caso os

halos, com matéria barionica.

Pode-se dizer que a taxa de formacao estelar é o total em massa de estrelas formadas
por unidade de tempo e volume em uma determinada regiao. Denotamos a taxa

cosmica de formagao estelar (CSFR) por 1.

O numero de estrelas formadas por unidade de massa, volume e tempo é dado por:

d*N(m,t,r)

) = g(m) (o) (1.4)

onde ¢(m) é a fungao de massa inicial (IMF), a qual descreve a frequéncia de for-
magao de estrelas em um dado intervalo de massa [m,m + dm] e 1(t) representa o

quanto de gas é convertido em estrelas em unidades de massa por tempo.

A IMF foi descrita por Salpeter (1955) quando este percebeu que poderia calcu-

lar a razao de formagao de estrelas como funcao da massa através da funcao de
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luminosidade observada. Com isso, ele determinou, para a vizinhanca solar,
¢(m) = Am~0+), (4.5)
sendo A uma constante de normalizagao. A IMF normalizada fica,

my
/ Am~ U mdm =1, (4.6)

my,
onde my e my, representam, respectivamente, os limites superior e inferior da fungao

de massa. Os limites considerados foram my = 0,1 Mg e my = 260 M©®.

A massa ejetada pelas estrelas através de ventos solares ou supernovas, retorna para

o meio interestelar do sistema ao qual ela pertence; tal massa é dada por

d2m6j o mu
TVt /m(t) (m —m,)p(m)(t — 7,,)dm, (4.7)

onde o limite inferior da integral, m;, "corresponde a massa estelar cujo tempo de
vida é igual a t"como afirmam Pereira e Miranda (2010); m, é a massa da remanes-
cente, que depende da massa da estrela progenitora e a taxa de formacao estelar é
tomada no tempo retardado (t — 7,,,), sendo 7, o tempo de vida da estrela de massa
m. Este tempo pode ser encontrado pela seguinte Equagao (PEREIRA; MIRANDA,
2010):

M M\

sendo 7, o tempo de vida da estrela dado em anos.

A massa da remanescente ¢ calculada da seguinte forma (SCAL