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Resumo

Propomos uma nova descricao, mais realista, para o potencial gravitacional perturbador
das galaxias espirais. Esse potencial tem a forma de um poco com um perfil Gaussiano.
O objetivo é encontrar uma descrigao auto-consistente da estrutura espiral, ou seja, a
perturbacao inicialmente imposta no potencial gera, mediante as 6rbitas estelares, bracos
espirais com um perfil semelhante ao da perturbacao aplicada. A auto-consisténcia é uma
condicao necessaria para termos estruturas de longa duracao.

Utilizando este novo potencial perturbador investigamos as orbitas periddicas e nao
periddicas nos discos galacticos, bem como o efeito que algumas ressonancias podem exercer
sobre essas Orbitas. Alguns dos modelos gerados foram baseados em nossa Galaxia, pois
fazem uso do potencial axissimétrico calculado a partir da curva de rotacao Galactica, além
de outros parametros de entrada semelhantes aos da nossa Galéxia. A influéncia da massa
do bojo nas 6rbitas mais internas do disco também foi investigada.

Através de uma anélise cinemética, utilizando os aglomerados abertos, calculamos a
velocidade do padrao espiral onde obtivemos um valor médio de 23 km s~ kpc™t. A
nova descricao do potencial oferece uma grande vantagem sobre as outras. Nela é possivel
controlar a largura do potencial, definida pelo parametro o. O contraste de densidade
calculado entre os bracos e a regiao interbragos para Galaxia permite uma faixa de valo-

1

res para a amplitude de perturbaciao de 400 a 800 km?s~2 kpc~!, implicando uma razao

maxima entre a forca tangencial e a axissimétrica de aproximadamente 3% a 6%. Ado-

tando um contraste de ~ 0.18 encontramos uma amplitude de perturbacdo de 600 km?s2

kpc™!. Uma boa auto-consisténcia da forma dos bracos foi obtida entre a ressonancia
interna de Lindblad (ILR) e a ressonancia 4:1. Perto da ressonancia 4:1, a densidade de

resposta comeca a se desviar do formato em espiral inicialmente imposto. Isto gera bi-



furcacoes que aparecem como segmentos de bracos. Portanto, o desvio de uma espiral
logaritmica perfeita, observado em muitas galaxias, pode ser entendido como um efeito
natural da ressonancia 4:1. Além dessa ressonancia encontramos orbitas fechadas que se
assemelham com os bragos observados em nossa Galaxia. Fora da corrotagao, nenhum
tipo de auto-consisténcia foi encontrada, sugerindo que a estrutura espiral nao ¢ capaz de
se auto-manter além dessa ressonancia. Em regioes proximas ao centro, orbitas estelares
alongadas aparecem naturalmente na presenca de um bojo massivo, sem que se imponha
inicialmente qualquer forma de potencial do tipo barra. A perturbacao é descrita apenas
por meio de uma pequena prolongacao da espiral dos bracgos espirais para dentro da ILR.
Isso sugere que a barra possa ser formada por um mecanismo semelhante ao dos bracos
espirais e seria consequéncia da existéncia destes.

O potencial perturbador que adotamos representa um passo importante em direcao a
auto-consisténcia, se comparado as descri¢oes anteriores do tipo senoidal. Além disso, o
modelo produz uma descricao realista da estrutura espiral, que é capaz de explicar varios

detalhes que ainda nao foram compreendidos.



Abstract

We propose a new and more realistic description of the perturbed gravitational potential
of spiral galaxies. This potential has a Gaussian-shaped groove profile. The aim is to reach
a self-consistent description of the spiral structure, that is, one in which an initial potential
perturbation generates, by means of the stellar orbits, spiral arms with a profile similar
to that of the imposed perturbation. Self-consistency is a necessary condition for having
long-lived structures.

Using the new perturbed potential we investigate the periodic and non-periodic stellar
orbits in the galactic disk, as well as the influence that some resonances may have over
the disk. Some of the generated models were applied to our Galaxy by making use of the
axisymmetric component of the potential computed from the Galactic rotation curve, in
addition to other input parameters similar to those of our Galaxy. The influence of the
bulge mass on the stellar orbits in the inner regions of a disk was also investigated.

Through a kinematic analysis using the open clusters, we calculate the spiral pattern’s

! The new description

speed, for which we obtained an average value of 23 km s~ kpc™
offers a great advantage over the previous ones. In it is possible to control how wide the
potential can be, using the parameter o. The density contrast computed between the arms
and the inter-arms regions for the Galaxy allows a range of values for the perturbation
amplitude between 400 up to 800 km?s~2 kpc~!, this implies an approximate maximum
ratio of the tangential force to the axisymmetric force between 3% and 6%. Assuming
a contrast of ~ 0.18 we find a perturbation amplitude of 600 km?s~—2 kpc=t. Good self-
consistency of arm shapes was obtained between the Inner Lindblad resonance (ILR) and

the 4:1 resonance. Near the 4:1 resonance the response density starts to deviate from

the imposed logarithmic spiral form. This creates bifurcations that appear as short arms.



Therefore the deviation from a perfect logarithmic spiral, observed in many galaxies, can
be understood as a natural effect of the 4:1 resonance. Beyond the 4:1 resonance we
find closed orbits that have similarities with the arms observed in our Galaxy. Outside
corotation no kind of self-consistency was found, suggesting that the spiral structure is
not able to sustain itself beyond this resonance. In regions near the center, elongated
stellar orbits appear naturally in the presence of a massive bulge, without imposing any
bar-shaped potential, but only extending the spiral perturbation a little inward of the ILR.
This suggests that a bar could be formed by a mechanism similar to that of the spiral arms,
being a consequence of it.

The potential energy perturbation that we adopted represents an important step in
the direction of self-consistency, compared to previous sine function descriptions of the
potential. In addition, our model produces a realistic description of the spiral structure,

which is able to explain several details that were not yet understood.



Notacao e Convencoes adotadas

Neste trabalho adotamos algumas convencoes que serao seguidas em toda tese.

A constante gravitacional é sempre representada pela letra GG, as densidades sao re-
presentadas sempre com Y, e 0 uso de ¢ sem a presenca de nenhum subindice refere-se a
largura de meia altura da gaussiana, usada para representar os bragos espirais do nosso
modelo. A letra ® é usada sempre para se referir aos potencias e ¢ é sempre a coordenada
azimutal no referencial do padrao espiral.

As unidades fundamentais usadas nesse trabalho sdo: distancias em quiloparsec (kpc, 1
kpc = 3.086 x 10 m), massa em massas solares (Ma, 1 Mo = 1.99 x 10%° kg) e tempo em
milhoes de anos (Ma, 1 Ma = 3.1536 x 10'® s). Alguns parametros apresentados ao longo
da tese podem possuir unidades fundamentas mistas como km, s e kpc. Isso ocorre devido
a razoes historicas e para melhor visualizagao de seus valores como é o caso das grandezas,
amplitude de perturbacao e a velocidade angular do padrao espiral. No entanto, para fins
de célculos todas as grandezas utilizadas sao convertidas para as unidades fundamentais
de kpc, Mg e Ma.

Nomes em outros idiomas estao em tdalico.
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Capitulo 1

Introducao

O foco desta tese estda em galaxias espirais “normais” em que a estrutura é dominada
por bragos espirais, e nao por uma barra. Por outro lado muitas galaxias classificadas como
barradas, quando observadas com suficiente resolucao angular revelam que na verdade a
estrutura espiral se estende mais para o centro da galaxia. O modelo que propomos pode
ser 1til para interpretar tais galéxias.

Nos ultimos anos houve uma melhora consideravel sobre o conhecimento da estrutura
na Via Léctea, em particular, sobre o padrao espiral e sua curva de rotacao, a qual nos
fornece informacao sobre o potencial gravitacional. Contudo sabemos que muitos autores
consideram que a nossa Galaxia tem uma forte barra em seu centro (o que queremos
dizer com “forte barra” é que a barra domina o disco), o que inviabilizaria a aplicagdo do
nosso modelo, sem os ajustes necessarios. Entretanto a comparacao do modelo com as
observacoes pode nos dar pistas se esta hipotese é razoavel. Outros modelos (Contopoulos
& Grosbol, 1986; Amaral & Lepine, 1997; Pichardo et al., 2003) também usam a hipotese

de estrutura dominada por espiral e podem ser diretamente comparados com o nosso.

1.1 Visao Mitologica da Via Lactea

Segundo a mitologia grega a Via Lactea ou Caminho de Leite, galaxia em torno da qual o
sistema solar orbita, originou-se apos Hércules apertar com forca os seios de Hera enquanto
era amamentado. Ja os seguidores de Pitadgoras imaginavam-na constituida por fogos.
Outras escolas antigas consideravam a Via Lactea o antigo caminho do Sol. Assim como
os rios que deixam suas marcas ao mudar seu rumo, o Sol deixaria seu rastro comprovado

por um sem-fim de pegadas ardentes.
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Por ser visivel a olho nu, a Via Lactea ou Galaxia (por definigdo quando nos referimos a
nossa propria galaxia escrevemos galaxia com “G”) provocou a curiosidade do homem desde
os tempos mais antigos. Egipcios, arabes, gregos, romanos, e varios outros povos sentiram-
se atraidos por esta faixa leitosa que atravessava o céu. Na Fig. 1.1 temos uma fotografia
atual dessa estrutura leitosa, e mesmo nos dias atuais o nome que usamos refere-se ao leite

derramado pela deusa Hera.

Figura 1.1: Fotografia da Via Lactea, obtida pelo Observatério Nacional Kitt Peak.

Entretanto atualmente sabemos que esta faixa com aspecto leitoso no céu nada mais é

do que o disco da Galéxia observado de seu interior.

1.2 Estrutura da Galaxia

A natureza e estrutura de nossa Galéxia s6 comegaram a ser compreendidas no inicio
do século 20, com os trabalhos de Shapley entre 1915 e 1919 sobre a distribuicao de
aglomerados globulares e a determinacao da rotacao diferencial das estrelas na vizinhanga
Solar por Lindblad e Oort, no final da década de 20. As observacoes indicam que nossa
Galaxia é semelhante as outras galaxias espirais, provavelmente uma Sc na classificacao
de Hubble. De maneira grosseira, podemos dividir nossa Galdxia em trés componentes
principais: halo, bojo e disco (ver Fig. 1.2).

Halo e bojo formam um sistema com simetria esférica cujos objetos tipicos sao estrelas
pobres em metais (por exemplo, sub-anas e variaveis RR Lyrae) e aglomerados globula-

res. A distribuicao de densidade dessas componentes é fortemente concentrada em torno
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do centro, caindo rapidamente & medida que se afastamos dele, alguns objetos ainda sao
encontrados a dezenas de kpc nao havendo um limite claro de onde elas acabam. Anéli-
ses espectroscopicas revelam um forte gradiente vertical de metalicidade na componente
esferoidal, o que sugere a distin¢ao entre halo, que se estende além de 20 kpc, e bojo, com
um raio de cerca de 1.5 kpc. Estas duas componentes sao caracterizadas por baixa ou
nenhuma rotagao e alta dispersao de velocidade.

O disco pode ser caracterizado como uma estrutura altamente achatada obedecendo a
uma lei de densidade exponencial eiR%f‘é', com uma escala de comprimento Ry ~ 2.5 —3
kpc e escala de altura z; ~ 0.3 kpc (por exemplo, Kent et al., 1991; McMillan, 2011).
Os constituintes caracteristicos do disco sao poeira, gas e estrelas. Contrariamente a
componente esferoidal, o disco gira rapidamente e a dispersao de velocidade é menor. As
estimativas atuais dos parametros estruturais globais da Via Lactea estao compiladas na
Tabela 1.2 de Binney & Tremaine (2008); mais especificamente as estimativas para a massa
do disco sao da ordem de 5x10'° M, (Flynn et al., 2006; McMillan, 2011), embora ainda
hoje os dados nao confirmem este valor com exatidao.

O Sol estéa localizado aproximadamente no plano do disco, numa posi¢ao um pouco

periférica (7.5 a 8.5 kpc do centro). A Fig. 1.2 mostra uma concepgao artistica dos

constituintes basicos da Galéxia.

Globular clusters
Galactic halo /

S

Galactic bulge

Galactic disk s Galactic center //

O, B stars

Gas and dust
Emission nebula

Open cluster

Figura 1.2: Tlustragdo dos componentes que compde a Galaxia. Concepcao artistica retirada
do site: http://physics.uoregon.edu/~jimbrau/astr123/notes/chapter23.html#spiral.
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Desde os trabalhos de Mestel (1963) e Eggen et al. (1962), a origem e evolugao dos
discos em galaxias ganharam destaque. No entanto, esse ainda é um tema em debate. As
simulagoes feitas recentemente tiveram uma boa evolugao (Agertz et al., 2011; Martig et
al., 2012; Stinson et al., 2013), conseguindo obter galaxias dominadas por discos, tarefa que
até entao nao tinha sido realizada com sucesso por simulacoes cosmolodgicas que obtinham
somente galdxias dominadas por bojo. Este progresso, em boa parte, parece ter surgido
devido a inclusao explicita ou implicita de processos fisicos que antes eram negligencia-
dos. Em particular, o “feedback radiativo” de estrelas massivas antes de explodirem como
supernovas parece ter sido um ingrediente importante que faltava nas simulagoes, pois
esse processo injeta uma grande quantidade de energia no disco. Outras caracteristicas do
disco, como evolugao quimica, escala de altura e migragao ou variagao radial, sao temas
ainda muito discutidos. Todos estes aspectos estao, de alguma forma, relacionados com a
estrutura espiral do disco, que é um dos grandes enigmas da estrutura de galaxias espirais

e da Via Lactea até hoje.

1.3 Espirais Logaritmicas

Nesta secao iremos apresentar as espirais logaritmicas para descrever os padroes es-
pirais. O uso das espirais logaritmicas para descrever a forma dos bragos nao é recente.
Danver (1942) estudou uma amostra de 98 galaxias espirais e determinou que o melhor
ajuste a forma dos bragos é o de uma espiral logaritmica. Kennicutt (1981) determinou que
a forma dos bragos pode ser razoavelmente bem aproximada por uma forma logaritmica
e utiliza esta descri¢do para verificar a relacao entre o chamado angulo de inclinagao ou,
em inglés, pitch angle (como iremos nos referir a esse parametro a partir de agora) e o
tipo morfologico. Peng (1988) desenvolveu uma técnica para determinar a espessura de
discos baseado na desprojecao de discos de galaxias espirais usando espirais logaritmicas.
Esta técnica foi utilizada por Ma et al. (1998) para determinar a espessura e inclinagoes
de 71 galaxias. A mesma amostra foi mais tarde utilizada por Ma et al. (1999), mediante
a qual uma relacao entre o valor do pitch angle médio e o tipo morfolégico de Hubble foi
encontrada.

Os trabalhos acima motivam o uso de espirais logaritmicas para descrever a forma dos

bracos. Usualmente essa descricao vem sendo usada em praticamente todos os trabalhos
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que tentam desvendar o mistério da estrutura espiral. Entretanto, basta olharmos para
imagens de muitas galaxias que iremos perceber, facilmente, que muitas delas apresentam
um desvio consideravel da descricao logaritmica. Se olharmos cuidadosamente, em muitos
casos, 0 que interpretamos a primeira vista como sendo espirais logaritmicas pode ser
melhor interpretado como segmentos de linhas retas com um angulo entre elas (por exemplo
M101, NGC1232, and M51). Chernin et al. (2001) apresentou uma lista contendo um
grande nimero de galaxias que contém uma estrutura “poligonal”; a qual inclui algumas das
espirais mais proximas e conhecidas. Contudo, nesse trabalho iremos adotar a descricao
classica de espirais logaritmicas por motivos de simplicidade matematica. No entanto,
interpretamos esses desvios das espiras logaritmicas como devidos ao efeito das orbitas

proximas as ressonancias, como discutiremos ao longo dessa tese.

1.3.1 Descricao matematica das espirais logaritmicas

Do ponto de vista matematico a forma funcional de uma espiral logaritmica pode ser

representada pela expressao

R — Rietan(i)(e—Oo)’ (11)

onde 6 e R representam respectivamente a coordenada azimutal e a coordenada radial
definidas no plano do disco da galédxia, R; é a posicao radial correspondente a posicao

angular 6y e ¢ é o pitch angle. Se invertemos esse equacao isolando 6 de forma a termos

um 0(R)

6(R) — tai(i) {m (g)} + o, (1.2)

temos a forma da espiral em funcao do raio. Essa descricao é matematicamente mais
vantajosa para ser aplicada em nosso modelo; no Cap. 3 ela foi generalizada para m
bragos na Eq. 3.6. Na sua forma paramétrica, a expressao dada na Eq. (1.1) pode ser

escrita simplesmente como

xr = Rcos[f(R)], (1.3)
y = Rsin[0(R)].
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Esta forma geométrica tem a interessante propriedade de o Angulo entre a reta tangente

a espiral e ao circulo que a cruza em um raio R ser constante, como ilustra a Fig. 1.3.

Dessa forma, o angulo ¢ controla quao fechada, ou aberta, é a espiral. Quando ¢ — 0 a

espiral se transforma em um circulo de raio R;. Por outro lado quando ¢ — 90°, a espiral

tende para uma linha reta. O sinal de ¢ determina o sentido de orientacao do padrao

espiral sendo anti-horario para valores positivos e horario para valores negativos. Existem

na literatura inimeras aplicagoes da espiral logaritmica para descrever a forma dos bracos

nas galaxias.

Figura 1.3: Exemplo de uma espiral logaritmica com ¢ = 14°. O pitch angle i é definido
como o angulo entre a reta tangente a espiral (linha em preto) e ao circulo que a cruza (linha
em vermelho).

Derivando a Eq. 1.1 com respeito a coordenada azimutal temos:

tant = l@
RO
Definindo, ainda, o niimero de onda k por:
do
E = —
dR’

sua relagao com a inclinagao dos bracos ¢ dada por:

tane =

ﬁ.

(1.4)

(1.5)

(1.6)

Podemos notar, nessa equagao, que para galaxias com bragos espirais muito “enrolados”,

1 € pequeno e k é grande. Em oposto, para galaxias com bragos abertos, ¢ é grande e k é

pequeno. O limite extremo de uma espiral aberta é uma barra.
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Um bracgo espiral também pode ser classificado pela sua orientacao relativa a direcao
de rotacao da galaxia. Um brago trailing é aquele cujos pontos giram em direcao oposta
a rotacao galactica, com o aumento de R, enquanto que para um braco leading os pontos
giram na dire¢ao de rotagao. Portanto, para k > 0, df/dR > 0 a espiral é dita leading,
ou seja, R aumenta com o aumento de 6 no sentido de rotagao da galaxia. Para k < 0, a
espiral é dita trailing e ocorre o inverso, ou seja, R diminui com o aumento de 6 no sentido
da rotacao.

Usualmente é dificil determinar observacionalmente se os bracos de uma galaxia sao
leading ou trailing. Nao é 6bvio que df/dR > 0 corresponde ao sentido de rotagao de uma
galaxia, isto é apenas uma convenc¢ao para direcao crescente de . Em certas posicoes, no
plano de uma galaxia, os objetos podem estar se movendo com velocidades inferiores as
do brago (além da corrotacao), de forma que se pudéssemos visualizar no tempo, alguns
teriam oOrbitas progressivas e outros retrogradas com relacao ao padrao espiral, indicando

assim a presenca dos dois modos de enrolamento.

1.4 'Teorias sobre a estrutura espiral

Visando responder a pergunta de como as estruturas espirais se formam e se mantém,
algumas teorias surgiram nas tltimas décadas. Nesta secao iremos discutir brevemente o
mecanismo da estrutura espiral dentro do contexto de ondas de densidade, proposto por

Lin & Shu (1964).

1.4.1 Origem dos bragos espirais

Para muitos autores o tempo de vida de uma onda de densidade é curto, devido a dis-
sipagao de sua energia como discutido por Toomre (1969). Isso obriga a teoria a pressupor
um reabastecimento continuo de energia ou, entao, uma frequente geracao de novas ondas
de densidade. Existem alguns possiveis mecanismos para geracao das ondas de densidade,

os quais podem criar e/ou manter a estrutura espiral:

1) Forga de maré:
Companheiras permanentes ou passageiras proximas a uma galaxia seriam capazes de

criar as ondas de densidade (Toomre, 1969). A interagao por for¢a de maré entre duas ga-
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laxias produziria as perturbacoes necessarias para criacao de uma estrutura espiral. Para
nossa Galaxia, a Grande Nuvem de Magalhaes poderia ser a fonte de tais perturbagoes.
Essas perturbacoes aconteceriam primeiro nas regioes externas das galéxias e se propaga-
riam em direcao ao centro produzindo uma estrutura espiral também nas partes internas.
Embora a interacao por maré seja um mecanismo promissor para gerar as ondas de den-
sidade em algumas galaxias com companheiras, é dificil de acreditar que este seja o tinico
mecanismo capaz de crid-las, visto que, um grande nimero de galaxias nao possuem ne-

nhum sinal de interagao.

2) Barra central:

Uma pequena barra central ou uma distor¢ao oval na regiao interna seria capaz de
excitar e manter as ondas de densidade em uma galaxia. Feldman & Lin (1973) encontram
que uma distor¢ao oval geraria uma espiral proximo ao raio de corrotacao. Tais ondas se
propagariam em direcao ao centro, gerando uma estrutura espiral permanente sobre uma
grande regido da galaxia. Recentemente, Athanassoula et al. (2009) encontraram também
que uma estrutura espiral e anéis podem ser excitados devido a uma barra central, porém
0 mecanismo proposto por eles nao estda associado a ondas de densidade. A estrutura
espiral surgiria devido as oOrbitas geradas préoximas aos pontos L; e Lo de Lagrange da
barra. Esta explicacao para origem e manutencao da estrutura espiral é atraente, mas me-
ramente desvia o problema para questao de como a barra se forma. Evidentemente, pode
ser justamente a propria estrutura espiral quem produz uma deformacao oval proxima a

ressonancia interna de Lindblad (Contopoulos, 1970; Junqueira et al., 2013).

3) Transferéncia de Momento Angular:

Lynden-Bell & Kalnajs (1972) e Kalnajs (1973) propuseram que ondas de densidade
sao excitadas e mantidas devido a transferéncia de energia e momento angular pelas on-
das, de dentro para fora da galaxia. Esta transferéncia reduziria a energia total da galéxia.
Portanto, a energia necessaria para manter a onda de densidade seria retirada a partir da
rotacao da galaxia. Postulando-se a tendéncia das galédxias evoluirem em direcao a entro-
pia crescente e, portanto, energia rotacional menor (disco aquecido), a estrutura espiral
poderia ser justamente o mecanismo pelo qual uma galaxia tentaria seguir tal evolucao

termodinamica. No entanto, os detalhes para este mecanismo sao incertos.
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Atualmente, o maior problema das teorias que tentam explicar a estrutura espiral é cer-
tamente a resposta nao convincente para a questao de como essas ondas sao realmente
excitadas e mantidas na maioria das galaxias. A manutencao pode ser mais bem explicada
se existir um mecanismo de auto-consisténcia para estrutura espiral, uma vez que esta ja

exista. A questao da formacao da estrutura espiral ainda é um tema de dificil resolucao.

1.4.2  Orbitas na aproximacao epiciclica

Tanto no modelo de Kalnajs (1973), quanto no de Lin & Shu (1964), a teoria epiciclica
esta presente. Os epiciclos nao sao uma ideia nova, eles foram usados por Ptolomeu, no
século II, para explicar o movimento dos planetas em torno da Terra. Apesar de a teoria
de Ptolomeu estar equivocada, a ideia dos epiciclos é uma aproximacao valida quando
queremos descrever uma Orbita que sofreu uma perturbacao. Para entendermos como
funciona o epiciclo, imaginemos o seguinte: um planeta estd sobre a influéncia de uma
forca central em oOrbita perfeitamente circular e, de repente, por algum motivo, ele sofre
uma pequena perturbacao em sua Orbita. O que ird acontecer? Devido ao impulso que
este planeta sofreu ele ira se afastar da sua posicao de equilibrio, ou seja, tenderé a oscilar
em torno da posicao de equilibrio. Portanto, a orbita do planeta pode ser interpretada,
agora, por duas componentes de velocidade, uma na direcao azimutal e outra na direcao
radial, a qual dard origem aos epiciclos em torno do raio que descreve a oOrbita circular,

como ilustrado na Fig. 1.4.

Figura 1.4: Movimento epiciclico em torno de uma o6rbita circular. O centro da Galaxia esta
no ponto GC, V| representa a velocidade azimutal do sol, V' é a velocidade azimutal de uma

dada estrela e V), é sua velocidade epiciclica.

Assumindo que a perturbacao é pequena, podemos fazer uma aproximacao de primeira
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ordem, que em termos mateméaticos descrevem os epiciclos como:

R=Ry+ R, (1.7)

0 = 0y + 60, (1.8)

onde os termos com indices zero representam a orbita nao perturbada.
A equacao de movimento na direcao radial é descrita por:
0P(R)

o OD(R)
R = RI* - = 2. (1.9)

com o primeiro termo do lado direito da equacao representando a aceleracao centripeta,
originaria do movimento na direcao @, e o segundo representando a componente da acelera-
cao na direcao radial. Na auséncia de perturbacao esses termos se cancelam e a aceleragao
na direcao radial é nula.

Substituindo a expressao 1.7 em 1.9 e tendo em mente que Ry = 0:

. . W) R
SR = (Ry + 6R)6* — 90(Fo + 0R) (1.10)
OR
Considerando o momento angular Jy = RQQ, a expressao acima torna-se:
.. J2 OP(Ry + 0R)
6R = 0 - : 1.11
(Ro + 0R)? OR ( )

Uma vez que a perturbagao é pequena, o termo dR/Ry < |1|; assim, se expandirmos o

termo (1 + dR/Ry) em torno de zero na expressao acima, ficamos com:

. 2
= (1-g00) 28
RO

0*®

SR. (1.12)
0

Em uma o6rbita nao perturbada o termo relativo a forca centripeta se iguala a aceleracao

radial de forma que:

Jo _ 0%
R} OR

substituindo 1.13 em 1.12 chegamos a seguinte equagao

(1.13)

)
0

SR+ K*R =0, (1.14)
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com

(3 0% &¢
" _<Ro oR|, " oR?|,) (1.15)

Essa expressao representa a equacao diferencial de um oscilador harmoénico, tendo como

solucao:

6R = Asin[k(t —t)] = k% > 0, (1.16)
SR = Asinh[k(t — to)] = k* <0, (1.17)

dependendo do sinal da frequéncia epiciclica k. O termo A da a amplitude de oscilacao do
epiciclo, podendo ser obtido pelas condicoes iniciais do problema.

Para k2 < 0, a perturbacdo aumenta indeterminadamente com o tempo, como podemos
perceber pela solucao da Eq. 1.14, que depende de um seno hiperboélico. Dessa forma a
aproximacao linear deixa de ser consistente. Portanto, x> > 0 representa a condicdo de
estabilidade para orbita.

Podemos proceder da mesma forma na coordenada azimutal. A solucao nesse caso é

=20

50 = ) 1.1
R R, (1.18)

onde (2 é a velocidade angular de rotagao da particula. Podemos notar que a particula

oscila no sentido oposto a 6 crescente. Assim a particula descreve uma elipse com relacao
a trajetoria nao perturbada em um sistema de coordenadas com eixos 0R = A e 06 =
—(2AQ/ Rok).

As orbitas sdo entdo descritas por duas frequéncias bésicas (k e 2) que dependem da
distancia ao centro galactico.

Em um referencial inercial as 6rbitas perturbadas, geralmente, nao se fecham apés uma
volta, entao Kalnajs teve a ideia de rotacionar todos as 6rbitas com uma certa frequéncia
angular €2,, que fecharia as orbitas. Essa frequéncia é conhecida como velocidade angular
do padrao espiral. Visto em um referencial girando com 2, as frequéncias basicas deverao

ser alteradas para:

QR) - Q, e r(R). (1.19)
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Para determinados valores de R, poderao ocorrer ressonancias entre essas duas frequén-

cias se a razao v(R):

m[Q(R) — Q]
R)=————"—— 1.20
V(R R (1.20
for um ntmero inteiro.
As ressonancias mais importantes sao:
a) Ressonancias internas de Lindblad:
K
QP:Q_E (v =-1), (1.21)
b) Corrotagao:
Q,=Q (v=0), (1.22)
¢) Ressonancias externas de Lindblad:
K
QP:Q+E (v=1). (1.23)

Esses valores de v podem ser interpretados da seguinte forma:

a) No caso das ressonancias internas de Lindblad, a estrela gira uma vez em torno do
centro da galdxia enquanto faz m oscilagoes em torno do seu centro de guia ou raio da
orbita circular.

b) Na corrotagao a estrela s possui movimento epiciclico, ou seja, oscilagao na diregao
radial e azimutal, gerando uma elipse estacionéaria.

¢) O mesmo fato que ocorre na ressonancia interna de Lindblad se passa na ressonancia

externa, exceto que, como a razao de sinal é oposta, a 6rbita é retrograda.

1.4.3 Bragos espirais: segundo a teoria de ondas de densidade

Lin e seus colaboradores consideraram entre os muitos possiveis tipos de ondas de
densidade, um modo especial na forma de espiral; bracos apertados, onda neutra que
gira rigidamente. A consideracdo de que a onda gira rigidamente com frequéncia angular
2, exclui qualquer variagao com o tempo do potencial gerado pela estrutura espiral e
resolve o problema do enrolamento dos bracos devido a rotacao galactica. E, por sua

vez, a consideracao de onda neutra, ou seja, que a amplitude desta nao aumenta e nem
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diminui com o tempo, permite a permanéncia dos bracgos espirais e preserva o contraste de
densidade entre os bragos e as regioes interbracos.

Em seguida eles consideraram o problema de resposta, que visa responder a seguinte
questao: qual é a onda de densidade criada a partir de uma certa perturbacao imposta
ao potencial gravitacional? Analiticamente esse problema pode ser resolvido para espirais
muito enroladas em uma aproximagao assintotica, onde o niimero de onda k, que depende
da forma da espiral, multiplicado pelo raio ¢ muito maior que um. Isso é o mesmo que
dizer que o comprimento de onda A é pequeno se comparado a R. Para o modelo de Lin
e Shu (|kR| >> 1) a resolugao da equacao de Poisson conduz a uma simples relagao local
entre a perturbacao no potencial e a densidade superficial:

B 2G4

=~ = —AGEL (1.24)

No inicio do Cap. 3, iremos demonstrar essa relacao e usar essa ideia em nosso proprio
modelo.

Visto que o potencial ®; produz a densidade de perturbacao >; ou, vice-versa, tem
como fonte a propria perturbacao (auto-consisténcia), espera-se que ®; seja proporcional
a 2. Por outro lado, se o maximo de densidade deve ser mantido quando o espacamento
entre os bragos (A = 27/k) aumenta, entdo ®; precisa aumentar quando A aumenta,
caso contrario existiria uma regiao de baixo potencial entre os bragos onde o gas poderia
residir, enfraquecendo assim o padrao espiral. Desta forma &, precisa ser proporcional a
A. Uma vez que o minimo em ®; corresponde a um maximo na perturbacao de densidade,
a Eq. 1.24 confirma esta oposicao de fase entre as duas grandezas. Como a maior parte
das galaxias estao isoladas é necessario um mecanismo de auto-consisténcia, onde a onda
de densidade causada por @1, seja idéntica a densidade necessaria para produzir o mesmo
potencial. Essa relacao entre causa e efeito pode ser encontrada pela equacao de dispersao.

A equacao de dispersao nos da a relacao entre o nimero de onda k e a frequéncia w do
padrao espiral. Assumindo (a) que a relagao entre a densidade e o potencial é dada pela
Eq. 3.4 para um disco fino e (b) as ondas tem baixas amplitudes, portanto os termos de
segunda ordem podem ser desconsiderados, a equacao de dispersao local para uma onda

de densidade curta pode ser dada por:

w? = k? — 2G| k| F (s, x), (1.25)
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(Kalnajs, 1965), onde F é um fator de redugao, com dois termos adimensionais que serdo
explicados mais adiante. Lin & Shu (1966) independentemente derivaram uma relacao
generalizada para uma onda espiral enrolada (tightly wound spiral) girando rigidamente, o
que requer mais duas suposigoes: (¢) que o vetor de onda k seja aproximadamente radial,
e (d) que a perturbacao nao esteja proxima de nenhuma das principais ressonancias. Sua

relacao mais conhecida simplesmente substitui a frequéncia w, acima, por w — mf2:

(w—mQ)? = Kk? — 27GX1 k| F (s, X), (1.26)

onde w = mfY,.
Quando o disco possui movimentos randdémicos (movimentos nio circulares), a resposta
estelar depende de dois fatores: 1) da razdo entre a vibracdo que a estrela sofre e a sua
frequéncia natural, s = |w — m£|/k; 2) da razao entre o tamanho tipico de um epiciclo

(x< V3

>1/2 /k) e o comprimento de onda da estrutura espiral (o< k~'). Portanto,
para uma distribuicao Gaussiana de velocidades radiais, F é uma funcao de ambos, s e
X = 0%k*/k? (x pode ser interpretado fisicamente como sendo a amplitude de vibragao).
Obviamente, quando x é grande, a maioria das estrelas irao oscilar ao longo de muitas
ondas radiais, e o apoio enfraquecido a resposta surge principalmente de uma pequena
fracao de estrelas proximas do centro da distribuicao de velocidades.

Toomre (1964) determinou a condi¢ao marginal de estabilidade para uma onda axissi-
métrica, resolvendo a Eq.1.25 para w? = 0. Uma vez que todos os fatores dessa equacao

2 56 poderia ser negativo se |k| por grande o suficiente,

sao intrinsecamente positivos, w
implicando em instabilidade. Sem movimentos randémicos, F = 1, as ondas curtas com
k> ket 00 A < Aepip = 4m2GE1 /K2, seriam instaveis.

Para discos com velocidades randomicas, o fator de redu¢ao F — 0, para |k| grande,

independente da frequéncia. Portanto, movimentos randémicos estabilizam as ondas cur-

tas. Toomre (1964) mostrou que para uma distribui¢ao gaussiana de velocidades radiais,

o lado direito da Eq. 1.25 é maior do que zero para todo |k|, quando or > og,,,,, onde
3.36G%
O-Rcm't = —1 (127)
K

Portanto, o critério de estabilidade local de Toomre é Q = og/og,.,, > 1. A Fig. 1.5

mostra, para diferentes valores de ), um grafico representando a rela¢ao de dispersao para

as estrelas.
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el ke

Figura 1.5: A linha solida mostra a relagdo de dispersdo da Eq. 1.26, cada uma para
diferentes valores de ). Note que s = 0 é a corrotagao e s = 1 é a ressonéncia de Lindblad.
Pela definicao dada no texto s = |v|, v dada pela Eq. 1.20. Como o0s €ixos X e y sd0 0s
moédulos de k e v, o grafico para os valores negativos dessas grandezas é o reflexo desse.

Gostariamos de chamar a atencao para o fato da Eq.1.26 ter sido derivada adotando
|kR| > 1 e que as ondas sao apertadas, ou seja, seu vetor de onda é basicamente radial.
Esta é uma boa aproximagao para ondas curtas (k grande), mas para ondas longas nao
existe uma boa solucao, exceto para o caso onde o disco tem uma massa muito baixa
onde k.. seria alto ou A baixo, o que permite |k| — 0. Lynden-Bell & Kalnajs (1972)
melhoraram a relagao de dispersdo (Eq. A1l no trabalho deles) que relaxa um pouco na
exigéncia de que o vetor de onda tem que ser radial, mas ainda usa o potencial que exige
|kR| >> 1. A relagao de dispersao que eles encontraram é mais correta para ondas mais

abertas.

1.4.4 Algumas obje¢oes ao modelo de ondas de densidade

Essa teoria pode explicar a preferéncia de espirais com dois bracos, uma vez que tais
ondas podem cobrir uma vasta regiao da Galaxia. Se () é maior que um, entao a regiao em
torno do raio de corrotagao ¢ proibida para ondas de densidade. Pela Fig. 1.5 podemos
ver isso melhor: para cada valor de s existem dois valores para k, um para ondas curtas
e outro para longas, ou nao existe nenhuma solugao. Somente para o caso de estabilidade
marginal de Q = 1 existem solugoes para todas as frequéncias 0 < s < 1 e todos os |k|.
Quando, () > 1, regides proibidas aparecem perto da corrotagao (s = 0), onde as ondas

serao instaveis. Toomre (1981) prop6s um mecanismo de amplificagao por oscilagao onde
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os bracos poderiam cruzar a regiao proibida proximo a corrotagao, para ¢ > 1. No entanto,
nessa visao, os bracos seriam um fenémeno transiente.

Como ja mencionamos acima, a relagao de dispersao de Lin & Shu (Eq. 1.26) fornece
duas solugoes de |k|, para cada valor de s, que se referem as ondas curtas e longas. Eles
consideraram basicamente as ondas curtas, ou seja, espirais apertadas. As espirais longas
sao inconsistentes com a aproximacao usada, no entanto, evidéncias observacionais sugerem
valores significantemente maiores para o pitch angle dos bragos espirais.

O tratamento dado por Lin e Shu as ondas de densidade nao é coerente nas ressonancias
de Lindblad (s = 1) e na regiao de corrotagao, devido aos efeitos nao-lineares. A teoria
linear produz para s — 1, k = 0 (ver Fig. 1.5) e ¥; — 00, 0 que é irrealista.

Desta forma, a amplitude da onda de densidade permanece indeterminada na teoria
linear. Uma solugao completa para o problema da amplitude pode ser resolvido por inves-
tigacoes nao-lineares.

Embora a teoria explique bem algumas estruturas observadas, como bracos bem defini-
dos, ela nao se ajusta bem a bracos locais, os quais, na nossa visao, poderiam ser explicados
pelas ressonancias que capturariam estrelas nesse local formando assim esses segmentos de

bracos, como por exemplo o braco de Orion existente em nossa Galaxia.

1.5 Sistema nao-colisional e tempo de relaxacao

Existe uma diferenca fundamental entre galaxias e sistemas que geralmente sao tratados
com mecanica estatistica como, por exemplo, um gas confinado numa caixa. Esta diferenca
estd na natureza das forcas que agem entre as particulas que constituem o sistema. A
interacao entre duas moléculas é de curto alcance: a for¢a entre elas é fraca, a menos
que as moléculas estejam muito proximas umas das outras; quando isto ocorre ha uma
forte repulsao. Consequentemente, moléculas num gés difusivo estao sujeitas a abruptas e
violentas aceleracoes conforme colidem umas com as outras. Tal processo é intercalado com
longos periodos que elas se movem a velocidades praticamente constantes. Em contraste,
a forca gravitacional que age entre as estrelas numa galaxia é de longo alcance.

Considere a forca exercida por varias estrelas, no cone mostrado na Fig. 1.6, sobre uma
estrela que se encontra no centro do cone.

A forca que cada estrela exerce sobre o centro do cone ¢ proporcional a r~2; logo, cada
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Figura 1.6: Se a densidade fosse constante, as estrelas nas regioes hachuradas do cone iriam
contribuir igualmente para a forga exercida no ponto central do cone. Portanto, a aceleragao
da estrela no centro do cone seria determinada principalmente pela distribuicdo de estrelas
em grande escala, e ndo pelas estrelas proximas.

estrela exerce um diferencial de forga

_Gm dm

r2

dF , (1.28)

onde G é a constante gravitacional, m é a massa da estrela no centro do cone e dm ¢é a

massa de estrelas na regiao hachurada que pode ser expressa da seguinte forma

dm = pr?dQdr, (1.29)

onde p é a densidade e df2 é o angulo solido. Supondo uma densidade constante de estrelas

ao longo do cone temos

dF = G m pdS) dr, (1.30)

integrando a Eq. 1.30, podemos ver facilmente que a forca exercida no centro do cone é
proporcional a r. Este simples argumento mostra que a forca exercida no centro do cone
¢ dominada pelas estrelas mais distantes do sistema ao invés de o ser pelas estrelas mais
proximas. E claro que se a densidade tiver simetria esférica a aceleracio sofrida pela estrela
no centro do cone seria nula. Mas, em geral, a densidade de estrelas decai mais devagar
em uma dada direcao do que em outra. Portanto a estrela no centro do cone estara sujeita
a uma rede de forcas, e esta serd determinada pela estrutura da galaxia em grande escala.
Consequentemente, em contraste com o exemplo dado no gés, a forca em uma estrela nao
varia rapidamente e podemos supor que cada uma acelera suavemente através do campo de
forca, que é gerado pela galdxia como um todo. Em outras palavras, podemos tratar a forca
gravitacional, que é exercida sobre uma estrela, vinda de uma distribuicao de densidade

ao invés de uma colecao de massas puntiformes.
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1.5.1 Tempo de relaxacgao

Vamos investigar quantitativamente a afirmacao feita na Sec. 1.5 perguntando-nos: o
quao preciso é aproximar uma galaxia que contenha N estrelas com massas idénticas m,

por um campo gravitacional gerado por uma distribuicao suave de densidade?

S_ X >

A

Figura 1.7: Uma dada estrela S (ponto azul) aproximando-se de uma estrela de campo A
(ponto vermelho), com velocidade v e parametro de impacto b. Nos estimamos o impulso

resultante na estrela S adotando uma trajetoria retilinea com relacdo a estrela de campo A.

Para responder a esta pergunta, vamos analisar o movimento individual de uma es-
trela que atravessa uma galaxia e ver o quanto sua velocidade varia depois de sucessivos
encontros com estrelas de campo, distribuidas homogeneamente nesta galdxia. Suponha
que uma estrela S passa a uma distancia b da outra (ver Fig. 1.7), queremos estimar a
quantidade dv, gerada por esses encontros que desviam a velocidade v da estrela. Para
estimar esta grandeza vamos considerar que em um encontro [0v|/v < 1 e que a estrela de
campo permanece fixa em sua posicao. Neste caso ov é perpendicular a v, uma vez que,
em média, a aceleragao paralela a v é zero. Podemos calcular a magnitude absoluta da
mudanga de velocidade, v = |dv|, considerando que a estrela passa pela estrela de campo
com uma trajetoria retilinea, e integrando a forca perpendicular F', ao longo dessa traje-

toria. No instante mostrado na Fig.1.7, a for¢ca perpendicular é expressada pela equagao

abaixo
-3/2
Gm? Gm?b Gm? v\’
Bzl =grepr = 'Y (3) (131)
Mas, pela lei de Newton,
F =mv, (1.32)

portanto
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1 oo
ov = —/ thJ_, (133)
mJ_
e temos
5o — Gm /°° dt B Gm [ ds B 2G'm (1.34)
I N O e T S (e e T |

Em outras palavras, v é aproximadamente igual & aceleracao no ponto mais proximo,
Gm/b?, vezes o tempo de duracao desta aceleracao, 2b/v. Note que a hipotese de trajetoria
retilinea nao é mais valida, e a Eq. 1.34 torna-se invalida, quando dv ~ v; analisando a
Eq. 1.34, isso ocorre se o parametro de impacto b < 2Gm/v?.

Agora vamos supor que a densidade de estrelas de campo em uma certa galaxia seja na
ordem de N/mR? onde N é o numero de estrelas e R é o raio da galaxia. Portanto uma
dada estrela que cruza a galdxia uma vez sofre

N 2N

encontros com parametro de impacto entre b e b + db. Cada encontro produz uma pertur-
bacao dv na velocidade da estrela, mas estas pequenas perturbacgoes sao randomicamente
orientadas no plano perpendicular a v para um distribuicao homogénea de estrelas; por-
tanto, na média, ela é zero. Apesar da média da variacao de velocidade ser zero, a variacao

da velocidade média quadratica nao é:

Yov? ~ dvion = <2G_m)2 2N

—0b db. 1.36
bv R? ( )
Integrando a Eq. 1.36 sobre todos os parametros de impacto de b, & b4z, €ncontra-

mos a variacao da velocidade média quadratica da estrela por travessia pela galaxia,

Gm\?* [Pmes db Gm\*
Av? =8N (R—T) /b 5 =8N (R—T> In A, (1.37)

onde o fator

InA=1In (Zmaw) (1.38)

min
é conhecido como logaritmo de Coulomb. Como ja analisamos acima, a hipotese de tra-

jetoria retilinea ¢ invalida se b for menor do que by = 2G'm/v?. Portanto podemos definir
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bmin = fibo, onde f; é um fator na ordem da unidade. A hipdtese de homogeneidade é
quebrada se o parametro de impacto tiver um valor na ordem de R, desta forma podemos

definir b,,4, = foR. Assim temos

InA =In (%) +In(fo/f1). (1.39)

Na maioria dos sistemas em interesse temos R >> by (por exemplo, em galaxias elipticas
tipicas R/by = 10'%), assim a incerteza em In A fica por conta da incerteza nos valores de
fi e fo. Mas a fragdo fy/f1 é bem pequena, logo perdemos pouca acuréacia se definirmos
fo/ fi=1.

A partir da Eq. 1.37, podemos concluir que os encontros entre as estrelas de campo e a
estrela que estd viajando através da galdxia gera uma certa deflexao na velocidade desta,
que se difere da velocidade gerada pela aceleracao causada por uma distribuicao de massa
do sistema estelar como um todo. Este processo difusivo é chamado de two-body relaxation,
uma vez que ele emerge do efeito acumulativo de inimeros encontros de dois corpos entre
uma certa estrela e as estrelas de campo.

A velocidade de uma estrela pode ser grosseiramente expressada pela velocidade de
uma particula em movimento circular na borda de uma galaxia,

,  GNm

~N —. 1.40
v (1.40)

Se eliminarmos R da Eq. 1.37 usando a Eq. 1.40, temos

Av?  8InA
— A ) (1.41)
v N

Para cada volta completa da estrela em torno da galaxia, sua velocidade ir&4 variar
aproximadamente por Av?. Portanto para que haja uma variacdo na ordem da prépria

velocidade, ou seja (nremAvZ)/v2 ~ 1, o numero de travessias 1., necessarias é

N N
Nyelaz ~ 811’1A

(1.42)

Agora podemos definir o tempo de relaxa¢ao como tyejar = Nrelaztirav, Onde tyrq, = R/v
é o tempo de travessia necessario para uma estrela cruzar a galdxia uma tdnica vez. Além
disso A = R/by = Rv*/(Gm), tomando a Eq. 1.40 podemos deduzir que A = N. Portanto

o resultado final é
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0.1N
trelax — mttr(w . (1 43)

Depois de um tempo de relaxacao, o efeito acumulativo de pequenos “chutes” vindos
de diversos encontros, alteraria a 6rbita da estrela significativamente daquela que ela teria
em um campo gravitacional regular. O efeito disso seria que a estrela perderia a memoria
de sua condicao inicial, depois de um tempo de relaxacao. Em galéxias tipicas temos
N = 10" estrelas com algumas centenas de milhares de anos de travessia. Portanto para
estas galéxias o efeito entre o encontro de estrelas nao é importante, a nao ser em suas
regioes centrais.

Em tais sistemas a escala de tempo dinadmica é menor que %,¢q., OU seja, podemos
considerar que o sistema é ndo-colisional, no qual as particulas (estrelas) que o constituem
se movem sobre a influéncia de um campo gravitacional gerado por uma distribuigao suave
de massa, ao invés de sob a influéncia de uma colecao de massas puntiformes.

Todo este trabalho esta focado nesta hipotese de sistema dinamico nao-colisional.

1.6 Apresentacao da tese

Um dos problemas classicos, até hoje, na dinamica de galaxias é o estudo da estrutura
espiral. Uma das primeiras pessoas a atacar este problema foi o astréonomo sueco Bertil
Lindblad, que trabalhou com o assunto desde 1927 até sua morte em 1965. Lindblad reco-
nheceu corretamente que a estrutura espiral vinha da interacao entre as orbitas estelares
no disco das galaxias e nao devido ao campo magnético interestelar, como muitos astrono-
mos acreditavam. Sabe-se atualmente que a intensidade deste campo é muito fraca para
sustentar a estrutura espiral.

Aproximadamente dois tercos das galaxias conhecidas apresentam uma estrutura espi-
ral. Na Via Lactea, a historia nao é diferente; evidéncias observacionais, principalmente
devido a emissao de HI na linha de 21 cm, apontam que ela possui uma estrutura espiral.
Com o surgimento do SDSS (da sigla em inglés, Sloan Digital Sky Survey), tivemos acesso
as imagens em alta qualidade de um grande nimero de galaxias. Isso trouxe um desa-
fio ainda maior, podemos perceber que a forma e complexidade da estrutura espiral esta
muito além do que os modelos existentes podem explicar. Muitas delas nao apresentam

bracos logaritmicos bissimétricos bem definidos. Na verdade, bifurcagoes nos bracos sao
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bem frequentes. A presenca ou nao da barra em muitas delas apresenta um desafio, nao
existindo um consenso de quem surge primeiro: a barra ou a espiral? Outra estrutura que
podemos notar em galaxias espirais sao bracos que se parecem mais com poligonos do que
com espirais e também a presenca de estruturas em forma de anel. Todos esses fatores
somados a como essas estruturas se formam e se mantém e o que define a velocidade do
padrao espiral, geram um grande quebra-cabeca para a astronomia moderna.

Em meio a este turbilhao de informacoes e poucas respostas, nessa tese tentamos elu-
cidar e dar alguma diregao de como podemos entender algumas das estruturas observadas
em galéxias. Boa parte do trabalho é focado na Galdxia, mas muitos resultados que dis-
cutiremos tém validade global.

Esta tese estd estruturada basicamente em seis capitulos, seguindo a sequéncia natural
de desenvolvimento para a estrutura espiral. Uma sinopse de cada capitulo é apresentada
a seguir:

Neste capitulo introdutoério apresentamos uma breve revisao da estrutura da Galaxia,
discutimos as propriedades basicas de espirais segundo o modelo cléssico de onda de den-
sidade proposto por Lin e Shu. Além dos possiveis mecanismos de excitacao de ondas de
densidade, algumas objecoes ao modelo desenvolvido pelos autores foram discutidas. E por
fim, argumentamos porque o disco estelar pode ser tratado em um contexto nao colisional.

No capitulo 2, uma revisao dos parametros da estrutura espiral da Galaxia é apre-
sentado como o nimero de bracgos, o pitch angle e a velocidade do padrao espiral. Um
novo método, baseado na cinematica dos aglomerados abertos, para se determinar 2, é
apresentado.

No capitulo 3, apresentamos a nova descricao para o potencial que define a estrutura
espiral, bem como algumas de suas propriedades. Este capitulo é a base para o desenvol-
vimento dessa tese e apresenta uma nova maneira de entender os bracos.

Na sequéncia, todos os métodos desenvolvidos para elaboracao desse trabalho como: o
algoritmo e as equacoes de movimento para integrar as 6rbitas, o método para encontrar
as orbitas periddicas e calcular a resposta ao potencial imposto e o desenvolvimento de
uma curva de rotacao baseada na distribuicao exponencial de massa no disco, para realizar
uma simulacdo com 10° particulas, sdo apresentados no capitulo 4.

No capitulo 5, estao discutidos todos os resultados que obtivemos a partir dos métodos

descritos no capitulo anterior e com as bases dadas pelos capitulos 2 e 3.
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Finalmente, conclui-se o trabalho no capitulo 6 com perspectivas de continuacao, pois
essa tese representa uma semente que mostra uma maneira nova de entender a estrutura

espiral.
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Capitulo 2

Parametros da estrutura espiral da Galaxia -

Determinacao de €,

2.1 Introducao

A estrutura espiral, geralmente, é vista como uma perturbacao de densidade no disco.
Mas o que entendemos por perturbagao? Comumente, as teorias de perturbagao descrevem
as funcoes com um termo de ordem zero, o qual descreve o sistema de forma simples e,
para o qual, na maioria das vezes se conhece a solucao, mais uma parte perturbativa
que apresenta pequenas alteracoes em relacdo ao sistema nao perturbado. Isto significa
que consideramos que qualquer uma das fun¢oes que aparecem nas equagoes (densidade,
velocidade, potencial) pode ser representada como a soma de uma func¢ao conhecida mais
uma pequena perturbacao. Por exemplo, a densidade superficial de matéria no disco, X,

pode ser escrita como

S =%+ 31 (2.1)

O termo de ordem zero, Yy, é a densidade de equilibrio que, no nosso caso, podemos
entender como a densidade que descreve o disco axissimétrico, e >; é uma perturbacao,
que descreveria os bragos espirais, tal que para teorias de pequenas perturbacoes > <
Y. Como a solucao para o termo de ordem zero é conhecida, temos somente que nos
preocupar com o termo perturbativo e saber como este afeta o sistema. No caso dos discos
de galaxias, podemos dizer que a funcao que melhor descreve o termo 3; é uma espiral
logaritmica. No Cap. 3, isso sera melhor discutido.

Os bragos espirais, no disco de galdxias, sao suas estruturas mais proeminentes e sao
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formados devido a variagbes gravitacionais induzidas por perturbacgoes na densidade su-
perficial do disco estelar (Rix & Zaritsky, 1995; Grosbel et al., 2004; Zibetti et al., 2009;
Elmegreen et al., 2011). De que modo essas perturbagoes sao induzidas ainda é um ob-
jeto de debate, como discutimos no Cap. 1. Alguns autores acreditam que os bracos
espirais no disco de galaxias possam ser excitados por forcas de maré devido a uma ga-
laxia companheira proxima (por exemplo, Oh et al., 2008; Dobbs et al., 2010; Struck et
al., 2011). Outros acreditam que eles possam ser induzidos por uma barra central (por
exemplo, Sellwood & Sparke, 1988; Salo et al., 2010). Adicionalmente, Lin & Shu (1964)
postularam que os bragos espirais possam também ser auto induzidos e mantidos sem a
presenca de um potencial gravitacional externo e ainda se propagariam como ondas de den-
sidade estacionarias em um disco estavel. Entretanto, a sua origem e evolucao dinamica
em galaxias espirais estao longe de serem totalmente compreendidas.

As duavidas com relacao a estrutura espiral nao sao apenas teéricas. Em nossa Galaxia
h& duvidas observacionais que permanecem ainda hoje como, por exemplo, o valor exato
do pitch angle i, o nimero de bracos m e, o mais importante, a natureza e o valor da
velocidade angular do padrao espiral €2,. O modelo Galactico interpretado inicialmente
por Lin et al. (1969) através de ondas de densidade possui dois bragos espirais com angulo
de inclinacao de 6°. Eles associaram o braco observado de 3 kpc com a ressonancia de
Lindblad e estimaram um valor de €, de 11 km s~ kpc™'.

Nesta secao iremos discutir sobre os possiveis valores de 7 e m, mas daremos uma maior
importancia & determinagao de §2,, para cujo valor em nossa Galdxia apresentaremos um

novo método de determinacao, com base na integragao de orbitas estelares.

2.2 Namero de bracos e pitch angle

2.2.1 Nossa Galéaxia teria dois ou quatro bracos?

Essa nao é uma questao trivial a se responder, pois estamos tentando visualizar a
estrutura a partir de uma posicao situada no plano galactico. Geralmente, adota-se um
modelo de quatro bragos espirais para Via Lactea. Georgelin & Georgelin (1976) e Russeil
(2003) delinearam quatro segmentos de bracos com base em observagoes de regides HII
(hidrogénio ionizado), mas a distribui¢ao é tao esparsa e irregular que é dificil ter certeza

da estrutura que pode ser ajustada. Hou et al. (2009) coletaram dados mais recentes para
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estudar a distribui¢cdo de nuvens moleculares gigantes (NMQG) e regides HII, encontrando
que estruturas de dois ou quatro bracos sao compativeis com as observacoes. Entretanto,
nenhum dos ajustes é realmente convincente, e isso, em parte, é devido a dificuldade de
se obter uma medida precisa das distancias. Outros modelos, baseados na distribuicao de
hidrogénio neutro mapeado por Oort et al. (1958) e posteriormente por Levine et al. (2006),
também encontraram uma estrutura espiral de quatro bracos, mas eles nao descartam a
hipotese de que outros ajustes sejam possiveis. Mais recentemente, Francis & Anderson
(2012) usando dados do 2MASS (do inglés, Two Micron All Sky Survey) encontraram
evidéncias de que a nossa Galéxia possui uma estrutura espiral de dois bragos bissimétricos
(entende-se por bissimétricos bragos bem definidos com simetria de 180°).

Na tabela abaixo, mostramos a porcentagem de galdxias classificadas por tipos morfo-
logicos retiradas do trabalho de Elmegreen & Elmegreen (1989), que sao floculentas (F),
tém miltiplos bragos (M) e as que apresentam 2 bragos (G, do nome em inglés “Grand

Design”).

Tabela 2.1 - Porcentagem de classes de bracos em galaxias SA,SAB,SB

Tipo Morfologico de Hubble F M G

SA 4% 42% 11%
SAB 2% 46% 12%
SB 40% 44% 16%

A primeira coisa que podemos observar é que a maioria das galdxias nao possui prefe-
rencialmente 2 bracos, apresentando uma tendéncia maior a serem do tipo floculentas ou
com miltiplos bragos. Outra coisa interessante a se notar é que a porcentagem de galaxias
com 2 bracos aumenta consideravelmente nas do tipo SB.

Na Fig. 2.1 a esquerda, mostramos um exemplo de uma galaxia que apresenta multi-
plos bragos. Mas, igualmente, podemos dizer que essa galaxia apresenta dois bragos bem
definidos com bifurcagoes e segmentos de bragos, como ilustrado na Fig. 2.1 a direita. Em
outras palavras, muitas galdxias que apresentam multiplos bracos podem ser interpretadas
como galaxias que possam dois bracgos definidos, com a presenca de segmentos de bracos e
bifurcagoes que seriam desvios da estrutura principal. Esses desvios podem ser consequén-

cia de um efeito natural das ressonancias no disco galactico, como sera discutido mais a
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Figura 2.1: A esquerda, temos a imagem da galdxia NGC3938 na banda do visivel, tirada com o Faulkes

Telescope North. Na imagem & direita, sobrepusemos dois bracos espirais bissimétricos (verde) e os
seguimentos menores (vermelho) que saem da estrutura principal. Esta ¢ uma mera visualizacao feita a
mao, ndo sendo feito nenhum ajuste aos bragos.

frente.

Portanto, 1) baseando-se no trabalho de Francis & Anderson (2012) que mostra a
existéncia de dois bragos bissimétricos na Galaxia, 2) considerando que o intervalo de
existéncia de bracos espirais é limitado pelas ressonancias externas e internas de Lindblad,
logo um modulo de quatro bragos seria muito curto no plano galactico, 3) que a ressonancia
4:1 teria um papel fundamental na estrutura da galaxia (Lépine et al., 2011a) e seria
responsavel pelo aparecimento de bifurcagoes e segmentos de bragos como proposto por
Junqueira et al. (2013), adotamos um modelo de dois bragos onde os segmentos seriam uma
consequéncia natural causados pela ressonancia 4:1, o que também explicaria a tendéncia

de multiplos bracos observada em galaxias.

2.3 O valor do pitch angle

Historicamente, o primeiro modelo da estrutura espiral da Galaxia, feito por Lin et
al. (1969), possuia dois bragos com pitch angle de 6°. No entanto, dois bragos com 6° ou
quatro com pitch angle de 14° podem parecer iguais, em termos de distancia média entre

os bracos.

2.3.1 Relacgao entre tipos morfolégicos e pitch angle

Para determinar o tipo de uma galéxia espiral, a maior parte dos estudos fotométricos

usam multiplos critérios, tais como: a razao bojo-disco, a proeminéncia e a distorcao dos
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bragos, e o pitch angle dos bragos (ver, por exemplo, Kennicutt, 1981). Kennicutt (1981) e
Kennicutt & Hodge (1982) fizeram um levantamento de 113 galaxias proximas, no éptico,
e mediram o pitch angle de seus bragos espirais, obtendo os resultados mostrados nas Figs.
2.2 e 2.3. Outro estudo mais recente, analisando a correlacao do pitch angle com diversos

parametros das galaxias, foi feito por Davis et al. (2012).

40 T T —

i

=]
-
e

Pitch Angle (degrees)
ny
[=]
—.—
—a—

=]
T
e
.

[s] 1 1 1
] 100 200 300 400
Vegr (km s

Figura 2.2: Relacdo entre picth angle e a velocidade de rotacdo. Figura retirada de Kennicutt & Hodge
(1982).
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Figura 2.3: Relagdo entre picth angle e o tipo morfolégico. Figura retirada de Kennicutt (1981).

Nas Figs. 2.2 e 2.3, temos a relacao entre o pitch angle com o maximo de velocidade
na curva de rotacao e com o tipo morfologico, respectivamente. A Fig. 2.3 mostra que
galaxias do tipo-Sa tém um pitch angle médio de aproximadamente 6°, do tipo-Sab tém
um pitch angle médio de ~ 7°, do tipo-Sb tém um pitch angle médio de ~ 12°, do tipo-Sbc
tém um pitch angle médio de ~ 14°e do tipo-Sc tém um pitch angle médio de ~ 18°.

Baseado em multiplos critérios de classificacao, a Via Lactea pode ser dita como uma

galaxia do tipo Sbc (ver, pag. 27 de Binney & Tremaine, 2008). Analisando a Fig. 2.3,
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podemos observar que as galaxias do tipo-Sbc tém pitch angles que variam entre 11° e
28°, possuindo um valor médio de 14°. Pelo grafico da Fig. 2.2, um pitch angle de 14°¢
compativel com uma curva de rotagao plana que possui um maximo em aproximadamente
Vimnaz =~ 220 km/s, que é o caso da Via Lactea. Pérez-Villegas et al. (2012), baseados no
estudo do comportamento orbital de estrelas e na densidade de resposta, limitaram o pitch
angle a ~ 20°, para que o potencial seja auto-consistente.

Baseados nas evidencias acima, neste trabalho assumimos um pitch angle de referéncia

de 14°.

2.4 Medida da velocidade do padrao espiral utilizando aglomerados abertos

Um dos parametros de maior importancia no estudo da estrutura espiral da Galéxia é
a velocidade do padrao espiral €2,. Mishurov et al. (1979) propuseram um método para
estimar seu valor, baseado na cinematica das cefeidas, e encontraram €2, = 19.1 + 3.6
km s™' kpe™t. Popova (2006), através de outro método obteve Q, = 21.7 & 2.8 km s™!
kpc™!, também utilizando cefeidas. Amaral & Lepine (1997) usaram dados de aglomerados
abertos, baseados em seus locais de nascimento, e determinaram Q, = 20+£2 km s~! kpc™.
Gerhard (2011) fez uma revisao dos valores encontrados na literatura para €2, e encontrou
uma variacao entre 15-30 km s~ kpc™!.

Outra maneira de estimar o valor de €2, é obter o valor do raio de corrotacao, R,
lugar onde o padrao espiral e as estrelas teriam a mesma velocidade angular. Nas ultimas
décadas, muitos artigos tém apontado para um raio de corrotacao da Galaxia situado
proximo a orbita solar (Marochnik et al., 1972; Creze & Mennessier, 1973; Mishurov &
Zenina, 1999, entre outros). Um argumento adicional para que o R, esteja proximo ao raio
da orbita solar é que a teoria classica de bracos espirais nos diz que a faixa de existéncia
dentro da qual os bracos podem existir esta entre as ressonancias interna e externa de
Lindblad e a corrotagao estaria aproximadamente no meio destas ressonancias. Dados da
literatura coletados por Scarano & Lépine (2013) apoiam esta teoria, mostrando que a
corrotacao ocorre por volta da metade da regiao entre as extremidades onde os bracos sao
visiveis. Na nossa Galéxia, os bracos espirais estendem-se de 3 a 13 kpc, aproximadamente

(Russeil, 2003), o que situaria a corrotacao por volta de 8 kpc. Recentemente, poucos

métodos diretos tém permitido que a incerteza sobre o local do raio de corrotacao caia
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para algumas centenas de parsecs. E importante fazermos uma pausa aqui e explicar o
que chamamos de métodos diretos. Basicamente sao os métodos que nao utilizam nenhum
modelo complexo que envolva muitos parametros, como é o caso de simulacoes de N-
corpos ou modelos de evolugao quimica. Tendo isso em mente, os resultados seguintes
fazem parte da categoria de determinacdes diretas, como o resultado mostrado por Dias &
Lépine (2005), segundo quem R.. = (1.06 +0.08) Ry nao tem uma dependéncia forte com a
curva de rotacao adotada, sendo Ry a posicao do Sol na Galaxia. Uma segunda observacao
direta é a posicao do anel vazio de hidrogénio neutro na corrotagdo (Amores et al., 2009).
Uma terceira observagao seria a posicao do braco espiral na forma de um quadrado situado
na ressonancia 4:1 (Lépine et al., 2011a).

Nessa secao, iremos descrever mais um método que se enquadra na determinacao de
métodos diretos. Para determinar 2, consideramos a interagao entre as estrelas e o padrao

espiral, como serd melhor explicado em 2.4.2.

2.4.1 Sobre a amostra de aglomerados abertos

Os aglomerados abertos desempenham um importante papel no estudo da estrutura e
dinamica da Galaxia pelo fato de estarem concentrados essencialmente ao longo do plano
da Via Lactea, fornecendo, portanto, evidéncias sobre a cinematica e evolucao do disco
Galactico. Atualmente cerca de 2200 aglomerados abertos sao conhecidos em nossa Gala-
xia. Essa é provavelmente uma pequena porcentagem da populacao total, sobre a qual se
estima um numero da ordem de 100 mil aglomerados.

Os aglomerados abertos, que foram utilizados para determinar a velocidade do padrao
espiral, pertencem ao New Catalogue of Optically Visible Open Cluster and Candidates,
publicado por (Dias et al., 2002, DAML02)", versao 3.3, atualizado em janeiro de 2013. Tal
catalogo que representa uma atualizagao dos catalogos prévios de Lynga & Palous (1987)
e Mermilliod et al. (1995), contém 2140 objetos com parametros fisicos como: distancia
(74.5%), idade (74.5%), movimento proprio (54.7%) e velocidade radial (24.2%). Neste
trabalho, utilizamos 513 aglomerados abertos do DALMLO02, os quais possuem distancia,
movimento proprio e velocidade radial medidos. Na Fig. 2.4, mostramos a distribuicao do
logaritmo da idade para esses objetos. Podemos notar que a maior parte deles possui uma

idade inferior a 300 milhdes de anos (387) e somente 48 possuem idades acima de 1 Gano.

L http://www.astro.iag.usp.br/~wilton /
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Figura 2.4: Distribuicao do logaritmo da idade dos aglomerados que contém dados cinemaéticos do, New
Catalogue of Optically Visible Open Cluster and Candidates, compilado por Dias et al. (2002).

2.4.2 Interacao entre as estrelas e o brago espiral

A presenca de uma quebra de simetria no potencial, causado pela presenca de bracos
espirais, induzird Orbitas nao circulares. Conforme as estrelas interagem com o padrao
espiral, elas trocam momento angular e energia com este. A taxa com a qual isso ocorre
depende da velocidade angular do padrao espiral €,,.

E importante ressaltar aqui que nas equacoes seguintes a massa foi omitida por questao
de simplicidade. Portanto, deve-se entender que estamos sempre nos referindo ao momento
angular por unidade de massa e a energia por unidade de massa.

Em um referencial inercial, conforme o padrao espiral gira a estrela varia sua energia,
pois temos um potencial que depende do tempo. J4 em um referencial que gire com a
mesma velocidade que o padrao espiral, a energia se conserva. Em termos matematicos,

podemos escrever esta situacao da seguinte forma:

H=FE-Q,J, (2.2)
onde H é a energia no referencial nao-inercial, £/ e J sao a energia total e o momento
angular no referencial inercial, respectivamente (a dedugdo da equagao acima é detalhada
no Cap. 4). A energia E da estrela é dada por:

2

[pR2 ; J—] L Do(R) + By (R. ), (2.3)

E= 7

N | —
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onde pr € o momento radial na dire¢do do centro da galaxia, ®o(R) é o potencial axissi-
meétrico e ®1(R, @) é o potencial perturbador devido aos bragos espirais. Uma estrela em
uma orbita circular terd a Eq. 2.3 reduzida a
Jo®
Ey = — + $o(R,), (2.4)

Cc

e, portanto, a Eq. 2.2 pode ser reescrita como

H = Ey — Q. (2.5)

Uma vez que a energia no referencial nao-inercial se conserva, temos que AH = 0.

Assim podemos igualar as Eqs. 2.5 e 2.2 obtendo

AE = Q,AJ, (2.6)

com AE=F—FEye AJ=J—J.

Esta relacdo nao é nova e foi derivada também por Lynden-Bell & Kalnajs (1972)
e Sellwood & Binney (2002). O desafio é encontrar as grandezas AE e AJ para uma
amostra de estrelas na Galaxia. A primeira consideragao que faremos é a seguinte: como
Oy(R) >> ®1(R, ), e mesmo que a variagao no potencial axissimétrico seja baixa A®y ~ 0
(ver Eq. 2.11), a energia cinética é muito maior do que ®;(R, ). Portanto, podemos
desprezar o termo que descreve o potencial perturbador pois, no momento da observacao,
esta informacao estaria contida em pr. H& uma outra implicacao importante em ignorar
o termo @1 (R, ¢) que se deve ao fato de nao estarmos dando nenhuma informagao sobre a
perturbagao, a priori.

Para calcularmos o termo AFE temos que saber qual era a energia inicial da estrela, ou
seja, temos que nos fazer a seguinte pergunta: qual era a energia da 6rbita circular que
corresponde a sua energia inicial antes da perturbacao?

Quando efetuamos uma simulagao computacional esta informagcao é facilmente recupe-
rada, mas no caso real as tnicas informacoes que temos sobre os aglomerados sao a sua
posicao e velocidade, o que nos fornece o estado atual de energia, mas nao sua variacao.

Para contornar este problema fizemos o seguinte: para cada aglomerado, integramos

suas Orbitas somente sob a influéncia do potencial central ®o(R), por varios periodos de
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rotagdo em um referencial inercial, ou seja, o movimento é governado pela Eq. 2.3 sem o

termo (R, ). A Fig. 2.5 ilustra uma orbita integrada para o aglomerado M67.
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Figura 2.5: Esta figura ilustra uma 6rbita tipica, vista de um referencial inercial, onde a estrela descreve
elipses que estdo confinadas dentro de uma regido circular. A orbita, neste caso de M67, é ilustrada pelos
contornos em preto ap6s varios ciclos de integracao. O circulo em vermelho seria o raio da érbita circular

(R:), que se situa entre o raio minimo (R,i,) € o raio maximo (Rqz)-

Apos varios periodos de rotagao, podemos perceber que a érbita fica confinada dentro
de um circulo com raio minimo R,,;;, € maximo R,q, (ver, Fig. 2.5). Isso pode ser melhor
interpretado se olharmos a Fig. 2.6. Nela esta representado o potencial efetivo, que é
a soma do potencial da Galaxia mais o termo devido a energia rotacional da particula
(J%/2mR?). Para um dado raio (R), momento angular (J) e uma certa perturbacio radial
(pr), a particula fica confinada dentro do po¢o de energia, oscilando sua orbita entre um
maximo e minimo como mostra a linha tracejada da Fig. 2.6, a menos, é claro, que
a perturbacao seja tao grande que a particula atinja energia suficientemente alta para
escapar do potencial. O raio onde a Orbita teria somente energia circular estd indicado
pelos pontos em preto na mesma figura. Podemos facilmente notar que eles se encontram

por volta da metade entre os pontos de maximo e minimo, R,,;, < R. < R4z, onde

Rmax + Rmzn

R, ~
2

(2.7)
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Figura 2.6: Tlustracao do potencial efetivo da Galaxia feito por Lépine et al. (2011b). A figura mostra
dois minimos de energia em 6 e 11 kpc. Os pontos indicam a posi¢cao radial de um movimento puramente

circular, enquanto a variacao radial é indicada pela linha tracejada.

A orbita que corresponde ao raio R, esta destacada em vermelho na Fig. 2.5. Uma vez
que encontramos a posi¢ao equivalente a orbita circular, podemos calcular Ey e Jy, pois

essas grandezas dependem somente de R, como mostram as equagoes logo abaixo:

JO(RC) = Rcv;‘ot(Rc>7 (28)
Bo(r) = 200 g, (2.9)

onde V., ¢ a curva de rotacao adotada. Essa dupla de equagoes define o estado inicial
dos aglomerados (Joy, Fy), e os dados observacionais fornecem a informacao sobre o estado

atual (J, E'); com isso, temos todos os ingredientes necessarios para calcular AJ e AE:
AJ; = RV, — RVt (Re), (2.10)

AE. = V_T% + Vg — V;’%)t(RC)

; 3 + Ado(R; — R,), (2.11)

onde o indice ¢ refere-se ao valor medido atualmente para os aglomerados. Dessa forma,

R; é a distancia do aglomerado ao centro da galaxia, V;, é a velocidade de rotacao do
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aglomerado e V,, é a velocidade na direcao radial, apontada para o centro da Galaxia, tal
que, por comparacao com a Eq. 2.3, podemos dizer que pg = V... O termo APy(R;—R,) =
Dy(R;) — Po(R.) pode ser calculado a partir da integral

R; V2 (R)

A(I)O(R,-—RC):/ %d}l (2.12)

Portanto, a partir das grandezas observaveis: distancias, velocidades heliocéntricas e

c

o movimento proprio (d, Vj, 1), podemos obter (R;, V,,, V;.), como explicado em 2.4.3. Na
curva de rotacao é onde estao embutidos os unicos parametros do modelo Ry e Vy, que
seriam a distancia do Sol ao centro da Galéxia e a sua velocidade de rotacao, respectiva-

mente.

2.4.3 Mudanca de coordenadas e a curva de rotacao adotada

Nesta subsecao, iremos descrever como foram feitas as transformacoes do sistema he-
liocéntrico para o sistema galactocéntrico. A Fig. 2.7 ilustra a passagem de um sistema
para o outro. A esquerda, temos as velocidades obtidas com relacdo ao Sol e, a direita,
as velocidades convertidas para o sistema centrado no centro da Galéxia, as quais iremos

usar nas Eqs. 2.10 e 2.11.

Wy
T3 7
Ro
N\
¢ R Vh
CG

Figura 2.7: Em ambas as figuras temos: distancia do Sol ao objeto (d), distancia do centro da Galaxia (CG)
ao objeto (R), distancia do centro da Galaxia ao Sol (Ro), longitude galatica (1), angulo galactico (¢), e a
velocidade do Sol em torno da Galaxia (V). A esquerda temos V), que é a velocidade heliocéntrica obtida
na linha de visada, e V, é a velocidade calculada do movimento préprio, perpendicular & linha de visada.
A direita temos as velocidades em relacio ao centro galactico onde, V, é a velocidade radial apontada na

direcdo do anticentro galactico, e V; que é a velocidade de rotacao do objeto, sempre perpendicular a R.

Como ja foi dito antes, o que observamos sao as grandezas d, V, e V. No entanto,

queremos R, V,. e V;. A conversao de d — R é a mais trivial e pode ser obtida pela equacao:

R=+/(Ro—y)? + a2, (2.13)



Secao 2.4. Medida da velocidade do padrao espiral utilizando aglomerados abertos 61

onde x e y denotam a posicao do objeto. Pela Fig. 2.7 é facil perceber que x e y sao dados

pelas equagoes:

x = dsin(l) cos(b), (2.14)

y = dcos(l) cos(b). (2.15)

O termo cos(b) que aparece nas equagOes acima é para projetar o objeto no plano
galactico; portanto, o angulo b é a latitude galéctica, o qual foi omitido da Fig. 2.7 para
simplificar o desenho.

Agora temos que transformar as velocidades (V;,,V,,) = (V;., V;). Primeiramente, vamos
definir V,,, pois o que se observa na verdade é o movimento proprio (), ou seja, 0 movimento
aparente do objeto no céu. Logo a velocidade depende da distancia que esse objeto se
encontra do Sol. Antes, gostariamos de enfatizar que estamos trabalhando com velocidades
e distancias no plano da Galéxia, porém alguns aglomerados abertos situam-se um pouco
acima do plano, o que torna necessaria uma corre¢cao no movimento préprio. Portanto, V),
pode ser decomposto em duas dire¢oes, V; e V), um na diregao da longitude galactica e
o outro na diregao da latitude galactica. No catdlogo DAML02 os movimentos préprios ja

sao dados nas diregoes [ e b. Portanto, V,; e V), sao dados pelas equagoes

Vi = 4.74py dcos(b), (2.16)

Vi = 4.74, dsin(b), (2.17)

onde 4.74 é um fator para corrigir unidades. Para d em unidades de kpc e p em mas/ano
(mas = milissegundo de arco), V,, possui unidades de km/s.
Para ficar mais facil de compreender, vamos projetar as velocidades V3, V,; e V,; nas

coordenadas x e y. Assim, temos:

Ve = Vi cos(l) + (Vi cos(b) — Vi) sin(l), (2.18)

Vy = Vusin(l) — (Vj cos(b) — Vi) cos(l). (2.19)
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Agora vamos corrigir as velocidades com respeito ao LSR (do inglés, Local Standard of
Rest). Os valores na dire¢ao x e y que iremos adotar para esta corre¢ao sao V,, = 12.24
km/s (na diregao de rotacao Galactica) e V,, = —11.1 km/s (apontado para o anticentro
Galactico) que foram obtidos por Schonrich et al. (2010). Como V}, é a velocidade relativa
medida em um referencial situado no Sol, a velocidade real da estrela é Vj, + V4. Desta

forma, as velocidades corrigidas ficam:

Vi =V, + Vi, + Vo, (2.20)

Vo =V, +V, (2.21)

lsr”®

A transformacao final para V, e V; é dada simplesmente pelas equagoes abaixo

V. = Vi sin(¢) + Viy cos(¢), (2.22)

Vi = Viy cos(¢) — Vi sin(o). (2.23)

e ¢ é o angulo entre Ry e I, como ilustrado na Fig. 2.7.
A curva de rota¢ao que adotamos (Eq. 2.24) para calcular a Eq. 2.12 é uma expressao
similar a que foi derivada por Fich et al. (1989) e similar as expressoes usadas pelo nosso

grupo (Lépine et al., 2008; Amores et al., 2009; Lépine et al., 2011a):

(2.24)

B R R 2)2

Na expressao acima, adicionamos um termo gaussiano para ajustar os dados proximos

Viet(R) = a exp [—E - (lﬂ + 0 exp [—§ - Q} — & exp [—M] :

a Ry, onde observamos um minimo na curva de rotagao (ver, Sofue et al., 2009; Lépine
et al., 2011a). Uma interpretacao mais detalhada de uma expressao similar a esta que
usamos pode ser vista em Lépine & Leroy (2000). Para ajustar os parametros da Eq.
2.24 utilizamos os dados da curva de rotacao observada da Galaxia obtida por Burton &
Gordon (1978), Clemens (1985) e Fich et al. (1989). Os parametros solares (Ry, Vp) que
utilizamos em cada ajuste obedecem a seguinte expressao:

Vo = Rofdo =V,

Lisr®

(2.25)
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Nesta equacao, o termo {2 é a velocidade angular do Sol e tem seu valor relativamente
bem conhecido, Qy = 30.24 km s~ kpc™' (Reid & Brunthaler, 2004, baseado no movi-
mento proprio de Sgr A* no plano Galactico) e o valor de V,,,_ é o mesmo que mostramos
anteriormente. Portanto, para cada valor de Ry estd atrelado um valor de Vj segundo a
Eq. 2.25. Com vistas a analisar a influéncia que Ry e Vj exercem sobre a determinacao de
(2,, construimos quatro modelos com diferentes valores para esses parametros, mostrados

na Tabela 2.2.

Ry (kpc) | Vo (km/s)
Modelo 1 7.0 199.44
Modelo 2 7.5 214.56
Modelo 3 8.0 229.68
Modelo 4 8.5 244.80

Tabela 2.2 - Valores de Ry e Vj.

Para cada modelo, ajustamos uma curva de rotagao. Os valores dos parametros obtidos

em cada ajuste encontram-se na Tabela 2.3 logo abaixo.

a | B | v | o € n | & kK A
Modelo 1| 230 | 140 | 3.3 | 325 (3.3 ]0.04 |24 |8.36 | 0.8
Modelo 2 | 238 | 140 | 3.4 | 350 | 3.3 | 0.08 | 22 | 8.90 | 0.8
Modelo 3 | 251 | 143 | 3.4 {323 | 3.5 0.04 | 24| 9.32 | 0.8
Modelo 4 | 262 | 150 | 3.4 | 365 [ 3.5 0.12 | 24| 9.80 | 0.8

Tabela 2.3 - Valores dos parametros da Eq. 2.24 para cada modelo da Tabela 2.2.

2.4.4 Resultados

Para cada modelo, calculamos os valores de AE e AJ e, segundo a Eq. 2.6, €, pode

ser dado por

N
AT

Fazendo uso dessa equacao, calculamos a distribuicao para toda a amostra de aglome-

Q, (2.26)

rados abertos para cada modelo. A distribuicao foi calculada utilizando o Kernel Density
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FEstimator (KDE), o qual estd implementado na funcao “density” do software R (R core
Team, 2012) e discutido com maiores detalhes no livro escrito por Bowman & Azzalini
(1997).

O valor de €, mais provavel ocorre onde a distribui¢do tem um méaximo (ver Sellwood
& Binney, 2002). A Fig. 2.8, mostra a distribui¢ao dos valores da razao AE/AJ que, pela
Eq.2.26, implica ser igual a €2,,. N6s também separamos a amostra em duas faixas de idades:
aglomerados com mais de 150 milhoes de anos e aglomerados com menos de 150 milhoes de
anos. Nao pudemos separar mais as idades, pois a amostra ficaria estatisticamente pobre

como podemos ver na Fig. 2.4 na qual se vé a distribui¢ao de idades da amostra utilizada.
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Figura 2.8: Distribuicao da densidade de probabilidade normalizada. Em azul, temos a distribuicao da
variacao da energia sobre a variacdo do momento angular, para os aglomerados abertos com idades infe-
riores a 150 milhoes de anos. Em vermelho, temos a mesma distribui¢ao sé que para aglomerados abertos
com idades superior a 150 milhdes de anos. Os pontos em verde marcam os méximos da distribuigdo,

equivalente ao valor mais provavel para ambas as idades.

O resultado para cada modelo é mostrado na Tabela 2.4. A primeira coisa que podemos
notar é que a influéncia da curva de rotacao adotada nao é tao critica, pois a variacao de
Q, entre os modelos adotados foi de 2.3 km s™! kpc™'. J4 a diferenca de valores devido
a idade é maior. Para os aglomerados, com idades maiores do que 150 milhoes de anos,

os valores de (2, sao sistematicamente menores. Essa diferenca pode estar associada a
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uma maior dispersao de velocidades, or. Para os aglomerados mais velhos a dispersao
radial de velocidades seria maior, portanto eles teriam uma maior excursao radial (ver
Fig. 2.6). Assim, a determinagao de R, como descrevemos acima ficaria mais imprecisa.
Parte da dispersao que observamos, também pode ser devido a erros nas medidas de V.
Outra possivel explicagao para o espalhamento seria devido as estrelas que migraram suas

orbitas, assim a determinacao de R, torna-se praticamente impossivel.

Q, (km s kpc™)
t < 150 Myrs | t > 150 Myrs

Modelo 1 23.2 18.8
Modelo 2 21.5 18.0
Modelo 3 22.8 20.9
Modelo 4 23.8 21.3

Tabela 2.4 - Valores de €2,,.

Os valores listados na Tabela 2.4 estao de acordo com os valores obtidos na literatura,
discutidos no inicio desta secao, e nao sugerem nenhuma alteragao significativa no valor
de €,. Baseados nos resultados aqui obtidos, iremos adotar nesse trabalho um valor de
Q, =23 km s~! kpe .

Esse método mostrou-se efetivo e promissor para analisar o valor de {2,. Uma perspec-
tiva seria a aplicacao em uma quantidade maior de dados, que tenham uma boa precisao
tanto em determinacao de distancias quanto em movimentos proprios, como sera o caso

dos dados que o satélite GAIA ir& nos disponibilizar.
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Capitulo 3

Novo modelo para perturbacao espiral

3.1 Modelo Classico

A densidade superficial de um disco fino pode ser representada matematicamente como
a soma de uma densidade axissimétrica, ou nao-perturbada, ¥o(R) e uma parte perturbada
Y1(R,p), a qual representa o padrao espiral em um referencial em rotagao, girando com
velocidade angular €2,. O angulo azimutal, no referencial em rotagao, é representado por
@ =0 —Q,t, onde 6 é o angulo no referencial inercial. Geralmente, a densidade superficial

¢ dada pela parte real da seguinte equagao (veja Binney & Tremaine, 2008):

S1(R, 0 — Qpt) = SOttt im(R)] (3.1)

m representa o ntmero de bragos, f,,(R) é conhecida como “shape function” e descreve os
bracos espirais e > é uma funcao que varia com o raio e nos da a amplitude do padrao
espiral. A partir de 3;, como descrito pela Eq. 3.1, e usando a lei de Gauss (essa lei
relaciona a integral do campo gravitacional sobre uma superficie fechada com a integral de
volume do divergente desse campo, que é a aplicacdo do teorema da divergéncia) obtemos

o potencial ®q:

Dy (R, 0 — Qpt) = Bge MmO L)+ m (R (3.2)
onde
221G,
B, = —7T|T|. (3.3)

Na expressao acima, k é o nimero de ondas e G é a constante gravitacional. Usando

as Eqgs. 3.2 e 3.3, obtemos
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21GY,
Oy(R,0 — Qpt) = _ﬁT’ez[mw—ﬂptwmm)]_ (3.4)

Este é um resultado bem conhecido, encontrado por Lin et al. (1969), o qual deriva também
da teoria WKB, abreviacao de Wentzel, Kramers e Brillouin, usada para resolver certas

equacoes diferenciais em teorias de perturbacao.

3.2 Nova descricao para os bracos espirais

Antes de comecarmos a descricao do novo modelo, é importante esclarecer como inter-
pretamos os bragos espirais. Uma maneira de entendé-los foi discutida por Kalnajs (1972).
Ele mostrou que se introduzirmos algum grau de organizacao nas orbitas estelares, com
sucessivas Orbitas fechadas aumentando gradativamente de raio e levemente rotacionadas
uma em relagao a outra, ¢ possivel reproduzir bragos espirais, como ilustrado na Fig. 3.1.
Através desta figura podemos ver que as regides mais densas adquirem a forma de espirais
logaritmicas. Para que tal configuracao se torne possivel, todas as érbitas devem precessi-
onar com a mesma velocidade angular €2, conhecida como velocidade do padrao espiral,
a qual se faz necessaria para transformar as oOrbitas, geralmente abertas no referencial

inercial, em 6rbitas fechadas no referencial do padrao espiral.

Figura 3.1: Arranjo de orbitas elipticas rotacionadas entre si.

A grande vantagem dos bracos de Kalnajs (1972) com relac¢ao as estruturas de Toomre

(1964), também constituidas do adensamento estrelar, é que eles nao sofrem o problema
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de serem destruidos pela rotacao diferencial, ou seja, a estrutura espiral seria mais estavel
e portanto, de longa duracao.

Devemos lembrar que a busca por solugoes estaveis ou quase estacionérias tem, tra-
dicionalmente, sido o objetivo de modelos dinamicos para o disco. Esta preocupacao é
perfeitamente justificavel, uma vez que foi descoberto que a morfologia de varias galaxias
grand design, observadas no infravermelho proximo, revelam a existéncia de uma estrutura
contendo 2 bragos proeminentes constituida principalmente de estrelas velhas (Block &
Wainscoat, 1991; Rix & Zaritsky, 1994; Block et al., 1994), favorecendo as teorias que
suportam a existéncia de bracos estaveis e mantidos pelo disco estelar. Outra evidéncia
observacional, em nossa Galaxia, de que a estrutura espiral é estavel foi obtida por Lépine
et al. (2011b), mostrando, baseado no gradiente de metalicidade, que a estrutura espiral da
Galaxia teria pelo menos alguns bilhoes de anos. Entretanto, ha autores que acreditam na
existéncia de bragos espirais de curta duragao ou com caracteristicas transientes; essa idéia

é, em grande parte, baseada em resultados obtidos das simulagoes como, por exemplo, as

de Sellwood (2011).

3.2.1 Deducao da nova perturbacao

Tradicionalmente, a perturbacao da densidade superficial no disco vem sendo descrita
pela Eq. 3.1, ou equagoes similares de funcoes senoidais. Essa aproximacgao, no entanto,
nao é muito realista. Por exemplo, o perfil azimutal de brilho observado em discos de
galaxias nao obedece a uma fun¢ao do tipo seno (Seigar & James, 1998; Kendall et al.,
2011), e muito menos o perfil de densidade obtido nas simulagoes (Contopoulos & Grosbol,
1988). Consideramos que esses perfis sdo mais parecidos com um excesso de densidade
que segue uma espiral logaritmica, com um cardter gaussiano na direcao transversal. O

potencial que produz uma densidade parecida com essa descricao tem a seguinte forma:

@1(R, ©, Z) _ _CORe—%[1—c0s(m<p—fm(R))]—ssR—|kz|7 (35)

onde (, é a amplitude de perturbacdo, ;' é o fator de escala da espiral, o descreve a
largura do perfil gaussiano na direcao azimutal e k é o nimero de onda. Os fatores de
escala do disco e da estrutura espiral serao discutidos com maiores detalhes na Sec. 3.3,
uma vez que seus valores nao sao necessariamente os mesmos. A funcao f,,,(R) determina

a forma da espiral e é dada por:
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= g ()] ¢

onde m é o niimero de bragos, ¢ é o pitch angle, R; é a posicao radial correspondente a
posicao angular v que é um angulo de fase. Geralmente adotamos v = 0. Esta equacao é
semelhante a Eq.1.2, onde fizemos uma descricao matematica das espirais logaritmicas. A

proxima etapa é deduzir a densidade que esse tipo de potencial gera.

Aproximacao de disco fino para o novo potencial:

A equacao de Poisson para um disco fino pode ser expressada da seguinte forma

V20, = 4nGE(R, ¢)6(2), (3.7)

onde §(z) é a funcao delta de Dirac. Isso representa um disco de espessura zero, para o
qual a densidade em z = 0 é infinita e para qualquer ponto de z # 0 a densidade é nula. A

Eq. 3.8, representa a forma de um potencial que é solucao parcial da Eq. 3.7 na direcao z

(I)l(Ra(P?Z) = @10(R7¢)67|kz|' (38)

Substituindo 3.8 em 3.7 e isolando a densidade, chegamos a

SR, 9)6(2) = — (W12, Byg o+ dyp
(R, ) (Z)—R(e VP10 + 1ow), (3.9)

onde Vfw é o Laplaciano em coordenadas polares. O segundo termo do lado direito dessa
equagao desaparece quando integramos ambos os lados da equacao acima de z = —o0 a

z = 00. Assim, a Eq. 3.9 torna-se:

_ 1l
- 2Gk

O potencial &y é a parte polar da Eq. 3.5 sem o termo em z. Ele é semelhante a Eq.

Z(Ra SO) V2R,goq)10>' (310)

A9, deduzida no Apéndice A, com a diferenca de que ele tem um termo de decaimento

radial Re s

_R2
=

q)l()(R, 90) = —C[) Re - 17COSX}755R’ (311)

onde x = my — fn(R), com f,,(R) dado pela Eq. 3.6. Podemos encontrar a densidade,

substituindo 3.11 em 3.10 e resolver o Laplaciano, como feito nas préoximas linhas:
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V?wq)lo = Goe Y(p1 — b2), (3.12)
onde
R2

V=5 (1—cosx)+elh, (3.13)

_3% g a%_(fw)? 214

=355 TR 5 ~\ar) | (3.14)

1 ow\® 0%
P2 = b 1+ (%) - 8_902] : (3.15)

As derivadas de i nas equacoes acima sao:

% = i—lj (1 — COos Y — 2t7:ni sinx) + €5, (3.16)
% = % [2 + (t;:ii — 2) cos Y — tZ:r?i sinxl , (3.17)
g—?ﬁ 77;]52 sin y, (3.18)

% = @ COS X. (3.19)

Para um dado valor de R, um méaximo de densidade ocorre quando cos y = 1 e sin y = 0.
Assumindo que o pitch angle i é pequeno, o termo de maior importancia é aquele que

contém tan?i no denominador. Desta forma, a Eq. 3.12 fica reduzida a

Vi, P = =5 =0 (3.20)

Portanto, a densidade méxima é dada, simplesmente, pela substituicao da equacao

acima em 3.10

CO m?R —esR

Emax = :
27rGk o? tan?

(3.21)

A teoria classica de ondas de densidade descrita por Lin & Shu (1964) foi modelada

por uma funcao do tipo cosseno, onde o niimero de ondas k é igual a
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_om
~ R|tani|’

para uma descrigao logaritmica dos bracos espirais. Portanto, mantendo e substituindo tal

k (3.22)

definicao de k na Eq. 3.21 e com um nimero de bracos m = 2 a densidade méxima fica

CO R? —esR

Emagv = A o 3.23
7G o?| tan | (3:23)
Se escolhermos 0 = R, recuperamos a formula classica de Lin et al. (1969)
1
mazr — <0 —eisspb- (324)

~ 7G| tani]

Note que o contraste de densidade nao depende somente da amplitude de perturbacao
Co, como nas teorias classicas, mas depende também de o, que descreve o quao largos ou
estreitos os bracos espirais sao. No nosso modelo, o valor de o pode ser constante ou uma

funcao de R.

3.2.2 Algumas propriedades da nova descri¢ao

Resolvemos a equacao de Poisson para Eq. 3.5 adotando a hipotese de disco fino e de
que os bragos sao tightly wound spiral, ou seja, sao bragos com um valor baixo de i (pitch
angle), de forma que k > 1. Assim, para o plano z = 0, temos que a densidade tem uma
forma geral descrita pela Eq. 3.25, que é uma aproximacao da densidade deduzida em

3.2.1, proxima a densidade maxima:

)

2
Y, = 2506—%[1—005(m¢—fm(3))] (3.25)

onde Xy, = Xaz, que estd associada a amplitude de perturbagao pela equagao abaixo.

Como foi deduzido anteriormente,

_ Com R? o—cs R
271G o?| tan | '

O perfil azimutal correspondente & Eq. 3.25 esta ilustrado na Fig. 3.2. Este perfil é

Yso(R) (3.26)

compativel com perfis azimutais observados em galéxias espirais (Seigar & James, 1998),
e também é o mesmo perfil obtido por simulagoes de N-corpos (Baba et al., 2013).
Gostariamos de enfatizar que o é a meia altura dos bragos espirais na direcao de circulos

galactocéntricos (ver dedugao no Apéndice A). Pelo fato de todos estes circulos cruzarem
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Figura 3.2: Perfil de densidade azimutal em diferentes raios com m = 2, i = 14°, e ¢ = 4.7 kpc. Aqui,
nos escolhemos ¥z, = 1, uma vez que estamos somente interessados em ver como o perfil de densidade

varia com o angulo.
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Figura 3.3: Mapa do potencial perturbador no plano da galdxia para ¢ = 14°. As cores representam o0s
valores de ®1(R, ) em unidades arbitrarias. A figura da esquerda representa o potencial com o = 2.5
kpc, e a da direita, 0 = 4.7 kpc, com o, = 0.6 kpc e 0, = 1.1 kpc, respectivamente.

os bragos espirais com o mesmo angulo 7, a largura deles na direcao perpendicular o, , que

daria a verdadeira largura dos bragos é

o, = osin(i). (3.27)

Este parametro permite-nos reproduzir diferentes larguras de bracos, como mostrado na
Fig. 3.3. As forcas radias e tangéncias devidas a perturbacao espiral podem ser encontradas

resolvendo o gradiente do potencial, como segue abaixo:

00, 100 s 0B L 108
OR " T Rop ¥ R OR Y Rop’

Na Fig. 3.4, mostramos a forca na direcao radial, dada na Eq. 3.28, produzida pelos

F=Vd, = (3.28)

bragos espirais em funcao da distancia galactocéntrica R. A linha em vermelho representa
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Figura 3.4: Forca radial devida aos bragos espirais na dire¢do ¢ = 0. A linha em vermelho representa a
forca radial gerada pelo nosso potencial, enquanto a linha em verde esté associada a forca radial gerada
pelo modelo classico, descrito pela Eq. 3.2. Aqui, valores positivos de forga significam que a estrela seria
empurrada para fora e valores negativos ela seria puxada para dentro da galdxia. Neste grafico, o numero
de bracos é m = 2, o pitch angle i = 14°, ¢, = 0.4 kpc™! e para o nosso modelo o = 4.7 kpc.

o nosso modelo, enquanto a linha em verde representa a forca gerada pelo modelo classico
obtida do potencial da Eq. 3.2. A forca radial produzida pelo nosso modelo é muito similar
a forga produzida pelo modelo de Pichardo et al. (2003), com a vantagem de que em nosso
modelo a aproximacao ¢é totalmente analitica, portanto mais simples. Por outro lado, o
modelo de Pichardo et al. (2003) tem a vantagem de ser naturalmente tridimensional.
Em ambos os casos, a amplitude de perturbagao foi fixada para ser igual a um, uma vez
que s6 queremos ver como se da a variacao do perfil de forca e nao estamos interessados
em valores absolutos. A primeira coisa que podemos notar na Fig. 3.4 é que, para o
modelo cléassico, a forca radial tem valor maior para uma mesma amplitude de perturbacao,
principalmente nas regioes mais internas. Portanto, a amplitude de perturbagao no caso
classico seria menor do que a do nosso modelo. Isto se deve ao fato de que um potencial
senoidal varia entre valores positivos e negativos, portanto a for¢a que é proporcional a
variacao do potencial é mais forte neste caso do que no caso onde o nivel de base do
potencial é igual a zero. Outra diferenca entre os dois modelos ocorre por volta de 9
kpc, onde, no modelo classico, a forca se torna positiva enquanto no nosso modelo a forca
tende vagarosamente a zero, mas ainda se mantém negativa. Isto acontece porque uma
estrela que se encontra nessa regiao sente o efeito do brago mais externo, como podemos
ver na Fig. 3.3, olhando na direcao do eixo z. Portanto, como esperado, uma estrela seria

puxada para dentro e nao empurrada para fora, como ocorre no modelo classico devido a
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uma densidade negativa.

3.3 Relacao entre o contraste de densidade e a amplitude de perturbacao

Nesta se¢ao, iremos comparar a amplitude de perturbagao (o com o contraste de den-
sidade, utilizando parametros da nossa Galaxia. Isso nos dard uma ideia da forca da
perturbagdo mais adequada a ser utilizada. Seguindo Antoja et al. (2011), utilizamos
como medida do contraste de densidade

Yso

Ay ~ 2
2 Edv (3 9)

onde X, é a densidade superficial da parte axissimétrica do disco e X;, é o maximo de
densidade dos bragos espirais. Esta relacao é valida sob a hipdtese de uma razao massa-
luminosidade (M/L) da ordem de 1, quando Ay é medido nas bandas do infravermelho
(Kent, 1992). Antoja et al. (2011) recolheram da literatura estimativas para o contraste de
densidade, tanto Galactico quanto extragalactico, e encontram uma faixa de valores entre

0.13 < Ay < 0.23. Portanto, um valor médio estaria em torno de As = 0.18.

Propriedade Simbolo Valor Unidade
Numero de bracos m 2 -

Pitch angle 1 14° -

Meia largura o 4.7 kpce
Fator de escala et 2.5 kpc
Velocidade do padrao espiral Q, 23 km s ! kpe!
Amplitude de perturbacao Co 600 km? s~2 kpc!

Tabela 3.1 - Propriedades adotadas para os bragos espirais

A densidade maxima dos bracos espirais ¢ dada pela Eq. 3.26. E importante frisar que
nos referimos ao méximo em um certo raio, e nao a um maximo sobre todo o disco. Para
simplificar a anélise, consideramos que a densidade superficial axissimétrica obedece a uma
lei exponencial, dada pela Eq. 3.30. Discos galacticos frequentemente sao representados
por tais leis. Exemplos de tais ajustes podem ser encontrados na literatura (Schombert &
Bothun, 1987; de Jong, 1996; Graham, 2001; Ganda et al., 2009). Para muitas galaxias,
entretanto, a lei exponencial nao é uma boa aproximagao. O perfil de brilho, em escala

logaritmica, apresenta uma certa curvatura, ou seja, um desvio da lei exponencial em
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varios kpc a partir do centro. Kormendy (1977) prop6s uma lei exponencial modificada
Ya(R) = Ygexp[—R/a — (B/R)"] para descrever tais perfis. Essa expressao diminui a
luminosidade para valores de raios iguais ou menores que R = (8 e se comporta como
uma exponencial pra raios maiores. Ela também evidencia que existe um buraco no disco
para raios pequenos (ou ainda, ou disco e o bojo nao convivem; onde o bojo comega a
existir o disco desaparece). No entanto, a hipotese de distribui¢ao de densidade puramente
exponencial simplifica a analise para raios grandes e nos da uma boa pista sobre o valor

da amplitude de perturbacao. Assim,

Ya(R) = Ype . (3.30)

O contraste de densidade pode ser obtido dividindo a Eq. 3.26 pela Eq. 3.30

Yso _ Gom R? o~ (Es—c)R
Ya  27G o?|tani|Xo '

Se assumirmos que o fator de escala do disco e dos bracos espirais sao 0s mesmos

(3.31)

(€4 = €5, 0 que é uma hipdtese razoavel pois ndo queremos que a amplitude da espiral
decaia muito rapido) e calcularmos o valor de ¥ usando valores de densidade da vizinhanga
solar, Y4(Ro) = 49 My pc™? (ver Binney & Tremaine, 2008, Tabela 1.1), para Ry = 7.5

2

kpc e 5;1 = 2.5 kpc, encontramos que Xy = 984 M pc™. Entao, usando os valores da

Tabela 3.1 para o numero de bracos e o pitch angle, a Eq. 3.31 se reduz para
)y

s R’
Z—; = 3.10—4%. (3.32)

Podemos notar a partir desta equacao que o contraste de densidade nao depende so-
mente da amplitude de perturbacao (y, mas também de o, que descreve a largura dos
bracos. No nosso modelo, podemos estabelecer o como uma constante ou uma funcao que
depende do raio.

Uma vez que, até agora, estamos usando parametros da estrutura espiral que sao ba-
seados no estudo de nossa Galéxia, devemos estimar o contraste de densidade para uma
distancia em torno de 5 kpc, a qual em nosso modelo se encontra a meio caminho entre
a IRL e a corrotacao, conforme serd discutido posteriormente. Numericamente, temos

R =~ o, logo a Eq. 3.32 torna-se
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Xs
° ~3.107%¢. (3.33)
Xd

O grafico do contraste de densidade, baseado nesta equacao, é mostrado na Fig. 3.5.
Comparando os valores de Ay retirados da literatura (como discutido no comego desta

segao) com o grafico do contraste de densidade, encontramos uma faixa de valores para a

1

amplitude de perturbacio entre 400 a 800 km? s=2 kpc™!, os quais sdo compativeis com a

faixa de valores 0.13 < A, < 0.23. Usando um valor médio, Ay = 0.18, temos que (o = 600

km? s72 kpc~!.
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Figura 3.5: Contraste de densidade, X, /%24, em fun¢io da amplitude de perturbacdo para a Galéxia.

Esta ¢ uma estimativa para R ~ 5 kpc. No entanto, como podemos ver na Eq. 3.32, o
contraste de densidade aumenta com o raio. Kendall et al. (2011) e Elmegreen et al. (2011)
mostram varias galaxias em que o contraste de densidade cresce com o raio. Se adotarmos
€4 = €5, 0 contraste varia com o raio ao quadrado, o que parece ser um crescimento muito
rapido se comparado com o contraste da maioria das galédxias observadas. Este problema
pode ser atenuado de duas maneiras: 1) os fatores de escala da espiral e do disco podem
ser ligeiramente diferentes (¢4 < &5), 0 que produzird um decréscimo exponencial e 2)
a largura dos bragos pode aumentar com o raio, produzindo um contraste de densidade
com um aumento moderado, o qual estaria mais proximo dos resultados de Kendall et al.
(2011). Para uma dada galaxia, seria possivel averiguar o perfil de densidade azimutal e
sua variagdo com o raio, a fim de ajustar a largura dos bracos com as observagoes. Um

mérito do nosso modelo é que tal ajuste seria simples de ser feito.
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Capitulo 4

Modelos e Metodologias Aplicadas

Neste capitulo iremos descrever os métodos e programas mais importantes utilizados

no desenvolvimento deste trabalho.

4.1 Esquema de integra¢ao

Conhecendo as duas componentes do potencial, ®o(R) e ®1(R, @), onde a primeira se
refere ao potencial axissimétrico, e a segunda, ao potencial perturbador (devido aos bragos
espirais, como descrito no Cap. 3), podemos derivar as equagdes de movimento governadas
por elas. A Fig. 4.1 ilustra uma estrela em um referencial nao inercial que gira junto com

o padrao espiral.

1\:'\
/<
~

“. \\fj K
A 9\ 0t

Figura 4.1: Esquema do plano Galéctico. O ponto amarelo representa uma estrela com velocidade angular

w
8

0 (medida em um referencial inercial). O referencial fixo no padrdo espiral (linha tracejada) gira a uma
velocidade angular €2,,.

4.1.1 Deducao das equac¢oes de movimento

Pela Fig. 4.1, vemos que a posicao da estrela ¢ dada por:
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R=Re’R, (4.1)

onde R é o vetor unitario na direcao radial (positivo apontado para o anticentro galactico).

Sendo 6 = ¢ + Q,t temos:

R = Re#TWO R, (4.2)
derivando a equacao 4.2 com respeito ao tempo, encontramos que a velocidade da estrela
é

R = RR+ R(p+Q,)0, (4.3)

com 6 sendo o vetor unitario na dire¢ao azimutal perpendicular a R. Portanto, a energia

cinética por unidade de massa é descrita como

T = % 24 R+ 9,)7) (4.4)

Usando a energia cinética obtida acima encontramos a Lagrangiana:

1
2

sendo, ®.rr = ©o(R) + P1(R, ¢). O Hamiltoniano é dado por:

L=T = @ups(R,0) = 5 | R+ F2(p+ Q)| = Doy, (4.5)

H =Y piji— L=prR+p,— L, (4.6)

onde p; e ¢; sao os momentos e velocidades generalizadas. A partir das equacoes 4.5 e 4.6,

obtemos a equacao 4.7:

H:E[RQJrR?@Q] —%

. R202 + @55 (4.7)

Definindo os momentos por unidade de massa:

or .

= — =R, 4.8
PR o ( )

Ji == R*(¢+ Q). (4.9)
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Podemos fazer a seguinte transformagao canonica H(q;,q;) — H(q;,p;). Usando as
equacoes 4.8 e 4.9 e substituindo em 4.7, obtemos a equacao de Hamilton—Jacobi. Como
ja tinhamos descrito no Cap. 2 (Eqs. 2.2 e 2.3), s6 que de maneira mais formal:

1 Ji?

pr e J; sao os momentos lineares e angulares por unidade de massa, respectivamente.
Devemos chamar a atencao para Ji, o qual é medido com respeito ao referencial inercial.

Willian Rowan Hamilton, em 1835, descreveu as equagoes de Hamilton:

_OH . 0H
—8])@ ) pz_ aqz I

As quantidades (g, p) sdo chamadas de variaveis canonicas. No nosso caso, ¢1 = R,

i i=1,..n. (4.11)

G2 = @, p1 = pr e p2 = Ji1. Desta forma, segundo as Eqs. 4.10 e 4.11, as equagoes de

movimento sao dadas por;
R = pg, (4.12)

J_12 0Py (R) . 991 (R, )

. J

o= Elz - Q,, (4.14)

= 4.1
J1 90 (4.15)

Portanto, as equacoes acima definem a 6rbita de uma estrela no plano Galactico em um
referencial fixo no padrao espiral. A integracao foi efetuada usando o algoritmo descrito

em 4.1.3.

4.1.2 Potencial Galactico

O primeiro passo na andlise da estrutura espiral consiste na elaboracao de um modelo
de distribuicao de massa para a galdxia, em outras palavras, temos que saber como o
potencial galactico se comporta. A principal informacao da dinamica de uma galaxia

espiral é derivada de sua curva de rotacao observada, ou seja, da distribuicao de velocidade
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rotacional em func¢ao do raio galactocéntrico. Na verdade, a curva de rotacao nos fornece,

de maneira direta, o gradiente do potencial

dB(R)  V2,(R)

_ "rot ( 4 16)
0 T T T T T T T T 300
-50000 |- P — 4
-
/
N
(2]
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B / £
~ / p
/ ==
— /
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E=a
|
|
-200000 H ] 50
1 1 1 1 1 1 1 1 D .
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Figura 4.2: O gréafico a esquerda mostra o potencial axissimétrico obtido pela curva de rotagao, a direita,
que foi ajustada (linha em vermelho) aos dados do Burton & Gordon (1978), Clemens (1985) e Fich et al.
(1989) (pontos em preto), exatamente como descrito na Sec. 2.4.3.

Portanto, uma vez que conhegamos a curva de rota¢ao, podemos obter ®(R) através
da integracao da Eq. 4.16. A curva de rotacao adotada é a mesma que foi descrita no
Cap. 2, pela Eq. 2.24 usando os parametros do Modelo 2. Para encontrar a constante de
integragao, consideramos que ®(60) — 0. A Fig. 4.2 mostra ®(R) e a curva de rotagao
adotada em fungao de R.

O potencial axissimétrico, o qual é funcao somente de R, pode ser deduzido para
qualquer curva de rotagao adotada. Desta forma, a Eq. 4.16 é geral e pode ser aplicada a

qualquer modelo que descreva V..

4.1.3 Integrador Simplético

Na maioria dos sistemas estelares, as 6rbitas nao podem ser calculadas de forma anali-
tica. Portanto, algoritmos eficientes para realizar as integracoes numéricas estao entre as
ferramentas mais importantes na dinamica estelar. Aqui iremos descrever brevemente os
algoritmos que utilizamos.

O integrador simplético, também conhecido como Rung-Kutta implicito (Si), tem a

grande vantagem de conservar a energia do sistema de forma muito mais eficiente que o
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Rung-Kutta explicito, ou simplesmente RK.

A equacao geral para qualquer RK é dada pelas Egs. 4.17 e 4.18

S

Yi =Y. + hn+1 E aijF(Yj, tn + thn+1> (417)
j=1
s
Ynt1 = Yn + hn—i—l § blF(Yl7 tn + thn+1) (418)
=1
1.6e-08 . . . . 0 —— - ———r
RK5 Con ©o o o si6
1.4e-08 |- 1 SR L K
~ Be-13t Lo k
1.26-08 | ~ . _ .
e le-12 | o S 1
1e-08 Jo/ 4 i B .
o ~ =3 - . o
o 8e-09 o 1 B -15e-12 ‘ L . j
6e-09 - el 1 A
po 2e-12 bt
4e-09 | ~ 1 k : D Lo
= 25012 | DrTaEITiitiiiiid
2e-09 | _J 1
0 : : : : -3e-12 : : : :
0 2 4 6 8 10 0 2 4 6 8 10
t (tempo em unidades de codigo) t (tempo em unidades de codigo)

Figura 4.3: A figura da esquerda mostra o RK5 (Rung-Kutta de quinta ordem), e a figura da
direita mostra Si6 (Simplético de sexta ordem). Podemos ver claramente que no Si6 a variagio
da energia é pelo menos 4 ordens de grandeza menor que em RK5. Um ponto importante a
se ressaltar, é que a energia aumenta linearmente com o passo de integracao para o método

RK35, enquanto que, para o método Si6 a energia oscila entre um erro maximo e minimo.

O termo y,_; é equivalente ao lado esquerdo das Eqs. 4.12 — 4.15, e F corresponde ao
lado direito. O passo de integragao é h, executado n vezes.

Se a;; = 0 para qualquer 7 < j, a Eq. 4.17 pode ser resolvida explicitamente, pois cada
valor de Y; é calculado independente do valor anterior. Esse método é entao chamado de
explicito ou, simplesmente, Runge-Kutta.

Quando o método é implicito, a Eq. 4.17 prové um sistema acoplado de s x D equacoes
algébricas, onde D é o niimero de equacgoes e s é a ordem da matriz que contém os termos
a;;, ou seja, se s = 3 temos seis constantes a;; e o método (Si) é dito ser de ordem seis
(Si6). No caso do explicito, teriamos que ter s = 6 para um RK de ordem seis (RK6).

A razao pela qual o método (Si) nao era utilizado amplamente deve-se ao custo com-
putacional, por isso, ele era usado somente em certos problemas, onde se visava mais a
estabilidade das propriedades do sistema do que o tempo de célculo. Com a melhoria dos

computadores, isso ja nao ¢ mais um grande problema.
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Na Fig. 4.3, podemos ver claramente a diferenca entre os dois métodos. Para o método
Si6 a variacao da energia é pelo menos 4 ordens de grandeza menor que em RK5. Podemos
notar também que a energia aumenta linearmente com o passo de integracao para o método
RKS5, enquanto que, para o método Si6 a energia oscila entre um erro méaximo e minimo.

Para mais detalhes sobre o método de integracao simplético ver Sanz-Serna & Calvo

(1994), paginas 31 e 32. Para o caso de s = 3, os coeficientes a;; e b; sdo:

Tabela 4.1 - Coeficientes usados nas Eqs. 4.17 e 4.18, para s= 3.

a; = 5/36 als = 2/9 —/15/15 a3 = 5/36 — /15/30
ag = 5/36 +/15/24 ag = 2/9 ags = 5/36 — \/15/24
as = 5/36 +v15/30 asy = 2/9 +/15/15 ass = 5/36

by =5/3 by = —4/3 bs =5/3

Desta forma, temos todos os ingredientes necessarios para executar a integragao das

orbitas.

4.2 Busca por oérbitas periodicas

Nesta secao iremos descrever como encontramos as Orbitas peridédicas. Mas, primeiro,
vamos esclarecer o que denominamos por orbita periddica. Uma orbita pode ser fechada
ou aberta. No caso de uma oOrbita aberta, a periodicidade nao tem muito sentido, pois sao
orbitas que nao se fecham como, por exemplo: uma 6rbita com uma trajetoria hiperbdlica,
ou mesmo Orbitas confinadas em toros, mas que nunca passam pelo mesmo ponto apds
n revolucoes. Portanto, s6 ha sentido em falar de periodicidade para os casos onde as
oOrbitas se fecham. Uma certa orbita pode se fechar apos 27n revolugoes (n > 1, € N), mas
estamos particularmente interessados no caso em que n = 1, ou seja, na familia de o6rbitas
que se fecham apods 27 revolugoes. Essas orbitas sao as responsaveis pelas ressonancias de

Lindblad que descrevemos na Sec. 1.4.

4.2.1 Descri¢ao do algoritmo - Busca por Orbitas periodicas

Na Fig. 4.4, ilustramos um fluxograma simplificado do programas escrito para encontrar

as orbitas periodicas, onde nos baseamos nos mapas de Poincaré para esta tarefa, como
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explicaremos melhor a seguir.

Inicio do Programa

Entrada do
valor de Eo

Chute inicial para
R, pr. E calcula |

Integra a 6rbita e constroi a
secao de Pioncaré

Analisa a segao
de Pioncaré

Se ARe Apr< ¢

Escreve R e pr, para Novo valor de Eg
a qual, a érbita

se fecha

Integra a érbita

Figura 4.4: Diagrama que apresenta o fluxograma do programa escrito para encontrar as

orbitas fechadas.

Seguindo o fluxograma, vamos comecar pela escolha da energia inicial. A energia devida
a uma oOrbita puramente circular pode ser obtida da Eq. 2.4, s6 que em um referencial nao
inercial teremos a energia dada por:
Jo?

Eo(Rc) = 2_R2 - QPJ() + (I)O(Rc) (419)

O momento angular Jy pode ser definido pela curva de rotagao adotada da seguinte forma;
Jo = R.V,ot(R:). Como o potencial axissimétrico é central, & = ®y(R.), o hamiltoniano
independe da coordenada azimutal, e a expressao candnica referente a Jy expressa a con-

servagao do momento angular. Portanto, esta ¢ simplesmente a condi¢cao para uma 6rbita
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circular. Assim, podemos definir a energia de uma certa orbita somente em funcao da
coordenada radial, onde iremos sempre denotar R. como sendo o raio da orbita circular
que corresponde a uma certa energia Ey(R.), a qual, por sua vez, obedece a Eq.4.19.
Vamos para segunda etapa do fluxograma. Como descrevemos anteriormente, para
cada raio (R.) temos um valor de Fy. Entao, voltamos a Eq. 4.10 e igualamos H = Ej.
Portanto, temos que encontrar as condigdes iniciais (R, R, Ji, ¢) que irao fechar a orbita
para um certo valor de energia Ey. A ultima variavel pode ser fixa em ¢ = 0 (que é onde
iremos definir a se¢ao de Poincaré) e o momento angular J; pode ser encontrado resolvendo
a Eq. 4.20, que foi deduzida igualando as Eqgs. 4.10 e 4.19. Os valores de J; sao as raizes
dessa equacgao de segundo grau. Sempre escolhemos J; > 0 pois, para J; < 0, a orbita
seria retrograda. No caso das duas raizes serem positivas, adotamos o valor de J; mais

proximo de Jy. Desta forma, temos somente que lidar com o par de variaveis (R, R)

2
Jy = QR+ R\/Rzﬁg —R242 (2‘]—]%2 — Q,Jo — ADy(R. — R) — (R, 0)). (4.20)

O primeiro valor que escolhemos para R e RéR=R.e R= 0, que sao as condicoes
iniciais de uma orbita circular no caso nao perturbado. Dado o primeiro palpite seguimos
para terceira parte do fluxograma.

Nessa etapa do programa, integramos a 6rbita com as condigoes iniciais descritas acima,
por um periodo de tempo suficientemente longo, para que a estrela cruze a secao de Poin-
caré (fixa em ¢ = 0) n vezes, com n > 5. Desta forma, pode-se definir um mapeamento

tal que:

M™: (Ry, Ry) = (Rn, Ry) (4.21)

leva um ponto do plano (RO,RO) a um outro ponto no mesmo plano, o subindice zero
refere-se ao palpite inicial. Uma vez que construimos uma curva na se¢ao, passamos para
quarta e quinta parte do fluxograma onde analisamos a secao de Poincaré e definimos a
condicao de periodicidade.

O ponto fixo do mapeamento M™ para o qual (Ry, Ry) = (Rn, Ry), ap6s n cruzamentos
com a superficie, definird uma orbita periddica. Dada uma certa tolerancia ¢ = 1077,
consideramos que uma Orbita ¢ periddica se apds n cruzamentos com a secao de Poincaré

ela satisfaca as condigoes:
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R, — Ry

— 4.22
i (4.22)

R~ Ro
o

<e. (4.23)

onde (RO,RO) indicam as coordenadas iniciais no esquema de integracao e (Rn,Rn) 0s
valores dessas coordenadas ap6s n cruzamentos com a se¢ao de Poincaré. Na Fig. 4.5,
mostramos um exemplo de uma secao de Poincaré tipica. Cada curva é gerada para uma
dada condicio inicial de Ry e Ry com uma certa energia fixa Ey. A direita dessa figura,
mostramos um zoom da regiao onde encontramos os valores de R e R para o qual a 6rbita
se fecha, satisfazendo as condigoes 4.22 e 4.23. Em outras palavras, a orbita periodica é

definida como um ponto no espaco de fases (R, R).
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Figura 4.5: Secdo de Poincaré no espaco de fase (R, R) Os parametros para perturbacao
sdo os mesmos da Tab. 3.1. A energia (Fy) equivale ao raio da orbita circular R, = 2.2
kpc. A figura & direita mostra um zoom da regido onde encontramos uma orbita periodica
em R~ 223 kpc e R~ 26.65 km/s.

A fim de poupar tempo computacional nés nao varremos toda a secao de Poincaré,
como no exemplo da Fig. 4.5 (a4 esquerda). Como ji mencionamos acima, o primeiro
palpite é a condicao de orbita circular. Entao o programa vai do passo um até o passo
cinco, onde as condicoes de periodicidade sao checadas; uma vez que nao sejam satisfeitas,
voltamos ao passo um. Os novos valores de Ry e Ro sao dados de duas maneiras diferentes,

dependendo da secao de Poincaré, como iremos explicar:

1-) Escolhemos randomicamente um valor para Ry e Ry. Entao, o programa verifica se
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Figura 4.6: Secao de Poincaré no espago de fase (R,R). Os parametros para perturbacao
sdo os mesmos da Tabela 3.1. A energia (Ey) equivale ao raio da o6rbita circular R, = 7.6
kpc. A figura & direita mostra um zoom da regido onde encontramos uma o6rbita periédica
em R =~ 6.92 kpc e R ~ —38.83 km/s.
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Figura 4.7: Nesta figura ilustramos os dois métodos da escolha de um novo valor para R e R.
Na figura a esquerda usamos um método randémico de escolha, onde o palpite tem que estar
contido dentro da regiao em azul, delimitada pelo poligono. Na figura & direita, simplesmente
escolhemos o valor central de R e R, demarcado em amarelo. Os pontos em vermelho, nos

dois casos, sdo os valores méaximos e minimos de R e R da curva na secdo de Poincaré.

esse palpite esta contido dentro do poligono que é limitado pelos pontos Rz, Riin, Rmax
e Riin. Como ilustrado na Fig. 4.7 (a esquerda). Isso garante que os novos palpites nao
saiam muito da regiao permitida e acelera a convergéncia. A vantagem de escolhermos ini-
cialmente valores randomicos, ¢ que garantimos uma boa varredura na se¢ao de Poincaré.
Devemos chamar a atencao para o fato de que nem todos os mapas sao regulares, como nos
casos mostrados nas Figs. 4.5 e 4.7. Perto de ressonancias, como a corrotacao, os mapas
apresentam movimentos semi-ergddicos, o que os tornam cabticos como ilustramos na Fig.

4.6. Dessa forma, palpites randomicos garantem uma boa cobertura dos mapas e facilitam
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a procura de ilhas de estabilidade.

2-) Quando estamos proximos de convergir para um ponto no mapa, as curvas tornam-
se mais regulares com formatos elipticos, como podemos perceber nas Figs. 4.5 e 4.7 (a
direita). Para o nosso caso, isso ocorre quando |Rmax — Rmm| ~ 15 km/s. Quando isso
ocorre, deixamos de adotar valores randémicos e passamos a considerar que os proximos
palpites serao os valores médios: Ry = (Ruaz + Rmin)/2 € Ry = (Rmm + Rmm) /2. Tsso
acelera a convergéncia.

Esse processo é repetido até as condigoes de convergéncias serem atendidas (Eqs. 4.22
e 4.23). Quando isso acontece guardamos os valores de Ry e Ry, para os quais a orbita se
fecha. Todo este processo é repetido para novos valores de Fy(R,.), varrendo uma grande
faixa de raio R.. Dessa forma, encontramos um conjunto de érbitas periddicas para uma
dada perturbacao e potencial Galactico. Todo o processo descrito acima é automatico e
nao ha necessidade de interacao humana, salvo algumas excecoes onde o mapa é muito

caobtico.

4.3 Densidade de resposta e a auto-consisténcia

O principio fundamental para se construir um modelo dindmico auto-consistente para
uma galéxia esta na igualdade da densidade de resposta, obtida através das érbitas per-
turbadas, com a densidade imposta obtida teoricamente por meio da equagao de Poisson.

Para ilustrar o que queremos dizer, apresenta-se na Fig. 4.8 a deformacao que um anel
(entende-se por anel; a regido entre duas orbitas consecutivas) sofre devido a perturbacao
espiral.

A densidade de resposta é calculada considerando a conservacao do fluxo de massa
entre o caso perturbado e nao perturbado, como ilustramos na Fig. 4.8, e foi inicialmente
descrito por Contopoulos (1979). A fim de calcular a densidade de resposta, consideramos
um série de oOrbitas circulares espacadas de 0.2 kpc. Podemos imaginar que cada 6rbita
circular contenha um certo niimero pontos igualmente espacados. A area S de um setor
angular, a qual é delimitada por duas 6rbitas vizinhas e dois pontos adjacentes em cada
uma dessas Orbitas, ¢ transformada em S” quando a perturbacao ¢ introduzida, exatamente

como ilustramos na Fig. 4.8. A massa total contida no anel nao perturbado é expressada
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a) Anel ndo perturbado. b) Anel perturbado.

Figura 4.8: Esta figura ilustra a deformacgdo de um anel circular, devido a uma perturba-
¢do espiral. A Fig. a) mostra as 6rbitas ndo perturbadas, a regido em vermelho ilustra a
quantidade de massa contida num setor. Na Fig. b) as drbitas estdo deformadas devido a

perturbacao, mas as regides em vermelho tem que conter a mesma quantia de massa.

por:

M, = S 21 RAR,. (4.24)

O tempo gasto por uma estrela para percorrer de  a ¢ + Ap é At, que é uma fracao
At/T do periodo T. Assim, a massa contida no setor em vermelho do anel nao perturbado

é

At
M, = S2wRAR.—. (4.25)

A mesma quantia de massa tem que estar contida na regiao em vermelho do anel deformado

M, = S,y ApRAR. (4.26)

Igualando as Eqs. 4.25 e 4.26, tem-se:

Y 2rR.ARAL
TRARAp '

onde Y. é a densidade, R. é o raio, e AR, é o espacamento entre duas orbitas adjacentes,

(4.27)

E7"6510 -

todos para o caso nao perturbado. Os mesmos parametros no denominador referem-se ao
caso perturbado.

Na pratica, o que fizemos foi dividir os anéis em N setores. Desta forma, é possivel
encontrar a posicdo R em cada angulo, definido por iAy (i = 1..N). Portanto, também

sabemos o tempo At gasto pela estrela para se deslocar entre dois setores adjacentes.
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Uma forma mais simples e pratica de analisar a densidade de resposta é encontrar a

posicao onde ela corresponde a um méaximo; desta forma, a Eq. 4.27 se reduz a

At
st X RARAg’

Como os valores de Y., R., AR,., e T' nao mudam para um dado anel, eles podem ser

> (4.28)

ignorados na Eq. 4.27. Assim, a posicao onde a densidade atinge um maximo corresponde
ao setor onde a Eq. 4.28 tem seu valor méximo. Esta informacao, sobre a densidade de
resposta, é mais util do que a razao entre a densidade imposta e a resposta. Comparando
a posicao do méximo da densidade imposta e da resposta, podemos ver onde hi desvios
da espiral logaritmica, como ja foi analisado por Contopoulos & Grosbgl (1986) e Antoja
et al. (2011).

A densidade imposta X;,, = X, vinda do potencial perturbador (Eq. 3.5) é obtida
a partir da resolucao da equacao de Poisson no plano da Galéxia. Entretanto, estamos
interessados em comparar onde os méaximos, tanto da densidade imposta quanto a de
resposta, estao localizados; o que torna a tarefa muito mais simples.

Analisando a Eq. 3.25, que vem do potencial imposto pela Eq. 3.5, podemos notar que

0s maximos ocorrem quando

1 — cos|mp — f(R)] = 0; (4.29)

sendo f,,(R) dado pela Eq. 3.6. Desta forma, a condi¢ao acima é satisfeita quando

1 2nm
l )= =0,1,2,3, ... 4.
tan(d) n(R/R;) o (n=0,1,2,3,...) (4.30)

que nada mais é do que a equacao da espiral logaritmica adotada. A fim de tornar a

90_

explicacao mais clara, ignoramos o angulo de fase v que aparece na Eq. 3.6. Como temos
uma simetria de dois bracos, m = 2, o maximo se repete a cada m rotagoes angulares,
como podemos perceber facilmente na equagao acima. Desta forma, podemos integrar e
encontrar as Orbitas periodicas e comparar as posicoes onde as densidades, imposta e de
resposta, atingem os méximos em cada anel perturbado. Se a posicao da resposta é a
mesma da imposta dizemos, entao, que os bracos podem se auto sustentar; caso contrario,
isso nao é possivel. Os resultados para uma gama de parametros serao discutidos no Cap.
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4.4 Integracao das particulas testes - Atualizacao do Potencial

Na Sec. 4.2, descrevemos como encontrar as orbitas periddicas. Nesta secao passamos
a estudar um problema bastante distinto do anterior, deixando de nos preocupar com
orbitas periodicas. Analisaremos o deslocamento de particulas testes e o efeito destes
deslocamentos sobre o proprio potencial que controla os movimentos.

Muitos estudos, tanto analiticos quanto numéricos, foram realizados com vistas a ana-
lisar qual seria o efeito da ressonéncia de corrotacao nas oOrbitas estelares, por exemplo,
Barbanis (1970), Contopoulos (1973), Barbanis (1976), Mennessier & Martinet (1978),
Mennessier & Martinet (1979), Palous (1980), Bertin & Haass (1982) e Lépine et al. (2003).
Recentemente, alguns experimentos numéricos vém estudando o efeito das ressonancias no
aquecimento e na migracao radial das orbitas estelares, no disco de galaxias, como por
exemplo, Hénninen & Flynn (2004), Minchev & Quillen (2006), Minchev et al. (2011) e
Solway et al. (2012). No entanto, o nosso objetivo é analisar como estas particulas se
comportam sob a influéncia do potencial espiral e como isto modifica a curva de rotacao
inicial, tanto na corrotacao como em outras ressonancias. As equagoes de movimento e o
procedimento usado na integracao das orbitas, no plano da Galdxia, sao 0os mesmos que

foram descritos na Sec. 4.1.

4.4.1 Curva de rotacao plana - Modelo de Massa

Como queremos analisar o efeito da estrutura espiral na curva de rotacao, nao faremos
uso da curva de rotagao observada, como proposto anteriormente, pois essa ja carrega infor-
macoes sobre a perturbagao. Portanto, geramos uma curva de rotacao plana, baseando-se

na distribuicao de massa da Galaxia.

Componentes esferoidais:

As componentes esferoidais foram introduzidas para descrever o potencial na parte
interna e externa da Galaxia, correspondendo ao bojo e halo respectivamente. Para o
bojo, existem trés perfis que representam bem a sua distribuicao de luminosidade: perfil
de de Vaucouleurs, perfil de Hubble e perfil de King.

Dentre os trés perfis citados acima, o de Vaucouleurs é o que melhor representa o

perfil de brilho dos bojos de galaxias ou galaxias elipticas, que podem ser vistas como
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galaxias que possuem so a componente bojo. Sua lei de brilho é proporcional a R'Y4; se
supuséssemos uma razao massa-luminosidade constante para as estrelas e uma distribuicao
esférica, obterfamos uma lei de densidade do tipo: p(R) o e ?@/E)*(R/R)=T/8 com b e
R, constantes (Young, 1976). No entanto, este perfil ndo é conveniente para uma anélise
tedrica, visto a dificuldade em se obter o potencial analiticamente. No entanto, existe
uma alternativa mais simples e que reproduz o perfil de de Vaucouleurs para uma boa
faixa de raio. Esse perfil foi proposto por Hernquist (1990) e corresponde a seguinte lei de

densidade:

Mba

" 2rR(R+a)®’ (4.31)

po(R)

onde M, é a massa total do bojo e a é a escala de comprimento. Através da integracao da
equacao de Poisson, o potencial pode ser obtido de p(R):
GM,

®y(R) = “Ero (4.32)

Pela Eq. 4.16, podemos integrar a equagao acima e encontrar a velocidade de rotacao
devido a componente do bojo:
GMyR

Vi(R) = Bta) (4.33)

Para o halo, adotamos um perfil semi-isotérmico (Eq. 4.34), que nos fornece uma forma

simples de calcular a velocidade de rotagao (Eq. 4.35):

) = e |1+ (] - (434)
Vi(R) = Vi {1 _ % tan~! (R%ﬂ , (4.35)

onde Ry, é a escala de comprimento, e V,, = \/47TGphCR,21 é a velocidade final no infinito.
Esta componente s6 se torna importante nas partes mais externas da galdxia, ajudando a

manter a curva plana para grandes distancias do centro galéctico.

Disco infinitesimal:
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O modelo referente a componente disco foi elaborado baseando-se em um disco fino
infinitesimal, que é uma expressao alternativa para o potencial gravitacional ®y(R, z),

proposto por Toomre (1963). A dedugao da Eq. 4.36 pode ser vista no Apéndice B.

VZ(R) = 2GMay*[1o(y) Ko(y) — Li(y) K1 ()], (4.36)

onde [, e K, sao funcoes modificadas de Bessel de primeiro e segundo tipo, respectiva-

mente, y = R/(2Ry), e My é a massa total do disco dada por

My = 27%R2. (4.37)

A expressao 4.36 é justamente a velocidade circular quadratica de uma distribuigao de

massa dada por um disco exponencial.
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Figura 4.9: Curva de rotacao gerada a partir do modelo de massa, para as trés componentes;
disco (vermelho), bojo (verde) e halo (azul). A curva de rotagao total estd representada em
preto.

Na Fig. 4.9, mostramos as velocidades de cada componente e a velocidade total devido

a soma quadratica delas (Eq. 4.38).

V2 =VZ24+V2E4 V2 (4.38)

As constantes usadas em cada equacao estao listadas na Tab.4.2. O valor da massa
do disco é baseado nos valores de > e Ry = 5;1 fornecidos no Cap. 3, as constantes
associadas as componentes esferoidais foram retiradas de Sofue et al. (2009). Como ja
mencionamos, estamos interessados em observar qual é a influéncia das ressonancias sobre

a curva de rotacao, portanto os valores adotados na Tab. 4.2 nao reproduzem a Galaxia
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Tabela 4.2 - Constantes do modelo de massa.

Bojo Disco Halo
Parametros | Valores | Parametros | Valores | Parametros | Valores
M, 2 1010, My 4 101°M, Voo 210 km s*
a 0.4 kpc Ry 2.5 kpc Ry, 5.5 kpc

com exatidao, mas sao somente uma referéncia para se gerar uma curva de rotacao plana

que obedeca a uma distribuicao de densidade exponencial no disco.

4.4.2 Condigoes iniciais

A posicao inicial das particulas teste, simuladas no disco da Galaxia, foram escolhidas
de forma randoémica e uniforme na diregao azimutal e por uma lei de densidade exponencial

na direcao radial:

Y(R) = Lge F/Ra, (4.39)

portanto a distribuicao de particulas que obedece a essa lei de densidade é:

R+AR RAAR

N =215, / e "RRAR = N, [—Rge” "R (Ry+ R)]|, (4.40)
R

onde N é o nimero de estrelas entre R e R+ AR, Ry = 2.5 kpc é a escala do disco (Freu-

denreich, 1998) e N, é uma constante, que esta relacionada ao nimero total de particulas

N da seguinte forma:

R%

Assim, a posicao radial inicial R; para N; = 10° particulas foi gerada de forma randomica

N, (4.41)

em anéis espacados por AR = 0.2 kpc, obedecendo a funcao de distribuicao 4.40.

O momento angular inicial atribuido a cada particula Jy = R;V.(R;) obedece a curva
de rotacao que descrevemos em 4.4.1. A cada componente de velocidade, foi adicionada
uma perturbacao inicial. A componente radial de velocidade é simplesmente igual a pro-
pria perturbagao de velocidade nessa direcao, R; = op. A dispersdo de velocidade nessa
direcao foi gerada por uma fun¢ao gaussiana com: oy, = 5 km s~!. Estes valores sdo com-

pativeis com as amplitudes de perturbacao de velocidades, causadas pelos bracos espirais,
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encontradas na literatura (por exemplo, Burton, 1971; Mishurov et al., 1997; Bobylev &
Bajkova, 2010). Eles também sao compativeis com a dispersao de velocidades de estrelas
jovens observadas pelo Hipparcos (Aumer & Binney, 2009). Portanto, nossa simulagao
leva em conta somente o disco fino (populagdo mais fria). O disco espesso, que possui
uma populacao mais quente, é pouco sensivel ao potencial perturbador. Apos inserir a
perturbacao na direcao radial, a componente azimutal é calculada v, = J;/R;, com J;
dado pela Eq. 4.20.

A integragao foi entao efetuada, de t = 0 a t = 1 Giga anos, e o potencial axissimétrico
foi atualizado a cada 100 milhoes de anos. A seguir, iremos descrever como fizemos a

atualizagao do potencial. Os resultados sao mostrados na Sec. 5.4

4.4.3 Flutuacao axissimétrica

Nessa secao, iremos deduzir como as flutuacoes de particulas, considerando uma, sime-
tria azimutal, altera a curva de rotacao, portanto o potencial.

A Eq.4.42 é a forma simplificada da equacao de Boltzmann para um sistema nao colisi-
onal em coordenadas cilindricas (Eq. 4.12 de Binney & Tremaine, 2008), onde se toma que
o potencial é axissimétrico e estacionario, ou seja, nao depende do tempo e suas derivadas
azimutais sao nulas. Nesta equagao f = f(R, z,v) é a funcao de distribuicao, & = ®(R, 2)

¢ o potencial axissimétrico e J = Rv,, ¢ o momento angular por unidade de massa.

af of oe  J*\ of 0% of
URoR T s T (aR N R3> don 0z 0w, (4.42)
multiplicando a equagao acima por vy temos:
of af oo J?\ of 0P of
2 R — _— _— _— R =
Vkgp T VRV, T VR (aR R3) oon "Rz ou. (4.43)

Em um certo ponto x = (R, z), a probabilidade de encontrar uma estrela por unidade

de volume independente do valor de sua velocidade é

v(R, z):/f(R,z,v)d3v, (4.44)

em coordenadas cilindricas d®*v = dvgdv,dv,. Com as dispersoes de velocidades dadas por
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;/v%dvR/dvz/deW (4.45a)
2

ol =o%, (4.45b)
1
o, = ;/(vw—v@)zd%/dvpb/fdvz. (4.45¢)

Integrando no espacgo de velocidades a Eq. 4.43, usando as defini¢coes dadas por 4.44

I

[\

e 4.45 e o teorema da divergéncia para eliminar as derivadas em velocidade, chegamos a

seguinte equagao:

By 5 (4.46)

Multiplicando a equacgao acima por R e dividindo por v, podemos reescrevé-la como

Ovot) | 00TR) | (0% — 2 8@) 0

) _
RO(vay) | ROWITR) | > zZer? g (4.47)

v OR v 0z OR

Para z = 0, a densidade v(R,0) = X(R) e os termos dependentes de z desaparecem.

Utilizando também a definicao dada em 4.16, a expressao acima pode ser reduzida a:

58(2012%) 2

s—3p  TORT 02+ v, =0, (4.48)
usando a definicao de variancia 03, = @ — Fi e depois de fazer algumas manipulacoes

algébricas, finalmente chegamos & expressao final:

_ 0ln(X o2
Vrr(R) = U5, + 0}, — o, (1 + 8111ER;> — Ra—}f;. (4.49)

Essa equacao nos fornece o desvio que a velocidade de rotacao sofre devido as disper-

soes de velocidades em ambas as componentes e ao gradiente de densidade superficial. O
fato dessa equagao depender do logaritmo da derivada facilita muito o calculo, pois nao
precisamos nos preocupar com o valor da densidade, mas somente com o seu perfil radial.

Portanto, o potencial axissimétrico pode ser atualizado, fazendo uso da Eq. 4.49, uma
vez que a sua derivada esta relacionada com a velocidade circular quadratica. Entretanto,
as equacoes de movimento usam exatamente a derivada do potencial e nao o proprio. Desta
forma, a Eq. 4.49 ja nos fornece uma atualizacao direta que serd usada nas equacoes de
movimento.

Os resultados obtidos a partir do uso da Eq. 4.49 estao discutidos na Sec. 5.4.
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Capitulo 5

Resultados e discussao

Neste trabalho, os parametros adotados foram, em sua maioria, baseados em nossa
Galaxia. Entretanto, nas proximas segoes iremos apresentar alguns resultados que nao sao
inteiramente baseados nos parametros da Galaxia, os quais sao validos a principio para
outras galaxias. De maneira geral, iremos primeiramente apresentar os resultados obtidos
para as Orbitas periddicas e depois para as nao-periddicas. Discutiremos o comportamento
das orbitas perto da corrotacao e apresentaremos uma relacao entre o bojo e a formacao
de uma barra através da perturbacao espiral. Os programas e métodos utilizados para

obtencao dos resultados, aqui apresentados, estao discutidos no Cap. 4.

5.1 Resultados - érbitas periodicas

Nessa secao iremos mostrar alguns resultados que foram obtidos com a variagao dos
parametros o, i e (. As Orbitas periodicas foram encontradas pelo método descrito em
4.2 e as posicoes, onde a densidade de resposta e imposta atingem um méximo, foram
calculadas como descrito em 4.3.

Como discutimos no Cap. 3, o contraste de densidade tem um valor aproximado de
0.2. A Eq. 3.31 fornece a relacao entre o contraste de densidade e os parametros o, 7 e
Co, que foram variados visando manter o contraste de densidade constante. Os outros dois
parametros que aparecem nessa equagao, m e ¢; nao foram variados bem como §2,; no

entanto iremos descrever, brevemente, suas influéncias sobre as estruturas espirais.
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5.1.1 Parametros fixos

O numero de bracos, m, esta relacionado com o valor do pitch angle. Assim, pelas
razoes dadas na Sec. 2.2 mantivemos m fixo e variamos somente 1.

Um aumento no valor de ¢, significa que a amplitude da espiral decresce mais rapida-
mente para regioes externas, indicando que os efeitos nas orbitas serao maiores na parte
interna da Galaxia e menos pronunciados na parte externa. Dessa forma, consideramos
que €; = €4, 0 que nos parece mais razoavel ou, pelo menos, €, teria que assumir valores
maiores que €4, Ou seja, a escala de comprimento da espiral teria que ser menor que a do
disco, o que é um argumento razoavel pois nao podemos ter bracos sem disco.

Aumentando o valor da velocidade de rotagao do padrao espiral, €2,, as distancias
galactocéntricas referentes as ressonancias iriam diminuir, fazendo com que o padrao espiral
global se torne menor, ao passo que se diminuirmos o valor de 2, todas as ressonancias
iriam para raios galactocéntricos maiores. Portanto, as posi¢oes das ressonancias estao
associadas diretamente com o valor de €2, como discutido por Lépine et al. (2011a). O
valor que encontramos no Cap. 2, para a velocidade do padrao espiral, ¢ compativel com

a posi¢ao encontrada por Lépine et al. (2011a) para ressonancia 4:1.

5.1.2 Variacao dos parametros

As figuras a seguir mostram os resultados da auto-consisténcia obtidos para uma gama
de parametros. Em todos os casos, a curva de rotacao adotada corresponde a Eq. 2.24 com
as constantes dadas pelo Modelo 2 da Tabela 2.3. Como explicado no inicio dessa secao,
os parametros, i, o e (y, foram variados de forma a que o contraste de densidade, obtido
no Cap. 3, permaneca fixo. As outras constantes do modelo foram fixadas com os valores
fornecidos na Tabela 3.1. Nessas figuras, mostramos as orbitas periodicas (& esquerda)
juntamente com as posigoes onde a resposta de densidade e a imposta sdo maximas (ver
Cap. 4). A direita de cada grafico, temos o desvio relativo entre a densidade de resposta
e a densidade imposta em fungao do raio galactocéntrico.

Em uma primeira analise, podemos perceber que em todos os casos a resposta de
densidade comeca a ficar fora de fase com a imposta proximo ao raio da ressonancia 4:1
(R41 =~ 6), atingindo um méximo de desvio exatamente nessa. Outro ponto interessante

ao qual podemos chamar atencao é que mesmo para os parametros que mantém o mesmo
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Figura 5.1: A esquerda, temos uma série de érbitas periédicas no plano da Galaxia (representadas
pelas linhas em preto). As espirais, indicadas em verde, representam a perturbacdo imposta e os pontos
vermelhos sdo as posigdes dos maximos da densidade de resposta. O circulo vermelho é o raio de corrotagao
(Reor = 8.4 kpc). A direita, temos o desvio relativo entre a densidade de resposta e a densidade imposta
em funcdo do raio galactocéntrico. Os parametros usados sdo; i = 14°, 0 = 4.7 kpe, (o = 600 km? s—2

kpc~ 1.
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Figura 5.2: O mesmo que na Fig. 5.1. Os parametros usados aqui sao; ¢« = 14°, 0 = 3.8 kpc, (o = 400
km? s72 kpc~.
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Figura 5.3: O mesmo que na Fig. 5.1. Os parametros usados aqui sao; ¢« = 14°, 0 = 5.4 kpc, (p = 800
km? s72 kpe~*.
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contraste de densidade as estruturas que aparecem nao sao iguais. Isso mostra que nao
h& uma degenerescéncia na combinacao dessas constantes. Isso ocorre porque as forcas
radiais e tangenciais devido a perturbacao nao tém a mesma dependéncia com o, i e (g
que o contraste de densidade.

Analisando os resultados das Figs. 5.1, 5.2 e 5.3, onde todas essas possuem um mesmo
valor de pitch angle, podemos perceber que, em dois casos, a ressonancia 3:1 (Figs. 5.2 e
5.3) aparece, fazendo com que a resposta fique fora de fase nesse raio. Ja nas Figs. 5.4 e 5.5,
onde adotamos um pitch angle menor, a auto-consisténcia é globalmente melhor, porém
h& uma consideravel perda de “for¢ca” da ressonancia 4:1, o que vai contra as evidencias
observacionais encontradas por Lépine et al. (2011a). Outro ponto a destacar é que, apesar
de globalmente a auto-consisténcia para um pitch angle menor ser melhor, o resultado
na Fig. 5.1 produz uma melhor auto-consisténcia nas partes internas a ressonancia 4:1.
A razao da auto-consisténcia ser globalmente melhor, para valores menores de i, pode
vir do fato de a aproximacao tightly wound spiral adotar |tani| < 1 (ver Cap. 3 para
maiores detalhes). Pérez-Villegas et al. (2013) discutem a influéncia do pitch angle na
auto-consisténcia das estruturas espirais. Eles encontraram um limite de ¢ = 20°, para o
qual a estrutura espiral de galaxias do tipo Sc pode ser mantida por orbitas periddicas.
Além desse valor, a densidade de resposta nao coincide com o potencial imposto; isso,
segundo os autores, poderia dar origem a estruturas espirais transientes.

Outro resultado global que podemos destacar é o surgimento de varias 6rbitas periodicas
entre a ressonancia 4:1 e a corrotagao, sobrepostas umas as outras. Elas aparecem em
todos os casos e gostariamos de chamar a atencao para uma em especial que aparece
frequentemente: a ressonancia 6:1. Na proxima secao, iremos discutir melhor essa regiao.

Como ja argumentamos no Cap. 2, acreditamos que m = 2 com ¢ = 14° seja a melhor
configuragao para representar a Galaxia, pois proximo a ressonancia 4:1 segmentos menores
de bracos comecam a surgir, o que é esperado como um fenémeno natural dessa ressonancia,
justificando assim algumas estruturas observadas na Galdxia. Portanto, o modelo que
encontramos que melhor representa a Galaxia é mostrado na Fig. 5.6. A posicao do Sol
na Galaxia esta representada pelo ponto amarelo e para melhor visualizacao retiramos

algumas orbitas periddicas da vizinhanca solar.
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Figura 5.6: Melhor modelo para Galaxia. As espirais, indicadas em verde, representam a perturbagio
imposta; elas coincidem com a densidade de resposta (pontos vermelhos) até a ressonéncia 4:1. O circulo
vermelho é o raio de corrotagdo (R.or = 8.4 kpc). A posicdo do Sol estd marcada pelo ponto amarelo. Os

parametros usados para perturbacao nesse modelo sdo os mesmos listados na Tabela 3.1.

5.2 A estrutura espiral entre as ressonancias 4:1 e corrotagao

Muitos estudos sobre a auto-consisténcia tém sido realizados nas ultimas décadas (Con-
topoulos & Grosbol, 1988; Patsis et al., 1991; Amaral & Lepine, 1997; Pichardo et al., 2003;
Martos et al., 2004; Antoja et al., 2011). Contopoulos & Grosbgl (1986) ja tinham estu-
dado a densidade de resposta e concluido que estruturas espirais bem definidas nao existem
além da ressonancia interna 4:1. Este resultado foi posteriormente confirmado por outros
trabalhos e também por nés, como iremos mostrar.

Nas Figs. 5.1 — 5.5, mostramos o local onde a densidade de resposta é maxima, como
descrito no Cap. 4, Sec. 4.3, para o nosso modelo. Podemos ver que para todos os casos
existe uma boa auto-consisténcia, na forma de espiral, na regiao interna a ressonancia 4:1,
a qual é delimitada pelas 6rbitas com um formato quadrado. Esta auto-consisténcia é par-
ticularmente satisfatoria para o nosso modelo, uma vez que o potencial perturbador com
perfil gaussiano gera uma densidade de resposta e um potencial de resposta muito similar
ao imposto. O fato de dois bragos espirais logaritmicos, bem definidos, estenderem-se até a
ressonancia 4:1 é um resultado robusto, que foi encontrado pelos diversos trabalhos mencio-
nados acima, apesar de usarem outros potenciais axissimétricos e perturbacoes, mostrando
que a ressonancia 4:1 desempenha um papel fundamental na estrutura das galaxias. Isto

estd de acordo com as caracteristicas observadas de bracos espirais, uma vez que Elme-
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green & Elmegreen (1995) observaram que a maioria das galaxias espirais possuem dois
r roeminen imétri nas regioes mais intern ntr roximadamen

bragos proeminentes e simétricos nas regioes mais internas, dentro de aproximadamente
0.5 Ras, onde Rys é definido como sendo o raio para o qual o brilho superficial é de 25

mag arcsec .

Estes autores sugerem que o término dos bracos poderia coincidir com a
corrotacao. Esta estrutura robusta, com um aspecto semelhante em muitas galédxias espi-
rais, é possivelmente a tinica capaz de determinar a velocidade do padrao espiral. Scarano
& Lépine (2013) mostraram que as velocidades do padrao espiral tém uma distribuigao

concentrada em torno de 24 km s~! kpe ™!

, em outras palavras, elas nao seriam arbitrarias.

Gostariamos de chamar a atencao para um efeito interessante. Podemos perceber que
a densidade maxima de resposta comeca a ficar fora de fase em relacao a perturbacao
espiral logaritmica perto da ressonancia 4:1, como j4 mencionamos acima. Isso sugere que
o desvio de uma espiral logaritmica perfeita, em galaxias, pode ser entendido naturalmente
como um efeito da ressonancia 4:1. A consequéncia disto é o aparecimento de bifurcacdes.
Quando a densidade de resposta comeca a ficar fora de fase com a densidade imposta,
parte da matéria permanece seguindo o potencial imposto (como mostraremos na Sec.
5.4), resultando em um segmento de braco. Em galaxias com uma estrutura semelhante
ao da Via Lactea, o aparecimento de bifurcacoes é possivelmente associado a ressonancia
4:1, em vez de a corrotacao. Este nao é um resultado novo, do ponto de vista tedrico, uma
vez que Patsis et al. (1994) e Patsis et al. (1997) ja tinham discutido tal fenémeno. O
trabalho observacional de Elmegreen & Elmegreen (1995), também indica que bifurcagoes

tém inicio no final dos bracgos simétricos proeminentes e o fato de nao dependerem dos

detalhes de uma determinada curva de rotagao sugere que este ¢ um resultado robusto.

5.2.1 Além da ressonancia 4:1

Em nosso modelo, existe uma clara mudanca na natureza dos bragos além da ressonan-
cia 4:1. Nao ha mais bracos produzidos pela concentracao de érbitas estelares, mas apenas
orbitas ressonantes sobrepostas. Como poderia uma 6rbita ressonante comportar-se como
um brago espiral? Isso pode acontecer se as estrelas forem capturadas pelas ressonancias,
semelhante a asteroides do sistema solar, para o qual o mecanismo de aprisionamento foi
descrito por Goldreich (1965). Por exemplo, no cinturdo de asteroides, as ressonancias
3:2, 4:3 e 1:1 com Jupiter sao povoadas por grupos de asteroides. Da mesma forma, as

estrelas capturadas pelas ressonancias poderiam produzir um aumento local da densidade
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X (kpe)

Figura 5.7: Estrutura dos bracos observados na vizinhanca solar. O Sol estd no centro da figura, e as
distancias nos dois eixos sdo em relagao ao Sol. O centro galactico estaria baixo e fora da figura. Diferentes
tipos de objetos foram adicionados para melhor localizar as estruturas, todos os quais estao identificados
com o mesmo simbolo (pontos cinzentos): cefeidas, aglomerados abertos, fontes de CS (ver texto para
detalhes). A curva a, em marrom, representa uma Orbita estelar na ressonéncia 4:1, a curva b uma 6rbita
na ressonancia 6:1 e a curva ¢ nao é identificada em termos de ressonancia, uma vez que representa um
ajuste linear aos pontos observados. As outras duas linhas (em vermelho, uma em verde) sdo espirais
logaritmicas ajustadas aos dados. Este esquema trata-se de uma sugestdao ou exemplo de identificacao
de estruturas, nao um resultado final. Um estudo sistematico das perturbacoes de velocidade permitiria
avancar na identificacao correta.

e transformé-las em uma espécie de braco. Se este modelo estiver correto, quando aplicado
a nossa Galaxia, esperarfamos que alguns dos bragos vistos na vizinhanca solar tivessem a
forma das orbitas ressonantes.

Evidéncia direta de um braco com a forma de uma oOrbita estelar na ressonancia 4:1
foi encontrada por Lépine et al. (2011a) usando como fontes: tragadores moleculares CS,
cefeidas com periodos maiores do que seis dias e aglomerados abertos com idades infe-
riores a 30 milhoes de anos. O mapa obtido neste artigo esta reproduzido na Fig. 5.7.
Aqui, o mesmo simbolo foi usado para todos os tipos de tracadores, uma vez que estamos
interessados somente na estrutura de forma geral. Deve ser lembrado que, atualmente,
apenas na vizinhanca solar é que podemos ter uma descricao detalhada da estrutura espi-
ral, uma vez que a extingao interestelar nao permite que aglomerados abertos e cefeidas
sejam observados além de alguns kpc.

A Fig. 5.7 pode ser vista como um zoom da parte superior das Figs. 5.6 ou 5.1, na
regiao em torno do Sol. Podemos observar a presenca de uma estrutura com um angulo de

cerca de 90° (rotulado por “a” em marrom na figura), o qual foi identificado por Lépine et
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al. (2011a) com sendo a ressonancia 4:1. O argumento usado para identificar essa estrutura
nao foi apenas o ajuste apresentado na Fig. 5.7, mas também outros pontos observados ao
longo de uma linha reta com cerca de 7 kpc de comprimento, além do fato desses pontos
encontrarem-se exatamente no lugar previsto, com base nos valores conhecidos da curva
de rotacao e de €2,, que foi calculado no Cap. 2. Apresentamos também um ajuste, de
uma orbita na ressonancia 6:1, aos pontos observados (curva com etiqueta “b”, em azul).
Esta se assemelha muito a estrutura prevista na Fig. 5.6, que cruza o canto da érbita na
ressonancia 4:1 e passa proxima ao Sol, além de apresentar um canto agudo no segundo
quadrante da Galaxia.

Finalmente, pode-se observar na Fig. 5.6, logo abaixo do canto superior da o6rbita na
ressonancia 4:1, uma orbita que cruza dois pontos. Isto se assemelha a estrutura tipo braco
na Fig. 5.7 com etiqueta “c”. Consideramos que esta estrutura observada ¢ provavelmente
real, devido ao grande ntimero de tracadores que caem sobre ela. Isto sugere um conceito
interessante. Uma vez que Orbitas ressonantes podem cruzar-se entre si, seria possivel
também ter uma estrutura tipo braco que correspondesse a essas Orbitas, atravessando
uma a outra. Isto contrasta com a visao classica de bragos espirais, em que nenhum desses
cruzamentos pode existir.

Obviamente, a interpretacao que demos para algumas estruturas locais pode nao pare-
cer convincente. Um possivel argumento contra é que as o6rbitas ressonantes nao parecem
ser uniformemente povoadas pelas estrelas e também devido a quantidade de ressonancias
que podem povoar essa regiao, como podemos ver em todas as figuras mostradas em 5.1.2.
No entanto, o mecanismo de captura de estrelas pelas ressonancias merece um estudo
mais aprofundado para determinar se algumas regioes deveriam apresentar uma populacao
maior. A vizinhanca solar é rica em estruturas e nao foram explicadas por nenhum outro
modelo. Alguém poderia argumentar que elas nao podem ser explicadas, porque surgiriam
devido a eventos estocasticos. A ideia que propomos aqui é que algumas destas estruturas
correspondem as oOrbitas ressonantes, e ela pode ser verificada, uma vez que cada ponto
em uma dessas Orbitas tem uma velocidade associada. No entanto, isso ficara para um
trabalho futuro e nao foi explorado aqui. A comparacao com os dados observados é dificil,
em parte devido a sua qualidade. Além disso, alguns ajustes podem parecer melhor em

uma certa regiao do plano galéctico, mas pior em outras.
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5.2.2 Além da corrotacao

Até agora nao foi abordada a questao das orbitas periddicas além da corrotacao. O
motivo disso é que além da corrotacao nao encontramos nenhuma evidencia de auto-
consisténcia ou alguma estrutura que se pareca com uma estrutura espiral. A Fig. 5.8

mostra um resultado obtido para raios além da corrotacao.

X (kpc)

Figura 5.8: Orbitas periodicas calculadas além da corrotacio. A perturbacio imposta esta representada

pelas linhas verdes e o raio de corrotagdo é indicado pelo circulo em vermelho. Os pardmetros, para

perturbacao, usados nesse modelo sao os mesmos listados na Tabela 3.1.

Também fizemos testes para contrastes de densidades maiores do que o adotado em
todo o trabalho, mas nao obtivemos sucesso em encontrar nenhuma estrutura além da
corrotacao. As orbitas associadas a esta regiao sao todas retrogradas, ou seja, giram no
sentido oposto definido pela curva de rotacao com relacao ao referencial fixo no padrao
espiral.

Uma possivel explicacao para que as estruturas espirais sobrevivam além da corrotacao
¢ dada por Kaufmann & Contopoulos (1996). Eles fizeram um estudo de auto-consisténcia
da barra e também concluiram que além da corrotacao nao hé& oOrbitas periddicas que
suportariam a existéncia dessa estrutura. No entanto, os autores encontraram evidéncias
de que nessa regiao a estrutura pode ser mantida por érbitas caodticas. Apesar do estudo
ter sido feito para corrotacao da barra, ele pode ser estendido a corrotacao das estruturas
espirais. Nesse trabalho, nao fizemos nenhum estudo aprofundado sobre as 6rbitas cadticas,
mas elas podem estar presentes na simulacao que mostraremos na Sec. 5.4. Pois, nas
regioes proximas a corrotacao, varias condicoes iniciais dao origem a possiveis oOrbitas

caoticas, como podemos ver pela Secao de Poincaré na Fig. 4.6.
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5.3 Orbitas na corrotacao

Nesta se¢ao, iremos analisar as 6rbitas na corrotacao. Para fazer esta andlise, utilizamos
os mesmos parametros da espiral e a mesma curva de rotacao que usamos para a obtencao
da Fig. 5.6, a qual acreditamos ser a que melhor representa a Galaxia. A diferenca aqui é
que as Orbitas analisadas nao sao periodicas, pois exatamente na corrotacao é impossivel,
com o método descrito em 4.2 encontrar, tais 6rbitas. Portanto, verificamos como uma
orbita com energia Fo(Rer) em R, = 8.4 kpc evolui se adotarmos diferentes valores de
velocidade radial Vi e diferentes posicoes angulares com relacao a perturbacao espiral (.
Portanto, dada as condigoes iniciais, R..., Vg € ¢, calculamos o momento angular inicial
J1 através da Eq. 4.20, s6 que agora para diferentes posicoes angulares. Desta forma,
aprisionamos as orbitas perturbadas as orbitas com energia puramente circular Ey(Reo)-

Feito isso, variamos Vx entre -20 e 20 km s~! e para ¢ adotamos os valores de 0, 30, 45,
90 e 135°. Seria redundante adotar valores angulares além de 180°, pois os bragos possuem
simetria de 180°.

Existe uma razao especial para verificarmos a posicao ¢ = 30°, pois é exatamente
onde um minimo no potencial dos bracos ocorre. Como os bragos espirais provocam um
adensamento das nuvens moleculares gigantes (Foyle et al., 2010), onde provavelmente se
converterao em estrelas (Elmegreen, 2011) e segundo Moore et al. (2012), entre 60 — 80%
dos aumentos observados na taxa de formacao estelar estao associados as caracteristicas
do brago espiral, como o adensamento das 6rbitas dentro dos bragos, essa regiao seria uma
forte candidata a local de formacao estelar. Entretanto, elas podem nascer em diversos
locais da galdxia devido a um surto de formacao estelar. Isso pode ocorrer pela injecao
de turbuléncia no meio interestelar por supernovas (Dib et al., 2009). Justificamos, assim,
a escolha de diversos valores angulares relativo a perturbacao espiral. Os resultados sao

mostrados nas figuras que seguem.

Podemos observar que alguns valores de ¢ e Vi foram omitidos dos graficos abaixo.

! n3o permitem qualquer

Isso ocorre porque os valores de Vi iguais a £10 e +20 km s~
valor de ¢. Para valores de Vi = +20 km s, s6 a posicdo ¢ = 30° & possivel, ou seja,

na mesma posicao dos bragos. Isso acontece porque as oOrbitas foram presas a energia
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Eo(R.o), desta forma valores arbitrarios violam essa energia fazendo com que a Eq. 4.20

nao tenha raizes reais. Para valores de Vi acima de 25 km s+

, nenhuma posicao azimutal
é permitida. Entretanto, baixos valores para Vx no raio de corrotacao estao de acordo com
as previsoes tedricas (Sellwood & Binney, 2002), as quais postulam uma baixa dispersao
radial de velocidades nesse raio.

Uma outra caracteristica interessante, em quase todos os casos, é que a variacao radial
que as Orbitas sofrem estd entre 2 — 3 kpc, o que corrobora com os resultados obtidos por
Lépine et al. (2003). Apenas para o caso onde ¢ = 135% Vi = 0 km s™! (Fig. 5.13), é que
a variacao radial é baixa: AR ~ 0.35 kpc. Isso ocorre porque nessa regiao encontra-se um
dos pontos estaveis de Lagrange, fazendo com que a orbita fique confinada nesse local.

Em todos os casos onde ¢ # 30°, as estrelas flutuam entre raios acima e abaixo do raio
de corrotagao, passando mais tempo em raios externos do que internos a ele. Isso ocorre
porque quando a estrela vai para raios mais internos sua velocidade angular aumenta,
fazendo com que ela atinja o ponto de retorno (ponto no qual a 6rbita passa pela corrotacao)
mais rapidamente do que quando ela est4 em raios mais externos. Nos casos onde as estrelas
nasceriam nos bracos, em ¢ = 30°, as orbitas migram para raios externos ou internos a
corrotagiao. Somente no caso onde Vi = —20 km s~ (Fig. 5.21), a estrela migra para um
raio interno a corrotagao, nos demais a migragao ocorre para raios externos.

Os resultados obtidos nessa se¢ao mostram uma variedade de é6rbitas na corrotacao, que
dependem da posicao relativa aos bracos em que as estrelas nascem e de suas velocidades

radiais. H& uma clara diferenca entre as oOrbitas das estrelas que nascem préximas ao
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Figura 5.9: O grafico a esquerda mostra a trajetoria da orbita integrada. No grafico da direita exibimos a
variagdo radial que a estrela sofreu durante o tempo de integragdo. O ponto azul marca a posic¢do inicial e o
ponto amarelo a posi¢do final, ap6s 10 G anos de integracio. As espirais, indicadas em verde, representam
a posigdo onde a perturbacdo é maxima. O circulo vermelho é o raio de corrotagdo (Rcor = 8.4 kpc),
que também estd marcado pela linha pontilhada azul, no grifico da direita. Os parametros usados sao os

mesmos listados na Tabela 3.1. As condi¢des iniciais sdo: ¢ = 0% Vg = 0 km s~ 1.
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Figura 5.11: O mesmo que na Fig. 5.9.
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Figura 5.13: O mesmo que na Fig. 5.9. As condicdes iniciais sdo: ¢ = 135°% Vg = 0 km s~ 1.
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Figura 5.14: O mesmo que na Fig. 5.9. As condicbes iniciais sdo: ¢ = 0° Vg = 10 km s~ 1.
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Figura 5.15: O mesmo que na Fig. 5.9. As condicSes iniciais sdo: ¢ = 30°e Vg = 10 km s !.
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Figura 5.16: O mesmo que na Fig. 5.9. As condicdes iniciais sdo: ¢ = 45°% Vi = 10 km s '.
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Figura 5.17: O mesmo que na Fig. 5.9. As condicdes iniciais sdo: ¢ = 0% Vg = —10 km s~ *.
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Figura 5.21: O mesmo que na Fig. 5.9. As condicdes iniciais sdo: ¢ = 30°e¢ Vp = —20 km s~ .
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braco e das que nascem afastadas dele. Nesse ultimo caso, a maioria das 6rbitas ficam
confinadas em uma regiao angular, oscilando o raio da o6rbita entre as regioes internas e
externas a corrotacao. J& no outro caso, as estrelas viajam todo o disco galactico e migram
suas Orbitas para raios externos ou internos a corrotagao. Praticamente em nenhum caso
a estrela permanece confinada proxima ao raio de corrotagao, somente no da Fig. 5.13;
nos demais elas apenas atravessam esse raio. Observacionalmente, se soubermos a posicao,
idade e velocidade de uma estrela ou aglomerado, poderiamos integrar sua orbita e verificar
se este objeto nasceu proximo ou nao dos bracos espirais, supondo que o nosso conhecimento
sobre a estrutura espiral seja suficiente, como os valores de €2, ¢ e a posigao exata dos bragos

na Galéaxia.

5.4 Efeito das ressonancias - orbitas nao periodicas

Os resultados apresentados nesta secao correspondem as condigoes iniciais e ao método
descrito na Sec. 4.4, para o potencial axissimétrico. Para o potencial perturbador, Eq. 3.5

em z = 0, os parametros adotados sao os mesmos da Tabela 3.1.

5.4.1 Deformagoes na curva de rotagao

A curva de rotacao de nossa Galédxia mostra variagdes irregulares com estruturas de
onda se a velocidade de rotagao, V. (R), é determinada a partir de observagoes de 21 cm
aplicando o método de ponto tangencial (Clemens, 1985). Essa caracteristica na curva de
rotacao provavelmente deve existir em outras galdxias, mas a resolucao atual nao é boa o
bastante para detectar tais flutuacoes. Essas deformacoes também aparecem no disco de
estrelas, como por exemplo na curva de rotagao obtida por Maciel & Lago (2005) usando
nebulosas planetarias.

Na Fig. 5.22, mostramos a evolugao que a curva de rotacao sofreu num periodo de
integracao de 0 a 1 Giga ano. As flutuagoes que observamos provavelmente sao criadas
pelas ressonancias. Elas aparecem principalmente entre a ressonancia interna 2:1 e a
corrotacao, com amplitudes da ordem de 10 km s~ podendo aumentar esse valor com um
tempo maior de integragao. Na Fig. 5.23, ampliamos o grafico da Fig. 5.22 que corresponde
a t = 1000 milhoes de anos. Nele, podemos notar a presenca de dois picos proximos as

ressonancias internas 2:1 e 4:1. Na verdade, a ressonancia interna 2:1 est4 mais proxima
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do vale do que do pico. Proximo a corrotacao, esperavamos a criacao de um minimo,
como observado em nossa Galaxia e segundo evidéncias que encontramos (trabalhos em
andamento). Entretanto ele ndo é muito evidente nos graficos que mostramos, mas basta
prestar atencao com cuidado na Fig. 5.23, que podemos perceber uma queda logo apoés
a ressonancia 4:1 interna, que poderia estar associada a formacao desse minimo se apos a
corrotacao a curva tornar a subir. O fato disso nao acontecer pode estar ligado ao potencial
axissimétrico que adotamos. Ele apresenta um leve declinio, devido ao disco ser puramente
exponencial, fazendo com que a ressonancia 4:1 interna fique mais proxima da corrotacao,
apagando o minimo. As ressonancias externas também apresentam flutuacoes mas com
uma amplitude muito menor, pois nessa regiao a perturbacao ja esta bem fraca com relacao
ao potencial total, devido ao seu decaimento exponencial.

As oscilacoes que aparecem na curva de rotacao estao ligadas também as oscilacoes na
densidade, pois as duas grandezas estao correlacionadas pela equacao de Poisson. Algumas
dessas ressonancias sao responsaveis pela captura de estrelas e outras por expulséi-las,
como iremos mostrar nos mapas de densidade mais adiante. Outra coisa interessante que
podemos notar na Fig. 5.23 é que quando a ressonancia interna esta mais proxima de um
vale a equivalente externa estid mais proxima do pico. Em termos de densidade podemos
dizer que se a interna expulsa estrelas, a externa ird capturd-las. A fim de confirmar nossa
hipotese, seria necessario um estudo mais aprofundado na teoria de captura de objetos por
ressonancias.

A nossa intencao é reproduzir as caracteristicas de oscilagao presentes na curva de
rotacao, como é observada, e nao ajustar a curva de nossa Galaxia apesar dos parametros
adotados serem semelhantes. Isso pode gerar a seguinte pergunta, entao porque nao usar
a curva observada da Galaxia? A resposta é simples. Necessitamos de um modelo em que
fique claro a contribuicao das componentes esféricas e a do disco. As variacoes de potencial
devidas a migracao de estrelas s6 podem afetar a componente do disco, pois a dinamica
estelar das componentes esféricas é completamente diferente. No final, temos que somar a
componente que foi afetada (disco) com a componente que nao foi afetada (componentes
esféricas) para ver o efeito na distribuicao de potencial total.

Este ainda é um resultado preliminar que merece um estudo mais aprofundado, como
a variacao dos potenciais axissimétricos adotados (em andamento). Talvez um modelo de

disco puramente exponencial nao seja adequado ou a influéncia do halo seja maior nas



116 Capitulo 5. Resultados e discussao

250

B 250 - - - —— . 250 -
w0 [ he—— wof | e 200 T
g 180 = 180 | & 150 | :
£ 3 g |
T B B :
> 100 | > o0 | > 100 | :
50 | 50 - ! ! 50 :
0 . 0 0 L
2 4 6 8 10 12 14 2 4 6 8 10 12 14 2 4 6 8 10 12 14
R (kpe) R (kpe) R (kpc)
250 m - - 250 . ﬂ T —— T 250 T
L~ i : A | )
200 T 200 : 200 oS
5 150 : : & 150 | 7 1501
g ‘ | 3 £
5 T E
> 100 | > 100 | > 100 |
S0 ¢ 50 : : 50 |
0 . L . 0 . A . L . 0 4 i .
2 4 [ g8 10 12 14 2 4 [ g 10 12 14 2 4 6 g8 10 12 14
R {kpo) R (kpc) R (kpc)

Figura 5.22: Curvas de rotagdo obtidas da simulacdo descrita na Sec. 4.4. As linhas verticais indicam
algumas da principais ressonancias. As ressonancias 2 : 1 interna e externa de Lindblad estdo indicadas
pelas linhas em preto, as ressonancias 4 : 1 interna e externa de Lindblad estao indicas pela linha pontilhada
em azul e a corrotacao é indicada pela linha pontilhada em rosa. De cima para baixo e da esquerda para
direita mostramos a evolucao temporal para ¢t = 0, 200, 400, 600, 800 e 1000 milhoes de anos.
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Figura 5.23: Ampliacao do grafico da Fig. 5.22 para t = 1000 milhoes de anos.

partes mais internas, deixando a curva mais plana. A perturbacao também nao foi capaz
de reproduzir um aumento na curva nas regioes mais externas como parece acontecer em

algumas galéxias, o que pode indicar que isso seja uma caracteristica da distribuicao inicial

de matéria na formacao do disco.
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5.4.2 Evolugao da densidade superficial do disco

Nesta secao apresentamos os mapas de densidade obtidos com a funcao Kernel Density
Estimator (KDE), a mesma usada para obter os resultados do Cap. 2. Agora, usamos uma
versao bidimensional desta. Na Fig. 5.24, mostramos os mapas de densidade normalizados.
Em t = 0, o disco é puramente exponencial, como explicado em 4.4.2, e o ultimo mapa
mostra a evolugao em ¢t = 1 bilhao de ano.

A Fig. 5.24 mostra a evolucao temporal da densidade. Nos primeiros 400 milhoes de
anos, os bracos persistem até a ressonancia 2:1 externa de Lindblad. A partir dai os bracos
perdem a forma espiral, gerando um anel proximo a essa ressonancia. Por volta de 800
milhoes de anos, ramificagdes comegam a surgir (na Fig. 5.25 ampliamos essa regido em t
= 1000 milhdes de anos para melhor visualiza¢do) nos bragos entre a ressonancia 4:1 e a
corrotacao, perdendo também as caracteristicas de uma espiral logaritmica. Somente até a
ressonancia 4:1 é que os bracos persistem, como ja tinhamos previsto pela analise feita com
a resposta das oOrbitas periddicas. Na regiao bem central as 6rbitas tomam um formato

eliptico sugerindo a formagao de uma barra complementando os resultados da secao 5.5.
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Figura 5.24: Mapas normalizados de densidade obtidos da simulacao descrita na Sec. 4.4. Os circulos
indicam algumas das principais ressonancias. O primeiro circulo em azul é a posiciao da ressonéncia interna
4:1, em vermelho a corrotagao e por tltimo em verde é a posi¢ao da ressonancia externa 2:1. De cima para
baixo e da esquerda para direita mostramos a evolu¢ao temporal para t = 0, 200, 400, 600, 800 e 1000

milhées de anos.

Até os 400 milhoes de anos, os bracos espirais conseguiram sobreviver além da corrota-
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Figura 5.25: Ampliacao do grafico em t = 1000 milhdes de anos, da Fig. 5.24. O primeiro circulo em azul

é a posicao da ressonancia interna 4:1, e o vermelho, a corrotacao.

¢do, provavelmente devido ao mecanismo proposto por Kaufmann & Contopoulos (1996),
como ja mencionamos anteriormente, pois nessa regiao a maior parte das condicoes ini-
ciais geram orbitas caoticas. Entretanto, apos esse periodo de tempo, as orbitas foram
capturadas pela ressonancia 2:1 externa.

Nosso modelo consegue reproduzir muitas das caracteristicas globais que observamos
em diversas galaxias como, por exemplo, o surgimento das bifurcagoes em formato de “y”
que pode ser visto claramente na Fig. 2.1. Esses resultados indicam que talvez estejamos
no caminho certo para uma melhor compreensao das estruturas observadas. Um resultado
recorrente que obtivemos nas simulacoes é de que, na regiao interna, a estrutura com 2
bracos sempre se preserva, o que reforca os resultados obtidos com as érbitas periddicas,

que mostram uma boa auto-consisténcia nessa regiao.

5.5 Relacao entre a barra e o bojo

Cerca de 50% das galaxias espirais possuem barra, seja uma barra forte ou fraca, e ha
evidéncias tanto cinematicas quanto fotométricas de que a Via Lactea possui uma barra
(Binney & Tremaine, 2008, Sec. 6.5). Shen et al. (2010) argumentaram que o bojo da
Galéxia é parte do disco e sugeriram que ele (na verdade, um pseudobojo em formato de
caixa) é uma barra que evoluiu de um disco frio e massivo. Nesta se¢do, iremos analisar a

conexao entre um bojo esférico central com as Orbitas estelares nessa regiao.
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5.5.1 Curva de rotacao plana com um bojo: modelo simples

Muitas galaxias tém uma curva de rotacao plana, mas algumas delas apresentam um
pico na parte interna. Um exemplo é a curva de rotacao de nossa Galaxia, como pode
ser visto na Fig. 4.2, que apresenta um pico na regiao interna em um raio menor do que
2 kpec, com um maximo em torno de 300 pc. A natureza desse pico é um assunto em
debate. Alguns autores consideram que ele aparece devido a movimentos nao circulares,
como Burton & Liszt (1993), que acreditam que ha uma forte componente de velocidade
de gas fluindo das regioes centrais da Galdxia. Outros consideram que é devido a um
importante desvio da simetria axial, como um bojo triaxial, que segundo Gerhard & Vietri
(1986) é necessario para explicar o pico.

Para executar uma primeira anélise sobre os efeitos da presenca do bojo sobre as 6rbitas
estelares nas regioes internas da Galaxia, adotaremos a hipotese de que o bojo tem uma
simetria axial, ou seja, um bojo esférico como parece ser, na maioria das galaxias espirais
(Méndez-Abreu et al., 2010). Entretanto, em bojos axissimétricos, também é possivel en-
contrar 6rbitas elipticas em suas regioes centrais. Portanto, qualquer perturbacao pequena
pode dar origem a uma estrutura oval. Uma vez que nao estamos interessados em resolver
o caso especifico da nossa Galaxia, mas sim, ter uma idéia geral do efeito do bojo nas
orbitas internas, n6s nao usamos a curva de rotacao observada. Em vez disso, usamos uma
curva mais simples a partir da qual podemos obter o potencial analiticamente, evitando
assim, dados numéricos. Para realizar este estudo adotamos um modelo para a curva de
rotacdo dada por Contopoulos & Grosbgl (1986), onde a presenga do pico é facilmente

modelada por duas componentes axissimétricas (bojo + disco):

Viot(R) = Vmam\/fbebR exp(—e,R) + [1 — exp(—e4R)]. (5.1)

Aqui, eb_l e 6;1 sao as escalas de comprimento do bojo e disco, respectivamente. A

importancia do bojo relativa ao disco é dada pela fracao de bojo f;.

5.5.2 Anaélise das é6rbitas internas

Analisamos as orbitas periddicas estelares na regiao mais interna, como o método des-
crito em 4.2, para distintos valores de f;, ou seja, para diferentes importancias do bojo.

Os resultados sao discutidos a seguir.
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Figura 5.26: Curvas de rotacdo (em cima) e as respectivas orbitas internas (parte de baixo) para diferentes

valores de for¢a do bojo, f,. Da esquerda para direita, o pardmetro f, é 3.2, 2.2, 1.2, e 0, respectivamente.
A linha em azul representa a contribuicdo do bojo, a linha verde é a contribuicdo do disco, e a vermelha
representa a soma bojo + disco.

A Fig. 5.26 (parte superior) mostra varias curvas de rotacao, obtidas pela Eq. 5.1.
O fator de escala para o disco e o bojo sao fixados em 651 = 2 kpc and eb_l = 0.4 kpc,
Vinaz = 220 km s~!. O parametro f;, definido na Eq. 5.1 como “a fracao de bojo”, é
equivalente & uma medida da “forca do bojo”, uma vez que a componente relativa ao disco
¢ mantida constante (e somente o bojo varia), ou mesmo equivalente a uma medida da
densidade do bojo, pois seu tamanho, determinado por €, ¢ mantido constante. Portanto,
iremos nos referir a este fator como a forga do bojo. Desta forma, variamos f, de 3.2 até
0. Abaixo de cada curva de rotacao, na Fig. 5.26, temos as familias das érbitas periodicas
perturbadas presas em torno das orbitas periodicas circulares com, R, = 2 até 4 kpc; veja
Sec. 4.2 para maiores detalhes. Para uma dada energia Fy(R,), a qual corresponde a um
certo raio R., podemos ter mais de uma oOrbita peridodica. A familia de 6rbitas periddicas
é encontrada no centro da ilha na secao de Poincaré, como ja explicamos no Cap. 4.
Entretanto, iremos seguir a defini¢do de Contopoulos (1975) e nomear de familia x; se o
centro da ilha estiver em R < R, e familia x5 se R > R..

Os parametros para perturbacao espiral sao os mesmos dados na Tab. 3.1. As orbitas
nas regides mais internas, quase perpendiculares as érbitas mais externas, pertencem (Fig.
5.26) a familia z5. Elas sdo mais proeminentes quando temos um bojo central forte (f, =
3.2), conforme o bojo fica mais fraco a familia de oérbitas zo desaparece, como podemos

ver na Fig. 5.27. No caso onde f;, # 0, temos duas familias de orbitas periddicas (z1, z5).
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Figura 5.27: Se¢ao de Poincaré e suas respectivas familias (21, x2) de orbitas periddicas (ver Contopoulos,
1975, para mais detalhes). Em ambos os casos, fixamos a energia em R. = 2.2 kpc, e os parametros para
perturbacdo sdo os mesmo da Tab. 3.1. A tunica diferenca entre os dois graficos é a for¢ca do bojo fp; no
grafico de cima nds temos fp = 3.2 e no de baixo temos fp = 0.

Na Fig. 5.26, mostramos as Orbitas que correspondem as familias que possuem o menor
desvio com relacao a R., as quais apresentam uma distribuicao de velocidades mais realista.
Como podemos ver na parte superior da Fig. 5.27, a familia z; possui um desvio maior de
R, com uma velocidade radial na ordem de Vi ~ —150 km s~! o que gera uma 6rbita com
alta excentricidade, enquanto que a familia x5 encontra-se mais proximo a R. com Vi ~ 20
km s~!. Portanto, esperamos que essa seja a familia mais propensa a povoar essa regiao.
Esta claro que bojos fortes favorecem a familia x5 nas regidoes mais internas da galaxia,
enquanto que sem um bojo temos somente a familia z; povoando esta regiao.

Uma inspecao visual das orbitas associadas as curvas de rotacao mostra que elas sao
alongadas no interior do disco para as curvas com a presenca de um pico, perto do centro.
No caso onde f, = 3.2, elas sugerem a formacao de uma barra com um raio de ~ 3 kpc.
Este modelo demonstra a existéncia de uma correlagao entre a formagao de uma barra

e a magnitude do bojo central. O pico na curva de rotacao torna-se visivel quando f;
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é relativamente grande (3.2 ou 2.2). Desta forma, a presenga de um bojo forte gera um
pico de velocidade mais proeminente e modifica as orbitas estelares internas. Em outras
palavras, a existéncia de um bojo influéncia a existéncia de uma barra.

Algo interessante de se notar é que a barra aparece como uma consequéncia do mesmo
potencial perturbador que foi introduzido para os bragos espirais, de modo que a barra e os
bracos espirais deveriam ter a mesma velocidade de rotagao. O tipo de barra que estamos
discutindo aqui corresponde ao que é entendido como barra fraca. A principio, isso seria
mais compativel com o modelo de bracos espirais apresentado nesta tese, onde o efeito de
uma barra nao é levado em conta na regiao que descrevemos. Podemos dizer que uma barra
é fraca se ela gera apenas uma pequena fracao do campo gravitacional total em torno dela.
Na nossa Galaxia, a massa associada ao bojo esférico é muito maior do que a associada
a barra, conforme foi deduzido a partir da luminosidade no infravermelho, por Lépine &
Leroy (2000). Pode-se até esperar que fora do bojo esférico, a uma distancia por volta
de 1.5 kpc do centro (valor onde se encontra a interface bojo-disco da Galaxia, conforme
Cavichia et al., 2011), mas ainda sobre sua forte influéncia, o potencial é kepleriano com
uma massa dominante no centro. Em tal potencial, as 6rbitas sao elipticas, como as 6rbitas
de cometas no sistema solar. Duas familias de tais 6rbitas alinhadas ao longo de uma linha
reta, seria em parte responsavel pela formacao de uma barra. O alinhamento de tais érbitas
elongadas com a extremidade interna dos bracos espirais ocorreria naturalmente, ja que as
estrelas viajam lentamente quando estao no apogalactico (parte mais distante da 6rbita)
de suas orbitas, facilitando a sincronizagao. Claro, nao estamos apresentando aqui um
modelo completo de uma barra fraca, mas apenas argumentando que a sua existéncia em
nossa Galaxia nao deve ser rejeitada. Se considerarmos que a origem da estrutura espiral
estd relacionada com a interacao com uma galaxia externa, é mais logico pensar que a
barra é induzida pela estrutura espiral, e nao o inverso.

Outro ponto interessante ¢ que como a tnica perturbacao aplicada aqui ¢ devida aos
bracos espirais, nosso resultado apoiaria a ideia de que um pseudobojo poderia ter evoluido

a partir de um disco perturbado, como foi proposto por Shen et al. (2010).
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Conclusoes e perspectivas

6.1 Conclusoes

Nos apresentamos uma nova descricao para a estrutura espiral das galaxias, baseada
na interpretacao de que os bracgos se formam nas regioes onde as oOrbitas estelares estao
mais densas e como consequéncia produz também um grande adensamento de estrelas.
Em outras palavras, os bracos sao vistos como um pogo de potencial. Tal abordagem
nao é nova (por exemplo, veja Contopoulos & Grosbel, 1986; Amaral & Lepine, 1997).
A inovagao é que a perturbacao que adotamos é, em si, um poco de potencial que segue
uma espiral logaritmica, com um perfil gaussiano na direcao perpendicular aos bragos.
Isso representa um passo importante na direcao da auto-consisténcia, uma vez que essa
perturbacao gera, por meio das érbitas estelares, bracos espirais com um perfil semelhante.
Em modelos classicos anteriores, a perturbagdo é representada por uma fun¢do seno (ou
a soma de duas fun¢oes seno, onde quatro bragos sao apresentados) na dire¢ao azimutal,
mas o potencial de resposta assemelhava-se mais ao potencial descrito nesse trabalho, de
modo que a auto-consisténcia era mais pobre. Existe um outro modelo de Pichardo et al.
(2003), que ndo utiliza uma fungao senoidal para o potencial imposto, tendo também uma
abordagem mais realista dos bragos. O campo de forca gerado pelo modelo deles é bem
semelhante ao do nosso, no entanto, a complexidade matematica do potencial nao permite
uma verificacao facil da auto-consisténcia.

Um novo parametro (o) aparece em nossa descri¢do, que nos permite controlar a lar-
gura dos bracos. No Cap. 3, encontramos uma relacao entre o contraste de densidade,
obtido entre a regiao do brago e interbraco, e a amplitude de perturbacao. Adotando a

hipotese de um disco exponencial, o intervalo de valores para a amplitude de perturbacao
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compativeis com as evidéncias observacionais do contraste de densidade, para a Galéaxia,

2 1

que encontramos sao de 400 — 800 km? s=2 kpc~!. Para um contraste de densidade de
aproximadamente 20%, encontramos um valor médio para amplitude de perturbacao (o,
de 600 km? s72 kpc™ .

Outro resultado importante que obtivemos foi a determinagao do valor de €2,. No Cap.
2, desenvolvemos um novo método, baseado na cinematica dos aglomerados abertos, para
determinar seu valor. Com base na curva de rotacao observada para diferentes valores
de Ry e Vj, quatro modelos foram construidos. A variacao no resultado de €2, para os

1

diversos modelos foi de apenas 2.3 km s~! kpc™!. Uma diferenca maior foi encontrada

quando separamos os aglomerados por idade, com um maximo de diferenca de 4.4 km s~

O valor médio encontrado e que adotamos foi de 2, = 23 km s~* kpc™*.

Nos confirmamos os resultados de trabalhos anteriores, onde se conclui que a ressonan-
cia 4:1 interna é uma estrutura fundamental do disco, e que bracos espirais bem definidos
e simétricos nao aparecem além desta ressonancia. Este resultado é sustentado também
por observacoes, uma vez que encontram-se, na maioria das galaxias espirais, dois bra-
¢os simétricos e proeminentes somente em suas regioes internas (Elmegreen & Elmegreen,
1995). Em galéaxias externas é dificil dizer, observacionalmente, onde esta o raio da resso-
nancia 4:1, mas segundo resultados de trabalhos anteriores e os que mostramos aqui, temos
fortes evidencias para acreditar na hipotese de que os bracos espirais bem definidos nao
se estendam muito além dessa ressonancia. Também verificou-se que as orbitas na regiao
entre a ressonancia 4:1 e a corrotagdo nao reforcam os bragos espirais (auto-consisténcia
fraca) como nas regides mais internas, existindo somente estruturas semelhantes as orbitas
periddicas dessa regiao. Se o nosso modelo pode de fato explicar os bracos espirais na
vizinhanca solar, entao, a dinamica nessa regiao serd determinada pelo movimento das
estrelas em orbitas quase periddicas. As simulagoes que realizamos confirmam todas essas
hipoteses e, ainda, mostram que algumas ressonancias capturam ou expulsam as estrelas,
tendo um papel fundamental na manutencao dos bracgos e da sua forma.

Curiosamente, varias estruturas observadas sao muito semelhantes as orbitas ressonan-
tes previstas. As semelhancas do modelo com a Galaxia incluem o tamanho e orientacao
das orbitas na ressonancia 4:1, como reveladas por Lépine et al. (2011a), e, possivelmente,
orbitas ressonantes com picos ou “cantos” apresentando curvatura negativa entre eles, si-

tuadas perto do Sol.
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A ideia de que a estrutura espiral possa ser auto-consistente (um certo potencial per-
turbador d& origem a orbitas estelares que reproduzem esta perturbagao), pelo menos nas
regioes internas das galdxias, aponta para uma estrutura de longa duracao. Este ponto
de vista estd em conflito com uma interpretacao recente que acredita que os bragos espi-
rais possuem caracteristicas transientes (por exemplo Sellwood, 2011), mas é consistente
com o argumento de que a estrutura espiral tem longa duragao, baseada na observagao do
gradiente de metalicidade na corrotagao, (Lépine et al., 2011b), ou baseado no gradiente
azimutal idade/cor (Martinez-Garcia & Gonzalez-Lopezlira, 2013).

Outro resultado interessante ¢ que uma barra aparece naturalmente, sem impor qual-
quer condicao especial, exceto que o potencial perturbador em espiral se prolonga até o
centro da galaxia. Podemos perceber o surgimento de 6rbitas alongadas nas regioes cen-
trais da galaxia, que identificamos como sendo uma possivel barra fraca. Encontramos
uma correlacao entre a presenca das orbitas alongadas na parte central e a massa do bojo.
Em nossa Galaxia, o bojo é relativamente macico, como revelado pelo pico na curva de
rotacao perto do centro e, consequentemente, pode gerar uma barra fraca a partir de um
disco perturbado. Isso estaria de acordo com o resultado sugerido por Shen et al. (2010).

Estamos conscientes de que ha muitos trabalhos na literatura que estao em conflito
com os nossos resultados. Eles propoem, por exemplo, diferentes raios de corrotacao com
diferentes valores para a velocidade do padrao espiral ou até mesmo a existéncia de mul-
tiplas velocidades. Outros afirmam que os bracos sao estruturas transientes e que a barra
teria uma velocidade diferente da dos bracos espirais. Ha4 também uma visao artistica, em
moda, da estrutura espiral disponivel no site da NASA, que é reproduzida muitas vezes em
trabalhos cientificos e que apresenta a Galaxia como uma espiral logaritmica perfeita para
raios distantes. Tal estrutura nao poderia ser transiente. Outros ainda consideraram que
a ampliacao da perturbacao devido a oscilacao radial é a base fisica por tras dos bragos
espirais. Ha muitas maneiras contraditorias de se compreender a estrutura galactica e o
nosso grupo de pesquisa acrescenta mais uma possibilidade. No6s entendemos os bracos
como um poco de potencial gravitacional no disco e de longa duragao, cuja forma é deter-
minada principalmente pelas O6rbitas estelares e nao por ondas de choque que se propagam
no meio interestelar.

A estrutura espiral é auto-consistente em termos de forma do brago, em uma gama de

raio que vai desde a ressonancia interna de Lindblad até a ressonancia 4:1, de modo que
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esta regiao é, provavelmente, o que garante a estabilidade de toda a estrutura e impoe a
velocidade angular do padrao espiral. Fora dessa regiao muitas estruturas observadas tém
formas que sao similares as orbitas periodicas previstas em regioes além da ressonancia 4:1.
Uma vez que nosso modelo prevé a existéncia de 6rbitas ressonantes com curvatura negativa
entre os cantos (como ilustra a Fig. 5.6), nao é surpreendente observar estruturas com
caracteristicas similares em nossa Galdxia. Da mesma forma, nao é muito surpreendente
descobrir estruturas similares a bracos que se cruzam. A resposta esperada do gas presente

no disco Galéctico é ficar preso nesses pocos de potenciais e fluir ao longo deles.

6.2 Perspectivas

Uma sequéncia natural desse trabalho é o estudo mais aprofundado das ressonancias,
principalmente a 4:1 e as que estao proximas ao circulo solar. Queremos também verificar
qual é a importancia que elas exercem na migracao e variacao radial das estrelas, que tera
consequéncias importantes no gradiente de metalicidade.

Uma outra parte do trabalho envolve o desenvolvimento de simulacoes mais realistas
para verificar a evolucao do disco em termos de escala de altura e aquecimento. Essa nao
¢ uma tarefa trivial e nao ha trabalhos na literatura que expliquem satisfatoriamente as
observacoes. Pretendemos desenvolver trabalhos conjuntos com outros grupos para tais
fins.

Trabalhos sobre o efeito da corrotagao no disco estelar ja estao sendo feitos e um artigo

foi recentemente submetido para MNRAS.
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Apéndice A

Deducao do potencial espiral gaussiano

A Eq. A.l descreve uma gaussiana em duas dimensoes para o = o, = 0, igual nas
duas direcoes
—(2—20)—(y—vq)?

plx,y) =Ae” 27 . (A.1)

Vamos transformar a equagao acima de coordenadas cartesianas para coordenadas po-

lares. O primeiro passo é dado pelas duas equagoes abaixo:

(x — 20)* = R?cos(0) — 2R Ry cos(f) cos(a) + R3 cos?(6), (A.2)

(y — v0)? = R?sin®(#) — 2R Ry sin(f) sin(a) + R2sin*(6), (A.3)

onde Ry = /23 + y? ¢ a posigio da espiral logaritmica. Fixando o raio e olhando apenas

para a variacao angular, as Eqs. A.2 e A.3 podem ser reescritas da seguinte maneira:

(x — 20)* = R?cos*(0) — 2R? cos() cos(a) + R? cos*(8), (A.4)

(y — y0)* = R?sin®(0) — 2R?sin() sin(a) + R? sin?(0). (A.5)

Somando essas duas equagoes e usando a lei dos cossenos, temos:

(x —20)*> + (y — 30)* = 2R*[1 — cos(f — a)]. (A.6)

Substituindo a Eq. A.6 na Eq. A.1, temos

_p2
p(R,0) = Ae o2 [1meos(0=0)], (A7)



138 Apéndice A. Dedugao do potencial espiral gaussiano

Na equacao acima o angulo o descreve a espiral logaritmica, a qual define os bracos

espirais

_ In(R/Ry)

tan(i) (4.8)

Entretanto, a Eq.A.7 descreve apenas um braco. Contudo, ela pode ser facilmente
generalizada para m bragos, basta multiplicarmos o termo (6 — «), dentro do cosseno na

Eq. A.7, por m. Isso nos leva a equacao final que descreve o potencial com m bracos.

(R, 60) = A (1=coslm(—al} (A.9)



Apéndice B

Deducao da curva de rotacao para um disco

infinitesimal

Resolvemos aqui a equagao de Laplace €2<I>0 = 0 sujeita as condig¢oes de contorno

apropriadas no disco e no infinito. Em coordenadas cilindricas, a equacao de Laplace fica:

1 0 0D 9%,
ROR (Ra—R) e

Aplicando o método de separagdo de variaveis, escrevendo ®o(R,z) = J(R)Z(z) e

—0. (B.1)

fazendo algumas consideracoes a respeito das condigoes de contorno, temos:

1 d dJ 1 d*Z
R )= 2% _ _ 2 B.2
J(R)RdR ( dR) Z(z) dz? ’ (B.2)

onde k é um nimero arbitrario real ou complexo. Assim,

d*Z

2
—_— Z(z) = .
7.2 +k°Z(2) =0, (B.3)
1 d [ dI\

A Eq. B.3 pode ser imediatamente integrada,

7(2) = Zye***, (B.5)

onde Z, é uma constante. A Eq. B.4 é simplificada se fizermos a substituicao u = kR.
Uma vez feita essa substitui¢ao, a solucao para essa equagao ¢ a chamada funcao cilindrica

de Bessel de ordem zero, Jo(p) = Jo(kR). Utilizando esses resultados, temos que as fungoes
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ow (R, 2) = e Jy(kR), (B.6)

sao solugoes de ?2430 = 0.

Considerando a fungao:

®u(R, 2) = e M1 (kR), (B.7)

onde k é real e positivo. &, — 0 quando |z| — oo e, além disso, &, — 0 quando
R — oco. Assim, @ satisfaz todas as condigoes requeridas pelo potencial gerado por uma
distribuicao de densidades isolada: ®j ¢é solucao de ?2@) = 0 tanto para z > 0 como para
z < 0. Porém, existe uma dificuldade em z = 0, pois o gradiente sofre uma descontinuidade,
nao satisfazendo assim a equacao de Laplace. Contudo, podemos contornar este problema
utilizando o teorema de Gauss para avaliar a densidade superficial ¥;(R) da fina camada
de distribuicao de densidade que produz esta descontinuidade. Se integrarmos ambos os
lados da equacao de Poisson sobre um certo volume que contém uma massa M, e entao

aplicarmos o teorema da divergéncia, obtemos

/ V2odPV — / YV .d2S = 4nG / oV = 4xGM,

B.8)
d d (
(d_ — d_ > = —2kJy(kR) = 47GX(R).
dz |, dz].,
ou seja,
Se(R) = —kJo(kR) (B.9)
F - 2G '

que representa a densidade superficial. Agora temos que encontrar uma fungao S(k), tal
que:
1 o0

S(R) = /0 N S(k)Sk(R)dk = —5—= 0 kJo(kR)S(k)dk, (B.10)

onde S(k) é a transformada de Hankel de (—27GY). Transformadas de Hankel tém pro-
priedades muito similares as transformadas de Fourier. Em particular, elas podem ser

invertidas como mostram as equagoes abaixo,
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o) = [ IR R

f(r) = /Ooo g(k)J(kR)gdk (B.11)

Assim, a Eq. B.10 pode ser invertida:

S(k) = —27G /Oo Jo(kR)X(R)RdR. (B.12)

A funcao que determina o potencial gravitacional para o disco sera

O(R,z) = /0 h S(k)®(R, 2)dk = /0 h S(k)Jo(kR)e Ml ak. (B.13)

Substituindo a Eq. B.12 em B.13, obteremos finalmente o potencial do disco dado por:

®(R, 2) = —27G /O Jo(kR)e =k /0 Jo(kRS(R)RAR'. (B.14)

Como ja mencionamos, a velocidade circular do disco V4(R) é uma quantidade em que
estamos interessados. Fazendo z = 0 em B.13, diferenciando ambos os lados e usando a

identidade dJy(z)/dx = —Ji(z), obtemos

VX(R) = -R /0 h S(k)Jy (kR)kdk. (B.15)

Apesar de termos obtido V;(R) na equagdo acima, ainda falta sabermos a fung¢ao dis-
tribui¢ao S(k), que por sua vez depende da densidade X(R). Adotando que a densidade do
disco tenha a forma exponencial Y(R) = Soe~#/f4 como ja discutimos em 3.3, derivamos

que S(K) para um disco exponencial assume a forma de:

2 G R2
[1+ (kRa)?P/?

Substituindo essa expressao em B.15 e integrando, chegamos a equagao final para ve-

S(k) = —

(B.16)

locidade de rotacao do disco:

VZ(R) = 2GMay’[1o(y) Ko(y) — Li(y) K1(y)), (B.17)

onde I, e K, sao fun¢oes modificadas de Bessel de primeiro e segundo tipo, respectiva-

mente, y = R/(2Ry) e My é a massa total do disco dada por
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My = 27%0R2. (B.18)



