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“Tudo parece impossivel até que seja feito.”
“Depois de se escalar um grande morro, nos descobrimos que existem muitas montanhas

a mais para se escalar.”

Nelson Mandela

“A mente que se abre a uma nova ideia jamais voltard ao seu tamanho original.”

Albert Einstein

“Um dos paradoxos dolorosos do nosso tempo reside no fato de serem os estupidos os que
tém a certeza, enquanto os que possuem imaginacao e inteligéncia se debatem em duvidas

e indecisoes.”

Bertrand Russell

“Imagine there’s no heaven/ It’s easy if you try/ No hell below us/ Above us only sky/
Imagine all the people living for today”

John Lennon
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Resumo

Analisamos os efeitos seculares de uma estrutura espiral Galactica de longa duragao
sobre as orbitas estelares com raios médios nas proximidades da ressonancia de co-rotacgao.
Através de simulacoes de particulas-teste e diferentes modelos de potencial espiral com
parametros restringidos pelas observacoes, verificamos a formacgao de um minimo de densi-
dade na co-rotacao com uma amplitude de ~ 30 —40% da densidade estelar adjacente. Tal
minimo é formado pela transferéncia secular de momento angular entre as estrelas e a onda
de densidade espiral em ambos os lados da co-rotagdo. Demonstramos que a perda (ganho)
secular de momento angular e o decréscimo (acréscimo) do raio orbital médio de estrelas
exatamente no interior (exterior) da co-rotacao pode contrabalangar a tendéncia oposta de
troca de momento angular mostrada pelas estrelas orbitando os pontos Lagrangianos Ly
no circulo da co-rotacao. Tais processos seculares na verdade permitem que ondas espirais
estacionarias promovam migracao radial através da co-rotagao.

Propomos algumas evidéncias observacionais para o minimo de densidade estelar no
disco Galéctico, tal como a sua direta relagao com o minimo na curva de rotacao observada
da Galaxia no raio R ~ 9 kpc (para Ry = 7,5 kpc), assim como a sua associa¢do com um
minimo na distribui¢ao de raios Galacticos de uma amostra de aglomerados abertos mais
velhos que 1 bilhao de anos. A proximidade do raio da érbita solar a ressonancia de co-
rotacao implica que a orbita solar se situa no interior de um anel de minimo de densidade
superficial (estelar 4+ gés). Isto também implica uma corre¢ao para maiores valores para a
massa total estimada do disco Galactico, e consequentemente, uma maior contribuicao da
componente do disco a curva de rotacao interna da Galaxia.

Baseado em uma descricao mais detalhada para a distribuicao de massa do disco, desen-

volvemos um modelo de massa para a obtencao do potencial gravitacional tridimensional
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da Galaxia. Ajustamos os valores dos parametros do modelo de forma a reproduzir res-
tricoes dinamicas observadas como a curva de rotacao da Galaxia e o perfil local para
a variacao da forca gravitacional com a altura ao plano do disco. Também utilizamos
informacoes locais como a densidade superficial e o padrao de rotagao observado. O mo-
delo de massa ¢é utilizado para a derivacao do potencial gravitacional da Galaxia e o uso
deste no estudo de orbitas estelares da componente do disco. Calculamos as érbitas para
uma amostra de aglomerados abertos com distancias e velocidades espaciais medidas. Os
parametros orbitais derivados, tais como excentricidades orbitais e alturas maximas acima
do plano, apresentam correlacoes negativas com as metalicidades dos objetos, o que ¢é es-
perado quando se levam em conta os resultados dos modelos para a evolugao quimica e

dinamica do disco da Galéaxia.



Abstract

We analyse the secular effects of a long-lived Galactic spiral structure on the stellar
orbits with mean radii close to the corotation resonance. By test-particle simulations
and different spiral potential models with parameters constrained on observations, we
verified the formation of a minimum with amplitude ~ 30% — 40% of the background
disk stellar density at corotation. Such a minimum is formed by the secular angular
momentum transfer between stars and the spiral density wave on both sides of corotation.
We demonstrate that the secular loss (gain) of angular momentum and decrease (increase)
of mean orbital radius of stars just inside (outside) corotation can counterbalance the
opposite trend of exchange of angular momentum shown by stars orbiting the Lagrangian
points Ly/5 at the corotation circle. Such secular processes actually allow steady spiral
waves to promote radial migration across corotation.

We propose some pieces of observational evidence for the minimum stellar density in
the Galactic disk, such as its direct relation to the minimum in the observed rotation curve
of the Galaxy at the radius R ~ 9 kpc (for Ry = 7.5 kpc), as well as its association with
a minimum in the distribution of Galactic radii of a sample of open clusters older than
1 Gyr. The closeness of the solar orbit radius to the corotation resonance implies that
the solar orbit lies inside a ring of minimum surface density (stellar + gas). This also
implies a correction to larger values for the estimated total mass of the Galactic disk, and
consequently, a greater contribution of the disk component to the inner rotation curve of
the Galaxy.

Based on a detailed description of the mass distribution in the disk, we developed
a mass model with the aim to obtain the tridimensional gravitational potential of the

Galaxy. We adjusted the values of the parameters of the model in order to reproduce
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observed dynamical constraints, such as the rotation curve of the Galaxy and the local
profile of the variation of the gravitational force with respect to the height above the plane
of the disk. We also used informations about the estimated local surface density and the
measured local angular velocity. The mass model is then used for the derivation of the
gravitational potential of the Galaxy and its use in the study of the stellar orbits in the
disk component. We calculated the orbits for a sample of open clusters with distances
and space velocities measured in the literature. The derived orbital parameters, such as
the orbital eccentricities and maximum vertical distance above the Galactic plane, show
negative correlations with the metallicities of the objects. Such trends are expected when
it is taken into account the results from the models of chemical and dynamical evolution

of the Galactic disk.
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Capitulo 1

Introducao

As primeiras tentativas de descrever a nossa Galaxia provavelmente nasceram com o
surgimento da nossa propria civilizagao. Mas somente a partir do século XVII, aliados
aos avancos cientificos e tecnoldgicos, os conceitos sobre a real estrutura da Via Lactea
amadureceram o suficiente para fundamentar o nosso conhecimento cientifico atual.

A primeira observacao cientifica da Via Léctea foi feita por Galileu Galilei em 1610.
Usando a sua luneta, Galileu desvendou a natureza estelar da faixa esbranquicada que se
observava no céu, conseguindo distingiiir as milhares de estrelas que a compoem, muitas
delas concentradas em aglomerados. Desde entao, a Galdxia tem sido objeto de intenso
estudo, tendo varios pesquisadores contribuido ao longo destes séculos para a construcao
do modelo da Via Lactea atualmente conhecido.

Immanuel Kant, sendo influenciado pelas ideias de Thomas Wright, identificou a estru-
tura observada da Via Lactea como a de um disco de estrelas. Em 1775, incorporando as
ideias da fisica Newtoniana, Kant argumentou que as estrelas da Via Lactea se comporta-
riam como os anéis de Saturno e, consequentemente, toda a sua estrutura seria suportada
dinamicamente pela rotacao.

Do modelo da Via Léactea de William Herschel (1785) baseado em contagens de es-
trelas, as nebulosas espiraladas de Pierre Laplace, da classificacao espectral das estrelas
por William Huggins, a primeira paralaxe estelar medida por Friedrich Bessel em 1838, da
descoberta da relagao periodo-luminosidade das Cefeidas por Henrietta Leavitt ao inicio
do século XX, muitos foram os avangos no campo da astronomia Galactica.

Com os trabalhos de Harlow Shapley e Herber Curtis no inicio do século XX sobre as

dimensoes da Via Léctea, assim como a determinacao de uma nova posicao para o seu
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centro, aliados aos estudos sobre a absorcao da luz das estrelas pela poeira interestelar,
realizados por Robert Trumpler, as idéias sobre o tamanho e estrutura da Via Lactea
comegaram a ficar bem estabelecidas. Nos anos de 1920, a natureza da Via Lactea como
um sistema proprio foi entendida apds as observacoes feitas por Edwin Hubble de que
as chamadas ‘nebulosas espirais’ eram na verdade outras galdxias, nao fazendo parte,
portanto, da Via Lactea. O Grande Debate de 1920 sobre a real natureza de tais ‘nebulosas
espirais’ daria razao, portanto, as ideias dos Universos Ilhas levantadas originalmente por
Kant e Wright.

Apés os anos de 1930, o acimulo de informagdes a respeito da dimensao, composigao e
natureza da Galaxia, obtidas das observacoes, possibilitou o desenvolvimento de teorias so-
bre a estrutura e dinamica das diferentes populagoes estelares que compoem este sistema.
Vaérios pesquisadores, como Bertil Lindblad, Jan H. Oort, Walter Baade, entre outros,
forneceram importantes resultados com seus trabalhos nestes campos de pesquisa. Baade
introduziu nos anos de 1940 o conceito de populagoes estelares, relacionando propriedades
cinematicas, distribuicao espacial e propriedades intrinsecas das estrelas. Embora tenha-
mos obtido muitas informacgoes nos ultimos anos sobre a estrura, dinamica e formagao da
Via Lactea, ainda nos deparamos com muitas questoes que permanecem em aberto.

Estudos pioneiros sobre a interpretacao dos bracos espirais em galaxias foram realizados
por Bertil Lindblad, o qual desenvolveu o conceito de ondas de densidade para explicar
o fenomeno. Lindblad concentrou seus esforgos na investigacao das érbitas Galacticas de
estrelas individuais e nos efeitos ressonantes associados as mesmas. Segundo Lindblad, as
posicoes geométricas das orbitas provocam os maximos de densidade em forma de bracos
espirais, ou seja, a densidade em um ponto é inversamente proporcional a distancia entre
duas Orbitas vizinhas. Este conceito estd ilustrado na figura [T, onde no painel a esquerda
mostramos um conjunto de érbitas elipticas concéntricas e com eixos alinhados. No painel
a direita, os eixos principais de todas as érbitas foram deslocados de um angulo (R) =
aln R + cte, sendo R o eixo-maior de cada orbita; nesta figura observa-se a formacao de
dois bracos espirais logaritmicos.

Uma das teorias mais utilizadas para a descricao da estrutura espiral em galaxias é

a das ondas de densidade de [Lin e Shu (1964). Neste trabalho, os autores postularam a

existéncia de uma onda em forma espiral sobre as estrelas como o resultado de uma pequena
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Figura 1.1: Modelo proposto por Lindblad para bracos espirais. Painel a esquerda: o6rbitas elipticas
concéntricas e com eixos alinhados. Painel a direita: resultado do deslocamento das orbitas mostradas a
esquerda de um angulo 0(R) = aln R + cte.

perturbacao na densidade superficial total de massa do disco. A perturbacao associada
aos bracgos espirais rotaciona como um corpo rigido no disco da galaxia, com sua prépria
velocidade angular denotada por €2,. Lin e seus colaboradores, em uma série de traba-
lhos iniciados a partir de 1964, foram os primeiros a reproduzir resultados quantitativos
de ondas de densidade como um efeito coletivo, através do uso de métodos matematicos
desenvolvidos e utilizados com sucesso em problemas analogos em fisica de plasma e hi-

drodinamica.

Como apontado por Kalnajs (1973), uma importante implicagdo do modelo de Lind-
blad é que em regioes do plano galactico onde a frequéncia de oscilagao na direcao radial
permanece o dobro da rotacional, érbitas bi-simétricas inicialmente alinhadas, ao sofrerem
uma perda sistematica do alinhamento, produzirao uma estrutura espiral de dois bracos.
Tal estrutura é chamada de ondas de densidade cinematica, uma vez que os padroes que
elas formam sao totalmente devido ao alinhamento das drbitas.

Um resultado da hipotese de que o padrao espiral gira como um corpo rigido, e levando
em conta que a curva de rotacao das galdxias espirais sao relativamente planas, além de
que a velocidade linear de um corpo rigido cresce linearmente com o raio (v = €, X R),
existird pelo menos um determinado raio em que o material do disco rotaciona com a
mesma velocidade do padrao espiral. Este raio define o raio de co-rotacao do disco, o
qual é de especial interesse na teoria da estrutura galactica. E um raio onde ocorre uma

condicao de ressonancia (2 = €1,), embora nao da mesma natureza das demais, uma vez
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que nao envolve a frequéncia epiciclica correspondente a oscilagao orbital da estrela com
respeito a érbita circular nao-perturbada.

Deve ser exposto que, no entanto, as teorias classicas de bragos espirais as quais nos
referimos anteriormente nao tém sido capazes de predizer o valor de (2, o qual é tratado
como um parametro livre a ser determinado através das observacoes. Se um determinado
valor de €2, ¢ adotado para uma galdxia com uma curva de rotacao conhecida, entao as
posicoes de todas as ressonancias sao automaticamente determinadas. Aqui nos referimos
as ressonancias entre os movimentos de rotacao das estrelas em torno do centro galactico,
o movimento epiciclico, e o movimento de rotacao do padrao espiral. Uma vez que (2, nao
é conhecido a priori, as posicoes das ressonancias podem parecer ser arbitrarias. Adicio-
nalmente a este desafio, hd teorias de bracos espirais que alegam que a velocidade angular

do padrao é uma variavel dependente do raio galdctico, ou mesmo que hé varios padroes de

velocidades sobrepostos no disco (e.g. [Sellwood e Binney 2002; IMerrifield, Rand e Meid

2000, entre outros), ou ainda que os bragos espirais sao fenémenos estocasticos.

Esta situacao tem mudado mais recentemente, quando varios efeitos mensurdveis da
co-rotagao foram observados na nossa Galaxia. Houve varios trabalhos no passado que
mostraram que o raio de co-rotacao na Galdxia é préximo do raio da érbita solar (e.g.

Marochnik, Mishurov e Suchkowv 11972; ICreze e Mennessien [1973; IMishurov e Zenina (1999,

entre outros). Uma medida direta do raio de co-rotacao da Galaxia foi realizada por

Dias e Lépine (2005) utilizando uma amostra de aglomerados abertos jovens. Tal amos-

tra inclui objetos com distancias medidas, idades e velocidades espaciais (movimentos
préprios e velocidades radiais) determinadas, sendo possivel entao integrar as suas érbitas
em direcao ao passado e encontrar os locais de seus nascimentos no disco da Galaxia. Uma

vez que os aglomerados abertos nascem nos bracos espirais, pode-se seguir as posicoes dos

bragos como uma funcao do tempo. Baseados nesta ideia, [Dias e Lépine (2005) determi-

naram o raio de co-rotagao como sendo R.. = (1,06 £ 0,08)Ry, onde Ry é a distancia do
Sol ao centro Galédctico. Ao longo deste trabalho, o subscrito ‘g" denotara os valores dos
parametros no raio da érbita solar, a menos que seja afirmado o contrario.

Uma predicao de solucoes analiticas hidrodinamicas e de simulacoes hidrodinamicas é a
de que um anel deficiente em gas deve se formar no raio de co-rotacao devido a interagao do

gas no disco com o potencial da perturbacao espiral. De fato, a existéncia de tal minimo na
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densidade de gas foi evidenciada por [Amores, Lépine e Mishurov (2009) utilizando a base

de dados do LAB survey (Kalberla et al)[2005) para a distribuigdo de hidrogénio atomico

H1no disco Galactico. Como discutido pelos autores, tal gap tipo Cassini na distribuicao de
gas ja havia sido observado previamente por outros autores, mas uma vez que a existéncia
do mesmo nao foi entendida, nenhuma atencao foi dada a ele. Uma consequéncia esperada
deste anel deficiente em gas é de que também deve haver uma deplecao na densidade
de estrelas jovens no mesmo raio Galactico, uma vez que a taxa de formacao estelar é
esperada ser dependente da densidade do gas interestelar. E de fato, um minimo na

distribuicao de aglomerados abertos jovens, e também na distribuicao de Cefeidas, foi

observado e reportado por |Amores et all (2009). Associado a esta caracteristica, existe

também uma ‘queda’ abrupta na distribuicao de metalicidades dos aglomerados abertos em

raios proximos a co-rotagao; a abundancia média de Fe apresenta um decréscimo de ~ 0, 3

dex para aglomerados com raios Galacticos situados logo apos a co-rotagao (Lépine et al.

2011). Este decréscimo é interpretado como sendo devido a evolugao quimica independente

nos dois lados da barreira produzida pelo minimo na distribuicao de gas. Isto é uma
indicagao de que a estrutura espiral da Galéxia ¢ de longa duracao, uma vez que o raio
de co-rotacao tem que ser mantido constante por alguns bilhoes de anos para que seja
desenvolvida tal queda na distribuicao de metalicidades. Até o momento, foi considerado

que o anel de minimo de gas estava associado apenas ao correspondente minimo de estrelas

jovens, apesar de que foi mostrado por [Lépine, Acharova e Mishurov (2003) que estrelas

de qualquer idade inicialmente situadas na co-rotacao nao irao permanecer neste raio, mas
apresentarao um movimento oscilatorio em torno deste raio e com uma amplitude de varios
kiloparsecs.

No presente trabalho, estudamos um processo de evolucao secular interna do disco
Galactico induzido pela interacao entre as estrelas e o potencial devido a estrutura espiral
da Galaxia. Por processos seculares, referimo-nos a lenta evolucao das galaxias em escalas

de tempo que sao muito maiores que o tempo de cruzamento ou o tempo de colapso do

sistema (Kormendy 2013). Apresentamos uma investigacao aprofundada dos efeitos das

forcas que atuam sobre as estrelas proximo ao raio de co-rotacao. Predizemos a existéncia
de um minimo de densidade estelar neste raio, baseado tanto sobre consideragoes tedricas

como também em simula¢oes numéricas utilizando diferentes modelos para o potencial gra-
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vitacional da perturbacao devido a estrutura espiral. A formacao do minimo de densidade

estelar na co-rotacao tem sua base nas trocas de energia e momento angular entre as estrelas

do disco e a onda espiral, de acordo com teorias desenvolvidas por [Lynden-Bell e Kalnaj

1972) e na série de estudos realizados por [Zhang (1996, 1998, 11999). A redistribuicao se-

cular da densidade superficial de massa, induzida pela transferéncia de momento angular
nos discos de galaxias espirais, é governada pelo decréscimo do raio orbital médio para
estrelas em raios interiores a co-rotacao e o acréscimo desta quantidade para estrelas no
lado externo a co-rotacgao. Sob um simples ponto de vista, a ressonancia de co-rotagao
age como um repulsor sobre as érbitas estelares. Indo mais além, nds reexaminamos a
distribuicao Galactica de aglomerados abertos, focando agora sobre os objetos mais velhos
(com idades maiores que 1 bilhao de anos), e mostramos que o minimo de densidade estelar
préximo ao circulo da co-rotacao de fato existe. Também mostramos a conexao entre este
anel de minimo de densidade estelar e o minimo local na curva de rotacao observada da
Galaxia logo apos o raio da orbita solar Rj.

De posse de uma descricao detalhada para a distribuicao de massa da componente
do disco, desenvolvemos um modelo de massa para a obtencao do potencial gravitacional
tridimensional da Galaxia. Construimos um modelo de massa para o disco, em ambas as
componentes estelares e de gés, cujos parametros sao baseados em modelos da literatura
que descrevem a distribuicao de brilho da Galdxia e modelos de contagens de estrelas.
Ajustamos os valores dos parametros de forma que o modelo final obedeca a uma série de
restricoes observacionais, tais como a curva de rotacao, as medidas da densidade superficial
local, medidas da velocidade angular do padrao local de repouso, entre outros. Tal modelo
de massa fornece uma descricao para o potencial gravitacional da Galaxia, o qual sera
utilizado no calculo de érbitas estelares pertencentes ao disco. Realizamos um estudo
inicial analisando as érbitas de aglomerados abertos na Galaxia. Aglomerados abertos
constituem uma peca chave na investigacao da histéria de formacao e estrutura do disco
Galactico. Dado o fato de possuirem propriedades determinadas com bastante acuracia,
tais como idade, composicao quimica, distancia, velocidades, etc., aglomerados abertos
tém sido usados como importantes ferramentas no estudo da estrutura e cinematica dos
bracos espirais, no mapeamento da curva de rotacao, no estudo da evolucao quimica da

Galaxia, entre outros. Nosso objetivo final consiste na investigacao da dependéncia dos
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parametros orbitais em fung¢ao de parametros fisicos estimados das estrelas como as idades,
ou parametros observados como a composicao quimica. Estas informacoes poderao ser
utilizadas para a composicao de um quadro da evolucao temporal do disco Galactico e a
comparagao com modelos evolutivos do disco propostos na literatura.

A seguir, apresentamos os valores dos parametros Galdcticos utilizados neste estudo.

1.1 Parametros Galacticos

Como descrito por [Reid (1993), a distancia Ry ao centro Galactico é um dos parametros

mais importantes na astronomia Galactica, com implicagoes indo desde a dinamica e lu-
minosidade da Galaxia a escalas de distancia extragalacticas e o valor da constante de
Hubble. Muitos esforcos tém sido feitos para determinar o valor de Ry acuradamente,

mas mesmo recentemente a concordancia entre diferentes medidas ainda nao foi atingida.

A determinacao do movimento proprio de Sgr A* no centro Galactico (Reid e Brunthaler

2004) tem mostrado que o valor padrao recomendado pela IAU (Kerr e Lynden-Bell [1986)

Ry = 8,5 kpc nao é compativel com o também valor padrao da IAU para a velocidade de
rotagao Galdctica no padrao local de repouso (LSR), Vy = 220 km s~ 1.

Alguns autores tém reportado sobre sérias discrepancias encontradas nas distancias de
regices de formagao estelar derivadas a partir do método cinematico, as quais sao algu-

mas vezes cerca de 2 kpc maiores que as medidas por outros métodos, como distancias

espectro-fotométricas das estrelas O e B associadas. [Lépine et al! (2011) argumentam que

tal problema pode ser minimizado se for adotada uma escala mais curta para a Galaxia,
como por exemplo Ry = 7,5 kpc, e uma velocidade de rotacao Vj relativamente mais

alta. Como apontado por Lépine et al., nas ultimas décadas, muitos autores tém ado-

tado o valor Ry = 7,5 kpc (Racine e Harris [1989; [Reid [1993, entre outros). Esta escala

Galactica mais curta, comparada ao valor recomendado pela IAU, é suportada por ob-
servacoes VLBI de fontes maser de H,O associadas ao centro Galéactico. Mais recentemente,

observagoes fotométricas no infravermelho de estrelas Red Clump do bojo resultaram em

Ry = (7,52 £ 0,10) kpc (Nishiyama et al. [2006), enquanto observagoes astrométricas e

espectroscopicas da estrela S2 orbitando o buraco negro massivo no centro da Galaxia

efetuadas pelo European Southern Observatory VLT (Eisenhauer et al)2005) forneceram

Ry = (7,94+£0, 42) kpc. Re-analisando a distribuigao de aglomerados globulares, Bica et al.




30 Capitulo 1. Introdugao

2006) determinaram Ry = (7,3 £ 0,2) kpc. Estudos mais recentes baseados em para-

laxes trigonométricas de regides massivas de formagao estelar, obtidas por VLBI (Very
Long Baseline Interferometry), tém levado a valores maiores para Ry, como por exemplo

Ry = (8,4+£0,6) kpc (Reid et alll2009), ou Ry = (8,050, 45) kpc (Honma et alll2012). A

figura mostra uma evolucao temporal das estimativas de Ry na literatura, compiladas

em [Francis e Anderson (2013).
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Figura 1.2: Estimativas da distancia ao centro Galactico Ry em fungao do tempo. Figura retirada de
Francis e Anderson 12!!15).

Os valores geralmente atribuidos a velocidade de rotacao Vj sao escolhidos de forma a
reproduzir a razao Vy/ Ry determinada pelas constantes de Oort (Vy/Ry = A — B), cujo
valor amplamente aceito é de 25 km s~! kpc™!. Para escalas mais curtas Ry ~ 7,5 kpc,
terfamos a correspondente velocidade Vy ~ 190 km s™'. A razao Vy/Ry ¢é exatamente a
velocidade angular de rotacao do LSR, denotada por €29. Uma medida de €2y independente

da curva de rotacao Galactica é a obtida a partir do movimento préprio de Sgr A* no centro

da Galéaxia. Backer e Sramek (1999) obtiveram para esta quantidade o valor (6,18 £0,19)

1

mas ano” !, correspondendo a uma velocidade angular de (29,3 40,9) km s~! kpc™!. Mais

recentemente, [Reid e Brunthalern (2004) mediram a mesma quantidade com uma maior
precisdo e obtiveram (6,379 & 0,024) mas ano™!, o equivalente a ~ (30,24 +0,11) km
s7! kpc™!. Deve ser notado que esta velocidade angular resultante é a composicao da
velocidade angular do LSR €y e a velocidade angular relativa ao movimento peculiar do

Sol com respeito ao LSR. De qualquer forma, o movimento peculiar do Sol nao deve
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1

contribuir com valores muito maiores do que ~ 1,5 km s~ kpc™!, o que ainda poe tais

estimativas para {2y muito discrepantes com relacao a derivada a partir das constantes de

Oort. Entre alguns resultados mais recentes, [Branham (2002) obtiveram 2, = 30,3 km

s~! kpc™!, [Ferndndez et al. (2001) encontraram €y = 30 km s~ kpc™!, e Miyamoto e Zh

1998) determinaram €y = 31,5 km s~! kpc™!, todos a partir da cinemédtica de estrelas

OB; Metzger et_all (1998) obtiveram um valor de 31,5 km s~! kpc™! a partir da cinemética

1

de Cefeidas, e [Méndez et al! (1999) encontraram o valor 31,7 km s~! kpc™! a partir do

Southern Proper Motion programme.

A velocidade peculiar do Sol com respeito ao LSR é necesséria para transformar qual-
quer velocidade heliocéntrica observada ao sistema galactocéntrico local. As componentes
radial u e vertical we do movimento solar sao consideradas como bem determinadas, uma
vez que varios estudos estimam valores consistentes entre si. A componente na direcao da
rotacao Galactica vy é mais dificil de ser determindada, principalmente devido ao fato

do atraso médio com respeito ao LSR (asymmetric_drift) depender da dispersao de ve-

locidades oy de cada populacao estelar estudada (Schonrich et al! 2010). Um valor co-

mumente adotado para v, até algum tempo atras era o estimado por IDehnen e Binney

1998b), v, = 5,25 km s~!. Entretanto, uma recente reandlise dos dados reportada por

Schonrich, Binney e Dehnenl (2010) mostrou que o valor de v, delDehnen e Binney (1998b)

1

estava subestimado, e que uma modificacao com um acréscimo de ~ 7 km s~ nesta com-

1

ponentes era requerida, gerando v, = 12,24 km s™" com um erro sistematico de 2 km

s7L.

No presente estudo, adotamos a distancia ao centro Galactico Ry = 7,5 kpc. Para a
velocidade local Vj, utilizamos a restricao dada pelas medidas de movimento proprio de Sgr
A*. Como mencionado anteriormente, a velocidade angular ) resultante desta medida
é a soma das velocidades angulares do LSR €y e do movimento solar ve/Ry. Adotando
Qo = 30,24 km s7! kpe™, vy = 12,24 km s7!, e Ry = 7,5 kpc, encontramos para a
velocidade angular do LSR:

Qo = Qo — 2—@ — 928,608 km s~ kpc ! (1.1)
0

A correspondente velocidade linear local é de Vy = 214,56 km s~
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Neste trabalho, utilizamos o sistema Galactocéntrico local de velocidades U, Ve W
como o exemplificado na figura A componente de velocidade V é orientada no sentido
de rotacao do LSR em torno do centro Galactico; a componente W é orientada na direcao
perpendicular ao plano, no sentido do Polo Norte Galactico; e a componente U é orientada

no sentido do anti-centro Galdactico.

CG

Figura 1.3: Representagao do sistema de eixos para definicdo das componentes de velocidades: u esta
direcionado ao longo do raio vetor que liga o Centro Galdctico (CG) ao Sol, positivo no sentido do anti-
centro; v estd contido no plano Galactico, perpendicular a u, e positivo no sentido da rotagao Galactica;

w é perpendicular ao plano Galéctico e positivo no sentido do Polo Norte Galéactico.

1.2 Estrutura da tese

Esta tese é estruturada da seguinte forma:

e No capitulo 2 apresentamos o modelo do potencial no plano Galactico baseado em
expressoes analiticas para ambos o potencial axissimétrico e o potencial espiral, e a

localizacao resultante das principais ressonancias no disco Galactico.

e No capitulo Bl introduzimos os conceitos tedricos associados a formacao do minimo

de densidade estelar na co-rotacao.

e No capitulo @] apresentamos os detalhes dos experimentos numéricos de integragao

de érbitas de particulas-teste no plano Galactico.
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No capitulo B, apresentamos as andalises dos resultados das simulagoes, comparando-

os com as predigoes tedricas introduzidas no capitulo

No capitulo [0, apresentamos algumas evidéncias observacionais que dao suporte a

existéncia do minimo de densidade estelar.

No capitulo [, sdo discutidas algumas consideracoes adicionais sobre as implicacoes
do minimo de densidade as propriedades da Galaxia, e em particular, sobre a hipdtese

da d6rbita solar situada no interior do anel de um minimo de densidade.

No capitulo ] apresentamos o modelo para a distribuicao de massa da Galdxia e a
forma de obtencao do potencial gravitacional tridimensional associado e o correspon-

dente campo de forgas.

No capitulo @ mostramos os resultados da integracao de Orbitas tridimensionais
utilizando o modelo de potencial Galactico, aplicando o método a uma amostra de

aglomerados abertos e derivando os respectivos parametros orbitais.

No capitulo [0, apresentamos as conclusoes finais e perspectivas de continuidade do

presente estudo.
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Capitulo 2

O potencial gravitacional no plano Galactico

Neste capitulo, apresentamos uma descricao analitica do potencial gravitacional no
plano do disco da Galaxia, o qual serd necessario para a investigacao das orbitas estelares.
Expressoes para ambas as componentes axissimétrica e nao-axissimétrica (associada aos
bragos espirais) e os parametros numéricos correspondentes serdao dados. O potencial
Galactico serd a base tanto para a discussao tedrica a respeito do espalhamento estelar
pela perturbagao espiral, como para os experimentos numéricos com orbitas de particulas-

teste.

2.1 O potencial axissimétrico

Adotamos um modelo para o potencial Galdctico axissimétrico que reproduz o com-
portamento geral da curva de rotacao observada da Galaxia. Para tanto, usamos uma
expressao analitica para representar a velocidade circular como fun¢ao do raio Galactico,
a qual é convenientemente ajustada por uma soma de fungoes exponenciais na seguinte

forma:

V.(R) = avexp [——‘ (%)2] Toexp [_5_}%]‘ 21)

€

O segundo termo no lado direito da equagao 1] acima corresponde a contribuicao do
bojo central a curva de rotacao. A contribuicao do disco é representada pelo primeiro
termo no lado direito da equacao 2.1 indicando o crescimento da velocidade circular com
o raio nas partes internas da Galaxia e apresentando um suave decréscimo da velocidade a

grandes raios Galacticos. Modelos de massa realisticos de galaxias tipo disco adotam um
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perfil de densidade superficial do disco que decresce exponencialmente com o raio; este € um

vinculo observacional provindo da fotometria superficial de galaxias espirais e SO (Freema

1970). No caso da Via Lactea, tal perfil é justificado observacionalmente, por exemplo, pela
distribuicao de brilho no infravermelho e modelos de contagens de estrelas, assim como pela
distribuicao superficial observada da componente gasosa do disco. Discos exponenciais,
portanto, contribuem para uma curva de rotacao que decresce em funcao da distancia
galactoceéntrica. Possivelmente, halos de matéria-escura, baseados no modelo cosmoldgico
ACDM, contribuem com a maior parte do contetido material a grandes distancias do centro
das galdxias. Tal componente nao-barionica tem sido uma alternativa utilizada nas iltimas
décadas para explicar a forma plana ou ascendente da curva de rotagao nas regioes externas
de algumas galaxias tipo disco observadas.

A curva de rotacao expressa pela equacao 2.1l pode ser entao entendida como a resul-
tante da combinacao do bojo central, um disco exponencial e um halo escuro responsavel
pelo suporte a curva de rotagao em grandes raios. No entanto, como nosso principal
interesse neste capitulo é acerca da estrutura do disco estelar na vizinhanca do raio de co-
rotagdo da Galdxia, o comportamento exato da curva de rotagdo em grandes raios (assim
como na regiao central, para raios menores que ~ 2 kpc) nao deve afetar nossos principais
resultados referentes ao espalhamento estelar por tal ressonancia. Além disso, nesta etapa
do estudo nao estamos interessados na descricao detalhada das massas totais e parametros
estruturais de cada componente Galactica resultantes do modelo dinamico adotado. Como
restringiremos esta parte do estudo as orbitas estelares no plano Galactico, o potencial
axissimétrico @, (R)|.—o pode ser diretamente derivado da curva de rotacao:

du(R) _ V2(R) Ve

_ ¢ P = | = 2.2
dR R — aX(R) RdR’ ( )

onde utilizamos a condicao de que a forga gravitacional é suportada pelo movimento cir-
cular da estrela em torno do centro Galactico. A expressao mostrada na equacao 2.1 é
graficada como a curva sélida vermelha na figura 2211 Como pode ser visto, tal expressao
fornece uma curva de rotacao bastante suave. Para alguns exemplos que serao demons-
trados em secoes a seguir, nés também utilizamos uma curva de rotacao formada pela

expressao na equacao 211 e & qual um minimo Gaussiano é adicionado para ajustar os
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Tabela 2.1 - Parametros da curva de rotagao (equacoes 2Ile [Z3)).

o B o J € n Apar Bme Omar
(kms™') (kpc) (kpe) (kms™) (kpc) (kpe) (kms™') (kpc) (kpc)

240 120 34 360 3,1 0,09 22 8,9 0,8

dados da curva de rotacao observada em raios ~ 8,0 — 9,5 kpc. A funcao Gaussiana para

o minimo na curva de rotagao (mcr) é escolhida como tendo a seguinte forma:

o) = | (1B Y 23

Umcr

onde A é a amplitude e o, é a meia-largura a ~ 0,61 da profundidade méxima do
minimo centrado no raio R,.. A curva de rotacao formada pela soma das expressoes nas

equacoes 211 e B3 Vo(R) + fue(R), é bem préxima da derivada por [Clemens (1985) e

Fich et al. (1989), e tem sido usada em trabalhos recentes como em |Lépine et all (2008),

Amores et all (2009), ILépine et al! (2011), entre outros. A interpretacdo de uma curva

similar em termos de componentes Galdcticas é dada no trabalho de|Lépine e Leroy (2000).

A curva verde na figura 2.1l mostra parte da curva de rotacao onde a funcao Gaussiana da
equacao ¢ introduzida.
A figura 2.1 também mostra a curva de rotacdo observada da Galaxia utilizando

varios dados obtidos da literatura: velocidades dos pontos tangentes das linhas de Hr

Burton e Gordon/|1978) na regiao central da Galaxia e pontos tangentes das linhas de CO

no circulo solar interno (Clemens [1985), todos compilados por [Sofue et al! (2009); dados

de CO e regides Hi de [Fich et all (1989) e Blitz et all (1982) para o circulo solar externo;

e dados de emissao maser de regioes de formacao estelar de alta massa com paralaxes

trigonométricas obtidas por VLBI e compilados por [Honma et all (2012). A tabela 21

apresenta os valores dos parametros das equacoes 2.1 e escolhidos para reproduzir a

curva de rotagao observada da Via Lactea.

Os dados originais compilados por Sofue et al. (2009) foram re-calculados pelos autores

utilizando Ry = 8,0 kpc para a distancia Galactocéntrica do Sol e Vy = 200 km s~! para
a velocidade circular do Sol. Desta forma, convertemos os dados destes autores para a

curva de rotacao interna ao circulo solar utilizando o par (Ro,V,) adotado neste estudo.
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Figura 2.1: Curva de rotagao observada da Galaxia. Asteriscos: dados de velocidades terminais a iartir

de linhas de emissdo de HT e CO deBurton e Gordon M) elClemend (IL%EJ) (compilados por
M); Tridngulos: dados de emissao de CO e regides H1I delFich et all (Ijﬂﬁd) e[Blitz et all \,J_%ﬂ ; Circulos

pretos: dados de emissao maser de regioes de formacao estelar de alta massa compilados por

). A curva sélida vermelha representa a curva de rotagao apresentada na equacao 2} a curva verde
mostra a fungao Gaussiana (equacao 23)) adicionada & equagao [Z1] para ajustar os pontos localizados
abaixo da curva vermelha. A linha vertical tracejada indica o raio de co-rotagdo para a curva de rotagao

sem o minimo Gaussiano. O circulo azul indica a posicao do Sol no grafico.

Aplicamos a seguinte corre¢ao para os raios e velocidades:

nene ()
Os

=t G- (). o

onde denotamos por Rg ¢ V., os raios e velocidades compilados em [Sofue et all (2009) e

Ry, e Vi, as constantes Galdcticas utilizadas pelos autores. Para as incertezas em R e V/,

tomamos os mesmos valores apresentados por [Sofue et al! (2009), onde admitimos que as

transformacoes acima nao devem introduzir alteragoes significativas nos erros estimados

sobre os dados originais.
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Para a curva de rotacao externa ao circulo solar, compilamos os dados originais apre-

sentados em |[Fich et all (1989) e re-calculamos os raios Galdcticos e velocidades de rotagao
das regices H11 e fontes CO a partir das distancias heliocéntricas d, coordenadas Galacticas
[ e b, e velocidades radiais relativas ao LSR (linha-de-visada) Vigg catalogadas. Utilizamos

o seguinte par de equacoes:

R = +/R2+ (dcosb)? — 2Ryd cos b cos

Visr R
Vi=|| ——— |+ W| —
‘ {(senl-cosb °l R,
Antes, porém, as velocidades radiais Vi gg foram convertidas para o sistema heliocéntrico

Vhetio adicionando-se de volta as componentes do movimento solar definidas pelo modelo

standard (Mihalas e Binney [1981)) na diregao da linha-de-visada de cada fonte. De acordo

com o modelo solar standard, as componentes da velocidade peculiar do Sol sao: ugq =
—10,4 km s7, vg4q = 14,8 km s7! e wgqg = 7,3 km s~'. As velocidades heliocéntricas sao

recuperadas através da conversao:

Vietio = Visr — (Usta €081 + vgq senl) - cosb — wgq sen b, (2.6)

e as novas velocidades radiais LSR foram re-calculadas compensando-se pelas novas compo-

nentes da velocidade solar de|Schénrich et al) (2010) utilizadas neste trabalho (us = —11,1
kms™ vy =12,24km s~ ! e ws, = 7,25 km s71). Dos dados originais, excluimos as regices
H 1 com longitudes Galacticas entre 170° e 190° a fim de evitar a ocorréncia de grandes er-
ros que surgem devido ao fator (1/senl) que aparece na segunda expressao da equagao 25

As incertezas em raios op e velocidades oy, foram obtidas a partir das expressoes:

b
%(dcosb — Rycosl)

OR = o)

o2 1/2
\ Visr

onde 04 ¢ a incerteza na distancia e oy, ¢ a incerteza na velocidade radial LSR tabeladas
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Ve
em |[Fich et all (1989); a incerteza oy, é dada em termos das velocidades angulares ) = 7

Para as regioes de formacao estelar com dados interferométricos VLBI compilados em

Honma et all (2012), encontramos informagoes sobre as velocidades espaciais tri-dimensionais

das fontes, traduzidas nas componentes das velocidades radiais na linha-de-visada e velo-
cidades tangenciais a partir dos movimentos préprios. Dessa forma, temos a oportunidade
de relaxar a hipotese de movimento circular na obtencao das velocidades de rotacao des-
tas fontes. Das paralaxes m encontramos as distancias heliocéntricas d = 1/7, e com as
coordenadas Galacticas [ e b obtemos os raios Galacticos utilizando a primeira expressao

na equacao Para o cédlculo das velocidades de rotagao, seguimos os seguintes passos:

e Primeiramente, foram transformados os dados de movimento proprio em ascensao

reta e declinagao, apresentados na Tabela 1. del[Honma et all (2012), para movimento
préprio em longitude e latitude Galédcticas. Para tanto, fez-se uso de um conjunto
de relacoes para conversao das coordenadas equatoriais em coordenadas Galacticas,

que em forma matricial pode ser escrito como:

cosbeos(l — lci) 1 0 0 cos 0 cos(a — a)
cosbsen(l —lcg)| = |0 cosi  seni| - |cosdsen(a — ax) (2.8)
senb 0 —seni cost sen o

onde 7 é a inclinacao do plano Galactico com relacao ao plano do equador celeste
(1 = 62,9°), log ¢ a longitude do nodo ascendente (lcg =~ 33°), e an é a ascensao
reta do nodo ascendente (an &~ 282,85°). Todos estes valores sao validos para o

referencial J2000.

Em seguida, utilizou-se o sistema de equacoes que relacionam os movimentos préprios

nas diferentes coordenadas (Carraro e Chiosi[1994):

[bo - COSO = <a—a~m+a—a~,ub) - COos 0
¢ ol ob
(2.9)
o) o)

HaZE'MH‘%‘Mh,
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e As velocidades radiais heliocéntricas Vj,.;, foram calculadas a partir das velocidades

radiais Vigr tabeladas utilizando a equagao de conversao acima.

e De posse das velocidades radiais heliocéntricas, movimentos préprios em longitude e
latitude, distancias e coordenadas Galacticas, utilizamos as seguintes equagoes para

a obtencao das velocidades U, V e W no sistema heliocéntrico:

U=4,740 iy d senl cosb — (Vperio cosb — 4,740 pp d send) - cosl
V' =4,740 p; d cosl cosb + (Vierio cosb — 4,740 py, d sen d) - senl (2.10)
W =4,740 pp d cos b + Vierio sen b

e Asvelocidades U, V e W acima foram corrigidas do movimento solar e do movimento

do LSR para a obtencao das velocidades 11, © e Z no sistema fundamental de repouso

Mihalas e Binney [1981)), que tem como origem o centro Galéctico:

H:U+U®
O = Vuot 2.11)
Z:W+w®,

onde II é a componente de velocidade direcionada radialmente com respeito ao cen-
tro, tomada positiva no sentido do anti-centro Galactico (I = 180°, b = 0°); Z é
a componente de velocidade perpendicular ao plano Galactico, tomada positiva na
dire¢ao do polo Norte Galactico (b = +90°); © é a componente de velocidade tan-

gencial, normal as duas outras componentes, e tomada positiva na direcao de rotagao

Galactica (I =90°, b = 0°).

e De posse dos angulos # das fontes, definidos como sendo os angulos entre os raios
Galdcticos R e o raio Galdctico solar Ry (mostrado na figura [22)), obtemos as com-
ponentes das velocidades espaciais das fontes projetadas no plano Galactico e num
referencial com origem no centro Galactico e no qual o angulo polar 6 cresce no sen-
tido horario. O par de equagoes abaixo fornece as componentes radiais Vx e azimutais

Vs Galactocentricas das velocidades das fontes no referencial em questao:
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Ve = © senf + 1II cosf
Ve = © cost — Il send

(2.12)

A figura demonstra esquematicamente as orientagoes dos vetores velocidades V}
e I7¢ no referencial local Galdctico. Consideramos entao as velocidades V como as
velocidades de rotacao das fontes maser de regioes de formacao estelar. Os erros nos
raios Galdcticos foram calculados utilizando a primeira expressdo na equagao 2.7
onde os erros nas distancias g, foram calculados a partir dos erros nas paralaxes o:

Or

0q = Os erros nas velocidades V;; foram obtidos a partir da expressao:

w2’

oy, = [sinQQalQT + cos’ o + V3 03]1/2, (2.13)

com os termos de erros dentro da raiz quadrada dados por:

on = /o + o2,

(2.14)

sendo v = dcosbsenl, y = Ry — dcosbcosl, e o, e 0, as incertezas correspondentes

em funcao de oy.

E importante notar que as incertezas nas distancias Galactocéntricas e velocidades
de rotacao calculadas sao bem menores para a maioria de tais fontes maser quando
comparadas aquelas das regioes H 11, o que pode ser constatado analisando-se as bar-
ras de erro relativas a estes dois grupos de pontos na figura 21l Esta evidéncia serve
como um forte argumento para a proposicao de que os pontos na figura [2.1] relativos
as fontes maser que nao seguem a tendéncia suave da curva de rotacao vermelha
e sao melhores ajustados pela curva com o minimo Gaussiano (curva verde), estao
representando de fato um comportamento real da curva de rotagao neste intervalo de
raios Galacticos. Em outras palavras, o minimo local na curva de rotacao logo apos

o raio orbital solar, cuja existéncia ja havia sido evidenciada a partir dos dados de
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regioes H i, agora é fortemente corroborado pelos dados interferométricos das fontes

maser.

Y [kpc]
T T

X [k

@)
(@)

pc]

Figura 2.2: Representacao esquemadtica dos parametros Galacticos no plano do disco: o Sol é indicado

pelo circulo azul no topo da figura; o centro Galactico é o circulo vermelho designado por CG; a estrela

representa uma dada fonte a uma distancia heliocéntrica d e longitude e latitude Galacticas [ e b; d,, =

dcosb é a distancia projetada no plano Galactico. As componentes radial e azimutal Vi e V;, da velocidade

espacial da estrela no sistema local Galactico estao representadas.

2.2 O potencial nao-axissimétrico - perturbacao devido a estrutura

espiral

Representamos a parte nao-axissimétrica do potencial Galactico associada a estrutura

espiral como a resultante de uma perturbacao na distribuicao axissimétrica de densidade

do disco, na forma de uma espiral logaritmica. FEsta perturbacao pode se propagar no

disco como, por exemplo, ondas de densidade de acordo com a teoria classica dos bracos

espirais de

na concepcao de Bertil Lindblad (Lindbla

Lin e Sh

196

Lin et al. (1969

(e.g. [Kalnajs 11973

);

), ou

ela teoria cinematica dos bragos espirais

1956

) e seu desenvolvimento por A. Kalnajs

). Enquanto o disco Galdctico apresenta rotagao diferencial, i.e., a

velocidade angular de rotacao €2 é uma funcao do raio Galactico, a velocidade de rotacao
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do padrao espiral €2, é considerada constante (rotagao de corpo rigido). Isto define o raio
de co-rotacao R. como sendo o raio onde ambas as velocidades €2 e €2, coincidem. No
regime linear da teoria de ondas de densidade, o potencial dos bragos espirais é tratado
como uma fraca perturbacao ao potencial axissimétrico de fundo. Uma solucao para o
potencial espiral, neste regime linear, pode ser expressa na forma complexa como a dada

por (Lin et al) (1969)):

D (R, 0 1) = Ay (R) elleB)Fm( ot =601 (2.15)

onde Ag,(R), o qual tem as mesmas unidades de potencial (e.g. km? s72), ¢ a amplitude
da perturbagao espiral como funcao do raio e p(R) é a fungao que representa a forma da

espiral logaritmica:

w@%—nlm<R), (2.16)

"~ tani R_o

onde 7 é o pitch angle dos bragos espirais e m é o nimero de onda azimutal, o qual corres-
ponde ao numero de bracos. Na expressao a coordenada polar azimutal 8" é referente
ao referencial inercial, onde o padrao espiral se move com velocidade €2,. No referencial
em rotacdo com o padrao espiral utilizamos a coordenada § = 6" — Q,t. A solucdo de
onda de densidade auto-consistente (expressao 2.15]) é encontrada da seguinte forma: pri-
meiramente, usamos a equacao de Poisson para calcular o potencial gravitacional de um
determinado padrao de densidade superficial; em seguida, determinamos como este po-
tencial afeta as érbitas estelares, alterando a densidade superficial na galaxia; finalmente,

equiparamos esta densidade superficial resposta com a densidade superficial imposta ini-

cialmente, obtendo-se a solugao auto-consistente (Binney e Tremaine (2008)). A solugao

para a estabilidade dos bragos espirais na teoria de Lin e Shu utiliza o limite da chamada
aproximacao WKBJ, ou TWA (tight-winding approximation), a qual se baseia no fato de
que para ondas de densidade com alto grau de enrolamento (i.e., ondas cujo comprimento
de onda radial é muito menor que o raio considerado), termos de acoplamento de longo
alcance do potencial perturbador podem ser desprezados. A densidade resposta é deter-

minada localmente, e as solucoes relevantes sao analiticas. A parte real da solugao para o
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potencial da perturbacao espiral (equacao [Z15]), no referencial em rotagdo com o padrao

espiral, é expressa por:

By (R, 0) = Ay (R) cos Lg@ In (}%) - m@} (2.17)

Uma outra descricao para o potencial espiral também adotada neste trabalho con-

siste no novo modelo para a perturbacao espiral proposto por Junqueira et all (2013).

Em lugar da descricao do potencial por uma funcao co-seno na direcao azimutal, como
na equacao 217 considera-se agora o potencial perturbador como uma ‘canaleta’ adicio-
nada ao potencial axissimétrico do disco, a qual segue uma espiral logaritmica com perfil
Gaussiano na direcao normal aos bracos. Esta ‘canaleta’ de potencial seria gerada pelo
adensamento de orbitas estelares em determinadas regioes do disco, seguindo a forma espi-

ral a partir da sucessiva inclinacao do eixo-maior de cada érbita eliptica com relacao ao da

6rbita mais interna, como na idéia proposta por Kalnajs (1973). Uma das vantagens deste

novo potencial é que um perfil Gaussiano descreve de forma mais realista as variacoes de
brilho dos perfis azimutais observados em galaxias espirais, quando comparado a um perfil
senoidal. Além disso, ele também tende a criar uma estrutura mais auto-consistente, uma
vez que a forma dos bracos corresponde aos maximos de densidade formados pelo agru-
pamento espacial de orbitas estelares periddicas. Uma das principais caracteristicas deste
novo modelo nao-axissimétrico é que ele é composto apenas por pogos de potencial (as

‘canaletas’), cujo efeito é adicionar densidade na regiao dos bragos, dentro de um modelo

de auto-consisténcia. Este novo potencial é descrito por Junqueira et all (2013) como:

£ {1—coslp(R)—m(0'~ )]}

Do, (R, 0'5t) = Ay, (R) € : (2.18)

onde o, ¢ a meia-largura da funcao Gaussiana que descreve o brago, em uma direcao tan-

gente ao circulo que cruza o brago em um determinado raio; Ag,, (R) é a amplitude da

perturbacao e p(R) = == In <R%>. Os demais parametros sao equivalentes aos apresenta-

dos na equacao 217
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2.2.1 Parametros da estrutura espiral

Apesar dos esforcos observacionais nas tltimas décadas, muitas das propriedades da es-
trutura espiral da Galaxia permanecem bastante indeterminadas. Observa-se na literatura
uma certa variedade de valores estimados para alguns parametros como nimero de bragos,
pitch angle, contraste de densidade dos bracgos, angulo de fase com relagao ao Sol, veloci-

dade de rotacao do padrao espiral, ou até mesmo uma certa confusao na nomenclatura dos

bracos (Valléd (2002); [Mel’Nik e Rautiainen (2011)). Estas incertezas surgem do desafio

observacional de se tentar mapear a estrutura espiral da Galéxia estando o observador
praticamente no plano-médio do disco Galactico. A alta extingao visual no disco torna
dificil a obtencgao de distancias estelares confiaveis a partir de suas magnitudes absolutas e
aparentes. Além disso, o método cinemaético de determinacao de distancias de regioes HII
e nuvens moleculares no plano Galactico é afetado pela ambiguidade de solugoes para as

fontes localizadas dentro do circulo solar. A prépria escala de distancia depende do modelo

cinemadtico adotado para a Galdxia (Lépine et all (2011)).

1. Geometria

Georgelin e Georgelin (1976) publicaram um mapa da distribuicao de regides H i,

cobrindo uma grande area do plano Galactico, e propuseram um padrao espiral com-
posto por 4 bragos com um pitch angle médio de ¢ ~ 12°. Este modelo reproduz bem

as diregoes tangenciais em diagramas longitude-velocidade da emissao térmica em

radio de Hr1 e CO. [Henderson (1977) encontrou que o melhor modelo que ajusta con-

tornos de brilho de hidrogénio neutro em diagramas longitude-velocidade do plano

Galactico apresenta 4 bracos, pitch angle de 13°, e fase de 160° com relacao a regiao

solar. O modelo de (Georgelin e Georgelin (1976) tem sido atualizado por vérios au-

tores com base em novos dados observacionais (e.g. [Lockmanl (1979); [Downes et al.
1980); Wink et _al) (1983); ICaswell e Haynes (1987); [Efremov (1998); [Watson et al
2003); Russeil (2003); [Paladini et _al) (2004); [Russeil et all (2007); [Hou et all (2009);
Efremov (2011)).

Uma estrutura com quatro bracgos espirais e pitch angle de aproximadamente 14°

foi proposta por |Ortiz e Lepine (1993) em seu modelo da Galdxia para a predigao

de contagens de estrelas no infravermelho. [Drimmel e Spergel (2001) apresentaram
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perfis de emissdao do plano Galdctico na banda K e em 240 pum (a partir de da-
dos do survey DIRBE/COBE), evidenciando uma estrutura espiral composta por
2 bracos na banda K, a qual estd associada a uma componente nao-axissimétrica
da populacao estelar velha. Em contraste, a emissao em 240 pum da poeira pre-
sente no gas interestelar evidencia um modelo de 4 bracos, em concordancia com
os dados em radio e no 6ptico dos tracadores espirais. O autor sugere que a estru-
tura 4-bracos épticos traca a resposta do gas a estrutura 2-bracos na banda K dos
bragos espirais estelares. A estrutura em 4-bragos apresenta pitch angle i = 13° e

a estrutura em 2-bracos um pitch angle @ = 17°. Dois bracos estelares principais

também foram verificados por IChurchwell et all (2009) com os dados do survey em

infravermelho Sptizer/GLIMPSE. Uma evidéncia observacional que corrobora este

fato é a de que galdxias externas geralmente apresentam morfologias diferentes no

azul e no infravermelho préximo (Grosbel et al) (2004)). Muitas galaxias, classifica-

das como floculentas ou sistemas multi-bracos no azul, apresentam na banda K uma

estrutura espiral de 2-bragos grand design (Antoja et al) (2011); Block et al. (1994);

Kendall et al) (2011)). A estrutura espiral da Galdxia também tem sido mapeada

através da observagao da emissao radio em 21-cm do hidrogénio atomico (Hr1), como

recentemente realizado por [Levine et al. (2006) para o disco Galdctico externo ao

circulo solar.

Amaral e Lepind (1997) estudaram o6rbitas estelares estaveis no disco Galactico e ve-

rificaram que uma estrutura formada por uma superposicao de 2 e 4 bragos, com um

pitch angle i ~ 14°, é uma solucao auto-consistente e reproduz as direcoes tangenci-

ais aos bragos espirais observada. [Lépine et all (2001)) também descrevem o padrao

espiral Galactico em termos de um modelo de superposicao de 2 e 4 bracos espirais,
encontrando parametros estruturais dos bracos a partir do estudo da cinematica de
Cefeidas e da andlise de diagramas longitude-velocidade de uma amostra de regioes

Hir; as estruturas de modos 2 e 4 bragos apresentam pitch angles i = 6° e i = 12°,

respectivamente. [Lépine et al) (2011) apresentam um mapa da estrutura espiral da

Galéxia usando como tracador a emissao molecular de CS associada as fontes IRAS;
uma sub-estrutura em forma de quadrado no mapa de CS ¢ identificada com a res-

sonancia 4:1 de dérbitas estelares. Os autores também atentam para o fato de que
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galdxias externas nao apresentam bragos espirais puramente logaritmicos sobre gran-

des extensoes radiais; os bragos sao frequentemente compostos de diferentes segmen-

tos espirais com algum angulo entre eles (e.g. [Lépine et all [2011; (Chernin 1999;

Efremov 2011)). A Via Léctea possivelmente apresenta uma estrutura de bragos se-

melhante a esta, pelo menos nas regioes mais externas do disco. Héa ainda alguma
discordancia entre modelos que representam os bracos espirais nas regioes exter-

nas da Via Lactea como uma extrapolagao dos bracos observados na regiao interna

Antoja et alll2011). Além disso, geometricamente, 2 bragos com pitch angle de 6°

ou quatro bragos com pitch angle de 12° sao similares em termos da distancia radial

média entre bragos.

A figura 2.3 mostra uma sequéncia de painéis com alguns dos mapeamentos da estru-

tura espiral da Via Lactea realizados por autores citados anteriormente. No topo, a

esquerda, temos o modelo espiral de |Georgelin e Georgelin (1976) ajustado a distri-

buicao de regices Hir; a direita temos o modelo de quatro bragos espirais de [Russei

2003) derivado a partir da distribuicao de complexos de formagao estelar. Nos

painéis centrais, a esquerda temos o mapa em H1 do disco externo da Galaxia levan-

tado por [Levine et all (2006); a direita temos o modelo espiral de [Hou et all (2009)

ajustado a distribuicao de regioes H 11 e nuvens moleculares gigantes na Galédxia. Nos

painéis inferiores temos, a equerda, a concepcao de [Efremov (2011)) para a estrutura

segmentada dos bragos (desvios da espiral logaritmica) ajustada sobre a distribuicao

de Hr1; e a direita temos o mapa da estrutura espiral apresentado por [Lépine et al.

2011 a partir da emissao molecular do monossulfeto de carbono (CS) associada a fon-
tes IRAS, além de alugmas fontes maser de formagao estelar e aglomerados abertos

jovens.

Neste estudo, adotamos modelos de geometria espiral compostos por espirais lo-
garitmicas com pitch angles i = 6° e 12°, para uma configuracao de 2 e/ou 4 bragos
simétricos. Nosso ‘modelo-padrao’, o qual usaremos como base para a investigacao
dos efeitos da perturbacao espiral sobre as orbitas estelares a partir das simulagoes,
serd composto por quatro bragos espirais logaritmicos e com pitch angle i = —12° (o

sinal negativo corresponde as espirais do tipo trailing).
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Figura 2.3: Mapeamento da estrutura espiral da Galaxia realizado por vérios autores. Da esquerda para a

direita e de cima para baixo: IGeorgehn e Geor@lm‘ (llQ]d lB,ussﬂi (lZO_Qd ll@aane_ej;_al,‘ (IZDQd

(2009); [Efremoy

segao Z2711

(2011); L&
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2. Velocidade angular de rotacao €2,

Em um recente review, |Gerhard (2011) lista os principais métodos de estimativas da

velocidade angular de rotacao do padrao espiral €2, e os valores obtidos na literatura
para esta quantidade. Um amplo intervalo de valores tem sido encontrado para €2,
de ~ 13 a ~ 40 km s~! kpc™!. Entretanto, o método mais direto se baseia na

determinacao dos locais de nascimento de aglomerados abertos, como o realizado por

Dias e Lépine (2005). O método consiste na integracdo numérica das érbitas dos

aglomerados para um intervalo de tempo igual a idade de cada objeto; a distribuicao
de locais de nascimento para aglomerados em um determinado intervalo de idades
fornece um padrao espiral, e pela comparagao das posicoes de padroes obtidos por

diferentes grupos de idades, a taxa de rotacao do padrao espiral pode ser determinada.

1

Dias e Lépine (2005) derivaram um valor para €2, de 2541 km s™! kpc™!, o qual

corresponde a um raio de co-rotacao de R. = (1.06 £ 0.08)R,, de acordo com a

curva de rotacao adotada pelos autores. E interessante notar que, recentemente,

Bobylev e Bajkova (2012) também encotraram um valor para a velocidade do padrao

espiral de ©, = 25 km s™! kpc™!, para um modelo de quatro bragos espirais e
velocidade angular de rotacao no raio orbital solar de €y = 30 km s~! kpc~!. Nesta
ocasiao, os autores determinaram €2, analisando a fase dos bracos espirais com relagao
ao Sol para grupos de Cefeidas Galacticas com diferentes idades médias. Neste
estudo, também adotamos 2, = 25 km s~ kpc™!, o qual em combinagao com a
curva de rotacao da equacao 2.]] fornece um raio de co-rotacao de R.. = 8,54 kpc

(indicado pela linha vertical tracejada na figura 21]). Este valor para R é muito

préximo do limite superior estimado por [Dias e Lépine (2005) de 8,55 kpc (para

Ry = 17,5 kpc). Para a curva de rotagao a qual o minimo Gaussiano é adicionado, o

raio de co-rotagao muda para o valor R, = 8,1 kpc.

. Razao do campo de forcas fo

No raio solar, a componente radial da forca de perturbacao espiral, no azimute 6

onde o potencial @y, é zero, ¢ dada por:

0Py,  Agpym

= 2.1
OR Rytani’ (2.19)

Ro,max
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onde Agp,, ¢ o valor da amplitude da perturbacao no raio solar. A forga radial devida

ao potencial axissimétrico, no raio solar, é dada por:

do Vi
—x) 20 RpoO? 2.20
dR |, Ro 0%%0, (2:20)

onde )y é a velocidade angular de rotagao no raio solar. A razao f,o entre a com-
ponente radial da forga devida aos bragos espirais (equacao 2.19]) e aquela devida ao

potencial axissimétrico (equagao [2Z20), no raio solar, é dada por:

_ Agpem
R332 tanid

fro (2.21)

Yuan (1969) e [Lin et al) (1969) estudaram o caso da migracao de estrelas jovens dos
bracos espirais como uma aplicacao da teoria de ondas de densidade. Os autores
encontraram um intervalo limitado para a razao do campo de forcas f,q, entre 0,04
e 0,07, baseados em vinculos da época de formacao de uma amostra de 25 estrelas,
como locais de nascimento nos bragos e dispersao de velocidades no nascimento. O

valor final adotado pelos autores ¢ de f,o = 0,05, para Q, = 13,5 km s~! kpc™'.

No estudo sobre mecanismo de formagao da estrutura espiral, [Roberts e Hausma

1984) adotaram um modelo com valores da razao de forgas variando de 0,05 a 0,1

na regiao do disco com raios entre 5 e 10 kpc. [Mishurov et all (1979) determinaram

parametros da estrutura espiral da Galédxia a partir do campo de velocidades de uma

amostra de 192 Cefeidas de longo periodo e derivaram f.q ~ 0,125. Em estudos de

galdxias externas, e.g. Vissen (1980, para o caso de M81), [Elmegreen et al) (1989,

para o caso de M100), Rix e Zaritsky (1995), entre outros, tém-se derivado valores

para f.o de 0,1 a 0,2 em distancias galactocéntricas correspondentes a distancia solar

em nossa Galdxia. [Patsis et all (1991) analisaram modelos auto-consistentes para

uma amostra de 12 galaxias espirais normais e apresentaram uma correlagao positiva
entre pitch angle e a razao f,; a razao de forcas cresce aproximadamente de forma

linear com o pitch angle, das galaxias early type Sa as late types Sb e Sc. De acordo
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com a figura 15 do referido artigo, uma galdxia com pitch angle ¢ ~ 12° comporta
uma razao de forcas f,. dentro de um intervalo de ~ 0,03 a 0,08. Nos modelos
espirais do nosso estudo, realizamos testes com f,qg compreendido no intervalo 0,05 a
0,15 para o potencial espiral com perfil senoidal da equacao 217l Para o potencial
espiral com perfil Gaussiano (equacao [ZI8) utilizamos o mesmo intervalo adotado

por Junqueira et al) (2013) de f.o = 0,03 — 0, 06.

. Perfil radial da amplitude de perturbacio Agy(R)

Adotamos um perfil radial da amplitude da perturbacao espiral como o dado por

Contopoulos e Grosbol (1986):

Agp(R) = Ay Re /B, (2.22)

onde Ry, ¢ a escala de comprimento dos bracos espirais. Neste perfil, a amplitude
cresce quase linearmente préximo ao centro e entao decresce exponencialmente com o
aumento do raio, atingindo o valor Ay, em Ry. Para os valores da razao do campo de
forcas f.o no intervalo 0,05 a 0,15, niimero de bracos m e pitch angle i dos modelos
adotados neste estudo, temos valores para a amplitude Ay, variando de ~ 300 a

1800 km? s=2 kpc~!. Este ¢ um intervalo de amplitudes semelhante ao utilizado por

Antoja et all (2011) em seu modelo TWA de bracos espirais, assim como o adotado

por Minchev e Famaey (2010) no estudo sobre migragao radial em discos galdcticos.

Em nossos modelos, adotamos a escala de comprimento dos bracos espirais igual
a escala de comprimento do disco, Ry, = Rq = 2,5 kpc. A razao do campo de
forcas f,(R), obtida a partir do perfil radial para Ag,, em funcao do raio Galactico é
mostrada na figura 2.4 para o modelo espiral com m = 4 bragos e i = —12°; a razao é
calculada em termos da amplitude maxima da forca de perturbagao em cada azimute
. Na figura as curvas referem-se a dois exemplos de valores para f.o = fr(R = Ro) =
0,05 e 0,1. Para raios R 2 2 kpc as curvas f, apresentam um perfil radial governado
principalmente pela forma da expressao para a amplitude Ag,(R), uma vez que o

potencial axissimétrico apresenta um gradiente menor neste dominio de raios.

5. Contraste de densidade dos bragos §% /%
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Figura 2.4: Razao entre a componente radial da forga de perturbagao espiral (valor méximo por azimute)
e a forca axissimétrica em funcao do raio Galdctico. As curvas referem-se as normalizacoes f,.g = 0,05 e
0,1 em Ry = 7,5 kpc.

Outra quantidade relacionada a estrutura espiral é o contraste de densidade, definido
como a razao entre a densidade maxima dp devida ao potencial espiral e a densidade
axissimétrica do disco p em uma determinada posi¢ao (R, #). Usando a equagao
de Poisson, a amplitude da densidade superficial perturbada 03, para uma galaxia

espiral na qual a aproximagao TWA (tight wind approximation) é valida, pode ser

dada por (Contopoulos e Grosbol (1986)):

m Ay, e f/ Ber

0X(R) = . 2.23

(R) 27G| tan | (223)

Para um disco exponencial com densidade superficial ¥(R) = Y.e /%4 ¢ sendo
Ry, = R4, o contraste de densidade superficial é dado por:

5Z(R) mAgpe 1t/ Fsp 5y A

2G| tani| m Asp

_ = @ — =" = 2.24

S(R) e B/ Y 27G S| tan | ce  (2.24)

Um contraste de densidade superficial constante é compativel com a ideia de que a

densidade de estrelas jovens massivas contidas nos bragos é proporcional a densidade
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média do gas no disco em cada raio; o nimero de estrelas formadas deve ser pro-
porcional ao fluxo de gas passando através dos bracos espirais. Em um cenario mais
realista, onde a taxa de formacao estelar depende nao apenas da densidade de gas
como também da velocidade relativa do gas com respeito aos bragos espirais, o perfil

do contraste de densidade possivelmente apresentara uma variagao radial.

Como notado por [Antoja et al) (2011), determinagdes do contraste de densidade da
estrutura espiral da Via Lactea sao raras e carregam grandes incertezas associadas.
Valores subestimados podem ser encontrados devido a incertezas sobre a escala de
altura dos bracos. Com base na literatura recente, estes autores adotam um intervalo
para o contraste de densidade superficial de 0,1 < 6%/ < 0,23. Nossos modelos
comportam um intervalo semelhante para esta quantidade, considerando alguns va-
lores para a densidade superficial local ¥y estimados na literatura. Deve-se notar
que tais valores referem-se ao contraste de densidade da componente estelar; para o
gas esta quantidade deve ser maior, uma vez que a amplitude relativa da onda de
densidade sera tanto maior quanto menor for a dispersao de velocidades da classe de

objeto no plano-médio do disco Galéctico.

. fingulo de fase da estrutura espiral xc

A fase da estrutura espiral com relagao a posicao do Sol xo nao é um parametro
importante para a analise inicial deste estudo, uma vez que estamos interessados

nos efeitos globais da ressonancia de co-rotacao na distribuicao de densidade estelar

do disco. De qualquer forma, utilizamos os valores encontrados por [Lépine et al

2001) em seu modelo auto-sustentado da estrutura espiral: yo = 311° para o modelo

composto por 2 bragos e xo = 122° para o modelo de 4 bragos. Este angulo é somado
ao argumento do co-seno na expressao para o potencial espiral nas equagoes 217

el2. 1

2.3 Ressonancias

A velocidade angular de rotagao Q2 = V./R, a frequéncia do movimento epiciclico x

dada por:
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Tabela 2.2 - Posi¢oes das principais ressonancias no plano Galactico para o conjunto de parametros
utilizados neste estudo: Ro = 7,5 kpe; Vo = 215 km s™1; ©Q, = 25 km s™! kpe™!.

Ressonancia Relacao Raio (kpc)

co-rotacao Q, =0 8,54
ILR 2:1 Q,=0—-k/2 2,30
OLR 2:1 Q, =Q+k/2 13,80
ILR 4:1 Q,=0—r/4 5,60
OLR 4:1 Q, =Q+r/4 11,20

1RdQ>’ 2.25)

2 102 1 lidic
K = 40) (1+2QdR

e a velocidade angular de rotagao do padrao espiral €2, se relacionam sob a condicao de

ressonancia, no referencial comével com os bracgos, da seguinte forma:

K m
a-q, - (2.26)
As principais ressonancias sdo a co-rotacao (2 = 2,) e as ressonancias de Lindblad (2 —
Q, = £x/m). A figuraZhl mostra as curvas da velocidade angular €2, frequéncia epiciclica
K, assim como as curvas Q2+ k/2 e Q4+ k/4 em fungao do raio Galdctico R obtidas a partir
do modelo para a curva de rotagao da Galdxia e velocidade angular do padrao espiral
adotados no presente trabalho; a frequéncia €2, ¢ indicada pela linha horizontal azul. As
posicoes da ressonancia de co-rotagao e ressonancias internas (ILR) e externas (OLR) de
Lindblad sao indicadas pelas linhas verticais vermelhas na figura e os raios onde cada
ressonancia ocorre estao listados na tabela2.2] Para evitar confusao acerca da terminologia
das ressonancias de Lindblad para diferentes multiplicidades do padrao, adotamos a mesma

notagao usada por Minchev e Famaey (2010): a ILR/OLR 2:1 e a ILR/OLR 4:1 serao

referidas para ambos os padroes de dois- e quatro-bragos, independentemente do fato de
se tratarem de ressonancias de primeira- ou segunda-ordem.
A condigao para as ressonancias de Lindblad 2 — 2, = £x/m também ¢é a condicao

para a existéncia de ondas de densidade cinematica estaciondarias no referencial em rotacao



56

Capitulo 2. O potencial gravitacional no plano Galactico

I A A
IR _
140 e
L A \ Q B
— ML Y \\ ............ © i
'0 MRS TR W --—-=- 0%«/2 ]
120
< n [ S O+ /4 ]
o \ veoN B
RN AR R T ]
0 L
100 f- SR
E H \ .\ SN |
~ H | DY "\ N _
. 80 ! Lo ’ \\ 7
- H— .
o L Yo SN 7
> ! 'y AR *
2 I by AN b
o 60 I+ \ .\ \ ~
1 \ . N ~ B
(o) " v N Yo 2
o N <l ~ .
S It \ "« e, -~ i
o 40| \ < e, ~ o
O t \ . S - i
o 18 \ \-\.\ .._h"*_" - _ ]
CD : e o - e —
> N = === =
20 j- N R S _ R s
T S ___ | TTTrme—a . L]
3 s e S I
Ol \ \ \ \ ! ! !
0 2 4 6 8 10 12 14

raio Galactico [kpc]

Figura 2.5: Curvas da velocidade angular de rotagdo €2 (sélida) e frequéncia epiciclica x (pontilhada)
em funcao do raio Galdctico. Também sao mostradas as curvas ) + k/2 (tracejadas) e Q + k/4 (trago-
pontilhadas). As posigoes das principais ressonancias sao indicadas pelas linhas verticais vermelhas; a

velocidade de rotagdo do padrao espiral 2, = 25 km s~! kpc! é indicada pela linha horizontal azul.

com (2,,; um padrao de onda estacionéria com simetria m-fold é produzido como resposta a
perturbagao com mesma simetria proxima a ressonancia. Dessa forma, um modo espiral m-
bracos ¢ uma solugao valida em um intervalo de raios galacticos fixados pelas ressonancias
interna e externa de Lindblad +m/1. Para o nosso modelo cinemético da Galaxia, o
intervalo de validade para a solucao m = 2-bracos ¢ de 2,3 a 13,8 kpc; para a solucao
m = 4-bracos temos um intervalo de 5,6 a 11,2 kpc. Um modelo realista da estrutura
espiral da Via Léactea deve reproduzir a evidéncia observacional de que a Galaxia apresenta
um padrao espiral que se estende sobre um intervalo de raios de varios kiloparsecs. Direcoes
tangenciais associadas aos bracos Scutum-Crux e Norma-Cygnus evidenciam a existéncia
de estrutura espiral nas regioes proximas ao centro Galactico, enquanto que os bracos de
Sagittarius-Carina, Perseus e o brago externo de Cygnus comprovam a extensao a grandes
raios da estrutura espiral no disco externo da Galaxia.

Alguns autores vém propondo modelos auto-consistentes de estrutura espiral, exami-
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nando a densidade resposta a perturbacao e focando principalmente sobre familias de

6rbitas periddicas. (Contopoulos e Grosbol (1986) concluiram que espirais fortes (f, > 0,06

de acordo com [Patsis et all[1991)) ndo podem existir além da ILR 4:1, uma vez que nestas
regices do disco a densidade resposta esta fora de fase com a perturbagao devido a efeitos
nao-lineares. Para amplitudes pequenas, a densidade resposta se encontra em fase até

a co-rotacao, recuperando-se resultados da teoria linear da estrutura espiral. No modelo

auto-consistente de|Amaral e Lepine (1997) os melhores resultados sao obtidos com peque-

nas amplitudes da perturbacao espiral. Para amplitudes relativamente grandes, os autores
encontraram uma falha da auto-consisténcia proxima a ressonancia 4:1 interna, indicando

a impossibilidade de estruturas de longa-duracao nestes raios. Este resultado também foi

encontrado por lJunqueira. et al! (2013) utilizando o novo modelo para a perturbacao espiral

com perfil Gaussiano dos bragos. [Patsis et all (1991) estudaram modelos auto-consistentes
para uma amostra de 12 galaxias espirais normais e encontraram que galaxias Sb e Sc sao
melhor representadas por modelo nao-linear de espirais fortes terminando na ressonancia
4:1 interna, enquanto que nas galaxias Sa a perturbagao espiral é fraca e o melhor modelo
é o linear com espirais terminando na co-rotacao. Entretanto, tais autores nao estudam

modelos com o raio de co-rotagao localizado dentro do dominio radial da estrutura espiral.

Contopoulos et all (1989) consideram que em galdxias barradas, cujas barras terminam

préximo a co-rotacgao, orbitas estelares podem sustentar o campo espiral fraco entre a res-
sonancia interna 4:1 e a OLR; se o campo espiral é forte, as érbitas préximas a co-rotagao

sao estocdasticas e nao suportam a espiral, formando gaps nos bragos em regioes proximas

a esta ressonancia (Patsis et al. (1991)).

Pichardo et al! (2003) desenvolveram um modelo tri-dimensional de bragos espirais

através da sobreposicao de esferdides oblatos nao-homogéneos, cujas massas sao adicio-

nadas a distribuigao de massa axissimétrica da Galaxia. Sendo um modelo de bragos

materiais, como apontado por [Antoja et all (2011), o potencial resultante é mais realista

no sentido de que ele considera a forca exercida por toda a estrutura espiral, fazendo-se

desnecessaria, portanto, a aproximacao TWA. Em um teste de auto-consisténcia para este

modelo espiral, [Pichardo et al. (2003) encontraram que, para alguns valores da massa to-

tal atribuida aos bracos, a densidade resposta difere fortemente da densidade imposta em

rajios proximos a ressonancia 4:1. |Antoja et all (2011)) analisaram a densidade resposta
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ao potencial espiral de [Pichardo et all (2003) através de simulagoes de particulas-teste e

verificaram efeitos nao-lineares proximos a ressonancia 4:1. Entretanto, os autores também
verificaram que, para um certo conjunto de parametros, a densidade resposta pode seguir a
estrutura espiral imposta até raios além da co-rotacao. Outros modelos que nao utilizam a

aproximacao TWA vém mostrando que os bracos espirais podem se estender até ou mesmo

além da co-rotagao (e.g. [Rautiainen e Sald 1999; [Voglis et al. [2006; [Romero-Gémez et al.

2007). Nesta nova proposicao, a formagao de espirais, anéis e pseudo-anéis estd relacionada
a tnvariant manifolds associados a dérbitas periddicas em torno dos pontos de equilibrio
instavel Ly e Ly do potencial da barra.

Como no presente estudo nao fazemos testes de auto-consisténcia dos modelos espirais
utilizados, e os nossos experimentos com particulas-teste sao destinados principalmente ao
estudo da influéncia da co-rotagao sobre as orbitas e a densidade estelar do disco proximas
a esta ressonancia, assumiremos para cada modelo que a estrutura espiral se estende radi-

almente sem limitacoes predefinidas pelas ressonancias de Lindblad.

2.4 Modelos da componente nao-axissimétrica do potencial

A tabela sumariza os parametros dos modelos para a estrutura espiral adotados
neste trabalho, assim como os intervalos de valores abrangidos por cada parametro. A ta-
bela 24l mostra as caracteristicas principais de cada modelo de estrutura espiral usados nas
simulagoes, com os correspondentes valores dos parametros. O ultimo modelo (Sp6) apre-
sentado na tabela 2.4l inclui a perturbacao devido a barra central em adicao a perturbacao
da estrutura espiral. Os parametros do potencial gravitacional devido a distribuicao de
densidade da barra central sao apropriadamente descritos na secao 4 do capitulo[l, em con-
junto com os resultados das simulagoes que utilizam o modelo Sp6. A tabela também
mostra os parametros usados para descrever o potencial da barra central e o intervalo de
valores adotados para os mesmos. Nota-se também a partir da tabela 2.4 que o modelo
Spd inclui a presenca de dois diferentes padroes de velocidades €2, para os modos espirais
m = 2— e m = 4—bracos; a razao para estes valores também sao explicados na secao 4 do

capitulo [l
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Tabela 2.3 - Parametros da estrutura espiral e barra central Galdcticas, e os correspondentes intervalos

de valores adotados.

Parametro Simbolo (unidade)  Valor

Estrutura espiral

perfil senoidal (Eq. 2ZI7)

Nimero de bragos m 2/4
Pitch angle i(°) —6/—12
Escala de comprimento Ry, (kpc) 2,5
Razao do campo de forcas f,o 0,05/0,15
Velocidade do padrao Q, (km s™' kpe™) 25

perfil Gaussiano (Eq. 2.I8)
Meia-largura do braco o, (kpe) 4,7

Escala de comprimento Ry, (kpc) 2,5
Amplitude da perturbagao Agp,, (km? s72 kpe™!) 600

Barra central

Semi-eixo maior Ry, (kpc) 3.5
Amplitude da perturbagao Ay (km? s72) 1250/2250
Velocidade angular Q, (km s~ kpe™!) 40/50
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Tabela 2.4 - Modelos da componente nao-axissimétrica do potencial Galdctico usados nas simulagoes.

Modelo Perturbacao Caracteristicas

Spl Espirais com m =4
perfil senoidal ¢ = —12°
fro=0,075

Sp2 Espirais com  m = 2

perfil senoidal ¢ = —6°

Jro=10,1
Sp3 Espirais com m =4
perfil Gaussiano i = —12°
o, = 4,7 kpc
Agp, = 600
Sp4 Espirais m=2em==4

(dois modos)  i(m = 2) = —6°
perfil senoidal  i(m =4) = —12°
fro =0,05/0,075 para ambos os modos

2, = 25 para ambos os modos

SpH Espirais m=2em=4
(dois modos) i = —12° para ambos os modos
perfil senoidal  f,o = 0,05/0,075 para ambos os modos
Qp(m =2) =18
Qp(m =4) =25
Spb6 Espirais Espirais do modelo Spl
(perfil senoidal) barra: A, = 1250/2250
e barra central O, =40
Ry, = 3,5 kpc
As unidades s30: [Asp,] = km? s72 kpc1; [Ap] = km?2 s72; [2p] e [2p] = km s~ ! kpc 1. Para todos os modelos, a escala

de comprimento dos bragos é tomada como Rsp, = 2,5 kpc.



Capitulo 3

Teoria do espalhamento das orbitas estelares pela

perturbacao espiral

Neste capitulo, apresentamos alguns resultados da teoria das trocas de momento an-
gular entre as estrelas do disco em interacao com a perturbagao espiral. Analisamos,
em especial, as variagoes de momento angular apresentadas por estrelas com raios orbitais
médios préximos do raio de co-rotagao, e a consequente redistribuicao secular de densidade

superficial do disco estelar.

3.1 Potencial efetivo e integral de Jacobi

Estudamos as orbitas estelares sob o potencial gravitacional Galactico em um referen-
cial em co-rotagao com a perturbacgao espiral, com uma velocidade angular constante (2,
cujo vetor possui direcao ao longo do eixo-z perpendicular ao plano da Galaxia. Neste re-
ferencial, a estrutura espiral se apresenta espacialmente estacionaria, o que torna possivel
a existéncia de uma integral de movimento para as érbitas estelares. Nesta parte do tra-
balho, restringiremo-nos ao estudo do movimento das estrelas no plano Galdctico (z = 0),
tomando a aproximacgao de um disco com espessura infinitesimal. Dessa forma, utiliza-
mos a descricao do potencial no plano Galactico como a desenvolvida no capitulo anterior,
sendo este formado pelas componentes axissimétrica @, (R) e nao-axissimétrica ®g, (R, ).
Como também demonstrado no capitulo anterior, as coordenadas polares deste sistema de
referéncia sdo (R; ), e a relagdo entre as coordenadas azimutais do referencial inercial e
do referencial em rotagao é: 6 = ¢ — (,t. Definimos o potencial efetivo neste referencial

em rotagao como:
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1
e (R, 0) = ®.r(R) + Oy (R, 0) — §Q§R2, (3.1)

onde o termo %QgRZ é referente ao potencial centrifugo no referencial em questao. O

Hamiltoniano de uma estrela neste referencial pode ser escrito como:

H(R,0,R.0) = % [RQ - RQQQ] + @, (R) + Py (R, 0) — %Qf)Rz, (3.2)

ou simplesmente,

. 1r. .
H(R,0,12.0) = [32 + R?e?} + O(R,0). (3.3)

Podemos também reescrever o Hamiltoniano acima em termos do momento angular es-
pecifico L da estrela na diregao z e no referencial inercial (L = R*#'), como:

., L2
H = {RQ + —} + Pox + Psp — Qp L, (3.4)

RQ

N | —

o qual pode ser reescrito novamente como:

H=E;=E—-Q,L, (3.5)

onde F é a energia especifica total da estrela no referencial inercial. Nota-se que, como esta-
mos considerando aqui o movimento da estrela unicamente no plano Galéctico, o momento
angular L na direcao z é justamente o momento angular total da estrela. A quantidade E;
na equacao 3.5 conhecida como integral de Jacobi, é a integral de movimento classica no
referencial em rotacao com a perturbacao. A energia E e o momento angular L da estrela
nao se conservam individualmente; as variagoes nestas quantidades (relativas ao referencial

inercial) sdo relacionadas por:

de dL
At " Pdt’
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Nota-se entao que F e L variam ao passo que o movimento da estrela prossegue, mas ambas
as quantidades sao constantes do movimento nao-perturbado, para o qual temos ®g, = 0.
Expressando convenientemente as variaveis do movimento nao-perturbado no espaco das

variaveis de acao e angulo, temos que a acao radial pode ser escrita como:

1 [Ba . 1 .
Jrp=— RAR = - RAR, (3.7)
n

s R,

onde R, e R, sao os raios peri- e apo-Galactocéntricos, respectivamente, e a velocidade

radial R é definida como:

R=[2(E — ®,) — L*/R’]

1/2

(3.8)

A equagao B.7 evidencia que a acao radial Jg é equivalente a % da area compreendida pela
oscilacao radial da estrela no espaco de fase. Jr também é uma constante do movimento

nao-perturbado e esta diretamente relacionada ao quadrado da amplitude da oscilacao

radial em torno do movimento circular (Lynden-Bell e Kalnajd [1972). Analogamente a
equacao B.7 podemos definir a acao azimutal Jy, que neste caso serd por definicao o

préprio momento angular L. Explicitamente,
1 . 1 y
Jyp=— ¢ RORd0 = — ¢ R°60d0 = L. (3.9)
2m 2m

Seguindo o formalismo de Hamilton-Jacobi, podemos encontrar as coordenadas conjugadas

aos momentos Jg e Jy, definidas como as variaveis de angulo U e ¥y, através das equagoes:

- % = W
R = 0w R
(3.10)
. OHy _
'199 = a(]e = we,

onde denotamos o Hamiltoniano do sistema nao-perturbado por Hj e as frequéncias angu-

lares relativas aos movimentos nas dire¢oes radial e azimutal por wgr e wy, respectivamente.
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Lynden-Bell e Kalnajs (1972) mostraram que no caso especial de érbitas aproximadamente

circulares, onde a aproximacao epiciclica é valida, wr = K a frequéncia epiciclica, wy = ) a
velocidade angular circular, Jp = Eg/k sendo ER a energia cinética associada a oscilac¢ao
radial, e finalmente Jy = L o momento angular.

A variacao da energia orbital AE da estrela é composta pela variacao da energia asso-
ciada ao movimento circular, expressa em termos da quantidade AL, e pelo incremento da
energia cinética radial, que pode ser expressa por sua vez em termos da quantidade AJg.

Dessa forma, podemos escrever a variagao da energia total da estrela através da diferencial

exata (Sellwood e Binney 2002):

o oL

dE
OL

Identificando a energia total £ como o Hamiltoniano do sistema nao-perturbado Hy, uti-
lizando as igualdades na equagao B.I0 e as relagoes da aproximacao epiciclica expressas

anteriormente, reescrevemos a equacao [3.11] como:

dE = kdJp + QdL. (3.12)

Eliminando dFE entre as equacoes e .12 obtemos:

(Qp — Q)

K

dJp = dL. (3.13)

Esta relacao nos mostra que na co-rotacao, onde 2 = €, a perturbacao espiral nao
causa variagao nas quantidades relativas a acao radial Jg, mesmo havendo mudangas no
momento angular L. Por outro lado, longe da co-rotacao, variacoes AL sao acompanhadas
de variacoes em Jgi e consequentemente variacoes na energia cinética radial Fg.

As relacoes deduzidas acima sao facilmente entendidas visualizando-se o diagrama

classico de Lindblad, o qual é mostrado na figura 3] (retirado de Sellwood e Binney 2002).

A regiao fisicamente acessivel pelas érbitas estelares, na metade esquerda do diagrama, é
delimitada pelo locus das orbitas circulares, que sao as érbitas com o maior valor de mo-

mento angular L para cada energia E, ou inversamente, as érbitas com o menor valor de
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energia F para cada momento angular L, nao existindo, portanto, érbitas na regiao hachu-
rada abaixo e a direita deste limite. A inclinacao do limite, (0E/OL),—o, ¢ a frequéncia
angular Q(L). A equagao indica que a perturbacao em co-rotagao com este referencial
(estaciondria do ponto de vista deste referencial) moverd estrelas neste diagrama ao longo
de linhas com inclinagao 2,, como indicado pelas setas na figura B.Jl Estas linhas sao
tangentes a curva delimitadora das drbitas circulares na ressonancia de co-rotagao (CR),
onde temos §2(L) = ©,. Portanto, na co-rotagao, a perturbacao espalha estrelas ao longo
da curva das orbitas circulares, de um érbita circular para outra; Jg, o qual é uma medida
da distancia a partir desta curva-limite, nao varia em primeira ordem quando a estrela em
co-rotacao com a onda espiral é espalhada. Por outro lado, em raios longe da co-rotacao, a
perturbacao espalha as orbitas afastando-as da curva-limite das érbitas circulares, levando
as estrelas para raios onde a energia excede aquela correspondente a érbita circular para
um dado valor de L; tal incremento em energia é refletido no aumento da amplitude do
movimento epiciclico. Quando a estrela se encontra em ressonancia de Lindblad com um
padrao espiral de m—bracos, vimos na equacgao que a relacao entre as frequéncias
angulares é dada por k = £m(£, — ), onde os sinais superior e inferior se aplicam as
ressonancias externa e interna de Lindblad, respectivamente. Substituindo este resultado

na equagao B.13] obtemos:

1
dJp = F—dL, (3.14)
m

onde o sinal superior agora se aplica a ILR (€2 > ;) e o sinal inferior se aplica a OLR (Q <
2,). Temos que, portanto, nas ressonancias interna e externa de Lindblad a perturbacao
espalha as dérbitas estelares induzindo variagoes negativas e positivas no momento angular
AL, respectivamente; a quantidade AJg, no entanto, varia positivamente em ambas as

ressonancias.

3.2 Clurvas de velocidade-zero, pontos Lagrangianos e estabilidade

O termo do Hamiltoniano no interior dos colchetes na equacao corresponde ao

quadrado da velocidade da estrela no referencial em rotacao: v2 = R24 R262. Combinando
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Eccentric orbits

Inaccessible

0 4 8 12
L

Figura 3.1: Diagrama de Lindblad - energia versus momento angular para érbitas planares em um potencial
axissimétrico. Nenhuma érbita é permitida na regiao hachurada, a qual é delimitada pelos pontos relativos

a Orbitas circulares. Para um potencial estaciondrio num referencial em rotacdo com €, estrelas se movem

ao longo de linhas com inclinagdo dE/dL = Q,,. (Figura retirada de i )

as equacoes e B3 podemos reescrever a integral de Jacobi como:

1
EJ = H = 5’02 + @eﬁ . (315)

Trajetorias com v = 0, ou seja, Pog = H definem as chamadas superficies de velocidade-
zero (superficies equipotenciais). No plano, tais superficies se reduzem as curvas de
velocidade-zero, também chamadas curvas de Hill. Uma vez que v? deve ser positivo, todas
as regioes nas quais P > H sao proibidas para a estrela. A figura mostra curvas de
velocidade-zero (contornos de potencial efetivo constante) para o potencial efetivo formado
pelo potencial axissimétrico da equacgao e potencial espiral do nosso ‘modelo-padrao’

(m = 4 bragos, pitch angle i = 12°) com razao do campo de forcas f.o = 0, 05.
Pontos nos quais as componentes do gradiente do potencial efetivo se cancelam mu-
0Pest 0Pe __

tuamente ( o — oy

) sao usualmente chamados pontos Lagrangianos, de acordo
com a similaridade ao problema restrito de trés corpos da Mecanica Classica. O ponto
Lagrangiano L3, nao mostrado na figura 3.2] corresponde ao minimo do potencial efetivo

na origem do centro de coordenadas (centro Galdctico). Os pontos Ly, Lo, Ly e Ls s@o






68 Capitulo 3. Teoria do espalhamento das orbitas estelares pela perturbagao espiral

15

Dor x 107" [km® s7°)

raio [kpc]

Figura 3.3: Perfil radial do potencial efetivo, na diregdo do azimute § = 0. A linha pontilhada indica o
raio de co-rotacao do modelo, R.. = 8,54 kpc.

pontos de equilibrio, sobre os quais uma estrela com v = 0 se move em O6rbita circular,
aparecendo estacionaria do ponto de vista do referencial em rotacao. Os pontos L; e Lo
(asteriscos azuis na figura 3.2]) sdo pontos de sela do potencial efetivo, representando pon-
tos de equilibrio instével; os pontos Ly e Ls (asteriscos vermelhos na figura [3.2) sao pontos
de equilibrio estavel para determinados valores da amplitude da perturbacao, associados
a maximos do potencial efetivo. Veremos mais adiante que os pontos Ly, Lo, L4 e Ly se
localizam muito proximos ao raio de co-rotacao, uma vez que neste raio temos o maximo
radial do potencial efetivo (ag—gf = ) A figura mostra o perfil radial do potencial
efetivo na diregao azimutal § = 0, ficando claro que o raio de co-rotagao (linha ponti-
lhada) corresponde ao maximo do potencial. Fazemos referéncia a regiao de co-rotagao
como o anel que contém os pontos L; a Ls, delimitado pelos circulos fechados de curvas
equipotenciais em torno do centro Galactico.

A figura 3.4 mostra as curvas equipotenciais na forma de um grafico de superficie com
duas dimensoes espaciais e uma dimensao para o potencial, restrita a regiao de co-rotacao,
que contém os pontos L; a Ls, e com potencial efetivo no intervalo [9,55;9, 65] x 10* km?

s72. O grafico superior refere-se ao potencial efetivo sem a introducao do potencial espiral,
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o qual chamaremos potencial efetivo axissimétrico, dado por ®eg, (R) = Pax(R) — 5 Q2 R*.
O grafico inferior é o potencial efetivo com a introducao do potencial espiral perturbador,

dado pela equacao B.I Nota-se que o efeito da perturbacao espiral é criar assimetria

azimutal no valor do potencial efetivo axissimétrico na co-rotacao. Como notado por [Fu

2001)), para o caso do potencial da barra, os contornos de potencial efetivo no plano de

simetria z = 0 se assemelham a um vulcdo com um cume senoidal; as cristas (maximos
de potencial) definem os pontos L4 e Ls, e os vales (pontos de sela) definem os pontos L;
e Ly. No grafico inferior da figura 3.4l fica facil observar a natureza de ponto de sela dos
pontos Ly e Ls; nestes pontos temos um maximo do potencial efetivo na direcao radial

2 , . . ~ . 2
<6£sz < 0) e um minimo na dire¢ao azimutal (aa(ﬁgff > O). Como pode ser observado

na figura B2l o locus do minimo do potencial espiral (representado pelas curvas espirais
marrons) atravessa a regiao de co-rotagao passando pelos pontos Ly e Ly. Os pontos Ly e

L5 estao associados aos maximos da barreira de potencial espiral nas regioes inter-bracos.

Seguindo a notagao de [Fux (2001) para descrever as érbitas estelares de acordo com

os valores do Hamiltoniano, definimos o valor do Hamiltoniano das estrelas em co-rotacao
nos pontos L/, como Hip = @eﬁ(Ll/g); da mesma forma, para os pontos L4/, temos
Hys = $eg(Ly /5). Estrelas com energia H < Hp,, que nao podem atravessar o contorno
com energia Hio, tém suas érbitas confinadas nas regides internas ou externas a co-rotacao,
com trajetorias em torno do centro Galactico. Estrelas com energias no intervalo His <
H < Hys podem atravessar a barreira da co-rotacao através dos pontos Lj/, e explorar
todo o espaco, exceto uma pequena regiao em torno dos pontos Ls/5. Na condigao de
estabilidade dos pontos Ly, as curvas de Hill sao curvas ovais fechadas em torno dos
pontos de maximos do potencial, assim como no problema restrito de trés corpos. Para
estrelas com H > H,;, a integral de Jacobi nao impoe nenhuma restricao ao movimento,
nao havendo, portanto, regioes proibidas para a orbita estelar. Entretanto, neste caso
uma terceira integral do movimento delimita as fronteiras das érbitas presas aos pontos

L,s: as orbitas preenchem anéis em torno de Ls/s ou descrevem as chamadas banana

orbits (Contopoulod[1973; [Barbanis [1970; [Barbanis[1976). Estes trés casos de dependéncia

da forma das curvas de Hill com relagao ao valor do Hamiltoniano sao para o caso da

perturbacao espiral introduzida abruptamente, como apontado por [Mennessier e Martine

1978).
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Figura 3.4: Graficos de superficie das curvas equipotenciais da figura [3.2] restritas & regiao de co-rotacao.
Painel superior: contornos do potencial efetivo axissimétrico (ver texto). Painel inferior: contornos do
potencial efetivo (potencial espiral incluso). O eixo z apresenta o potencial efetivo em unidades de 10%

km? s~2.



Secao 3.2. Curvas de velocidade-zero, pontos Lagrangianos e estabilidade 71

No caso em que a perturbagao nao estd presente inicialmente, temos a seguinte si-
tuacao: seja H. o valor da energia correspondente ao potencial efetivo axissimétrico no
raio equivalente ao raio de co-rotacao quando do surgimento da perturbacao, ou seja,
He = Oe, (Rer) = Pax(Rer) — 5 Q2 RZ., lembrando que R, é o raio de co-rotagio. Para
o Hamiltoniano inicial Hy < H,., um anel circular ao redor do centro Galactico com raio
médio igual a R, é uma regiao proibida, e todas as orbitas sao internas ou externas a este
anel. Tal anel pode ser visualizado como a barreira de potencial efetivo axissimétrico no
grafico superior da figura [3.4} o valor H., correspondendo exatamente ao topo da barreira
de potencial. A medida que a perturbacao espiral é introduzida lentamente, o Hamiltoni-
ano H comega a variar e as curvas de velocidade-zero se deformam a medida que o cume
senoidal da barreira de potencial efetivo vai se formando. Dessa forma, mesmo para um
valor final H < H,,, porém maior do que Hj,, podem aparecer érbitas presas em torno

dos pontos L5 e passando pelos pontos L. Estas drbitas estdveis sao representadas

pelas curvas ovais em torno dos pontos L,/s na figura 3.2l Faz-se referéncia na literatura a

tais érbitas como ‘horseshoe orbits’ (Goldreich e Tremaine [1982; [Sellwood e Binney [2002).

Contopoulos (1973) encontrou que para pontos L5 estaveis, existem dois periodos de

oscilacao do movimento orbital em torno de tais pontos: um periodo curto, que é essen-
cialmente o perido do movimento epiciclico, e um periodo longo, que esta relacionado ao
movimento de libragao do centro do epiciclo. O movimento de libragao em torno de Ly
pode ser entendido da seguinte forma: uma estrela se movendo em érbita aproximada-
mente circular em torno do centro Galdctico e num raio interno a co-rotagao, ao sofrer o
torque gravitacional da onda espiral, ganha momento angular e migra para raios maiores,
diminuindo sua velocidade angular relativa a onda. Se a estrela se encontra inicialmente
dentro da co-rotagao, mas muito proxima deste raio, o aumento do momento angular pro-
duz uma 6rbita com raio R > R, (£2 < €2,), e o movimento relativo a onda é revertido.
Eventualmente, a estrela sentira o torque da onda subsequente, contrario a seu movimento,
perde momento angular e move-se para raios menores (R < R.), voltando a se adiantar
com relacao a onda. Os sucessivos episédios de ganho e perda de momento angular causam
a libracao de estrelas em torno dos maximos do potencial efetivo, originando as ‘horseshoe
orbits’.

Alguns valores numéricos dos Hamiltonianos definidos anteriormente, para o potencial



72 Capitulo 3. Teoria do espalhamento das orbitas estelares pela perturbagao espiral

efetivo com o ‘modelo-padrao’ da geometria espiral e razao f.o = 0,05 e em unidades de
10* km? s72, sdo: H, = 9,629; Hyy = 9,617; e Hys = 9,641. Verifica-se que |H, — Hyo| =
|Hey — Hys| = |Asp(Rer)|, onde Agy(Re) = 0,012 é o valor da amplitude da perturbacao
espiral no raio de co-rotacao, em unidades de 10* km? s=2. Os sinais de aproximadamente
'~ sao devido ao fato de que os pontos Li/; e Lys nao se localizam exatamente na co-

rotacao, mas muito proximos deste raio.

Calculamos agora a localizagao exata dos pontos Ly e Ly/5 seguindo o desenvolvimento

de |Contopoulos (1973) (§ II). Sejam os potenciais axissimétrico @, e espiral @y, dados

pelas equagoes e 217 respectivamente. A fase radial da perturbagao espiral p(R),

~ . . . . do(R)
dada pela equacao 2,10, estd relacionada ao nimero de onda radial k por fi 7~ = k. Sendo

v a velocidade da estrela no referencial em rotagao com (2, reescrevemos a integral de

Jacobi (equagao B.2)) como:

1 1
H= 51)2 + Do + Dy, — 5QgRZ (3.16)

Chamamos ®,,_ o valor do potencial axissimétrico no raio de co-rotagao R.. Se expan-

dirmos ®,, em torno de R, encontramos:

1 1
Rcr<R - Rcr) + _(I)gx Rcr<R - Rcr)2 + _(I)/a/)/(

(I)ax - (I)ax P!
cr + ax 2 6

Ro(R— Rey)* +--- (3.17)

Inserindo a expressao BT em B.I6, e sabendo que @ |p, = 972 n = Ro Q2, obtemos:
1 2 1 2 " 2 1 " 3 1 2 2
H = 5,0 - 5 (Qp - q)ax|Rcr) (R - RCY) + qDSP + 6®ax|Rcr(R - RCY) + q)axcr - §QpRCr + e
(3.18)
Definimos o potencial reduzido h como:
1 1
h=—5M(R - Rer)? + @y + 6@{;; Ra(R—Re)* + -+, (3.19)

onde
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M = Q2 — @) |p, =492 — k2, (3.20)

sendo K, definido como a frequéncia epiciclica no raio de co-rotacao. Na expressao para
M usamos a igualdade @/ = x* — 302 Omitindo o termo constante @, — %Qngr na
equagao [3.18] reescrevemos o Hamiltoniano:

1

H = 51)2 +5. (3.21)

Os pontos Lagrangianos podem ser encontrados a partir das igualdades:

dh _dh

Convertendo as coordenadas polares em coordenadas cartesianas: R = (/22 4+y? e § =

arctan (%), usando a expressao para o potencial espiral &y, = Ay, cos(¢—mb), e a igualdade

do(R)
dR

= k, ap6s um pouco de algebra encontramos:

dh x y
Fr —M(R— Rcr)R Agpsen(p —mb) k}—% + mﬁ) +
dA, 1 x
+ dRp cos(p — m@)R 2<I>’” R (R — CT)2 =0 (3.23)
% _ —M(R— Rcr)g — Ay sen(p — mb) (k:g — mi> +
dy R P R R?
dAs 1
o cos(p - mé) L 5+ SR (R~ Rcr)Q% =0 (3.24)
Desconsiderando a solucao trivial x = y = 0, encontramos que:
sen(p —mb) =0 (3.25)

O que nos leva a dois casos:
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e caso A — po—mb=m, ou 37

e caso B — p—mf=0, ou 2
Tais condigoes levam a igualdade:

LT

M_cr:
(R=Fa) =F 15 +5

Ro(R—Re)® + -+, (3.26)

em que o sinal superior corresponde ao caso A, onde o potencial espiral ¢ minimo, e o sinal
inferior ao caso B, onde o potencial espiral é maximo. Se considerarmos solugoes préximas
a R = R, ap6s omitir termos de segunda ordem, obtemos:
1 dAg,

R VT

(3.27)

Rer

dA L - . L.
Como —* < 0 nas partes externas da Galdxia, a corregao é positiva nos minimos do

potencial ®g, (pontos Lj/;), e negativa nos maximos do potencial (pontos Ly/s). Os raios

onde ocorrem os pontos Lagrangianos sao, portanto:

1 |dA,,
firys = flat 'W

RCI‘
dAs,

1

(3.28)

Rer

Para os parametros do ‘modelo-padrao’ espiral, encontramos: Ry, , = 8,565 kpc e Ry, . =
8,515 kpc, para a razao fro = 0,05; e Ry, , = 8,59 kpc e Ry, . = 8,49 kpc, para a razao
fro = 0,15. Estando a co-rotacao em R.. = 8,54 kpc, vemos que os pontos de equilibrio
Ly3 e Lyss se encontram muito préximos deste raio. Nas nossas analises, consideraremos,
portanto, que tais pontos se localizam no circulo Ry, , = Rp, ,; = Rer, como uma primeira
aproximacao.

A estabilidade dos pontos L,/ ¢ encontrada analisando solucoes das equagoes de mo-

vimento de 6rbitas estelares préximas a tais pontos. (Contopoulos (1973) considera um

modelo espiral de dois bragos, com geometria na qual os pontos Ly/5 se localizam no eixo-x
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do sistema (xp, s = Ry Yr,y)s = 0). Consideramos aqui 0 mesmo caso, tanto pela simpli-
ficacao das equacoes, como pelo fato de que o valor da amplitude de perturbacao limite

para estabilidade nao depende da geometria espiral utilizada. Omitimos os detalhes do

desenvolvimento das equagoes, os quais podem ser encontrados em |Contopoulos (1973)

(§ 1) e Binney e Tremained (1987), pags. 138-139, e fornecemos as principais relagoes. A

equagao caracteristica para as frequéncias de oscilagao em torno dos pontos L5 ¢ dada

por:
4 20102 2 _
W —w (4Qp + b$$ _I_ hyy) + bcca:byy - bxy - O’ (329)
0%h 0%h
onde b, = <—) e by, = (—) . Os coeficientes sao dados por:
0x? ) g, " * ) g,

A
4912) + buw + byy = ’if) - |:Asp(k2 + 4/R2r) - Agp - (I);/; ]\j[p + O(Azp)’
4As, M

bxxhyy - iy = Rg

Ccr

+O(A2), (3.30)

onde Ag,, AL, AL, ke @) sdo calculados em R = R.,. Para a estabilidade dos pontos

Ly, todas as raizes w? da equacao B.29 devem ser positivas. Neste caso, temos:

A2 4+ hap + by > 0,

(45 + oo + byy)* — A(basbyy — bz,) > 0 (3.31)

Com os parametros do potencial efetivo dos nossos modelos, encontramos que os pontos

L, e Ly sao estaveis para valores da amplitude da perturbagao espiral Ay, < A, ~ 2400

SPmax
km? 572 kpc™!. Vimos na se¢ao 2220 que nossos modelos comportam uma amplitude Ay,
dentro do intervalo ~ 300 a 1800 km? s=2 kpc™!, o que implica na estabilidade dos pontos

L,/5 para todos os modelos.
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3.3 Variacoes de momento angular no disco galactico

Nesta secao, apresentamos alguns resultados da teoria da transferéncia de momento an-

ular e energia entre as estrelas e a onda espiral, desenvolvida por [Lynden-Bell e Kalnaj

1972), assim como a extensao desta teoria proposta por X. Zhang em uma série de traba-

lhos (Zhang (1996, (1998, [1999) para levar em conta a redistribui¢do secular da densidade
superficial nos discos de galaxias espirais. Estes resultados serao tteis nas analises das

simulagoes numéricas apresentadas no capitulo

Lynden-Bell e Kalnajs (1972)

Neste trabalho pioneiro, Lynden-Bell e Kalnajs analisaram as pequenas deflexdes das
orbitas estelares geradas por perturbagoes espirais de pequena amplitude e verificaram que
termos de primeira ordem das érbitas perturbadas nao estao associados a algum ganho
liquido de momento angular por parte de uma distribuicao de estrelas inicialmente uniforme
no espaco de fases. Isto indica, por sua vez, que as trocas de momento angular entre as
estrelas e a onda espiral devem estar associadas a termos de segunda ordem do potencial
perturbador. Analisando tais termos de segunda ordem, os autores concluiram que no
caso limite do potencial perturbador crescendo num regime quasi-estacionario, as trocas
de momento angular ocorrem apenas nas ressonancias entre os movimentos angulares do
padrao espiral e das estrelas do disco. Neste caso, os autores afirmam que um potencial
espiral estacionario nao é capaz de induzir variagoes seculares de momento angular, exceto
em tais ressonancias.

Relembremos algumas das relacoes mostradas na secao B.Il Lynden-Bell e Kalnajs
mostraram que para estrelas inicialmente em Orbitas circulares, as quais possuem energia
orbital minima para cada raio Galactico, a variagao na energia especifica esta associada a
variagdo no momento angular especifico através da relacao: 0F/JL = Q(R). O processo
de transferéncia de momento angular entre a densidade espiral e a estrela em movimento
ressonante com a perturbacao ¢é estabelecido no seguinte sentido: na ressonancia interna de
Lindblad (ILR) ha transferéncia de momento angular das estrelas para a onda espiral (es-
trelas ‘emitem’ L), enquanto na ressonancia externa de Lindblad (OLR) e na co-rotacao ha
transferéncia de momento angular da onda espiral para as estrelas (estrelas ‘absorvem’ L).

As perdas e ganhos de L sao acompanhadas de perdas e ganhos de energia AE = Q,AL,
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e como vimos, em acréscimos na energia relativa ao movimento nao-circular dados por
AER = (Q, — Q)AL. A transferéncia de momento angular ‘para fora’ da galdxia (emissao
nos raios internos e absor¢ao nos raios externos), mediada por torques gravitacionais, foi
proposta por Lynden-Bell e Kalnajs como um mecanismo eficiente para galaxias espirais
trailing atingirem os niveis mais baixos de energia rotacional.

Préximo a ressonancia de co-rotacao, Lynden-Bell e Kalnajs predisseram que: uma
estrela em uma érbita exatamente interior a co-rotacao, movendo-se, portanto, com veloci-
dade angular maior que a da onda espiral, ao sofrer o ‘puxao’ do braco espiral no sentido do
seu movimento, passara a se mover em um epiciclo com um momento angular ligeiramente
maior, e seu movimento orbital relativo a onda, contra-intuitivamente, ird desacelerar. No
referencial se movendo com a onda, portanto, estrelas com velocidades angulares maiores
que a da onda serao encontradas, em média, em excesso no ‘lado da descida da onda’.
Pela analogia com o chamado Landau damping, os autores concluiram que tal excesso de
estrelas retirara energia e momento angular da onda. Por outro lado, estrelas em orbitas
exatamente exteriores a co-rotagao, com velocidades angulares menores que a da onda espi-
ral, serao aceleradas ao sofrerem o ‘puxao’ do brago no sentido contrario ao do movimento;
haverd um excesso de estrelas no ‘lado da subida da onda’, cedendo momento angular e
energia para a onda espiral. Este é o chamado ‘donkey behaviour’, caracterizado pelos au-
tores: as estrelas proximas a co-rotagao, em azimute, desaceleram ao serem puxadas para
frente e aceleram quando puxadas para trdas. Considerando o decréscimo da densidade
estelar do disco com o raio galactico, hd mais estrelas exatamente ‘dentro’ do que ‘fora’
da co-rotacao, portanto o efeito liquido nesta ressonancia é a transferéncia de momento
angular da onda espiral para as estrelas. Este mecanismo naturalmente explica a formacao
das horseshoe orbits ao redor dos pontos de libragao L,/5, apresentadas na secao 3.2 A
figura B3] apresenta um desenho esquemaético do fenémeno associado ao Landau damping,
utilizado por Lynden-Bell e Kalnajs para explicar o mecanismo de transferéncia de mo-
mento angular e energia na ressonancia de co-rotacao.

A figura apresenta um esquema das variagoes de momento angular AL em fungao
do raio Galactico de acordo com a teoria de Lynden-Bell e Kalnajs apresentada acima.
Esta figura deve ser tomada para fins meramente ilustrativos; estamos interessados em

mostrar apenas o sentido das variacoes AL em cada ressonancia, sendo entao as amplitudes,
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|

Energia ; Momento Angular

Figura 3.5: Diagrama esquemético para o fenémeno conhecido como Landau damping: a particula a
esquerda, com velocidade menor que a da onda (V; < V3) e do ‘lado da descida’ desta, ganha energia E
e momento angular L ao ser ‘empurrada’ pela onda; a particula a direita, com velocidade maior que a da
onda (V53 > V3) e ‘do lado da subida’ desta, perde energia e momento angular ao ‘empurrar’ a onda na

diregao do seu movimento.

larguras e mesmos as formas das distribuicoes sem importancia conceitual nesta primeira

andlise.

Zhang (1996, 11998, 1999)

De acordo com Zhang, o mecanismo de dissipagao coletiva, responsavel pela evolucao
secular dos discos de galaxias espirais, tem como elemento chave o transporte de mo-
mento angular das regioes internas para as regioes externas dos discos galacticos. Apesar
deste processo de transporte de momento angular ja ter sido previamente apresentado por
Lynden-Bell e Kalnajs como o mecanismo de geracao e manutencao do modo espiral no
regime linear da perturbagao, também foi argumentado pelos mesmos autores que tais
trocas de momento angular entre as estrelas do disco e a onda de densidade espiral ocor-
rem apenas nas ressonancias principais dos movimentos angulares destas componentes.
Isto implica que para a maioria das estrelas do disco, situadas longe de tais ressonancias,
nao haveria variagao secular orbital e, como resultado, haveria pouca redistribuicao da

densidade superficial do disco ao longo da evolucao de uma galaxia espiral.
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Figura 3.6: Diagrama esquemadtico das variagoes AL em fungao do raio Galactico de acordo com o desen-

volvimento tedrico de ILynden-Bell e Kalna jé (1922). Neste exemplo estao mostradas apenas as variagoes

AL na co-rotacao (CR) e nas ressonancias interna e externa 2:1 de Lindblad para estrelas em interacao

com a onda espiral. O eixo-y é apresentado em uma escala arbitréria.

Zhang argumentou que tal conclusao de nenhum momento angular trocado entre a onda
espiral e a estrela em movimento nao-ressonante é de fato correta se a estrela experimenta
apenas as distribuigoes suaves dos potenciais axissimétrico e espiral, porém nenhum efeito
coletivo. Esta conclusao é suportada pelo fato de que a integral de Jacobi é uma constante
do movimento orbital em um potencial espiral suave. Para conservar a integral de Jacobi,
as quantidades de energia e momento angular perdidas pela estrela em interagao com a onda
devem apresentar a razao €),, a qual é, em geral, diferente de (2(R). Portanto, as trocas
seculares de momento angular e energia entre uma estrela e a onda espiral sao proibidas
pela constancia da integral de Jacobi se NAO houver nenhum mecanismo de dissipacéo
coletiva que converta parte da energia orbital da estrela em movimento nao-circular, isto
¢, movimento epiciclico.

Contudo, é sabido de longa data que as estrelas formam um sistema nao-colisional,
portanto nao-dissipativo. O termo ‘dissipacao’ usado por Zhang se refere a abilidade do
sistema estelar em converter irreversivelmente energia associada ao movimento orbital cir-
cular em energia associada ao movimento nao-circular (epiciclico). A dissipagao estelar é
mediada pela onda de densidade espiral e é conduzida na forma de uma série de espalha-

mentos em pequenos angulos quando a estrela atravessa o braco espiral. O fato das estrelas
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serem capazes de espalhar estrelas vizinhas, a despeito do grande livre caminho médio que
elas possuem, ¢ devido a presenca de uma instabilidade gravitacional temporaria na loca-
lizacao dos bracos espirais. A energia orbital dissipada é parcialmente usada para aquecer
(dinamicamente) localmente o disco e parcialmente carregada ao disco externo pelo padrao
espiral trailing.

Zhang argumenta que para uma estrutura espiral quasi-estacionéria na escala de tempo
dinamico da galaxia, a tnica forma possivel para as estrelas e a onda trocarem momento
angular secularmente ¢é de que a distribuicao de densidade espiral seja defasada em azimute
com respeito a distribuicao do potencial espiral. Sabe-se que devido a natureza de longo-
alcance da interagao gravitacional, a geometria espacial do potencial geralmente apresenta
uma distribuicao diferente da geometria da distribuicao de massa que o gera. No caso de
uma onda espiral, esta diferenca aparece na forma de uma diferenca de fase azimutal entre
o potencial e a densidade espiral, os quais estao relacionados através da equagao de Poisson.

Faremos referéncia a tal diferenca de fase pelo termo em inglés phase shift originalmente

utilizado pela autora. Para tal phase shift, [Zhang (1996) fornece uma expressao baseada

na solucao das equacoes de movimento Eulerianas linearizadas e a solucao das orbitas
periddicas lineares para uma érbita em um referencial em co-rotagao com o padrao espiral

(uma reprodugao do desenvolvimento desta relagao é apresentada no apéndice [Al):

. CdAgp 204,
_ drR ~ R(Q—Qp)

R) = —tan ! L2 3.32

¢o(R) = Ak (3.32)

onde k = #"— ¢ o nimero de onda radial e todos os parametros, exceto (1,, sao fungoes

do raio de ordem-zero da érbita nao-perturbada. Para um padrao espiral trailing, no qual
i <0 = k < 0 na nossa convencao, o phase shift ¢o(R) é positivo em raios interiores a
co-rotacao, significando que a densidade espiral (representada aqui pelas drbitas estelares)
avanga em azimute com respeito ao potencial espiral; a situacao oposta é satisfeita para
as orbitas exteriores a co-rotacao. A figura [B.7l mostra a dependéncia do phase shift com
o raio galactico para a curva de rotagao, amplitude do potencial espiral e geometria do
modelo-padrao espiral apresentados no capitulo Observa-se a partir da figura que no
raio de co-rotacao o phase shift sofre uma descontinuidade ao mudar de sinal.

Para efeitos coletivos operarem em uma galaxia espiral, érbitas estelares individuais pre-
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Figura 3.7: Diferenca de fase azimutal (phase shift) entre a densidade e o potencial espiral em fung¢éo do
raio Galdctico. A funcgao graficada corresponde a equacao [3.32

cisam ser perturbadas pelo campo gravitacional conjunto das estrelas diretamente na sua

vizinhanga. Entretanto, como é bem conhecido, encontros bindrios em discos de galaxias

sao eventos extremamente raros quando comparados a idade da galaxia (Binney e Tremaine

1987, pag. 4). Sob esta circunstancia, o espalhamento de uma estrela pelas estrelas vizi-

nhas pode ocorrer apenas quando o disco é localmente gravitacionalmente instavel. Zhang
analisou a condicao de estabilidade local de um disco estelar utilizando o critério de esta-

bilidade de [Toomre (1964):

ORK

TRy
3.36G%

Q : (3.33)

considerando que as variagoes no material estelar sao principalmente na direcao radial do
referencial galactico (compressao e expansao). Em diferentes posigoes azimutais, o material
do disco, movendo-se sob a influéncia do potencial espiral perturbador, muda os valores
da dispersao radial de velocidade o, frequéncia epiciclica k, e densidade superficial ¥ dos

seus valores originais apropriados para um disco axissimétrico. Com base nos resultados de

uma simulagao N-corpos, [Zhang (1996) mostrou que o material estelar, ao entrar no brago

espiral, apresenta um decréscimo na sua dispersao radial de velocidade or, 0 que coincide

com a fase em que a velocidade perpendicular ao brago v, sofre uma stbita queda, indo
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de valores supersonicos antes da queda para valores subsonicos apds a queda, indicando

claramente a presenga de um choque. Tais comportamentos podem ser observados na

figura B8 retirada delZhang (1996), a qual mostra as variagoes azimutais das propriedades
do material estelar do disco em um dado raio a partir de um instantaneo da simulacao
N-corpos: o painel (b) mostra o perfil da variagao da dispersao radial de velocidade og; no
azimute 6 ~ 70°, o qual corresponde a fase em que o material atinge o minimo do potencial
espiral ao atravessar o brago (painel (a)), observa-se o decréscimo nos valores de o e o
correspondente réapido decréscimo na velocidade perpendicular v, mostrada no painel (f).
Também nota-se no painel (a) que os méximos de densidade (linha sélida) apresentam
uma diferenga de fase azimutal com respeito aos minimos do potencial espiral (graficados
em linha tracejada e com sinal trocado, aparecendo como méximos, portanto), tornando
clara a presenca do phase shift.

Tal termo ‘choque nao-colisional’ utilizado por Zhang, o qual é de natureza gravita-
cional, refere-se ao tipo de choque associado ao processo de espalhamento de particulas
dentro de uma frente de instabilidade. A fase azimutal em que é observado o decréscimo
da dispersao radial de velocidade, na simulacao N-corpos realizada pela autora, também é
a fase na qual se observam o acréscimo da densidade superficial ¥ (painel (a) na figuraB.8))
associada a localizagao da perturbacao de densidade, e o acréscimo da frequéncia epiciclica
k (painel (c)). Isto causa o parametro () de Toomre sofrer um drastico decréscimo na
regiao do brago espiral, para um valor muito préximo de (e algumas vezes menor do que)
1 (painel (d)). Isto confirma a predigao de que deve haver uma instabilidade gravitacional
local temporaria nos bragos espirais. Uma vez que a presenca desta instabilidade esta
associada a relativa diferenga de fase entre o potencial e a densidade de um padrao espiral
aberto, devemos esperar uma correlacao entre a intensidade da instabilidade gravitacional
e o valor do phase shift em um estado quasi-estacionario.

A diferenca de fase entre o potencial e a densidade espiral indica a presenca de um torque
aplicado pelo potencial espiral sobre a densidade espiral, o que resulta na transferéncia
secular de energia e momento angular entre as estrelas do disco e a onda de densidade
espiral. Para a distribuicao de densidade do modo espiral, mostra-se que o sentido do phase
shift é tal que para uma galaxia espiral trailing a matéria do disco dentro da co-rotagao

deve perder energia e momento angular para a onda de densidade, enquanto que a matéria
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Figura 3.8: Distribuicoes azimutais das propriedades do disco estelar a partir de simulagao N-corpos de
). Os diferentes painéis mostram os seguintes parametros: (a) Densidade superficial (linha
solida) e negativo do potencial espiral (linha tracejada). A densidade é normalizada e o potencial é
apresentado em escala arbitraria. (b) Dispersao radial de velocidade og. (¢) Frequéncia epiciclica k. (d)
Parametro @ de Toomre. (e) Componente da velocidade paralela ao brago espiral v|. (f) Componente da
velocidade perpendicular ao brago espiral v;. Todas as distribuicoes sao mostradas para um mesmo raio
e instante da simulac@o. Figura retirada de (M)
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fora da co-rotacao deve ganhar energia e momento angular da onda. Como resultado, a
densidade superficial do disco deve se tornar cada vez mais centralmente concentrada, junto
com a formacao de um disco externo radialmente estendido. Este sentido do phase shift,
em operacao com a instabilidade gravitacional nos bragos espirais, levam ao decréscimo
secular do raio orbital médio para estrelas dentro da co-rotacao, assim como o acréscimo
secular do raio orbital médio para estrelas fora da co-rotacao. Neste sentido, o trabalho de
Zhang complementa o trabalho de Lynden-Bell e Kalnajs no que diz respeito a predigao
de uma redistribuicao secular de matéria, energia e momento angular entre as estrelas do
disco e a densidade espiral em regides do disco NAO restritas apenas as vizinhancas das

ressonancias onda-particula.

Em [Zhang (1998), a autora mostra que da fase de crescimento da onda no regime

linear para o progressivo crescimento no regime nao-linear, uma crescente fracao do mo-
mento angular depositado pelo modo espiral é canalizado sobre as estrelas que formam
o disco axissimétrico através dos processos de choques gravitacionais discutidos anterior-
mente, em vez de ser usado inteiramente para o crescimento do modo espiral, como ocorre
no regime linear. As caracteristicas das ondas no regime nao-linear incluem modificacoes
da relacao de dispersao, assim como mudancas do perfil azimutal da onda, daquelas for-
mas correspondentes ao regime linear. Finalmente, na totalidade do regime nao-linear, o
qual corresponde ao estado quasi-estacionario da onda, todo momento angular depositado
pelo modo espiral trailing é transferido para o disco axissimétrico, com a estabilizacao da
amplitude do modo espiral. O modo espiral pode permanecer no regime quasi-estacionario
as custas do balan¢o dinamico entre a sua tendéncia espontanea de crescimento e o pro-
cesso de dissipacao local, assim como pelo continuo fluxo de matéria, energia e momento
angular através do sistema. Portanto, em principio, um padrao espiral pode permanecer
quasi-estacionario dada a condic¢ao de que tal fluxo de matéria e energia possa ser mantido.

E importante notar que as ideias levantadas por Zhang também podem ser conciliadas a

concepgao da estrutura espiral como as ondas cinematicas de [Kalnajs (1973). Quando as

estrelas atravessam os bragos espirais, o processo de dissipagao devido ao choque gravita-

cional destréi a coeréncia de fase das orbitas. Portanto, as orbitas estelares nao podem

mais se alinhar perfeitamente para compor o correspondente a espiral cinematica (Kalnajs

1973), a fim de reforgar a amplitude da onda. A sibita desaceleragao no choque, para uma
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estrela dentro da co-rotacao, também significa que a estrela perde parte de seu momento
angular orbital para a onda. Ao passo que a amplitude da onda aumenta e, portanto, o
choque se torna mais intenso e espacialmente estreito, uma fracao crescente do momento
angular negativo depositado pela onda ¢é usado para a desaceleracao do movimento orbital
da estrela, em vez de ser usado para o realinhamento das orbitas estelares para contribuir
para o crescimento da onda. Este processo de crescimento da onda também se direciona

para um regime de estabilizacao da amplitude da perturbacao espiral.

Zhang (1998) mostrou que, no regime quasi-estacionario, a taxa média de troca de
momento angular entre um padrao espiral aberto e uma estrela do disco, por unidade de
massa, pode ser dado por:

dL, 1

T (R) = §F2Vf tani sen(mey) (3.34)

onde F? = FyF,. Relacionando com os parametros apresentados no capitulo B, Fy é o
contraste de densidade superficial §%/%, e F, é a razao do campo de forcas f.; V. é a
velocidade circular, i é o pitch angle, m é o nimero de bragos espirais, e ¢y o0 phase shift
dado pela equacao Tal taxa de variacao do momento angular esta relacionada a taxa

de variacao do raio orbital médio da estrela por:

dL, dR,
o (B =V (3.35)
0 que resulta em:
dR, 1 :
d_}i = §F2Vc tani sen(mey), (3.36)

No apéndice[B], reproduzimos o desenvolvimento apresentado em |Zhang (1998) das relagoes

mostradas nas equacoes B.34] e Utilizando a curva de rotacao da equacao 2], os
parametros do modelo-padrao da geometria espiral (m = 4 e i = 12°), razao do campo de
forgas normalizada para f.qg = 0,075, um contraste de densidade constante §%/% = 0, 15,
e o phase shift ¢pg da equagao com , = 25 km s™! kpc™!, integramos iterativa-

mente a equacao B.34] sobre a variacao radial e ao longo de um intervalo de tempo de
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5 bilhoes de anos. O resultado desta integracao é mostrado na figura em termos da
variacao do momento angular AL em funcao do raio Galactocéntrico R. Deve-se lembrar
que esta é a variacao secular de momento angular das estrelas do disco galactico, na fase
quasi-estaciondria do regime nao-linear do modo espiral. Portanto, de acordo com o de-
senvolvimento das teorias das interacoes estrelas - perturbacao espiral apresentadas nesta
secao, temos que as figuras e correspondem as distribuicoes radiais das variagoes de
momento angular em distintos regimes do crescimento da perturbagao espiral: a figura

mostra as variacoes AL(R) no regime linear de crescimento da onda espiral, de acordo com

Lynden-Bell e Kalnajs (1972); a figuraB.9mostra as variagoes AL(R) no regime nao-linear

do modo espiral, de acordo com o desenvolvimento teérico de [Zhang (1996, [1998). Como

as variacoes de L sao também uma funcao do tempo, as figuras e mostram as en-
voltérias das distribui¢oes AL(R) para um determinado instante de tempo ¢. A figura3.10
mostra uma combinacao das duas figuras anteriores para simular o resultado final de um
disco estelar que experimentou as duas fases de crescimento da perturbacao espiral. Nova-
mente, esta figura serve meramente para ilustrar o que poderiamos esperar da distribuicao
AL(R) para um disco estelar e estrutura espiral com propriedades similares as observa-
das das correspondentes componentes Galacticas. A distribuicao mostrada na figura B.10
serd usada para comparacao com os resultados das simulagoes numéricas apresentadas no
capitulo Bl e veremos que, em uma primeira aproximacao, o comportamento graficado de
AL(R) condiz com o que pode ser esperado para as estrelas no disco da Via Léactea e no
contexto de um padrao espiral de longa-duracao.

Finalizamos esta secao argumentando que a redistribuicao secular da densidade super-
ficial do disco Galéctico, determinada pelo fluxo de matéria em direcoes opostas em ambos
os lados da co-rotacao, é o fenomeno que associamos com a formacao do minimo de densi-
dade estelar no raio de co-rotacao. No capitulo[ comparamos as distribui¢oes de variagao
de momento angular no disco Galactico, resultantes das integragoes numéricas das dérbitas
de particulas-teste no potencial Galactico, com as predigoes tedricas apresentadas neste
capitulo. Mostramos também que mesmo um calculo nao auto-consistente da resposta das
orbitas estelares aos potenciais axissimétrico e espiral impostos é capaz de levar em conta
as mudancas seculares dos raios orbitais médios das estrelas. Quantitativamente, estas va-

riacoes seculares concordam com as predicoes teodricas, estando diretamente relacionadas a
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transferéncia de momento angular induzida pela diferenca de fase entre o potencial espiral

e a densidade espiral resposta.
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Figura 3.9: Variagao secular do momento angular AL em fungao do raio Galactico, resultante de integragao
da expressao na equacao[3.34 para um intervalo de tempo de 5 Ganos. O eixo-y apresenta a variacdo AL em

unidades da velocidade circular V., correspondendo a raio Galactico em unidade de kiloparsec, portanto.
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Figura 3.10: Diagrama composto das variacoes de momento angular AL em fungao do raio Galédctico:
combinacao dos diagramas apresentados nas figuras e 3.9 para fases de crescimento linear e nao-linear,
respectivamente, do modo espiral. O eixo-y apresenta a variagao AL na mesma unidade mostrada na
figura 3.0
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Capitulo 4

Experimentos numéricos

Neste capitulo, apresentamos as caracteristicas principais das simulacoes de particulas-
teste empregadas no presente estudo. Detalhamos o método de integracao numérica das
orbitas e as condic¢oes inicias impostas as particulas, com o objetivo de simular um disco
com uma cinematica inicial correspondendo a um disco estelar jovem, e sobre o qual a

perturbacao espiral cresce de forma aproximadamente linear com o tempo.

4.1 Aspectos gerais

Nas ultimas décadas, varios estudos tém sido focados nos efeitos da ressonancia de co-
rotacao sobre as Orbitas estelares, usando tanto abordagens analiticas quanto numéricas,
e.g. Barbanis (1970, [1976); |Contopoulos (1973): Mennessier e Martinet (1978, 11979);
Morozov e Shukhman (1980); [Palous (1980); Bertin e Haass (1982); ISellwood e Binney

2002); ILépine et all (2003), entre outros.

A abordagem analitica geralmente utilizada no estudo da resposta das orbitas estela-
res a uma pequena perturbacao espiral consiste em expandir as mudancas nas varidveis
dindmicas R e # em uma série de poténcias da amplitude do potencial espiral perturba-
dor. Em uma ressonancia, uma estrela experimenta a for¢a perturbadora em fase com a
sua oscilacao natural ao redor do centro galactico. Préximo a ressonancia de co-rotacao,
devido a menor velocidade relativa entre a estrela e o padrao espiral, a perturbacao ace-
lera a estrela em uma direcao praticamente constante sobre um longo intervalo de tempo,
causando grandes desvios do seu estado inicial nao-perturbado. Neste caso, a aproximacao

de pequenas variagoes nas quantidades dinamicas nao é conveniente para descrever o mo-

vimento estelar préximo da co-rotagao. Como mencionado por [Sellwood e Binney (2002),
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a teoria de perturbacao de segunda ordem desenvolvida por [Lynden-Bell e Kalnajs (1972)

explica bem os sentidos das trocas de momento angular entre as estrelas e a onda espi-
ral préximo do raio de co-rotagao, porém as amplitudes das maiores variacoes em L nao
podem ser recuperadas usando a teoria de perturbacgao linear. Neste trabalho, preferimos
estudar as interagoes nao-lineares entre as estrelas e a perturbacao espiral proximas da
ressonancia de co-rotacao baseados na abordagem de experimentos numéricos com orbitas
de particulas-teste.

Realizamos entao simulacoes de particulas-teste para estudar a evolucao dinamica de
um disco estelar bi-dimensional no plano-médio da Galaxia. Seguimos as trajetérias
orbitais de particulas nao auto-gravitantes em um potencial gravitacional inicialmente
composto pela componente axissimétrica, e no qual perturbacoes nao-axissimétricas sao
evoluidas no tempo. As orbitas sao integradas em um sistema de referéncia onde os bragos
espirais estao espacialmente estaciondrios, garantindo assim a conservacao da integral de
Jacobi, como descrito no capituloB Com o Hamiltoniano da equagao B4

., L2
H = {RQ + —} + @ox + Py — QL (4.1)

R2

N | —

e as equacoes de Hamilton aplicadas sobre o mesmo,

do L dR .
= 20 =
dt Rz "V dt R,
dL OH dR OH
o Yt = = 4.2
dt 00’ dt OR’ (42)
obtemos as seguintes equacoes de movimento para as Orbitas estelares:
. 00, 0Py o . 9
= — — 2Q) Q
R R R + RO+ 2Q,R0 + QR
. 1 0P, 2 .. 2 .
0 = P— —RI— =Q,R. (4.3)

"R2 09 R R

Os potenciais da componente axissimétrica ®,. e da perturbacao espiral @y, sao dados
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pelas equacoes e 217/ I8 respectivamente. O ntmero total de particulas usado em
cada simulacio é de cerca de 10°. O tempo total de integracao utilizado na maioria das
simulagoes é de 5 Ganos, o que corresponde a aproximadamente 20 revolucoes do padrao
espiral com relacao ao referencial inercial (para uma velocidade do padrao €, = 25 km
s7! kpc™!). Em algumas outras simulacoes integramos as dérbitas das particulas para um
tempo total de 10 Ganos, equivalente a 40 revolugoes do padrao espiral. As integracoes
numéricas das equagoes sao realizadas empregando-se o método de integracao Runge-
Kutta de 5% ordem, com um passo de tempo tipico de At = 0,5 Mano. Uma vez que
todo o codigo numérico de integragao de orbitas foi escrito na linguagem de programacao

IDL - Interactive Data Language, adaptamos a rotina ‘rkck’” do Runge-Kutta de 5% ordem,

publicada no Numerical Recipes do Fortran 77 (Press et al. 1992), ao nosso c6digo em

IDL e com a vetorizacao dos processos de integragao, a qual se mostrou bastante eficiente
na questao da reducao do tempo de computacao. Checamos a conservacao da integral
de Jacobi das particulas ao final das simulacoes e encontramos um desvio tipico desta
quantidade de cerca de |AE;/Ey,| ~ 1079 (para os casos nos quais um tinico modo espiral
estd presente). Na expressao anterior, E, se refere a energia correspondente a condicao

inicial de cada particula, as quais sao descritas a seguir.

4.2  Condicoes iniciais

Simulamos o disco Galdctico sorteando aleatoriamente as posigoes iniciais (R; ) das
particulas-teste, obedecendo a uma distribuicao de densidade uniforme na direcao azimutal

0 e com uma distribuicao de densidade na direcao radial na seguinte forma:

N.(R) = N.Re ®/Ra (4.4)

onde N, é o numero central de estrelas para este dado perfil de densidade. O ntmero
de estrelas N, contidas dentro de um anel com raios interno e externo R e R 4+ AR,

respectivamente, é dado por:

N,(R) AR = 27N, Re ®/Fi AR (4.5)
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onde Ry ¢é a escala de comprimento radial do disco. Na literatura sao encontrados valores
para R4 dentro de um intervalo de ~ 2—4 kpc, aproximadamente. Neste momento, estamos
interessados apenas na distribuicao estelar no plano-médio do disco Galactico, nao sendo
necessaria, portanto, a distingao entre as componentes dos discos estelares fino e espesso.
Escolhemos uma escala de comprimento do disco Ry = 2,5 kpc para as nossas simulacoes, e
veremos no capitulo [7 que a variacao deste valor nao acarreta em mudancas nos resultados

acerca do minimo de densidade estelar formado no raio de co-rotacao. O valor Ry = 2,5 kpc

é compativel, por exemplo, com o encontrado por [Freudenreich (1998) em seu modelo para

o disco estelar velho baseado nos dados do survey em infravermelho DIRBE/COBE. O pertfil

radial da equacao[d4lse assemelha ao perfil exponencial modificado da densidade superficial

do disco Galéctico proposto por [Lépine e Leroy (2000), o qual apresenta um decréscimo

da densidade nos raios préximos ao centro Galactico e um comportamento exponencial em

grandes raios. [Lépez-Corredoira et all (2004) propuseram um perfil de densidade similar

e interpretaram o déficit na densidade central como um flare na distribuicao vertical de
estrelas (perpendicular ao plano). A figura[Ia) mostra a distribuigao radial de densidade
inicial de particulas no disco, de acordo com a equacao

As particulas em cada raio, sao atribuidas velocidades circulares iniciais de acordo com
a curva de rotacao da equacao 2.1l As velocidades circulares iniciais sao adicionadas dis-
persoes de velocidade nas direcoes radial oy e azimutal oy, com um perfil radial similar ao
usado para a distribui¢ao de densidade da equacao [£4l Em cada raio, portanto, as distri-
buigoes iniciais de velocidades radiais Vz e azimutais V,, Galactocéntricas apresentam um
formato Gaussiano, com as dispersoes oy (R) e oy (R) correspondendo aos desvios-padrao
das distribuigoes. Tais distribuigoes sao normalizadas para os valores oy, = oy, = 5 km
s~! no raio orbital solar, e com um pico na distribuicao de dispersiao de velocidades de
~ 6,5 km s7! no raio R ~ 4 kpc. Estes valores sao compativeis com as amplitudes da

perturbacao no campo de velocidades devido as ondas espirais encontrados na literatura

(e.g. Burton 1971; Mishurov et all [1997; [Bobylev e Bajkova 2010). Também sao valo-

res similares a dispersao de velocidades das estrelas mais jovens do catalogo Hipparcos

Aumer e Binney 2009; [Antoja et all[2011). Com estes valores para a distribui¢ao inicial

de dispersao de velocidades ao longo do disco, estamos simulando um disco estelar dinami-
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Figura 4.1: Distribui¢ées radiais iniciais da densidade de particulas-teste no plano Galdctico (a)

(equagao [L0)), e dispersdes de velocidades oy, e oy, (b).

camente ‘frio’. Este é um critério importante para o estudo das interagoes entre as estrelas
e a perturbacao espiral, uma vez que as amplitudes das variagoes dos parametros orbitais
sao anti-correlacionadas com o grau de dispersao cinematica inicial das estrelas; em outras
palavras, quanto menor a dispersao inicial de velocidades, maiores serao as amplitudes
das interacoes onda-particula. No capitulo [ analisamos os resultados de uma simulacao
com um disco inicialmente ‘quente’ e as consequéncias sobre o minimo de densidade na co-
rotagao. A figura [LIi(b) mostra a distribuicao radial de dispersoes de velocidades iniciais
oy, € oy, para o disco simulado.

A perturbacao espiral é ‘ligada’ no tempo ¢t ~ 0,5 Gano, atingindo sua maxima am-
plitude em ¢ ~ 2 Ganos e permanecendo constante apds este instante e até o final da
simulagao em ¢t = 5 Ganos. O aumento da amplitude da perturbacao espiral com o tempo
¢é governado pela seguinte funcao:

Ayt = A %{1 + tanh[3(t — 1.1)]}, (4.6)

SPmax

com t dado em giga-anos. Esta funcao assegura uma transicao suave entre o disco incial
nao-perturbado e o estado perturbado, assim como o regime de crescimento adiabatico da
perturbacgao, uma vez que o tempo de crescimento é bem maior que o tempo de revolugao do
padrao espiral. Neste trabalho, consideramos somente a variacao temporal da amplitude da

onda espiral; o pitch angle e a velocidade angular do padrao €2, sao mantidos constantes
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Figura 4.2: Variagao temporal da amplitude do potencial espiral utilizada nas simulagoes (equagao [4.6]).

durante as integragoes. A figura mostra a dependéncia temporal da amplitude da
perturbacao espiral de acordo com a equacgao

Finalizamos este capitulo discutindo brevemente os principais motivos para realizarmos
simulagoes de particulas-teste no presente estudo. Primeiramente, deve-se ressaltar que as
simulagoes nao sao auto-consistentes, no sentido de que apenas analisamos a resposta das
orbitas estelares a perturbacao espiral imposta e nao adotamos o critério de que tal den-
sidade resposta satisfaca a permanéncia das propriedades da perturbacao a cada passo de
tempo de integragao At. Associada a este fato, surge a questao do porqué nao realizar-
mos simulacoes N-corpos, as quais sao, em sua esséncia, auto-consistentes. Além disso,
como discutido no capitulo ] (§ B.3]), o fendmeno que estamos investigando, da formagao
do minimo de densidade estelar na co-rotagao, é de natureza puramente gravitacional. A
propriedade da auto-gravidade presente nas simulagoes N-corpos, além de sua natureza
auto-consistente, tornaria este tipo de experimento mais apropriado para a abordagem do
problema que estamos tratando. Entretanto, como é bem conhecido, a maioria das atu-
ais simulacoes N-corpos falham em reproduzir padroes espirais que sobrevivam por varias
revolucoes em um disco galactico. Isto tem sido interpretado por muitos autores como
uma evidéncia da efemeridade da estrutura espiral nas galaxias. Por outro lado, também

sabe-se que existe um problema inerente as simulacoes N-corpos no que diz respeito a
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dependéncia do ‘aquecimento’ numérico das particulas do disco (aumento da dispersao
de velocidades) com o numero total de particulas utilizado na simulac¢ao; quanto maior
o numero de particulas empregadas menor o efeito de aquecimento espurio devido a en-
contros proximos entre particulas. Neste sentido, as simulacoes de particulas-teste, como
a empregada no presente estudo, apresentam a vantagem de que podemos trabalhar com
um padrao espiral cujas propriedades sao mantidas sob controle durante toda a simulacao,
especialmente sua amplitude e velocidade angular de rotacao. Uma velocidade angular
constante (2, garante a permanéncia das ressonancias onda-particula nos mesmos raios
durante toda a evolucao do disco, considerando pequenas alteragoes na curva de rotacao
do disco durante o processo. Além disso, como veremos no capitulo Bl a condi¢ao para
a formacao do minimo de densidade estelar no raio de co-rotagao é, em tltima andlise, a
presenca do phase shift na distribuicao azimutal entre o potencial espiral e a densidade es-
piral resposta, o qual gerara o torque sobre as orbitas estelares e a redistribuigao dos raios
orbitais médios como descrito no capituloBl Mostramos no capitulo [l que as simulacoes de
particulas-teste conseguem de fato recuperar tanto qualitativa como quantitativamente a
predicao da formacao de tal minimo de densidade na co-rotacao, mesmo com as condicoes

de auto-gravidade e auto-consisténcia ausentes neste tipo de experimento numeérico.
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Capitulo 5

Resultados e analises

Neste capitulo, apresentamos os resultados provindos das simulacoes de particulas-
teste, direcionando as analises para a questao da formagao do minimo de densidade estelar
no raio de co-rotacao.

Realizamos inicialmente a andlise dos resultados baseada no produto da simulagao que
emprega o modelo da componente nao-axissimétrica do potencial Spl (tabela 24). Este
modelo é composto pelo nosso modelo-padrao da geometria espiral (m = 4 bracgos e pitch
angle i = —12°); com uma razao do campo de forgas f.0 = 0,075 e um perfil senoi-
dal para a amplitude do potencial espiral. Tal perfil senoidal é escolhido nesta primeira
analise apenas para tornar mais facil a comparacao com os resultados de outros estudos
que empregam o mesmo tipo de perfil para o potencial espiral. Veremos que o minimo de
densidade estelar na co-rotacao também é produzido pela simulacao que utiliza o modelo
com um perfil azimutal Gaussiano para o potencial espiral (modelo Sp3). Isto, por sua vez,
ja se apresenta como um importante resultado: a formagao do minimo de densidade na
co-rotacao nao possui uma forte dependéncia sobre a forma azimutal dos bracos espirais;
sua dependéncia mais forte esta sobre o phase shift entre o potencial e a densidade espiral,
como sera discutido posteriormente. Os resultados das simulacoes que utilizam os outros
modelos nao-axissimétricos da tabela 2.4 sao discutidos na se¢ao (.4l A figura [E.1] mos-
tra uma sequéencia temporal da distribuicao de particulas no plano galactico para alguns
instantaneos da simulacao com o modelo Spl. Daqui em diante, faremos referéncia as
particulas-teste como estrelas propriamente ditas, tanto para tornar mais facil a contex-
tualizacao do problema como pelo fato de que este é realmente o papel que as particulas

desempenham nas simulagoes.
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Figura 5.1: Sequéncia temporal da distribuicao de particulas-teste no plano galactico. Os instantes nos
quais as distribuigoes foram registradas estao indicados nas legendas de cada painel. As distribuicoes sao

o resultado da simulacao usando a perturbagao espiral do modelo Spl.
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5.1 Distribuicoes radiais

Mostramos na figura 5.2(a) as distribui¢oes inicial e final de densidade de estrelas no
disco galactico, como o resultado da simulacao de érbitas de particulas-teste sob a per-
turbagao do potencial espiral do modelo Spl e com todas as caracteristicas e condigoes
iniciais apresentadas no capitulo @l A distribui¢ao inicial (curva azul na figura 5.2(a)) é
equivalente & mostrada na figura II(a), aqui apresentada em termos da densidade nor-
malizada. Nesta primeira andlise, nao estamos preocupados com os valores absolutos da
densidade estelar em cada raio; nosso interesse principal é acerca das variagoes relativas
desta quantidade em diferentes instantes das simulagoes. A distribuicao final (curva ver-
melha na figural5.2|(a)) ¢ tomada ao término da simulagao, em ¢t = 5 Ganos. A figuraB5.2(b)
mostra a amplitude relativa das variacoes de densidade em funcao do raio galactico. Em
outras palavras, mostra-se a diferenca entre as distribuicoes final e inicial de densidades
dividida pela distribuigao inicial. A parte de algumas caracteristicas gerais, pode-se ob-
servar que o maior desvio da distribuicao inicial ocorre no raio de co-rotacao, R.. = 8,54
kpc, onde temos um evidente minimo de densidade com uma amplitude relativa de cerca
de -0,35. As distribui¢oes mostradas nas figuras b.2(a) e B.2(b) foram suavizadas através

da aplicacao da técnica de kernel para estimativa de densidade. Utilizamos um kernel

Gaussiano para construir a fungao estimadora de densidade f , dada por [Silvermanl (1986)

na forma:

A 1 ~ 1l /z—ux 2
@)= o= ;exp [—5 ( . ) ] , (5.1)
a qual é projetada para ser o mais proximo possivel da verdadeira distribuicao de densidade
f dos dados provindos da simulagao. Na equagao GBI, n é o nimero total de estrelas
na simulacao; x; é a amostra de raios galacticos de cada estrela i, e x é o conjunto de
pontos ao longo do raio do disco nos quais a densidade f é calculada; h é a largura de
banda, ou parametro de suavizacio, o qual é escolhido para ser da forma h = 1,06 0 n~1/°
para um kernel Gaussiano. Para a dispersao dos dados o, obtivemos resultados similares
usando tanto o desvio-padrao da amostra quanto o desvio absoluto da mediana, dado por

o = mediana{|z; — 1| } /0, 6745, onde ji denota a mediana da amostra. O desvio absoluto da

mediana ¢é preferivel quando lidamos com distribui¢oes com longas caudas, como discutido
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em [Bowman e Azzalini (1997).

A figura mostra a distribuicao da dispersao radial de velocidade em funcao do
raio galdctico, no inicio (curva trago-pontilhada; equivalente a figura [Il(b)) e no final da
simulac¢ao (curva sélida). Observa-se que vérios picos na distribuigao final de oy estéo
relacionados as posigoes das ressonancias de Lindblad. Também pode ser notado que um
minimo local na distribuicao final de oy ocorre no raio de co-rotagao, o que esta de acordo
com o fato de que variagoes do momento angular na co-rotagao nao produzem aquecimento
dindmico significante do disco estelar (equagao BI3]). As dispersoes oy foram calculadas

convencionalmente como as raizes quadradas da variancia:

oy = \/2?1(‘/1%2 — vR)Q (52)

n—1

n
, , : . — " Vk
onde n é o niimero de estrelas em cada bin de raio, e Vg = == —

5.1.1 Variagoes de momento angular

Estimamos as variacoes de momento angular AL através do disco galactico a partir
do calculo dos momentos angulares iniciais L; = R; -V, e finais Ly = Ry -V, de cada
orbita estelar simulada. Para os momentos angulares finais sao tomadas as médias sobre
as duas ultimas revolucoes de cada drbita estelar individual. A linha superior da figura [5.4]
mostra AL em funcao do raio galactico inicial das estrelas para dois intervalos de tempo
diferentes, em ¢t = 1,5 Gano (painel (a)), e no final da simulagdo em ¢t = 5 Ganos (painel
(b)). A escala de cores corresponde a densidade de estrelas no plano AL — R. O eixo-y de
cada painel superior da figura b4l mostra a variagdo de momento angular AL dividida pela
velocidade circular inicial V. das estrelas, o que corresponde aproximadamente a magni-
tude das variagoes em raio (daqui em diante, embora nao explicitamente, os valores para
AL serao dados em unidades de kiloparsecs). Os painéis inferiores da figura [.4] mostram
as amplitudes das variacoes relativas de densidade estelar em funcao do raio galactico, da
mesma forma como mostrado na figura B.2(b). Os painéis (c) e (d) também mostram as
distribui¢bes nos intervalos de tempo t = 1,5 e 5 Ganos. Em cada painel da figura 5.4 a
linha vertical tracejada indica o raio de co-rotagao do nosso modelo Galactico; as linhas

verticais pontilhadas indicam os raios das 2:1 ILR/OLR e 4:1 ILR/OLR. Notamos aqui
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Spl. (b) Amplitudes das variacoes relativas de densidade entre os estdgios inicial e final da simulagao;
o correspondente direto da diferenga relativa entre as distribuigdes mostradas no painel (a). As linhas

verticais tracejadas nos dois painéis indicam o raio de co-rotacao do modelo, R.. = 8,54 kpc.



102 Capitulo 5. Resultados e andlises

50

40

5 Ganos

30

20

oy [km s7']

10

o
0o
S
[
e¢]
—
(@)
—
[aV]
—
N
—
D

raio [kpc]

Figura 5.3: Distribuigao de dispersao radial de velocidade em fungao do raio galactico para o disco incial

nao-perturbado (curva trago-pontilhada) e para o estado final ao término da simula¢ao em t = 5 Ganos
(curva sélida). As distribuigoes sdo o resultado da simulagdo usando a perturbagao espiral do modelo
Spl. A linha vertical tracejada indica o raio de co-rotacdo; as linhas verticais pontilhadas indicam as
ressonancias internas e externas 2:1 e 4:1 de Lindblad.

a grande semelhanga entre a distribuigao radial de AL na figura [£.4[b), obtida a partir
da evolucao simulada do disco para um tempo de 5 Ganos, com a distribuicao esquemati-
zada na figura B.10, obtida a partir dos resultados tedricos das transferéncias de momento
angular entre as estrelas do disco e a onda espiral derivados por Lynden-Bell, Kalnajs e

Zhang.

Como mencionado por varios autores (e.g. [Sellwood e Binney [2002; [Minchev e Famaey

2010; Roskar et alll2012), as maiores mudangas em momento angular sao aquelas que ocor-

rem proximo da co-rotagao. O formato da distribuicao de AL com uma inclinagao negativa,
da ordem de -2 com respeito a linha AL = 0 e cruzando esta no raio de co-rotagao, causa

algumas estrelas a se mover simetricamente de um lado para o outro da co-rotagao. Como

notado por Minchev et al. (2012), a tendéncia geral é um acréscimo em AL em raios jus-

tamente interiores a co-rotacao e um decréscimo desta quantidade em raios justamente
exteriores a co-rotagao. Em nossos experimentos numéricos, este comportamento é especi-
almente verificado durante os estdgios de crescimento da amplitude da perturbagao espiral.
Imediatamente apds o tempo em que a perturbacao espiral é ‘ligada’, em ¢t ~ 0,5 Gano, as
variacoes de momento angular comegam a crescer exclusivamente nas ressonancias de Lind-

blad e na ressonancia de co-rotacao. Durante os tltimos estagios de crescimento da per-
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Figura 5.4: Painéis (a) e (b): variagoes de momento angular em funcdo do raio galdctico inicial das
estrelas. O eixo-y mostra AL em unidades da velocidade circular inicial V. das estrelas. A escala de cores
¢ uma medida da densidade de estrelas em cada bin de AL e R. Painéis (c) e (d): amplitudes das varia¢oes
relativas entre as distribuigdes inicial e final de densidade de estrelas no disco galdctico (para um dado
instante ¢). Os painéis a esquerda e a direita de cada linha mostram as distribuigbes nos instantes da
simulacao t = 1,5 e t = 5 Ganos, respectivamente. Linhas verticais: o raio de co-rotacao é indicado pelas
linhas tracejadas; as 2:1 ILR/OLR e 4:1 ILR/OLR sao indicadas pelas linhas pontilhadas. As distribuicoes
sao o resultado da simulacao usando a perturbagao espiral do modelo Spl.

turbagao, a distribuicao AL(R) atinge maximos locais nestas ressonancias, mas um certo
espalhamento em AL ao longo de todo o disco galactico se torna perceptivel. Isto pode ser
verificado analisando-se a figura[i4l(a): a distribuicao é tomada no instante t = 1,5 Gano,
o que corresponde ao estdgio no qual a perturbacao espiral atinge ~ 92% da sua amplitude
maxima, de acordo com a funcao de crescimento da amplitude espiral dada na equacao [4.6l

Adicionalmente as caracteristicas acima mencionadas, observamos que os sinais de AL nas

ressonancias estao de acordo com as predigoes de [Lynden-Bell e Kalnajs (1972) para a fase

linear de crescimento da onda espiral, como discutido no capitulo 3 (§ B3]). A despeito do
relativo espalhamento na distribuicao de AL em torno da co-rotacao, uma estrutura com
uma significante densidade de estrelas no plano AL — R ¢ claramente visivel: regides com
grandes variacoes AL positivas e negativas justamente dentro e fora da co-rotacao, respec-

tivamente, conectadas pela linha com inclinacao negativa ~ —2 discutida previamente.
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Ap6s o crescimento completo da amplitude das espirais, em ¢ &~ 2 Ganos, observamos
que as variacoes em L acontecem sobre todos os raios galacticos, nao apenas principalmente
nas ressonancias. Uma comparagao direta entre as figuras B.4(a) e B4(b) revela que uma
grande fracao de momento angular é trocada entre as estrelas e o modo espiral mesmo du-
rante os estagios quando a perturbacgao esta completamente crescida e constante no tempo.
Isto também pode ser verificado através da sequéncia evolutiva com alguns instantaneos
da simulac¢ao mostrados na figura [B.5l Do painel (a) ao painel (d), temos a evolugao das
trocas de momento angular no disco durante o periodo de crescimento da perturbacao espi-
ral. Como mencionado anteriormente, observamos que as maiores amplitudes das variagoes
AL ocorrem proximo a co-rotacao e ressonancias de Lindblad. Neste tltimo caso, mais
precisamente, as ressonancias 4:1 interna e externa de Lindblad apresentam |AL| maiores
quando comparados aqueles nas ressonancias 2:1. Isto pode ser entendido lembrando que
as ressonancias 4:1 sao ressonancias de 1% ordem para um modo espiral m = 4 bracos, que
é exatamente o modo espiral do modelo Spl utilizado nesta simulacao. Nestas condicoes,
o periodo de oscilagao do movimento epiciclico nas ressonancias 4:1 coincide naturalmente
com o periodo de encontro das estrelas com os bracos espirais, o que pode explicar as mai-
ores variagoes AL préximo a tais ressonancias. Do painel (e) ao painel (h), temos o cor-
respondente a evolugao do disco no regime da perturbacao espiral independente do tempo.
Observa-se agora uma aparente saturacao das variagdbes AL na co-rotacao e ressonancias
4:1, e um continuo crescimento das variacoes em L em todo o intervalo de raios galacticos,
nao restritos as ressonancias, porém a uma taxa bem mais reduzida quando comparada a
taxa das variacoes durante o crescimento da perturbacao. Além disso, também se observa
agora uma intensificacao das variagoes em L nas ressonancias 2:1 de Lindblad nesta fase
de amplitude constante da perturbacao.

As principais variacoes em L ocorrem até o final da simulagdao, como mostrado nas
figuras 0.4 e Realizamos também simulacoes com um tempo total de integracao de
t = 10 Ganos, e apenas pequenas variagoes adicionais na distribuigdo de AL(R) foram
observadas apos o tempo t = 5 Ganos. Além disso, também pode ser observado através
da figura £4I(b) que os sinais de AL(R) invertem através da co-rotagao: as mudancgas

principais em L sao negativas para raios dentro da co-rotacao e positivas para raios fora

da co-rotacao. Estes resultados estao em concordancia com os trabalhos de [Zhang (1996,
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1998), no que diz respeito as suas predi¢oes sobre as trocas de momento angular entre as

estrelas do disco e a onda espiral no regime nao-linear, quando o modo espiral atinge seu
estado quasi-estacionario. Uma representacao esquematica desta fase é apresentada pela
distribuicao de AL(R) no grafico da figura[39 Retornaremos a anélise da correspondéncia
entre nossos resultados e os trabalhos de Zhang ao final desta secao.

Focamos as nossas analises agora sobre as variacoes de momento angular e densidade
estelar que acontecem proximo do circulo da co-rotagao. Durante o crescimento inicial da
perturbacao espiral, as amplitudes das variacoes AL aumentam com o aumento da ampli-
tude das espirais. Analisando as mudangas em L em uma regiao anular com uma largura
~ 0,5 kpc exatamente interior ao raio de co-rotagao, da figurab4l(a) vemos que uma maior
densidade de estrelas apresentam valores positivos para AL do que valores negativos. Isto
também pode ser verificado analisando-se a sequéncia mostrada na figura [5.5] para tempos
da simulagao anteriores ou iguais a 2 Ganos (painéis (a) a (d)), correspondente a fase de
crescimento da perturbacao. O oposto da situacao descrita acima é verificado quando to-
mamos o anel de 0,5 kpc de largura exatamente fora da co-rotacao: uma maior densidade
de estrelas com valores negativos de AL do que valores positivos. Estas mudancas em L
sao devido principalmente as estrelas se movendo nas horseshoe orbits. Ao passo que a
amplitude das espirais aumenta, o processo de captura de érbitas ao redor dos pontos La-
grangianos Ly também aumenta, possibilitando o desenvolvimento de grandes variagoes
em L préximo da co-rotagao. Na fase do completo crescimento da perturbacao (t ~ 2
Ganos), as amplitudes de |AL| atingem = 1,4 em ambos os lados da co-rota¢do. Durante
a fase final de crescimento e a fase independente do tempo da amplitude das espirais, de
t =2 a 5 Ganos, o desenvolvimento de variagoes negativas em L (AL < 0) pelas estrelas
no anel interior a co-rotacao parece contra-balancear o aumento positivo de L devido as
horseshoe orbits. O processo oposto ocorre justamente no anel externo a co-rotagao. En-
tretanto, de t = 2 a 5 Ganos, observamos um aumento adicional do pico positivo de AL
dentro da co-rotacao, de ~ 1,4 a =~ 1, 7, assim como um aumento absoluto do pico negativo
fora da co-rotacao, de ~ —1,4 a ~ —2,0. Estas variacoes adicionais estao marcadas no
painel (h) da figura pelos circulos vermelhos. Este resultado pode ser explicado da
seguinte maneira: algumas estrelas viajando nas horseshoe orbits podem sofrer variagoes

em L com o sinal oposto daquele necessario para a manutencao de tais érbitas, estando



106 Capitulo 5. Resultados e andlises

()

t = 0,8 Gano

]
|
|
: |
,+T_ ———
: |
|
|
1

i
| E
6 8 10 12 14 1

raio inicial [kpc]
‘ t = 16 Gano |4
o
<
I f
: E
—3E ‘ ‘ | L L E
2 4 6 8 10 12 14 1

raio inicial [kpc]
‘ t = 2,5 Ganos F
3 0
—1E é
oE ]
-3E
2 4 6 8 10 12 14 1

raio inicial [kpc]

7
Q

: |

L i |

2 4 6 8 10 12 14
raio inicial [kpc]

—

3
<
=
<
3
<
=
<

.180

L FYVITTRTTY FIVTTRTTI IVUVOTNTE. NVRVRUNTL AVUNTSTI ORVNOITIOI

. . M- L 150
8 10 12 14 6
raio inicial [kpc]
’ 120
8 10 12 14 16
raio inicial [kpc] %
60
| ‘ ‘ L E
8 10 12 14 16
raio inicial [kpc]
N E
N I g

8 10 12 14
raio inicial [kpc]

—
[}

Figura 5.5: Sequéncia temporal das variagdes de momento angular em fungao do raio galdctico inicial

das estrelas. Os instantes nos quais as distribuigoes foram tomadas estao indicados nas legendas de cada

painel. As variacoes AL sdo apresentadas da mesma forma como as mostradas nos painéis superiores da

figura@4l As distribuigoes sao o resultado da simulagdo usando a perturbagao espiral do modelo Spl.
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tanto do lado interno quanto do lado externo a co-rotagao. Por exemplo, uma estrela que
estava inicialmente em uma horseshoe orbit e do lado externo a co-rotagao (com energia
Hys < H < Hys, de acordo com a notagao apresentada no capitulo B]) perde momento an-
gular ao interagir com a onda espiral e passa para o lado interno da horseshoe orbit (com
raio R < R.;). Ao invés de ganhar L da onda neste lado da érbita, a estrela pode perder
momento angular para a onda uma vez que na fase independente do tempo das espirais,
uma grande fracao de estrelas dentro da co-rotagao comeca a apresentar valores negativos
de AL. Apods algumas revolucoes, estas perdas de momento angular podem eventualmente
causar o ‘desprendimento’ da estrela de sua horseshoe orbit inicial e leva-la para uma 6rbita
interna a co-rotagao e ao redor do centro galactico (com energia H < Hjs). Um processo
similar, mas com sinais opostos para AL, pode ser imaginado para uma estrela inicial-
mente no lado interno da horseshoe orbit; a estrela ird terminar em uma érbita ligada ao
redor do centro galactico e do lado externo a co-rotagao (também com energia H < Hys).
Este mecanismo explica o incremento adicional nos picos de AL(R) nas extremidades da
estrutura com inclinagao negativa e que cruza a co-rotacao, durante a fase constante da
amplitude da perturbacao espiral.

Nos painéis da figura 5.0, apresentamos exemplos de tal processo de espalhamento de
orbitas na co-rotagao ocorrendo para quatro estrelas em nossas simulacoes. Nos painéis da
coluna a esquerda da figura [5.6, mostramos as 6rbitas das estrelas no plano galdctico e em
um referencial co-rotacionando com o padrao espiral; os pontos azuis e vermelhos mostram
as posicoes iniciais e finais das estrelas, respectivamente; os pontos verdes indicam as
posicoes quando a amplitude da espiral atinge a metade do seu valor méximo (em ¢t = 1,1
Gano), e os pontos laranjas marcam as posi¢goes quando a amplitude atinge seu valor
maximo (em ¢t = 2 Ganos). Os painéis na coluna a direita da figura mostram a
variacao temporal do raio de cada érbita mostrada no painel correspondente a esquerda.
Das figuras B.6(a) e B.6l(b), vemos que a estrela se encontrava inicialmente em uma drbita
interior a co-rotacao, ficou aprisionada em uma horseshoe orbit entre t ~ 1 e 4 Ganos,
e entao escapou da zona de aprisionamento e terminou em uma Orbita no lado externo
da co-rotacao. Por todo o processo, a estrela foi espalhada de um lado para o outro da
co-rotagao sem um aumento significante da excentricidade de sua 6rbita. As figuras [5.6/(c)

e[B6l(d) também mostram um caso de espalhamento de uma 6rbita estelar inicialmente no
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lado interior a co-rotagao e terminando no lado exterior a esta ressonancia. No caso das
figuras 5.6/(e) e B.6l(f), o processo inverso ocorreu: a estrela se encontrava inicialmente em
uma Orbita exterior a co-rotagao e terminou em uma érbita altamente excéntrica dentro
da co-rotacao. Vemos que durante o cruzamento da co-rotacao, entre t ~ 1 e 2 Ganos,
nenhum acréscimo da amplitude do movimento epiciclico ocorreu, e o posterior significante
aumento desta quantidade até o final da simulacao possivelmente foi causado por grandes
trocas de momento angular no interior da co-rotagao. As figuras (.0[(g) e B.6(h) mostram

outro caso de espalhamento orbital com caracteristicas semelhantes a este ultimo.

No contexto de ondas espirais recorrentes, [Sellwood e Binney (2002), como também

Roskar et al) (2012), argumentam que apenas espirais transientes sao capazes de promover

a excursao de estrelas de um lado para o outro da co-rotagao. De acordo com estes auto-
res, a variacao temporal da perturbacao, desde o seu crescimento exponencial até a rapida
evanescéncia, ¢ da ordem de metade do periodo das horseshoe orbits, portanto estrelas
nestas orbitas seriam capazes de cruzar a co-rotacao no maximo uma unica vez. Neste sen-
tido, uma perturbacao espiral estaciondria nao causaria espalhamento das orbitas através
da co-rotagao porque as estrelas estariam presas as horseshoe orbits por todo o tempo,
resultando em nenhuma troca liquida de momento angular préximo a co-rotacao. Nos-
sas simulagoes contradizem esta ultima hipdtese pelo mecanismo discutido previamente e
mostrado na figuraB.6F em uma perturbacao espiral estacionaria, estrelas inicialmente em
horseshoe orbits, através de um processo de perda/ganho de momento angular dentro/fora
da co-rotacao (contrario ao necessirio para a manutencao das horseshoe orbits), podem
gradualmente escapar da zona de aprisionamento e migrar para érbitas com raios dentro
ou fora da co-rotacao e ao redor do centro galactico. Estas trocas de momento angular com

sinais opostos aqueles apresentados por estrelas em horseshoe orbits sao o que relacionamos

ao mecanismo proposto por [Zhang (1996) responsével pela estabilizagao da onda e pela

redistribuicao da densidade superficial estelar ao longo do disco galdctico. Portanto, con-
cluimos que um padrao espiral estacionario é capaz de promover migracao radial através
da co-rotacao; algumas impressoes deste processo podem estar presentes na distribuicao
radial de metalicidades préximo ao circulo da co-rotacao no disco Galactico, um assunto
que ¢ discutido no capitulo

Daqui em diante, referiremos as trocas de momento angular que ocorrem em todo o
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Figura 5.6: Coluna a esquerda: trajetérias orbitais no plano galactico para estrelas inicialmente proximas
e dentro da co-rotagao (painéis (a) e (c)) e inicialmente préximas e fora da co-rotagao (painéis (e) e (g)).
As érbitas s@o mostradas num referencial em rotacao com o padrao espiral, e o sentido positivo de rotagao
é o horario. A curva pontilhada indica o circulo da co-rotagao. Coluna & direita: evolugao temporal dos
raios orbitais para as 6rbitas mostradas na coluna a esquerda. A linha horizontal pontilhada indica o raio
de co-rotagao. Em cada painel, os pontos azuis e vermelhos indicam as posigoes iniciais e finais das estrelas,

respectivamente; os pontos verdes e laranjas indicam as posigdes em t = 1,1 e 2 Ganos, respectivamente.
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disco galactico, na fase estaciondaria das espirais, como as mudancas seculares em L, para
fazer distingao das mudancas em L que ocorrem nas ressonancias durante o regime linear
de crescimento das espirais. Do painel (b) da figura 5.4 vemos que as principais variagoes
seculares no momento angular das estrelas do disco sao negativas dentro da co-rotacao e
positivas fora deste raio. Estas variagoes seculares em L também podem ser observadas
como variagoes seculares dos raios orbitais médios AR das estrelas do disco, com o mesmo
padrao de sinais relativos a co-rotagao. Na figura 5.7, como resultado da simulagao com o
modelo espiral Spl, apresentamos as variagoes no raio orbital médio, AR = Ry — R;, em
funcao do raio galdctico inicial R; das estrelas; os raio finais Ry sao os raios médios das
duas ultimas revolucoes de cada orbita estelar individual. Estimamos agora as variacoes

AR que podem ser esperadas a partir da teoria de espalhamento das dérbitas apresentada

no capitulo 3 Utilizamos a expressao desenvolvida por |Zhang (1998) para a variagao

secular do raio orbital médio das estrelas (apéndice [Bl), a qual é mostrada na equagao B.30
e repetida a seguir:
dR, 1

e §F2VC tani sen(mey) . (5.3)

A expressao para o phase shift ¢ (apéndice [Al) é a mostrada na equacao B32 e também
repetida aqui:

_ dAy 204,

1 _ dR — R(O—%p)
R) = —tan! D
b0l ) mon Ay k

(5.4)

Inserindo ¢g da equagao (.4 na equacao (.3l com os parametros do modelo espiral Spl e
a curva de rotacao da equacao 1], e considerando um contraste de densidade superficial
constante de 0% /3 = 0, 15 (o qual entra na expressao para F), e integrando a equagao
iterativamente sobre a variacao de raio e sobre um intervalo de At, podemos estimar a
magnitude das variagoes seculares AR ao longo do disco. Efetuamos estes célculos usando
um intervalo de tempo de 3 Ganos, que é o intervalo da fase independente do tempo
da perturbacao espiral em nossas simulagoes. A distribui¢ao analitica derivada para AR
em funcgao do raio inicial é sobreposta a distribuicao resultante da simulacao e mostrada

na figura [0.7] como uma sequéncia de pontos vermelhos. Uma grande concordancia pode
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usando a perturbagao espiral do modelo Spl. A sequéncia de pontos vermelhos mostra a distribuigao de
AR usando as expressoes analiticas das equagoes e B4l A linha vertical tracejada indica o raio de

co-rotagao, e as linhas verticais pontilhadas indicam as 2:1 e 4:1 ILR/OLR.

ser observada entre os valores médios da distribuigdo AR(R) em bins de raios galdcticos,
obtidos com as simulagoes, e os valores preditos pelas expressoes analiticas nas equagoes
e[b.4l Deve-se mencionar, entretanto, que esta grande concordancia surge em parte da nossa
maneira controlada de impor uma perturbacao espiral que idealmente atinge uma fase de
estado estacionario. Como mencionado anteriormente, a taxa de variagao orbital na forma

expressa pela equacao resulta do constrangimento para o estado quasi-estaciondrio

do modo espiral (Zhang [1999). Entretanto, as propriedades das espirais na equagao

(F, i e ¢o) sao fungdes do raio R e também da densidade superficial 3(R) e dispersao

de velocidades o(R); entdo, a evolucao secular das propriedades do disco estelar apenas

arante o estado estacionario das espirais em um cenario de auto-consisténcia. |[Zhan

1999) mostrou que nos casos onde tal auto-consisténcia estd ausente, o modo espiral deve

co-evoluir com as propriedades do disco estelar durante o processo de redistribuicao das
orbitas estelares. De qualquer forma, se o padrao espiral da Via Lactea tem experimentado
tal fase de estado quasi-estaciondrio ao longo dos ultimos bilhdes de anos com as suas
caracteristicas atuais observadas, nossas simples simulacoes deveriam nos dar, pelo menos,
uma figura aproximada da redistribuicao da densidade superficial estelar ao longo do disco

da nossa Galaxia.
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5.2 A confiabilidade das simulagoes

Como comentado ao final do capitulo [ o mecanismo de choques gravitacionais que

levam a dissipagao da energia orbital quando uma estrela atravessa um braco espiral, o

qual é descrito por [Zhang (1996) como o responséavel pela evolugao secular dos discos de

galaxias espirais, seria adequadamente inferido por meios de experimentos de N-corpos.
Também argumentamos no capitulo Ml o fato de que a maioria das atuais simulacoes N-
corpos reproduzem padroes espirais de curta-duracao, além de que também geralmente
apresentam vérios padroes superpostos, cada um com sua velocidade angular €2,. Como
vimos, o minimo de densidade estelar na co-rotacao é o resultado de um processo de

interacao com uma perturbacao espiral de longa-duracgao, que persiste por varias revolucoes

no disco em um regime quasi-estacionario. A simulagao N-corpos realizada por [Zhan

1996), a qual foi uma versao da simulagao realizada por [Donner e Thomasson (1994), e

que deu suporte para suas descobertas teodricas, produziu um disco estelar no qual um

padrao espiral de dois bracos e de longa-duracao se desenvolveu espontaneamente. Mais

recentemente, [Sellwood (2011) reproduziu o experimento N-corpos de Zhang, e nas suas
simulagoes o que fora anteriormente reconhecido por Zhang como uma estrutura de longa-
duracao aparece agora como uma superposicao de alguns padroes fortes com diferentes
velocidades, cada um destes apresentando curtos tempos de vida.

Temos mostrado que as nossas simulacoes de particulas-teste fornecem descri¢oes quan-
titativas razoaveis para a evolucao do disco estelar, pelo menos na fase estacionaria das
espirais. O grande exemplo disto é a boa correspondéncia entre as distribuicoes analiticas e
simuladas das mudangas seculares dos raios orbitais médios, mostrada na figura5.71 Entre-
tanto, a questao a ser feita é como nossas simulagoes com particulas nao auto-gravitantes
sao capazes de reproduzir a evolucao de um sistema no qual processos fisicos envolvendo
instabilidades gravitacionais agem para impulsionar a evolugao secular do estado basico
do sistema. As instabilidades e processos de espalhamento nos bragos espirais, apontados
por Zhang, sao consequéncias diretas do phase shift entre o potencial e a densidade espiral.
Em dltima anélise, as variagoes seculares de momento angular das estrelas sao causadas
pelo torque aplicado pelo potencial espiral sobre a densidade espiral, e isto também é, por
sua vez, uma consequéncia do phase shift. Em nossas simulagoes, os sinais das mudancas

AL e AR em ambos os lados da co-rotacao (figuras B.4I(b) e 5.7) sugerem que um meca-
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nismo similar de torque esta sendo aplicado sobre as érbitas estelares: um torque negativo
dentro da co-rotagao e um torque positivo fora da co-rotagao. Além do mais, isto somente
poderia ser alcancado se também estivesse presente em nossas simulacoes tal phase shift
entre o minimo do potencial espiral e o maximo da densidade espiral resposta em cada
raio. Mostramos a seguir que tal phase shift de fato parece operar em nossas simulacgoes.
Na figura 5.8, mostramos as posicoes de particulas , no plano R — 6, como resultado
de uma simulacao com algumas pequenas alteracoes nas condigoes iniciais descritas no
capitulo @l Tais mudangas sao: (1) uma distribuigao radial inicial uniforme de densi-
dade de particulas no disco; (2) uma perturbagao espiral introduzida abruptamente no
inicio da simulacao e com uma amplitude constante no tempo e independente do raio
galactico. Com estas mudancgas, apenas pretendemos reproduzir uma densidade resposta
mais forte das particulas a perturbacao espiral e com valores semelhantes para cada raio
galactico. Em outras palavras, queremos criar condicoes para que as respostas das orbitas
a perturbacao apresentem suas dependéncias e caracteristicas espaciais principalmente na

direcao azimutal. Estas mudancas nas condicoes iniciais também nao sao sujeitas a perdas

de generalidade. Por exemplo, Mennessier e Martinet (1979) e [Palous (1980) mostraram

que nao ha diferenca substancial na resposta orbital das estrelas entre uma perturbacao
espiral introduzida de forma lenta ou uma introduzida abruptamente. As posicoes das
particulas foram registradas logo no inicio da simulacao, ¢ = 100 Manos, quando a dis-
persao de velocidades ainda é pequena e consequentemente a densidade resposta é mais
forte. As curvas vermelhas na figura indicam o locus do minimo do potencial espiral;
a linha horizontal azul e tracejada indica o raio de co-rotacao do modelo. O sentido de
rotagdo é o de azimutes crescentes e os bragos representam espirais tipo trailing. A fi-
gura torna evidente a presenca do phase shift entre o minimo do potencial espiral e
o maximo da densidade resposta de particulas, assim como a mudanca de sinal do phase
shift através da co-rotacao; para estrelas com raios orbitais interiores a co-rotagao, a den-
sidade resposta se torna mais intensa em azimutes que se adiantam em fase com respeito
ao minimo do potencial espiral, enquanto para estrelas com raios orbitais exteriores a co-
rotacao, a densidade resposta é maior em azimutes que se atrasam em fase com respeito
ao minimo do potencial espiral.

De certa forma, o fato de um determinado instantaneo da simulacao mostrar que existe
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um excesso de densidade de particulas em determinadas regioes do disco indica que tais
particulas apresentam uma maior probabilidade de se encontrarem em tais regides consi-
derando um dado intervalo de tempo que engloba tal instantaneo. Em outras palavras,
os excessos de densidade mostrados na figura [0.8 devem corresponder as fases orbitais nas
quais as particulas passam a maior parte do tempo, tornando assim maior a probabilidade
de serem encontradas em tais regices. Identificando tal excesso de densidade como a densi-
dade resposta a perturbagao espiral, temos que as particulas nestas regices sao aquelas que
apresentam as Orbitas regulares (periédicas ou quasi-periédicas) que tenderao a reforgar
o padrao espiral num cendario de auto-consisténcia. Além disso, temos que a densidade
resposta a perturbacao apresenta uma diferenca de fase com relacao ao minimo do po-
tencial espiral. O fato da estrela passar mais tempo em uma fase orbital que se encontra
em um dado lado do minimo do potencial espiral implica na atuagao mais prolongada do
torque da perturbacao sobre a referida fase da érbita estelar. Deve-se esperar que o torque,
devido a componente azimutal da forca da perturbacao espiral sobre a érbita estelar, deva
apresentar a mesma magnitude em ambos os lados do minimo do potencial espiral, porém
com sinais opostos. Mas se a estrela experimenta o torque por um tempo mais prolongado
em um dado lado do minimo do potencial, havera entao um torque liquido 7 sobre a o6rbita
da estrela e a consequente variacao do seu momento angular (7' = % = AL = ?At). Da
figura B.8], fica claro que as estrelas com raios orbitais dentro da co-rotacao experimentam
torques liquidos no sentido contréario ao movimento orbital (relativo ao referencial inercial),
gerando entao variagoes negativas de momento angular; estrelas com raios orbitais fora da
co-rotagao sofrem torques no sentido do movimento orbital (relativo ao referencial inercial)
e apresentam, portanto, variagoes positivas de momento angular.

Temos identificado dessa forma o mecanismo de dissipagao de energia orbital que parece
estar operando em nossas simulagoes. A perturbacao, representada na forma das ondas
espirais, é o agente que induz as variacoes de energia e momento angular das estrelas
no sentido apresentado no diagrama de Lindblad da figura 3.1 Em raios diferentes da
co-rotacao, as trocas de momento angular e energia entre a estrela e a onda espiral sao
seguidas da conversao de parte da energia orbital da estrela em ‘calor’ (i.e. movimento

nao-circular). Mas agora, este processo de aquecimento ocorre em qualquer raio, nao

apenas nas ressonancias. Com o aumento da amplitude do movimento epiciclico, a fase da
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Figura 5.8: Posicoes das particulas em um instantaneo de uma simulagdo com pequenas mudancas nas
condigdes iniciais (ver texto para mais detalhes). As curvas vermelhas indicam o locus do minimo do
potencial espiral; a linha horizontal tracejada azul marca o raio de co-rotacao. As setas azuis apontam
para algumas regices de maxima densidade resposta de particulas. Figura retirada de[Barros et alJ (IM)

componente nao-circular da velocidade estelar comeca a se tornar descorrelacionada com
a fase das espirais, levando a uma saturagao das amplitudes das mudancas em energia e
momento angular. Na figura[5.9] mostramos o aquecimento do disco galactico em termos da
variacao temporal da dispersao radial de velocidade, baseado nos resultados da simulacao
com o modelo Spl. Graficamos as curvas de oy para trés diferentes raios iniciais: Ry = 5,8
kpc, o qual é proximo da ILR 4:1; Ry = 8,5 kpc, o qual é bem proximo da co-rotagao; e
para um raio intermediario R3 = 7,3 kpc. As variagoes temporais de cada curva concordam
com as nossas expectativas sobre o processo de transferéncia de momento angular e energia
durante os estagios de crescimento da perturbacao e sua fase estacionaria. Isto também
é, por sua vez, uma prova de que nossas simulacoes incorporam efeitos dissipativos que
levam ao aquecimento do disco estelar. Deve ser notado que as curvas oy (t) na figura
mostram a evolucao do aquecimento dinamico das estrelas que estavam inicialmente nos
raios Ry, Ry e R3, mas que nao necessariamente permaneceram nestes raios com o progresso
da simulacao, uma vez que esperamos que estas estrelas tenham sofrido um decréscimo dos
seus raios orbitais médios. Consequentemente, com o aumento da distancia até a co-
rotacao, uma dada quantidade de perda de momento angular esta associada com uma

quantidade cada vez maior de energia convertida em movimento nao-circular. A figura
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mostra que mesmo depois do tempo em que as espirais atingem o estado estacionario (¢t = 2
Ganos), o processo de aquecimento continua operando no disco em todos os raios exceto
a co-rotagao, a uma taxa bem menor comparada aquela durante a fase de crescimento da
amplitude das espirais (¢t ~ 0,5 a 2 Ganos), entretanto.

Uma andlise mais profunda dos efeitos nao-lineares associados com a transferéncia se-
cular de momento angular nao esta dentro dos propdsitos deste trabalho. Em qualquer
caso, temos mostrado que as quantidades médias de momento angular e energia trocadas
em um dado passo de tempo nas simulacoes concordam qualitativa e quantitativamente
bem com aquelas esperadas pela teoria. Mesmo que os processos intermediarios que levam
a dissipacao de energia orbital quando a estrela interage com a onda espiral nao sejam re-
produzidos pelas nossas simulagoes, nossos resultados sugerem que o torque final aplicado
pelas espirais sobre as érbitas estelares que contribuem para a densidade espiral resposta
tem seu papel devidamente levado em conta pelos nossos experimentos. Isto nos permite
ir além no estudo dos efeitos da perturbacao espiral sobre as dérbitas estelares, e especi-
ficamente, os efeitos da ressonancia de co-rotacao sobre a densidade superficial do disco

estelar.

5.3 O minimo de densidade estelar na co-rotacao

Uma vez que podemos considerar a densidade superficial do disco estelar como sendo
formada pela superposicao de orbitas estelares, um estudo das mudancas da resposta orbital
a uma perturbacao é em ultima analise um estudo da evolucao da densidade superficial do
disco. As mudancas seculares dos raios orbitais médios das estrelas sao o fator principal
responsavel pela formacao do minimo na densidade estelar no raio de co-rotagao, como
podemo ver a partir da figura 5.2l Também vimos que as mudancas orbitais das estrelas
presas as horseshoe orbits, durante o crescimento linear da perturbacao, causam apenas
pequenas variagoes da densidade estelar inicial préximo a co-rotacao (figura £.4(c)). O
minimo de densidade na co-rotacao, obtido com os parametros espirais do modelo Spl
(fro = 0,075), atinge uma amplitude relativa de ~ 0,35 no passo de tempo t = 5 Ganos
e ¢ seguido por um maximo de densidade estelar com amplitude relativa de ~ 0,18 no
raio R ~ 10,3 kpc. Acreditamos que tal maximo é inicialmente formado por algumas

estrelas que ficam aprisionadas nas horseshoe orbits e que passam a maior parte do tempo
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Figura 5.9: Dispersao radial de velocidade em funcao do tempo para trés diferentes raios iniciais: Ry = 5,8
kpc (linha preta), Re = 8,5 kpc (linha vermelha), and Rs = 7,3 kpc (linha azul). As curvas para R; e
Ry mostram a evolugao de oy em raios proximos a 4:1 ILR e co-rotagao, respectivamente; a curva para
R3 mostra a evolugdo de uma regido intermedidria entre estas duas principais ressonancias. A répida
ascensao de oy durante o crescimento inicial da perturbagio é retratada nas curvas para R; e R3. As
linhas horizontais tracejadas enfatizam a continuacao do aquecimento do disco durante a fase estacionéria

das espirais (apds t = 2 Ganos).

no lado externo da érbita (relativo ao raio de co-rotagao). Durante a fase estacionaria das
espirais, a amplitude deste maximo aumenta devido ao aumento dos raios orbitais médios
nas regioes fora da co-rotacao. Também nao podemos excluir a possivel dependéncia deste
maximo com as mudancas orbitais devido aos efeitos da OLR 4:1.

Também executamos outras simulagoes com o mesmo conjunto de parametros, mas
mudando o valor da razao do campo de forcas f,o: uma simulacao com f,o = 0, 05 produziu
um minimo na co-rotacao com uma amplitude relativa bastante pequena, =~ 0,07; por
outro lado, uma simulagao com f,o = 0,1 gerou um minimo com uma amplitude relativa
bem maior, & 0,50, seguido por um maximo de densidade com amplitude ~ 0,25. A
configuragao de maximos e minimos mostrada na figura (.4(d) atinge um estado estavel
dentro de alguns passos de tempo antes do final da simulagao em t = 5 Ganos. Realizamos
uma simula¢ao com as mesmas condicoes iniciais mas para um tempo total de integracao de
10 Ganos, e apenas algumas pequenas variagoes adicionais na distribuicao das amplitudes
relativas de densidade estelar foram observadas entre os passos t = 5 Ganos e t = 10

Ganos, o maior deles sendo um aumento da amplitude do minimo na co-rotagao de 0,35
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para ~ 0,40. Observamos que as principais variacoes na densidade superficial estelar
ocorreram dentro de um intervalo de tempo de 3 Ganos, o qual é o intervalo no qual
as espirais permanecem num estado estacionario em nossas simulagoes. Neste estudo,
concentramos as atencoes sobre o minimo de densidade associado com a co-rotacao e o
maximo de densidade em raios logo apds esta ressonancia; as caracteristicas na densidade
que parecem estar associadas com as ressonancias internas e externas 2:1 e 4:1 de Lindblad
sao discutidas brevemente no capitulo [7]

Enfatizamos aqui que estamos reportando a existéncia de um minimo de densidade
na co-rotacao o qual é formado apenas na componente estelar do disco. Entretanto, um
minimo de densidade na componente de gas também deve estar presente na co-rotacgao.
De fato, uma regiao em forma de anel deficiente em hidrogénio neutro, com raio ligeira-

mente maior que o raio Galéctico solar, pode ser vista nos resultados dos levantamentos de

surveys de H1 do passado, e.g. [Ker1 (1969) e Burton (1976). [Amores, Lépine e Mishurow

2009) mapearam tal anel deficiente em H1 e interpretaram o mesmo como sendo um

efeito da ressonancia de co-rotagao. A figura mostra o mapeamento realizado por es-
tes autores para a distribuicao Galéctica de minimos na densidade de Hrt; os circulos azuis
representam regioes no plano do disco onde se localizam os minimos mais ‘profundos’ de
gas, enquanto os circulos pretos correspondem aos minimos de gas com amplitudes maiores
que a temperatura de antena de 15 K. A distribuicao dos minimos em forma de anel com

raio ligeiramente maior que o do circulo solar (circulo com raio 7,5 kpc na figura [5.10)

é bem evidente. [Lépine et all (2011) explicam que tal vazio de gés é causado pelo efeito
de ‘bombeamento’ promovido pela estrutura espiral, o qual produz um fluxo de gas em
dire¢oes opostas a partir da co-rotagao: um fluxo em direcao ao centro Galédctico no inte-
rior da co-rotacao e um fluxo ‘para fora’ da Galaxia no exterior da co-rotacao. Estudos

tanto analiticos como numéricos do fluxo de gas proximo a co-rotacao tém predito tal com-

portamento (e.g. [Lacey e Fall (1985); [Lépine et all (2001)). Uma observacao direta deste

processo foi recentemente conduzida por [Elmegreen, Galliano e Alloin (2009) a partir da

analise do fluxo de géds na regiao da co-rotacao da galaxia NGC 1365.
Portanto, o minimo de densidade de massa na co-rotacao parece ser formado por ambas
as deplecoes nas densidades das componentes de gas e de estrelas. A existéncia e formagao

do minimo na densidade de gas foram investigadas pelos estudos mencionados anterior-



Secao 5.3. O minimo de densidade estelar na co-rotagao 119

20 T T T
: L E
WO? :“\N'J'w % ]
i b5k R ]
3?1: ]
R ]
SR 4 |
—10F .
20 e
-20 -10 0 10 20

Galactocentric coordinates (kpc)
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mente. No presente estudo, propomos que o minimo de densidade na componente estelar
pode ser explicado pela evolugao a longo prazo dos raios orbitais médios das estrelas. Esta
proposicao implica na existéncia do minimo de densidade estelar apenas na componente es-
telar velha, a qual estd mais sujeita as variagoes nas suas propriedades devido aos processos
internos de evolugao secular. No entanto, sendo um minimo na densidade de gas também
presente na co-rotacao, devemos esperar, por consequéncia, um minimo na densidade de
estrelas jovens proximo a esta ressonancia. Os processos fisicos subjacentes as formagoes
dos minimos nas densidades de gas e estrelas na co-rotacao sao diferentes, principalmente
devido aos diferentes livres caminhos médios destas duas componentes. Entretanto, os
resultados finais destes processos apontam para um cenario comum para a densidade do

disco no circulo da co-rotacgao.
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5.4 Resultados das simulagoes usando diferentes modelos espirais

Apresentamos a seguir breves comentarios sobre os resultados acerca da formacao do
minimo de densidade estelar na co-rotacao e para simulagoes usando os modelos espirais da
tabela 2.4] exceto o modelo Spl ja apresentado anteriormente, assim como para algumas
variantes de tais modelos. Restringiremo-nos aqui as anélises do minimo na co-rotacao;
uma discussao geral sobre as caracteristicas na densidade que ocorrem em outros raios ¢é
apresentada no capitulo [ A figura 511l mostra as distribuicoes radiais das amplitudes
das variagoes relativas de densidade para simulacoes usando os modelos espirais Sp2, Sp3,
Sp4, Sp5 e Sp6 (mostrados pelas curvas sélidas), da mesma forma como a apresentada
na figura E4)(d) para o modelo Spl. Também discutimos uma variagdo do modelo Spl
(Sp1*) que simula um disco estelar com condigoes iniciais correspondentes a um disco
dinamicamente quente. Todas as distribuigoes foram registradas no passo de tempo t = 5

Ganos.

5.4.1 Modelo Sp2

A figura[5.TT](a) mostra as distribuigdes obtidas com um modo espiral uinico de 2 bragos:
a curva solida mostra os resultados usando o modelo espiral Sp2 com os parametros da
tabela 24 - a amplitude relativa de densidade para o minimo na co-rotacao é ~ 0,25. A
curva tracejada representa a distribuicao para um modelo com os parametros: m = 2,
1 = —6° f0=0,15- 0 maior valor para f,y leva a uma maior amplitude para o minimo
na co-rotacao, de &~ 0,43. A curva pontilhada mostra a distribuicao para um modelo com:
m=2,1=—12° f.0 =0,125 - a amplitude relativa do minimo é de ~ 0, 32. Comparando
estas distribuigoes com aquela do modelo Spl, vemos que um padrao quatro-bracos com
uma razao de forcas f,o = 0,075 é capaz de produzir um minimo na densidade estelar com

uma maior amplitude do que aquele produzido por um padrao dois-bracos com f.o = 0, 1.

5.4.2 Modelo Sp3

Este modelo emprega o potencial espiral com perfil azimutal Gaussiano formulado por

Junqueira et all (2013). O modelo apresenta pequenas mudangas com rela¢ao aos valores

originais dos parametros dados pelos autores, os quais sao, especificamente, o nimero de

bracos m = 4 e pitch angle i = —12°. A razao para estas mudancas é apenas para tornar
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Figura 5.11: Distribuigoes radiais das amplitudes das variacoes relativas de densidade tomadas no final
das simulagbes (¢ = 5 Ganos). Os painéis (a), (b), (¢), (d) e (¢) mostram os resultados das simulacoes
usando os modelos espirais Sp2, Sp3, Sp4, Sp5 e Sp6, respectivamente, da tabela[24l As variantes de cada
modelo tém seus parametros apresentados nas legendas de cada painel. O painel (f) mostra os resultados
de simulagoes usando o modelo espiral Spl, mas para dois casos de um disco estelar inicial dinamicamente
quente. As linhas verticais mostram as posigoes das ressonancias para um padrao espiral com velocidade
angular Q, = 25 km s~ kpc~!: co-rotagdo - linha tracejada; ILR/OLR 2:1 e ILR/OLR 4:1 - linhas
pontilhadas.
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mais facil a comparacao entre os resultados deste modelo e aqueles do modelo Spl, o qual
utiliza o perfil senoidal para o potencial espiral. Mantivemos a meia-largura dos bracos
o4 constante ao longo do raio galactico, o que por consequeéncia produz um contraste de
densidade dos bracos também independente do raio. As variagoes relativas de densidade
usando o modelo Sp3 sdo mostradas como a curva sélida na figura B.IT(b). O perfil do

minimo na co-rotagao é bastante similar ao obtido com o modelo Sp1; a amplitude relativa

do minimo é 0,40. Como argumentado por Junqueira et all (2013), este novo modelo do
potencial espiral leva a uma descricao mais realista da estrutura espiral Galéctica em varios
aspectos, e nossa verificacao aqui de que ele também é capaz de produzir um minimo
na densidade estelar na co-rotacao corrobora a sua importancia ao estudo da dinamica
estelar influenciada pela perturbagao espiral. A curva tracejada na figura B.IT(b) mostra
o resultado de uma simulacao que também emprega bracos espirais Gaussianos, mas com

m = 2 bracos, pitch angle i = —12° e uma amplitude mais alta Ay, = 800 km? s=2 kpc ™1,

o que implica uma razao f,o = 0,06 de acordo com |lJunqueira et all (2013). Embora

com uma amplitude relativamente menor, o minimo de densidade aparece deslocado da

co-rotacao, ocorrendo em um menor raio de ~ 7,9 kpc.

5.4.3 Modelo Sp4

Este modelo é baseado no modelo auto-sustentado da estrutura espiral Galactica pro-

posto por [Lépine, Mishurov e Dedikov (2001), o qual consiste de uma superposi¢ao dos
modos dois- e quatro-bracos com pitch angles —6° e —12°, respectivamente. Adotamos a
mesma velocidade padrao 2, = 25 km s~! kpc™! para ambos os modos. Adotando a mesma
razao do campo de forcas f,q, as amplitudes de ambos os modos apresentam o mesmo valor
em cada raio galdctico. A curva sélida na figura [0.1Tl(c) mostra as variagdes relativas de
densidade usando as configuracoes do modelo Sp4 e para uma razao f,o = 0,05; a am-
plitude do minimo na co-rotacao atinge 30% da densidade subjacente. A curva tracejada
mostra as variagoes para uma razao f.o = 0,075, com a amplitude relativa do minimo na
co-rotacao atingindo 50% neste caso. Esta ultima distribuicao pode ser comparada com
os resultados do modelo Spl, mostrado na figura [5:4)(d), onde a mesma configuracao para
o modo unico de quatro-bragos produziu um minimo na co-rotacao com uma amplitude

relativa mais baixa, de 35% da densidade subjacente.
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5.4.4 Modelo Sp5

Alguns estudos recentes relacionam as posicoes dos chamados moving groups Hyades
e Sirius no plano de velocidades U — V' da vizinhanga solar a familias orbitais induzidas

pela ressonancia 4:1 interna de Lindblad de um modo dois-bragos da estrutura espiral (e.g.

Quillen e Minchevi2005; [Famaey et al.l2007; [Pompéia et al/2011)). Um modo tnico de dois
bragos, com sua ILR 4:1 préxima ao raio da érbita solar, implicaria um raio de co-rotacao

de ~ 11 — 12 kpc - um modelo com estas propriedades foi recentemente proposto por

Siebert et al) (2012) a partir da anélise do campo de velocidades radiais Galactocéntricas
de estrelas do RAVE survey. Examinando as distribuigdes na figura [B.11l(a), nenhuma
caracteristica muito forte na densidade é evidenciada préximo a ILR 4:1 de um modo
puramente dois-bracos (neste caso em R = 5,6 kpc), mesmo com o valor mais alto de fq
empregado nas simulagoes com o modelo Sp2. Portanto, nao esperamos que um modo
espiral tinico m = 2, com a ILR 4:1 préxima ao raio solar e co-rotacao em R ~ 11 — 12
kpc, possa ser o responsavel pelo minimo na densidade superficial do disco com raio entre
8,0 e 8,5 kpc, o qual é provavelmente a causa do minimo na curva de rotacao observada

da Galaxia proximo a esta regiao, como veremos no capitulo Para reconciliar estes

dois cendrios, [Lépine et all (2011) levantaram a hipétese de uma possivel co-existéncia

de dois padroes espirais com diferentes velocidades angulares: enquanto o padrao espiral
principal grand design tem sua co-rotagao em 8,3 — 8,4 kpc, o mesmo poderia co-existir
com um padrao m = 2 mais lento, cuja ILR 4:1 se conectaria suavemente com a co-rotagao
do padrao principal. Isto nos motivou a investigar os efeitos de tal superposicao de dois
modos espirais sobre a densidade do disco: um padrao m = 4 com , = 25 km s™!

~! e um padrao m = 2 com Q, = 18 km s~ kpc™!. Adotamos o mesmo pitch angle

kpc
para ambos os modos, o que resulta em um padrao dois-bragos com amplitude duas vezes
maior que a do padrao quatro-bragos. As distribuicoes de variagoes relativas de densidade
usando o modelo Sp5 estao mostradas na figura E.IT(d), para f.o = 0,05 e 0,075 (curvas
tracejada e solida, respectivamente). As amplitudes relativas do minimo de densidade na

co-rotacao sao similares aquelas encontradas com os outros modelos, porém os minimos

estao deslocados da co-rotagao para um raio ligeiramente maior, de ~ 8,8 kpc.
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5.4.5 Modelo Sp6

Com este modelo, investigamos a influéncia da perturbacao da barra central quando

esta age em conjunto com aquela dos bracos espirais do modelo Spl. Para o potencial

gravitacional devido a barra, utilizamos a forma analitica dada por [Dehnenl (2000):

Ry,
_(Rb)37 RZRb7

R

(R)g—z, R<R,

CI)b<R, 9,; t) = Ab 008[2(9/ — th)] X (55)

onde A, é a amplitude de perturbacao da barra, a qual é dominada pelo termo de qua-
drupolo em R > Ry; R), é o meio-comprimento da barra (semi-eixo maior); e €, é a

velocidade angular padrao da barra. Adotamos um meio-comprimento da barra R, = 3,5

kpc (e.g. ILépez-Corredoira et all2001; [(Cabrera-Lavers et all 2008). Derivamos a ampli-

tude da perturbagao da barra através do parametro definido por [Dehnen (2000) como

a = 3(A,/VE)(Ry,/Ry)?, o qual é a razdo entre as forgas devido ao termo de quadrupolo

da barra e a relativa ao potencial axissimétrico no raio Galactocéntrico R, sobre o eixo

2

maior da barra. Realizamos testes com Ay, = 1250 e 2250 km? s~2, o que corresponde aos

valores o« = 0,007 e 0,013 usados por [Dehnenl (2000). Também investigamos as influéncias

de uma barra mais ‘forte’, com amplitude A;, = 4500 km?* s~2. Este valor é consistente com

o parametro |e,| = 0,03 (o mesmo que «) usado por Minchev e Famaey (2010) e baseado

nos resultados de [Rodriguez-Fernandez e Combes (2008).

Diferentes métodos tém levado a diferentes valores medidos para a velocidade angular

padrao da barra, variando de €y, = 30 a 60 km s™! kpc™! (e.g. |Gerhard 2011, para um

1

review). No presente estudo, investigamos o caso para , = 40 km s~! kpc™!, nao por que

acreditamos que este seja o valor mais provavel para este parametro, mas apenas por que
a OLR 4:1 da barra se posiciona proximo do raio de co-rotagao das espirais; pela mesma

1

razao, também executamos simulacoes com €, = 50 km s kpc™!, o que poe a OLR 2:1

da barra proximo da co-rotacao das espirais. Estes valores permitem o estudo dos efeitos

da sobreposicao de ressonancias (e.g. Minchev e Famaey 2010) e sua influéncia sobre o
minimo de densidade formado na co-rotagao do padrao espiral.
Testes preliminares com a perturbacao da barra levaram-nos a optar por pequenas

mudancas nas condigoes iniciais do disco e no potencial axissimétrico: uma vez que a curva
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de rotacao da equacao 2] j& deve incluir a contribuicao do potencial da barra nas regioes
centrais da Galéxia, recuperamos apenas a parte da curva relatvia ao disco - o primeiro
termo no lado direito da equacao 2] - para a derivagao da componente axissimétrica do
potencial, porém mudando ligeiramente os valores dos parametros da curva para manter
os mesmos valores para Vj e R usados nas outras simulacoes; também aumentamos a
dispersao inicial de velocidades nas regiao central do disco, mas mantendo o valor oy, = 5

! no raio orbital solar. Estas mudancas sao efetuadas com a intencao de diminuir a

km s~
forte resposta estelar inicial a perturbacao da barra, a qual levaria a intensas modificacoes
das drbitas estelares nas regioes centrais. As distribuigoes de variagoes de densidade usando
o modelo Sp6 sao mostradas na figura[f.ITl(e). A curva em linha sélida mostra a distribuic¢ao
usando a amplitude da barra A, = 1250 km? s72 e a velocidade angular €, = 40 km s*
kpc™!; estes valores nao alteram significantemente a estrutura do minimo de densidade na

co-rotacao do padrao espiral, apenas diminuindo ligeiramente sua amplitude relativa para

2 2

~ 0,30. Entretanto, com a amplitude da barra mais alta, A, = 2250 km*® s™°, e mesmo
2, (linha tracejada na figura[B.IT)(e)), a amplitude relativa do minimo de densidade na co-
rotagao das espirais decresce para aproximadamente 0,20. A tendéncia da diminui¢do da
amplitude do minimo de densidade com o aumento da amplitude da perturbacao da barra

também foi verificada com uma simulacao usando A, = 4500 km? s—2

; neste caso quase
nenhuma variacao na densidade estelar foi observada préximo do raio de co-rotacao do
padrao espiral (ndo mostrado na figura 5.11ie)). Entretanto, neste tltimo caso, um forte
despovoamento de érbitas estelares nas regioes centrais do disco foi observada, assim como
uma intensa modificagao do perfil exponencial inicial da densidade superficial do disco ao
final da simulacao. Isto pode ser o resultado de uma forte migracao radial estelar promovida

pela sobreposicao entre a co-rotagao da barra e a ILR 4:1 do padrao espiral (em R ~ 5,5

kpc), assim como entre as ILRs 2:1 de ambas a barra e a estrutura espiral (em R ~ 2,2 kpc)

Minchev e Famaey [2010). Resultados semelhantes foram obtidos com simulagoes usando

os menores valores para Ay, porém com a velocidade padrao da barra mais rapida 2, = 50
km s~! kpc~!. Consideramos estes tiltimos resultados como fisicamente improvéaveis, uma
vez que ¢ mais plausivel supor que nossas simples simulagoes nao sejam apropriadas para
reproduzir a resposta de particulas a interacoes envolvendo perturbacoes nao-axissimétricas

de altas amplitudes e velocidades de rotacao.
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5.4.6  Modelo SpI1*

Este modelo emprega a mesma configuracao espiral do modelo Spl, com as mudancas
feitas apenas na distribuicao inicial de dispersao de velocidades das estrelas, no sentido
de simular discos iniciais dinamicamente quentes. A linha pontilhada na figura B.ITI(f)
mostra as variagoes relativas de densidade usando o modelo espiral Spl (j4 mostradas na
figura5.4(d)), que foi o resultado de um disco com um perfil radial inicial de dispersao de
velocidade normalizado para oy, = 5 km s™' em Ry. A linha tracejada na figura BIT(f)
representa as variacoes de densidade para um disco com um perfil inicial de dispersao radial
de velocidade semelhante, mas normalizado para oy, = 15 km s™!. Esta curva mostra que
as amplitudes das variacoes de densidade sao menores quando comparadas as do modelo
Spl, principalmente no que se refere ao minimo na co-rotacao, que neste caso atinge apenas
~ 10% da densidade subjacente. O minimo de densidade na co-rotacao desaparece drasti-
camente em uma simulacao com a dispersao radial inicial de velocidade normalizada para
oy, = 30 km s7!. Este tiltimo caso é mostrado pela distribui¢ao representada pela linha
sélida na figura L. IT[(f). Esta tendéncia mostra que o minimo de densidade na co-rotagao
é o resultado de um processo evolutivo que atua estritamente em um disco estelar inicial-
mente ‘frio’. Estes resultados nao sao inesperados, uma vez que o aumento na dispersao
de velocidades leva a uma menor resposta a perturbagao espiral. O aquecimento secular
das estrelas, assim como o aumento secular do parametro ) de Toomre (equagao B.33))
do disco estelar, devem levar a uma saturagao do processo de transferéncia de energia e
momento angular ao passo que o sistema evolui. Como discutido na secao 5.l mesmo
que nao seja aparente na equacao .3, a evolucao das propriedades do estado bésico do
sistema (densidade superficial, dispersao de velocidades, frequéncia epiciclica), assim como
das propriedades do padrao espiral (amplitude, pitch angle), devem ditar o processo de

saturagao das trocas de energia F e momento angular L em um cenério auto-consistente.

Como mostrado por [Zhang (1998), os modos espirais usualmente presentes nos estagios

avancados de evolucao secular téem pequenas amplitudes e pequenos pitch angles, o que
diminui a taxa de evolucao e leva a padroes que poderiam sobreviver, em principio, por

uma escala de tempo da ordem do tempo de Hubble (~ 10'° anos).
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5.5 O aquecimento do disco no raio da orbita solar

Um ponto ligado a questao discutida na segao anterior sobre o aquecimento do disco
estelar é que, como pode ser observado a partir da figura (.3 a simulacao com o modelo
espiral Spl produziu uma dispersao radial de velocidade no raio solar Ry, com um valor

1

muito baixo, ~ 15 km s™". Observagoes das estrelas na vizinhanca solar mostram uma

dispersao de velocidade oy, ~ 35 km s~! para uma populacao com uma idade média ~ 5

Ganos (Holmberg et all[2009). Por outro lado, temos mostrado que o modelo Sp1*, com

um disco inicialmente quente, é mais estavel contra a perturbacao espiral, produzindo
menores amplitudes para o minimo de densidade na co-rotagao. Além do mais, tal minimo
de densidade estelar, se de fato existe, deve ser uma caracteristica global da populacao
velha do disco estelar, nao apenas da populacao mais fria. Entao, acabamos nos deparando
com o problema de como conciliar as evidéncias observacionais para: (1) um minimo de
densidade na co-rotacao, o qual é indiretamente verificado no minimo da curva de rotacao
logo apds Ry, e que deve afetar globalmente a principal componente estelar velha do disco;
e (2) uma populacao estelar velha que predominantemente apresenta altas dispersoes de
velocidades na vizinhanca solar. Também deve ser notado que o aquecimento secular que
detectamos em nossas simulagoes com o modelo Spl nao parece ser capaz de explicar a
dispersao de velocidades observada. Isto poderia ser em parte devido ao fato de que usamos
os valores observados atuais dos parametros da estrutura espiral, os quais foram mantidos

fixos durante todo o tempo da simulacao, com excecao da amplitude da perturbacao.

Zhang (1999) foi capaz de reproduzir a relagao idade-dispersao de velocidade observada da

vizinhanga solar usando valores médios para os parametros de uma expressao que fornece
o aumento secular da dispersao de velocidades com o tempo. Entretanto, neste caso, a
autora usou um pitch angle i = 20° e um fator Q(Ry) — Q, = 8 km s~! kpc™', o qual em
nossos modelos é de apenas 3,6 km s™! kpc?.

Alguns mecanismos de espalhamento tém sido propostos na literatura para explicar a
relagao entre a idade e a dispersao de velocidades das estrelas na vizinhanca solar, com
o agente de espalhamento sendo, por exemplo, ondas espirais transientes, nuvens molecu-

lares gigantes, buracos negros do halo Galéactico, infall de galdxias satélite, entre outros.

Minchev e Quillen (2006) propuseram um novo mecanismo de aquecimento estelar baseado

na sobreposicao de ressonancias de dois modos espirais estacionarios movendo-se a dife-
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Figura 5.12: Evolucao temporal da dispersao radial de velocidade no raio da érbita solar Ry a partir de
simulagoes com os modelos espirais Spl, Sp4, Sp5, Sp6 e para outros modelos descritos na se¢ao (ver

texto). Os pontos denotam a rela¢do idade-dispersao de velocidade observada das estrelas da vizinhanga

solar derivada dos dados do Geneva-Copenhagen Survey (Mmbmmmﬂmﬂdhmﬁ)

rentes velocidades angulares; Minchev e Famaey (2010) estudaram o caso do aquecimento

estelar devido as interacoes barra-espirais. Nesta secao, investigamos em quais situacoes
um padrao espiral de longa-duracao é capaz de promover nao apenas a formacgao do minimo
de densidade na co-rotagao como também o aquecimento estelar observado em R.

A figura mostra a evolucao temporal da dispersao radial de velocidade oy no
raio da drbita solar para simulacoes com varios modelos espirais descritos na secao [5.4]
assim como para algumas de suas variantes que serao descritas abaixo. Todas as curvas de
oy (t) foram obtidas a partir da computagao da raiz quadrada da variancia da distribuigao
de velocidades radiais das particulas dentro de um anel centrado em Ry e com largura
AR = 0,1 kpc; a computagao foi feita para cada intervalo de tempo de 50 Manos (~ 1/4
do periodo da rotagao Galactica em Rp). As simulagoes foram rodadas para um tempo
total de integragao de 10 Ganos. A fim de melhor comparar os resultados aos dados
observacionais, uma pequena mudanca foi feita na expressao para a taxa de crescimento
da amplitude da perturbagao espiral dada na equacao [4.6] fazendo as espirais crescerem
det =0 a 1,5 Gano. As quatro curvas mais inferiores na figura sao (de baixo para

cima): preta para o modelo Spl; vermelha para o modelo Sp4 com f,o = 0,075; azul para
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o modelo Sp6 com amplitude da barra A, = 2250 km? s~2; verde-claro para o modelo Sp5
com f,o = 0,075. Os pontos cinzas denotam a dispersao radial de velocidade observada

para as estrelas da vizinhanca solar derivada dos dados do Geneva-Copenhagen Survey

Holmberg, Nordstrom e Andersen [2009) e suas médias calculadas sobre bins de 0,5 Gano

da distribui¢ao de idades das estrelas (no intervalo 1 —8 Ganos); da mesma forma feita por

Holmberg et al! (2009), utilizamos uma subamostra de estrelas com dispersao de idades

de Gjdgedge < 25%. Como pode ser observado na figura 112, todas as quatro curvas acima
citadas fornecem valores para a taxa de aquecimento estelar bem abaixo da observada na
vizinhanga solar. Entretanto, é evidente que os modelos com miiltiplos padrdes movendo-se
a diferentes velocidades (modelos Sp5 e Sp6) produziram maiores dispersoes de velocidade
quando comparados ao modelo com um unico padrao (Spl) ou dois padroes movendo-se

com mesma velocidade Q, (Sp4). Estes resultados estdo em concordancia com aqueles

obtidos por Minchev e Quillen (2006). Dessa forma, investigamos algumas variantes dos

modelos Sp5 e Sp6 que resultaram em maiores taxas de aquecimento, mesmo para um
disco estelar inicialmente frio. Seguindo novamente as curvas na figura 512 a curva em
azul-claro mostra o resultado de um modelo similar ao modelo Sp5, mas para perturbagoes
espirais mais fortes, com f,g = 0,1 para ambos os modos dois- e quatro-bragos. A curva
magenta é para um modelo similar ao Sp6, mas para o caso da barra mais forte, com
Ay, = 4500 km? s72 (e €, = 40 km s~ kpc™!). A curva em verde-escuro é para um modelo
também similar ao Sp5, também com f,.qg = 0, 1, mas trocando as velocidades angulares dos
modos dois- e quatro-bragos: ©, = 25 km s™! kpc™! para o padrao com m = 2, e Q, = 18
km s~! kpc™! para o padrao com m = 4. Esta configuracao agora poe a ILR 4:1 do
modo quatro-bracos (a qual é uma ressonancia de primeira-ordem deste modo) préxima

a co-rotagao do modo dois-bragos (que agora é o padrao principal com sua co-rotagao

préxima a Ry), e que de acordo com as figuras 3 e 4 de [Minchev e Quillen (2006), também

produz uma quantidade extra de aquecimento quando comparada a configuracao original
do modelo Sp5. A curva laranja é para um modelo também similar ao Sp6, mas para uma
barra mais rdpida, com €, = 50 km s7! kpc™! (e A, = 2250 km? s72). Estes tltimos
quatro modelos parecem produzir taxas de aquecimento razoaveis quando comparadas as
observacoes, pelo menos para o conjunto de dados observacionais entre ~ 2 a 6 Ganos.

A taxa de aquecimento além de ~ 6 Ganos mostrada pelos dados observados apresenta
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um comportamento crescente e com valores superiores aos produzidos pelas simulagoes. A
despeito destas relativas concordancias, mostramos na secao .41 que modelos com barras
mais fortes e mais rapidas geraram resultados nao confiaveis para a densidade superficial do
disco ao final das simulagoes. Finalmente, a curva (de cor salmao) na parte mais superior
do grafico da figura também é para um modelo barra4espirais, mas para 0s casos
da barra mais forte (A, = 4500 km? s72) e mais rapida (€, = 50 km s™! kpc™!). Este
ultimo modelo produziu uma taxa de aquecimento exageradamente mais alta comparada

as dos modelos anteriores e a atualmente observada, um resultado também encontrado por

Minchev e Famaey (2010) com valores para os parametros da barra e espirais similares

aqueles utilizados no presente estudo. Considerando todos os resultados descritos acima,
parece que a presenca de dois padroes espirais movendo-se a diferentes velocidades é a
melhor configuracao para promover tanto o aquecimento estelar observado em Ry como o

esperado minimo de densidade estelar na co-rotacao do padrao principal proximo a Ry. De

acordo com Minchev e Quillen (2006), o aquecimento extra produzido por tal configuragao

temo como origem o movimento estocéastico estelar devido a sobreposi¢ao de ressonancias
dos padrées espirais. Aqui sugerimos que, adicionalmente a este mecanismo, também
é possivel que tenha havido um aumento na eficiéncia do aquecimento secular no caso

estudado de dois padroes espirais com diferentes 2, uma vez que a co-rotacao do padrao

mais lento se posiciona mais longe de Ry, e de acordo com |Zhang (1999), é esperado que

a fungao oy, (t) cresga com o fator Q(Ry) — Q.



Capitulo §)

Evidencias observacionais para o minimo de densidade

estelar na co-rotacao

Neste capitulo, apresentamos algumas evidéncias observacionais que corroboram a pre-
senca do minimo de densidade estelar no raio de co-rotagao da Galaxia, cuja existéncia foi
argumentada teoricamente nos capitulos anteriores. Tais evidéncias se baseiam na distri-
buicao Galactica de objetos pertencentes a populacao estelar velha do disco, assim como a
relacao direta existente entre o minimo na distribuicao de densidade e o minimo na curva

de rotacao referente a componente do disco.

6.1 FEvideéncia indireta a partir do minimo na curva de rotacao Galactica

Um disco galactico com um anel de minimo de densidade tem implicacoes sobre o
potencial total da sua galdxia hospedeira. Para uma galaxia em equilibrio dinamico, a
densidade superficial do disco 3(R) e a aceleragao centrifuga sobre a érbita circular V.2/R
no plano do disco sao transformadas integrais uma da outra. Portanto, se um decréscimo
na distribuicao da densidade superficial efetivamente existir em um dado raio do disco,
um minimo na rotacao da galdxia deve ser esperado ligeiramente apos este determinado
raio. Imaginemos, por exemplo, o caso ideal de uma lacuna no disco onde a densidade cai
abruptamente a zero. No raio da extremidade interna de tal lacuna, a curva de rotacao
comecara a apresentar um decréscimo e atingird um minimo no raio da extremidade externa
da lacuna. Neste caso, o minimo da curva de rotacao é deslocado do raio do minimo de
densidade (o centro da lacuna) por metade da largura da lacuna. Para o perfil de densidade

mostrado na figura [£.2] e considerando apenas o minimo de densidade na co-rotagao e o
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maximo logo apds o mesmo como as principais mudancas com relacao a distribuicao inicial,

podemos representar tais variacoes de densidade com a seguinte funcao:

(6.1)

r(R) = Zi(R) {1 +C dcfgr] ,

onde denotamos ¥; e ¥y como as densidades superficiais inicial e final, respectivamente;
C é uma constante arbitraria necessaria para a conversao de unidades e para o ajuste da
amplitude do minimo de densidade; f..; é a funcao Gaussiana para o minimo na curva de

rotacao expressa na equacao 23] e sua derivada sendo simplesmente dada por:

dfmcr(R) . 1 R_Rmcr ? R_Rmcr
AR e P _5< Ormer > a2 | 02

mcr

A figural6. Il mostra o grafico para X ¢(R) como a curva vermelha e em unidades arbitrérias.
A velocidade circular resultante de um disco com o perfil de densidade superficial de X
é mostrado como a curva azul na figura 6.1 também em unidades arbitrarias. Como
consequéncia, o perfil da velocidade circular pode ser ajustado pela funcao fu... A partir
da figura [6.I], vemos que o raio do minimo na curva de rotagao Ry (indicado pela linha
vertical pontilhada a direita) é deslocado do raio de co-rota¢ao (o raio do minimo de
densidade - linha vertical tracejada) por um fator correspondente a meia-largura oy, =
Ry — Re:. No exemplo acima, consideramos uma mesma amplitude para ambos o minimo
e o maximo no perfil de densidade. No caso do perfil resultante das simulacoes, onde a
amplitude do méaximo ¢ ligeiramente menor que a do minimo, poderiamos ajusta-lo usando

uma fungdo Gaussiana com uma leve assimetria (skewness) positiva para a fungao fye;-

Recentemente, [Sofue, Honma e Omodaka (2009) apresentaram uma curva de rotagao
unificada da Galédxia e sua decomposi¢ao em trés componentes principais de massa: bojo,
disco e halo escuro. De acordo com os autores, ‘a depressao em 9 kpc é exibida como a ca-
racteristica mais pronunciada e peculiar da curva de rotacao Galactica’. Este minimo local
na curva de rotagao é observado mesmo quando se usam diferentes tracadores do padrao de

rotacdo da Galaxia. Analisando a curva de rotacao apresentada na figura 2.1 vemos que

logo apds o circulo solar, tanto os dados de regides Hir (e.g. (Georgelin e Georgelin [1976;

Clemens [1985; [Fich et al/l1989) como os dados das regides de emissao maser (Honma et al.
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velocidade circular

log (densidade superficial)

Figura 6.1: Tlustragao esquemadtica do perfil radial da densidade superficial do disco (curva vermelha) e
a correspondente velocidade circular de rotacao (curva azul) na regido préxima ao circulo da co-rotago.
Ambos os perfis sao dados em unidades arbitrarias. A linha vertical tracejada indica o raio de co-rotagao
R.,, e as linhas verticais pontilhadas indicam o raio Galactico solar Ry e o raio do minimo da curva de
rotagao Rpyer.

2012) apresentam um declinio sistemdtico da velocidade circular de rotagao média e que se

estende até R ~ 10 kpc, retornando em seguida a um patamar similar a curva de rotacao
tragada pela emissao de H1 e CO no circulo solar interno. Uma curva de rotacao baseada

nos dados de nebulosas planetérias e estrelas do ramo assimptoético das gigantes, derivada

por [Amaral et all (1996), também exibe um minimo em R ~ 8,5 kpc. Adicionalmente,

Lépine, Dias e Mishurowv (2008) verificaram que uma curva de rota¢do com um minimo em

R ~ 8,8 kpc explica bem a distribuicao radial da frequéncia epiciclica x determinada a
partir da distribuicao de velocidades iniciais de aglomerados abertos. Por causa da dife-
rente natureza destes tracadores (estrelas ou gas atémico e neutro), pode-se concluir que o
minimo na curva de rotagao nao pode nem ser unicamente devido a resposta nao-linear do
gas a perturbagao espiral, nem simplesmente devido a desvios locais do movimento circular

apresentados pelas estrelas. Além disso, esta caracteristica também foi observada na curva

de rotagao obtida por [Honma e Sofue (1997) utilizando o método da espessura do disco de

Hr1 desenvolvido por [Merrifield [1992. Este método é aplicado a toda a extensao do disco

de H1, o que evita o efeito do viés apontado por [Binney e Dehnen (1997) sobre a forma
com a qual a velocidade de rotacao é medida e que depende da localizacao da fonte dentro

ou fora do circulo solar.
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A fim de modelar teoricamente tal depressdo na curva de rotagao, Sofue et all (2009)

sobrepuseram um anel de maximo e minimo de densidade no perfil exponencial de den-
sidade superficial do disco. O anel apresenta um perfil radial similar ao apresentado na
figura para a densidade superficial: 0 mesmo consiste de um minimo em 8,5 kpc, um
maximo em 11 kpc, um ponto nodal em 9,5 kpc e uma amplitude de ~ 0, 34 vezes a densi-
dade superficial adjacente para ambos minimo e maximo (no referido trabalho os autores
usaram Ry = 8 kpc). Vemos uma grande semelhanga entre esta estrutura e o padrao
de anéis para as variacoes de densidade estelar obtidas com as nossas simulagoes. Em
nosso caso, o minimo esta localizado exatamente no raio de co-rotagao (8,54 kpc), seguido
por um maximo com uma menor amplitude em R ~ 10,3 kpc. A amplitude do minimo

de ~ 0,35% da densidade subjacente, resultante da simulagao utilizando o modelo espi-

ral Spl, apresenta uma grande concordancia com a do modelo proposto por [Sofue et al

2009). Entretanto, uma vez que nossas simulagoes tratam apenas da componente este-

lar; também temos que considerar a contribui¢ao do minimo na densidade do gas. Para

tanto, realizamos uma estimativa grosseira baseada no contraste de densidade do gap na

distribuicao de Hr1 dado por |Amores et all (2009); tais autores derivaram uma deplegao

no gap de ~ 80% da densidade média de H1 em regides no entorno do mesmo. Para a
razao entre a densidade superficial de H1, Xy, e a densidade superficial de estelas, Ygar,

na co-rotagao, usamos o valor Xy, /Y. = 0,23, o qual é proximo da razao utilizada no

modelo de [Flynn et all (2006) para a densidade de massa local do disco. Concluimos que

uma variacao relativa de apenas ~ 0,20% da densidade total do disco seria produzida
considerando somente o minimo na densidade do gas na co-rotacao. Para produzir uma
variacao relativa no intervalo ~ 30 — 40% da densidade total, ainda precisamos empregar
uma variacao relativa de ~ 20 — 30% na densidade da componente estelar. Temos que
notar, entretanto, que a dispersao dos dados observacionais ao redor do minimo na curva
de rotagao poderia mesmo suportar um disco com um minimo na densidade total de cerca

de 50% da densidade subjacente.
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6.2 FEvideéncia direta a partir da distribuicao Galactica de objetos

estelares velhos

A sondagem direta do minimo de densidade estelar nao parece ser uma tarefa muito
simples, considerando os dados observacionais atualmente disponiveis. Um bom tracador
para o minimo de densidade deve apresentar caracteristicas que obedecam aos seguintes
critérios: (1) distancias heliocéntricas determinadas com grande acurdcia; (2) uma distri-
buigao espacial observada no plano Galactico que englobe um grande intervalo de azimutes
6 e raios R Galécticos, e cujo dominio contenha a esperada localizacao do raio de co-rotacao
R... Uma outra importante propriedade do tracador do minimo de densidade é a sua idade.
Em principio, objetos velhos seriam mais adequados para tragar o minimo de densidade
estelar, uma vez que esta caracteristica é causada pela evolucao secular induzida pela per-
turbacao espiral. Por outro lado, objetos jovens seriam melhores tracadores do minimo
na densidade do gas; a taxa de formacao estelar é diretamente proporcional a densidade
do gas e, adicionalmente, objetos jovens, em geral, nao tém tempo suficiente para expe-
rimentar grandes migragoes radiais, ficando aproximadamente no mesmo raio orbital do
seu nascimento. Entretanto, uma questao problematica é que os objetos muito jovens, e
aqueles que se encontram proximos ao circulo da co-rotacao, com pequenas velocidades re-
lativas ao padrao espiral, irao essencialmente tracar a estrutura espiral da Galaxia. Neste
caso, poderia ser dificil discernir uma caracteristica relacionada ao minimo na densidade
do gés de uma associada com o nimero menor de objetos em uma regiao inter-brago da

estrutura espiral. Entretanto, uma vez que a frequéncia epiciclica x no raio solar corres-

ponde a um periodo do movimento epiciclico de ~ 150 Manos (Lépine et _al/l2008), objetos

mais velhos que esta quantidade de tempo sao mais provaveis de terem preenchido as
regioes inter-bracos das espirais e apresentarem uma distribuicao mais uniforme de raios
Galacticos. Dadas todas estas consideracoes, decidimos analisar as distribuicoes Galécticas
de amostras de aglomerados abertos, Cefeidas, e estrelas do red clump, na tentativa de usar
estes objetos como tracadores do minimo de densidade estelar. A seguir, apresentamos os

resultados obtidos com cada amostra de objeto analisada.
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6.2.1 Aglomerados abertos

Para o estudo com os aglomerados abertos, utilizamos o catalogo DLAM ‘ New Catalogue

of Optically Visible Open Clusters and Candidates’, publicado por [Dias et al. (2002)d. A

presente versao 3.3 do catalogo contém 2174 objetos, dos quais 1628 possuem distancias
e idades estimadas publicadas. A figura mostra algumas caracteristicas desta amostra
de 1628 aglomerados: o painel (a) mostra a distribuicao das idades dos aglomerados em
funcao dos seus raios Galdcticos, enquanto os painéis (b) e (¢) mostram os histogramas das
distribuicoes da idades e raios Galacticos, respectivamente, de forma separada; o painel
(d) mostra as posi¢oes dos aglomerados no plano Galdctico, onde a intersecgao das linhas
tracejadas indica a posicao do Sol no plano e os sentidos positivos dos eixos x e y apontam
na direcao de rotacao Galactica e na direcao do anti-centro Galéctico, respectivamente.
Observa-se através dos painéis (a) e (b) que tal amostra de aglomerados cobre um grande
intervalo de idades, de ~ 1 x 10° a 1 x 10** anos.

Para o nosso presente estudo do minimo de densidade, selecionamos subamostras de
aglomerados mais velhos que 0,5 e 1 Gano, as quais totalizam 629 e 361 objetos, respectiva-
mente. Os raios Galacticos destas subamostras foram calculados a partir das coordenadas

Galacticas [ e b e distancias heliocéntricas d dos aglomerados, e utilizando Rq = 7,5 kpc:

R= \/R% + (dcosb)? — 2Rgd cosbeos| . (6.3)

As distribuigoes de raios Galdcticos para estas amostras de aglomerados velhos estao mos-
tradas no painel a esquerda da figura [6.3], em termos de histogramas com tamanho do bin
de 0,2 kpc. O histograma na parte superior mostra a distribuicao de raios para aglomera-
dos com idades > 0,5 Gano, e o histograma na parte inferior para objetos com idades > 1
Gano. As distribuigoes tornam evidente a presenca de minimos no nimero de contagens de
objetos em raios ~ 7,6 e 7,8 kpc. Também mostramos as distribuicoes de raios em termos
de estimativas de densidade por meio de kernel adaptativo: utilizamos kernels Gaussianos
para construir a funcao estimadora de densidade f como a dada na equagao [B.J] mas agora
neste caso substituindo a largura de banda fixa A por uma largura variavel h\;, onde \;

sao os fatores de largura de banda locais que controlam a largura global do kernel em cada

! Disponivel na pagina web www.astro.iag.usp.br/ocdb/
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Figura 6.2: Painel (a): relacao entre as idades e raios Galdcticos da amostra de 1628 aglomerados abertos
com idades e distancias heliocéntricas estimadas. Painel (b): histograma da distribuigao do logaritmo
das idades. Painel (c): histograma da distribuicao de raios Galdcticos. Painel (d): posigoes (x; y) dos
aglomerados no plano Galéctico; a posigao do Sol é marcada pela intersecgdo das linhas tracejadas e o

centro Galdctico possui coordenadas (0; 0).

ponto do conjunto de dados (Skuljan et alll1999) e sao dados por:

onde ¢ é a média geométrica das funcoes f(z;):

Ing = %zn:hl fla:) (6.5)
i=1

e a é o parametro de sensibilidade, o qual escolhemos para ser v = 0,5 (Silverman [1986).

O valor ideal para a largura de banda h pode ser determinado usando o método de minimos

quadrados de validagao cruzada, o qual consiste na minimizac¢ao da chamada score function:
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Mo) = [ 2= 23" Fata), (6.

onde f,l(a:z) é a estimativa de densidade em x; construida a partir de todos os pontos do
conjunto de dados exceto z;. Uma das vantagens da estimativa de densidade pelo método
de kernel adaptativo é a auséncia da subjetividade que surge quando da escolha do tama-
nho e da posigao do bin na representacao da distribuicao de densidade por histogramas, por
exemplo. As distribuicoes de densidade de raios dos aglomerados obtidas pelas estimativas
por kernel sdo sobrepostas aos histogramas da figura[6.3] (painel a esquerda), representadas
pelas curvas azul e vermelha para os aglomerados mais velhos que 0,5 e 1 Gano, respectiva-
mente. Os valores 6timos encontrados para as larguras de banda foram: h>¢ 5Gano = 0, 301
kpc para a amostra de aglomerados com idades > 0,5 Gano, € h>1Gano = 0,359 kpc para
a amostra de aglomerados com idades > 1 Gano. As distribuicoes suavizadas geradas pelo
método de kernel também evidenciam a presenca dos minimos de densidade na distribuicao
de raios Galacticos dos aglomerados velhos, indicando ser esta uma caracteristica inerente
a distribuicao de densidade real dos objetos.

Investigamos a influéncia dos erros nas distancias heliocéntricas dos aglomerados sobre
a estrutura dos minimos nas contagens realizando simulagoes Monte-Carlo: para as amos-
tras de aglomerados abertos, atribuimos novas distancias heliocéntricas obtidas a partir
das distancias constantes no catalogo e as quais erros aleatorios, normalmente distribuidos
e com uma dispersao de 15% (10), foram adicionados; com estas novas distancias, recalcu-
lamos os raios Galacticos das amostras simuladas usando a equagao A escolha de um

erro padrao de 15% das distancias dos aglomerados foi baseada na estatistica apresentada

por [Paunzen e Netopil (2006) de que cerca de 80% dos aglomerados abertos apresentam

erros relativos das distancias médias menores do que 20%. Simulamos um numero de
100 amostras, e para cada uma delas uma estimativa de densidade por kernel adaptativo
foi construida, seguindo todos os passos apresentados no paragrafo anterior. Este pro-
cedimento é imaginado ser capaz de eliminar caracteristicas espurias da distribuicao de
densidade, preservando apenas os modos que realmente parecam estar presentes. As dis-
tribuicoes de densidade para cada amostra simulada sao apresentadas no painel a direita

da figura [6.3] para os dois grupos de aglomerados mais velhos que 0,5 e 1 Gano. Nota-se
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Figura 6.3: Painel a esquerda: histogramas para distribuigoes de raios Galacticos de amostras de aglo-
merados abertos mais velhos que 0,5 e 1 Gano; as curvas azul e vermelha sobrepostas sao estimativas de
densidade por kernel Gaussiano adaptativo. O tamanho do bin em cada histograma é de 0,2 kpc. Painel
a direita: mesmas distribui¢oes de raios do painel a esquerda, com estimativas de densidade por kernel

adaptativo resultantes de teste Monte-Carlo sobre as distribui¢ées (curvas azuis e marrons).

que a grande maioria das distribuicoes simuladas, para estes dois grupos de aglomerados,
mostram a presenca dos minimos de densidade aproximadamente nas mesmas posicoes
daqueles mostrados pelas distribuigoes reais no painel a esquerda da figura
Trabalhando agora com os histogramas e considerando que as contagens em cada bin
obedecem a uma estatistica de Poisson, uma simples adicao de uma barra de erro ao
nimero de contagens no minimo das distribuigdes (Nyin + v/ Nmin) ainda resulta em um

nimero de objetos bem abaixo da distribuicao média adjacente.

No que concerne a amostra de aglomerados abertos, como apontado por [Bonatto et al.

20006), os efeitos de completeza sobre a distribui¢ao radial observada afetam criticamente
a deteccao de aglomerados abertos de baixo contraste localizados proximos a direcao do
centro Galdctico, onde a densidade estelar de fundo é alta, assim como diminuem as de-
tecgoes acima do fundo estelar com o aumento da distancia a partir do Sol para regioes
tanto dentro como fora do circulo solar. Uma vez que o minimo de contagens observado
na distribuicao de aglomerados abertos é muito préximo do circulo solar, argumentamos
que tais efeitos de completeza nao devem afetar as contagens de objetos nestes raios. De

fato, verificamos que o minimo de contagens também se faz presente quando seleciona-
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Figura 6.4: Posigoes no plano Galéactico dos aglomerados abertos com idades > 1 Gano; a posicao do Sol

é marcada pela interseccao das linhas tracejadas e o centro Galdctico possui coordenadas (0; 0).

mos os aglomerados com distancias heliocéntricas de no maximo 1,5 kpc. Todos os testes
descritos acima levaram-nos a concluir que o minimo na distribuicao de raios Galacticos
dos aglomerados abertos velhos é uma caracteristica estatisticamente significante. Como
discutido anteriormente, as idades avancadas destes objetos excluem a hipétese do minimo
nas contagens ser uma mera consequéncia de um decréscimo de densidade na regiao inter-
bracgos da estrutura espiral Galdctica. Uma inspecao visual da distribuicao bi-dimensional
destes aglomerados no plano Galédctico nao revela nenhuma estrutura discernivel baseada
na disposicao de bracos espirais, como pode ser notado através da figura[6.4l Baseado nos
resultados tedricos e de experimentos numéricos que mostram que um minimo de densi-
dade estelar deve se formar na co-rotagao, propomos a associacao do minimo observado
nas contagens de aglomerados abertos com o raio de co-rotacao na Galaxia. Interpretamos
este minimo como uma evidéncia direta para o anel de menor densidade na componente

estelar velha do disco Galactico.

6.2.2 C(Cefeidas

A amostra de Cefeidas Galdcticas foi obtida do catdlogo de [Berdnikov et all (2000),

o qual contém dados para 455 estrelas e estd disponivel na base de dados Vz’zz’eFiH. O

2 http://vizier.u-strasbg.fr/viz-bin/VizieR
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catalogo lista os periodos fundamentais de pulsacao F, das estrelas; para as Cefeidas que
pulsam no primeiro harmoénico, as chamadas first-overtone (classe DCEPS no catélogo
GCVS), os autores converteram seus periodos de pulsacdo P; para o modo fundamental

aplicando a correcao dada em [Feast e Catchpole (1997): P;/Py, = 0,716 — 0,027 log P;.

Utilizando a relagao periodo-idade para as Cefeidas derivada por [Efremov (2003), logt =
8,50 — 0,651og Py (com idade t em anos e periodo de pulsacao Py em dias), a distribuigao
de idades de toda a amostra de Cefeidas do catalogo cobre um intervalo de 20 a 250 Manos,
com um pico no valor médio em torno de 100 Manos (painel a direita da figura [6.5]). Esta
relacao periodo-idade empirica foi obtida por Efremov a partir de Cefeidas associadas a
aglomerados abertos na Grande Nuvem de Magalhaes. Obtivemos uma relagao bastante
similar utilizando 21 associagoes reportadas na literatura entre Cefeidas e aglomerados
abertos na nossa Galéxia.

Em vez de usar as distancias heliocéntricas constantes no catalogo, preferimos re-

calculd-las utilizando as correcoes apresentadas em [Lépine et al. (2011): usamos a relagao

periodo-luminosidade de [Berdnikov et al) (1996) (My = —1,01 — 2,87 log P,), as magnitu-
des médias nas bandas B e V listadas no catdlogo, uma expressao para cores instrinsecas

em fungao do periodo dada por |Abrahamyan (2003) ((B — V) = 0,365 + 0,3281og Fy),

e a razao entre a extincao total e seletiva Ry = Ay/E(B — V) = 3,5, em vez da usual

3,1. [Lépine et all (2011) argumentam que tais corre¢oes melhoram a correlagao entre as

distancias fotométricas e as distancias cinematicas das Cefeidas, além de serem justifica-
das pelo fato de que Ry apresenta dependéncia sobre as cores das estrelas; uma correcao
deve ser feita para o comprimento de onda efetivo dos filtros B e V' quando estes sao con-
voluidos com a distribuicao de energia das estrelas. Todas as relagoes apresentadas acima

sao combinadas na equacao para o calculo das distancias das Cefeidas:

d— 10%{V_MV+5_RV[(B—V)—(B—V)O]} ) (67)

Em todo caso, encontramos que a diferenca entre as distancias novas derivadas e as pre-
sentes no catdlogo é de apenas 0,27 kpc (rms). De posse das distancias e coordenadas
Galacticas [ e b catalogadas, calculamos os raios Galacticos das Cefeidas por meio do uso

da equacao6.3l A distribuicao de raios Galacticos de toda a amostra é apresentada no pai-
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Figura 6.5: Histogramas para a distribuicao de raios Galédcticos de Cefeidas do catalogo de
(@) (painel a esquerdaé, e para a distribuigao de idades da mesma amostra (painel & direita) utilizando

).

relagao periodo-idade de

nel & esquerda da figura 6.5 Para a nossa andlise do minimo de densidade na co-rotacao,
selecionamos as Cefeidas com periodos de pulsagao menores que 6 dias, o que corresponde
as estrelas mais velhas que ~ 100 Manos e compreende uma amostra de 210 objetos.

A figura mostra a distribuicao de raios Galacticos para esta amostra de Cefeidas.
Apresentamos a distribuicao de raios na forma de histograma e na forma de estimativa de
densidade por kernel Gaussiano adaptativo, esta tltima mostrada como a curva vermelha
sobreposta ao histograma. Um minimo nas contagens de estrelas similar aquele apresentado
pelos aglomerados abertos velhos também pode ser observado, neste caso em um raio
médio de 8 kpe. A despeito desta boa concordancia, uma vez que esta amostra de Cefeidas
ainda consiste de objetos relativamente jovens, é improvavel que tal minimo nas contagens
das Cefeidas seja o resultado dos processos seculares estudados neste trabalho, os quais
guiam a evolucao a longo prazo de uma populacao estelar velha. Também improvavel
é a sua associacao com uma regiao inter-brago, uma vez que a amostra é composta de

objetos mais velhos que 100 Manos. Tal minimo poderia ser um reflexo do minimo na

densidade do gés no circulo da co-rotagdo (Amores et all 2009), e entdo convertido no
minimo de estrelas jovens, as quais nao foram capazes de preencher o vazio de gas a partir
do espalhamento orbital porque algumas delas tém estado presas as horseshoe orbits, onde

as estrelas passam mais tempo alternando entre regioes dentro e fora da co-rotacao e

atravessando rapidamente o raio desta ressonancia (Lépine et al) 2003).




Secao 6.2. Evidéncia direta a partir da distribuicao de objetos estelares velhos 143

3@ [T T T T T T )

[ Cefeidas ]
a2 — idade 2100 Manos —
28|
24
20}

16|

12}

numero de Cefeidas por bin

5 6 7 8 9 10 11 12
raio Galactico [kpc]

Figura 6.6: Distribuicao de raios Galacticos para amostra de Cefeidas com idades > 100 Manos (periodos
de pulsagao < 6 dias). O tamanho do bin do histograma é de 0,2 kpc. A curva vermelha sobreposta
ao histograma ¢é o resultado da suavizagao da distribuicao a partir de estimativa de densidade por kernel

Gaussiano adaptativo.

6.2.3 Estrelas Red Clump

Estrelas Red Clump sao estrelas gigantes de tipo K na fase de queima de hélio no
caroco central. Teoricamente, as luminosidades das estrelas nesta fase evolutiva sao pra-
ticamente independentes da composi¢ao quimica ou idade, o que as torna boas velas-

padrao para a estimativa de distancias tanto na nossa Galaxia como em galdxias préximas.

Paczynski e Stanek (1998) foram os primeiros a defender o uso das estrelas Red Clump

como indicadores de distancia; |[Alved (2000) foi o primeiro a considerar o uso da banda

K para as Red Clump como uma vela-padrao. Como notado por ILopez-Corredoira. et al

2002), o tipo mais comum de gigantes é, de longe, as gigantes de tipo espectral K. Em

um diagrama cor-magnitude absoluta (DCMA) no infravermelho, as gigantes K produzem
um agrupamento bem definido, com uma densidade de estrelas muito maior que nas areas
circundantes. A magnitude absoluta do centro do agrupamento das Red Clump é estimada

como sendo Mgk = —1,65 mag, com um possivel erro da ordem de 0,1 mag. Consultando

as tabelas de [Wainscoat et all (1992), uma magnitude absoluta My = —1,65 corresponde

a um tipo espectral K2IIT e a uma cor intrinseca (J — K)q = 0,75. As estrelas Red
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Clump sao tipicamente da ordem de 200 — 300 Manos ou mesmo mais velhas, de acordo

com |Carrard (2013), ou suas idades minimas sao cerca de 0,9 — 1,5 Gano de acordo com

Tolstoy (1999).

Considerando uma amostra de estrelas Red Clump a diferentes distancias do Sol, devido
ao fato destas apresentarem distribuicoes estreitas em magnitude aboluta e cor intrinseca,
tal amostra se situard ao longo de uma faixa em um diagrama cor-magnitude (DCM). A
dispersao da amostra em distancias heliocéntricas, além dos efeitos de extingao interestelar,
causam o espalhamento vertical do agrupamento das Red Clump no DCM, na direcao das
magnitudes mais débeis; a extingao por si sé causa o deslocamento das Red Clump na
direcao horizontal do DCM, no sentido das cores mais vermelhas. Dessa forma, o efeito
combinado de distancia e extincao reflete no espalhamento das Red Clump na forma de
uma faixa diagonal em um DCM; em regices da Galéxia onde a extingao é baixa, tal faixa
se apresentara aproximadamente na vertical, enquanto que em regioes de alta extingao,
como nas linhas de visada que atravessam a parte interna da Galédxia, a faixa das Red
Clump terd um consideravel angulo de inclinacao.

Neste trabalho, também experimentamos verificar a presenca do minimo de densi-
dade estelar na co-rotacao através da distribuicao Galactica das estrelas Red Clump.

Para tanto, utilizamos a base de dados de fontes pontuais do survey em infravermelho

2MASS] (Skrutskie et all2006). O método que utilizamos é idéntico ao desenvolvido por

Lépez-Corredoira et all (2002), o qual consiste do isolamento da faixa das estrelas gigantes

Red Clump no diagrama cor-magnitude Kg versus (J — Kg) e a inversao das suas con-
tagens de estrelas para obter diretamente a distribuicao de densidade estelar ao longo da
linha de visada. Extraimos os dados fotométricos do 2MASS para um total de 94 regices
selecionadas no plano Galactico (b = 0°) e no intervalo de longitudes 70° < [ < 290°.
Dentro do intervalo [ = 90° a 270°, as linhas de visada foram separadas em passos de 2.5°.
Algumas linhas de visada, por exemplo [ = 80°, 85°, 270°, foram evitadas devido a dificil
identificacao da faixa das Red Clump e regides proximas a estas foram entao selecionadas.
As areas cobertas pelos campos em cada linha de visada variam entre 1,5 e 5 graus qua-

drados no céu, com aberturas circulares e sem sobreposicao dos campos. Assim como em

Lopez-Corredoira et all (2002), extraimos os dados do 2MASS sem selegao prévia baseada

3 http://www.ipac.caltech.edu/2mass/
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em critérios sobre a qualidade fotométrica das fontes.
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Figura 6.7: Diagramas cor-magnitude K vs. [J — K] com dados fotométricos do 2MASS para dois campos
estudados neste trabalho. As caixas em linhas tracejadas vermelhas delimitam a regido do diagrama que
contém a faixa das estrelas Red Clump. Os pontos vermelhos indicam os méximos das distribuigoes de
estrelas em fatias horizontais de largura JK; as estrelas que possuem indices de cor [J — K] dentro de
40,2 mag dos maximos das distribui¢oes sao atribuidas a populagao das Red Clump e extraidas para o
processo de contagens.

A figura [6.7 mostra o DCM K wersus [J — K] (K = Kg) para dois campos relativos a
duas linhas de visada usadas neste estudo, [ = 90° e [ = 180°. A faixa das Red Clump é
claramente visivel em ambos os diagramas. Para isolar as fontes relativas as Red Clump,
selecionamos as estrelas contidas dentro de um determinado intervalo em magnitudes apa-
rentes K e cores [J — K], representada pela drea delimitada pela caixa em linhas tracejadas
vermelhas nos DCMs da figural6.7l As dimensoes das caixas foram determinadas para cada
DCM de cada campo analisado, através de inspecao visual, porém obedecendo a alguns
critérios gerais. O limite a esquerda da caixa nao deve incluir fontes associadas a regioes
com maiores probabilidades de conterem estrelas na Sequéncia Principal, o que geralmente
limita as cores [Jk] a um valor minimo de 0,6 ou 0,7; o limite a direita da caixa é, em
principio, desnecessario, podendo até ser o préprio limite do DCM. O limite superior da

caixa também depende do DCM, porém na maioria dos casos adotamos como sendo a
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magnitude K = 10,0. Esta é a tnica modificacao que introduzimos ao método original

de [Lépez-Corredoira et al! (2002), onde o limite inferior de magnitude utilizado pelos au-
tores é de K = 8,5 mag. A nossa modificacao tem por objetivo reduzir erros Poissonicos

que afetam principalmente as contagens de estrelas préoximas. O limite inferior da caixa é

tomado como a magnitude K = 13,0, assim como em |Lopez-Corredoira et all (2002). As
caixas foram entdo fatiadas em cortes horizontais (i.e. em indice de cor) e com largura
em magnitude 6K = 0,1 mag. Para cada corte horizontal, calculamos a distribui¢ao de
densidade de fontes em funcao da cor [J — K] aplicando um kernel Gaussiano com lar-
gura de banda fixa. Ao final, determinamos o pico da distribui¢ao de densidade para cada
corte horizontal. Tais picos de densidade sao mostrados como pontos vermelhos ao longo
da faixa das Red Clump nos DCMs da figura As fontes com cores [J — K| dentro
de +0,2 mag do pico de densidade sao entao extraidas para a realizacao das contagens
de estrelas; a largura de 0,2 mag é um compromisso entre a necessidade de se evitar a

inclusao de estrelas de outros tipos porém incluir o maior niimero possivel de gigantes Red

Clump. [Lépez-Corredoira et al) (2002) argumentam que um dos principais pontos fortes
deste método é que ele é totalmente empirico, e a tinica hipétese feita é a de que a magni-
tude absoluta de todas as fontes extraidas é fixa - neste caso a funcao de luminosidade se
torna uma funcao delta de Dirac, mas os mesmos autores também estimam que os erros
introduzidos por esta aproximagao sao despreziveis. Os erros sistematicos finais associados
a todo o processo de determinacao da densidade de estrelas Red Clump em funcao da
distancia é estimado pelos autores como sendo da ordem de 20%.

Com as contagens de estrelas Red Clump em cada intervalo de magnitude 6 K, podemos

obter diretamente a densidade por meios da equacao da estatistica estelar:
No(m) = [ oo, (68)
0

onde N,(m) é o nimero de estrelas por unidade de area de angulo sélido w e no intervalo de
magnitudes m e m+dm, e ¢(M) é a funcao de luminosidade. Na equagao .8 r se refere as
distancias heliocéntricas. Como discutido anteriormente, assumimos Mg = —1,65 e uma
cor intrinseca [J — K|o = 0,75 para as estrelas Red Clump. A extin¢ao Ag é calculada

para cada bin de magnitude K + §K usando a cor [J — K| do pico da distribui¢ao em cada
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fatia horizontal do DCM e a cor intrinseca [J — K]y (Lépez-Corredoira et all (2002)):

[/ — K] - [J = KJo

A —
K 1,52

(6.9)

Cada intervalo de magnitude d K esta associado ao intervalo em distancia heliocéntrica dor.

As distancias heliocéntricas para cada faixa de mangitude K sao calculadas como:

p = 105K Mict5-Ax()] (6.10)

As distancias Galactocéntricas relativas a cada bin de magnitude K sao calculadas usando

as distancias heliocéntricas r através da equagao:

R= \/R(%—I—T’Z—QTR()COSZ. (6.11)

E finalmente, para cada linha de visada [, calculamos a densidade de estrelas Red Clump
para cada intervalo de magnitude K + 0K, o que corresponde a intervalos de distancia
r + 0r que se traduzem em intervalos de distancia Galactocéntrica R+ 0 R. As densidades

sao obtidas a partir da inversao da equagao

N.(K)SK

12
w r2or (6.12)

ps(r) =

Para cada linha de visada, a densidade de estrelas Red Clump em funcao da distancia foi
calculada, e a sua dependéncia com o raio Galdctico é mostrada na figural6.8], para todas as
linhas de visada observadas. Na figura, cada circulo preenchido (verde e laranja) mostram
a densidade estimada de estrelas Red Clump em um dado raio Galactico e para uma dada
linha de visada. A curva verde sélida e a curva vermelha com pontos e tragos representam,
respectivamente, a média e a moda das distribuicoes de densidade para pontos de dados
dentro de bins de 0,2 kpc de raio Galactico. As densidades estimadas cujas frequéncias
estao dentro de 75 — 100% da moda da distribui¢ao em um dado bin sdo marcadas como

circulos laranjas. Uma vez que a dispersao de pontos é menor em grandes raios Galacticos,
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experimentamos ajustar a distribuicao de dados com raios R > 10 kpc por uma lei ex-

R/Ra com a escala de comprimento Ry = 2,32 kpe. O ajuste

ponencial simples ¥, o e”
(curva tracejada azul na figura [6.8)) descreve bem as tendéncias mostradas por ambas as
médias e modas das distribuicoes, pelo menos para raios maiores que 10 kpc. Nota-se
que a distribuicao dos modos apresenta um desvio sistematico do ajuste exponencial, com
menores valores de densidades, em raios no intervalo ~ 7,8 a ~ 8,8 kpc. Além disso, quase
todas as densidades dentro de 75 — 100% dos modos (circulos laranjas) e entre ~ 7,8 e
8,5 kpc possuem valores abaixo do ajuste exponencial. Por outro lado, a distribuicao das
densidades médias apresenta uma tendéncia oposta a esta, com densidades acima do ajuste
exponencial para o mesmo intervalo de raios. Isto é provavelmente devido a alta dispersao
em densidades em tais raios, o que torna as médias das distribuigoes mais sensiveis aos altos
valores de densidade apresentados por alguns pontos. Se fossemos levados a acreditar que
a distribuicao dos modos é mais provavel de fornecer a esperada dependéncia da densidade
de estrelas Red Clump em funcao do raio Galactico, entao poderiamos associar os valores
mais baixos de densidades entre ~ 7,8 a ~ 8,8 kpc descritos acima com o predito anel
de minimo de densidade estelar no circulo da co-rotagao. Entretanto, a amplitude relativa
de tal decréscimo em densidade é de apenas cerca de 15%, aproximadamente a metade do
valor esperado. Obviamente, o alto espalhamento dos pontos de dados na figura [6.8 mostra
que nao parece ser muito cauteloso tirar qualquer conclusao acerca de caracteristicas com
escalas relativamente pequenas na distribuicao de densidade estelar do disco. Poderiamos
até mesmo apontar uma possivel fonte de erro sistematico: a dependéncia das distancias

estimadas com a metalicidade das estrelas, em conjunto com um decréscimo tipo ‘degrau’

observado no padrao de abundancias préximo ao raio de co-rotagdo (Lépine et al. 2011)).

Quando a metalicidade decresce a estrela se torna mais azul, e portanto, o avermelha-
mento apds o mencionado ‘degrau’ poderia estar sendo subestimado; uma subestimativa
na extingao interestelar induz a distancias superestimadas. Tal dependéncia poderia estar
gerando a aparente ‘quebra’ no perfil exponencial da distribuicao dos modos de densidade
em raios entre 8,5 e 9 kpc. De qualquer forma, futuros trabalhos e melhoramentos neste
campo de pesquisa sao necessarios para estabelecer a melhor forma de usar as estrelas Red

Clump como tracadoras do possivel minimo de densidade estelar na co-rotacao.
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Figura 6.8: Distribuicao da densidade numérica espacial de estrelas Red Clump em funcao do raio
Galdctico. Os circulos preenchidos (verde e laranja) mostram os raios e densidades derivados a partir de
contagens de estrelas Red Clump extraidas da base de dados do survey 2MASS, para véarias linhas de
visada no plano Galdctico (b = 0°). As curvas verde e vermelha representam, respectivamente, a média e a
moda das distribui¢oes de densidade para pontos dentro de bins de 0,2 kpc de raio Galéctico. Os circulos
preenchidos em laranja denotam os valores de densidade com frequéncias dentro de 75— 100% da moda da
distribuigao em cada bin de raio. A curva azul tracejada corresponde ao ajuste da distribuicao de pontos

com raios R > 10 kpc por uma lei exponencial 1, o< e~/ Fa,

6.2.4 Conclusoes desta se¢ao

A amostra de aglomerados abertos velhos parece fornecer a mais forte evidéncia para
a existéncia de um anel de menor densidade da componente estelar no raio de co-rotagao
do disco Galactico. O raio onde tal minimo de contagens ocorre (R ~ 7,6 — 7,8 kpc) é

ligeiramente menor que o raio médio de 8,3 kpc do gap na densidade de H1 encontrado por

Amores et all (2009). Embora esta seja uma pequena diferenca, a mesma poderia estar

relacionada ao fato de que o minimo da densidade de gas pode estar ligeiramente deslo-

cado com relacao ao raio de co-rotacao, como revelado pelas simulacoes hidrodinamicas de

Lépine et al. (2001). Consequentemente, o gap na densidade de objetos muito jovens de-

veria estar relacionado ao minimo na densidade de gas em vez do exato raio de co-rotacao,
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simplesmente porque estrelas nao podem nascer em regioes com auséncia de gés. Deste
modo, podemos também entender algumas outras pequenas discrepancias. Um decréscimo

abrupto tipo ‘degrau’ de ~ 0, 3 dex na distribuicao radial da abundancia [Fe/H] dos aglome-

rados abertos foi encontrada no disco Galactico por [Twarog, Ashman e Anthony-Twaro

1997), e confirmado por |[Lépine et all (2011) usando dados mais recentes. Adotando
Ry = 7,5 kpc, o raio onde ocorre tal descontinuidade na distribuicao de metalicidade é

de cerca de 8,5 kpc. A figura mostra uma reproducao do grafico da dependéncia da

abundancia [Fe/H] com o raio Galdctico obtido por [Lépine et ali (2011) a partir dos dados

de aglomerados abertos do catélogo de Dias et all (2002). Como explicado pelos autores,

a descontinuidade em metalicidade é ela propria uma consequéncia do anel de deficiéncia
na densidade de gés, o qual isola os lados interior e exterior do gap um do outro e leva a

uma evolucao independente da metalicidade nestes dois lados.

Open Clusters (Sample2)

[Fe/H]

10 15 20
galactic radius

Figura 6.9: Abundéancia de Fe (normalizada pela abundéncia solar) em funcao do raio Galdctico para

amostra de aglomerados abertos do catalogo de [Di ). As abundéancias foram medidas por
diferentes autores e baseadas em espectroscopia, fotometria, ou outros métodos. As diferentes cores
correspondem a diferentes intervalos de idades dos aglomerados: azul para idades < 200 Manos; verde
para 200 < idades < 1200 Manos; vermelho para idades > 1200 Manos. As linhas horizontais tracejadas
indicam as metalicidades médias em ambos os lados da co-rotagao. Figura retirada de|Lépine et alJ (Imﬂ)

A conexao entre os raios das descontinuidades nas distribui¢oes de metalicidade e os

raios de co-rotagao foi investigada por(Scarano e Lépine (2013) usando uma grande amostra

de galdxias espirais. Os autores encontraram uma clara correlacao entre estes dois raios,
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porém com uma tendéncia dos raios galdcticos nos quais ocorrem as quebras ou mudancas
de inclinacao dos gradientes de metalicidade serem ligeiramente maiores (~ 10%) do que
os raios de co-rotacao. Uma possivel causa deste desvio poderia ser o deslocamento do
minimo na densidade de gas com relacao a co-rotacao, como ja mencionado. Retornando
para o caso da nossa Galdxia, embora tenhamos encontrado certas discrepancias, devemos
ter em mente que as medidas indiretas baseadas em metalicidades fornecem valores para o

raio de co-rotagao que estao dentro da incerteza esperada de 0,6 kpc (para Ry = 7,5 kpc),

como a derivada por [Dias e Léping (2005).
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Capitulo 7

Consideracoes adicionais sobre o minimo de densidade

estelar na co-rotacao

Neste capitulo, apresentamos algumas consideragoes referentes ao minimo de densidade
estelar na co-rotacao e os efeitos e consequéncias da sua presencga sobre a estrutura e

estimativas da massa total do disco Galactico.

7.1 Estabilidade do disco na co-rotacao

Estimamos a estabilidade do disco apds a formacao do anel de minimo de densidade

estelar na co-rotagao. Para tanto, utilizamos o critério de estabilidade de Toomre (Toomr

OUK

1964), dado pelo parametro @ = 3355 > 1 (equacao 3.33) para o caso de um disco pura-

mente estelar; G é a constante gravitacional e todos os outros paramentros (ja definidos nos
capitulos anteriores) sao fungdes do raio Galdctico. Para propdsitos de um teste simples,

construimos um modelo de disco com um perfil exponencial para a densidade superficial

Y (R) e com a normalizacao para o raio da érbita solar Xy = 50 My, pc~? (Flynn e Fuch

1994; [Holmberg e Flynnl 2004); adicionamos a este perfil a mesma variagao de densidade

préxima ao raio de co-rotacao representada pela curva vermelha na figura e expressa
analiticamente nas equagoes e Para a dispersao radial de velocidades oy (R), usa-
mos uma distribuicdo similar & mostrada na figura 53], a qual foi obtida para um disco
estelar que evoluiu por um tempo total de 5 Ganos, e normalizada para o valor local

oy, = 35 km s7!, o qual é consistente com a dispersao radial de velocidades observada

para populagdes com idades ~ 3 a 5 Ganos (Robin et al) [2003; [Holmberg et al. 2009). A

frequéncia epiciclica k(R) (equagao 2Z25]) é derivada da curva de rotacao Galdctica a qual
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um minimo Gaussiano centrado em 8,9 kpc é adicionado, da mesma maneira descrita na

secao e representada pela curva azul na figura Adotando a amplitude do minimo

1 1

Gaussiano como 18 km s™*, o que resulta em uma frequéncia epiciclica local kg = 38 km s~
kpc™!, obtemos o valor para o parametro ) de Toomre préximo ao raio de co-rotacao de
cerca de 1,0. Tal valor poe o disco Galactico na condicao de estabilidade marginal proximo
a ressonancia de co-rotacao. Entretanto, quaisquer pequenas mudancas nos valores dos
parametros descritos acima podem levar a diferentes configuragoes de estabilidade. Por
exemplo, um menor valor para a amplitude do minimo na curva de rotacao de 12 km s,
ou um valor ligeiramente maior para ro de 43 km s~! kpc™!, resulta em Q ~ 1,5, bem
acima da estabilidade marginal portanto. Enfatizamos que estes valores de @) se referem

ao estado final do disco nas simulacoes, quando observamos uma saturacao no crescimento

do minimo de densidade.

7.2 Mudancas nas condicoes iniciais do disco estelar e no potencial

axissimétrico

Executamos simulagoes com diferentes valores para a escala de comprimento do disco
Ry, tais como 2, 3 e 3,5 kpc, e com o0 mesmo conjunto de parametros do potencial Galactico
usado na simulagao com o modelo espiral Spl. Essencialmente, as mesmas configuragoes da
distribuicao final de densidade superficial foram obtidas quando comparadas com aquelas
do modelo Spl. Também verificamos a condi¢ao do potencial axissimétrico inicial sendo
derivado de uma curva de rotagao com o minimo em R ~ 9 kpc ja estando presente no inicio
da simulacao. Esta condicao baseia-se na hipdtese do minimo na curva de rotacao sendo
associado com alguma outra propriedade do potencial Galactico que nao seja o minimo
na densidade estelar no raio de co-rotacao. No entanto, uma configuracao das variacoes
relativas de densidade semelhante aquelas mostradas na figura[5.4(d) foi obtida, mostrando
que a formacao do minimo de densidade depende mais fortemente das propriedades da

perturbacao espiral do que das caracteristicas iniciais do potencial axissimétrico.
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7.3 Anéis de densidade no disco externo da Galdaxia?

As variacoes de densidade resultantes das simulagoes usando os diferentes modelos de
potencial espiral, as quais sdo mostradas na figura 5Tl apresentam um padrao similar nas
regioes externas do disco: minimos locais de densidade nas OLRs 2:1 e 4:1, e um méaximo
local de densidade entre estas duas ressonancias e também além da OLR 2:1. Em alguns
casos, as amplitudes destes minimos e méaximos de densidade atingem um valor similar
aquele da amplitude do minimo na co-rotacao. No entanto, estes devem ser formados por
um processo diferente. Temos visto que durante os estagios do crescimento linear da per-
turbacao, estrelas localizadas proximo as ressonancias externas ganham momento angular
proveniente da onda espiral, o que as poe em Orbitas com raios maiores. Parte da quan-
tidade de energia orbital ganha neste processo é convertida em movimento nao-circular.
Isto pode ser checado através da figura 5.3, onde picos na distribuicao da dispersao radial
de velocidade sao observados nas OLRs 2:1 e 4:1. Vimos que a quantidade de momento
angular trocada no disco externo, no estado estacionario da onda, ¢ menor comparada
aquela no disco interno. O baixo espalhamento radial das orbitas no disco externo nao é
eficiente em apagar as caracteristicas na densidade estelar que foram criadas nos estagios
anteriores, o que parece ocorrer no disco interno entretanto. Dessa forma, o comporta-
mento quasi-circular das érbitas no disco externo ajuda a manter o padrao de anéis de
densidade que observamos a partir das simulacoes. Enfatizamos que tal padrao de anéis
depende fortemente das propriedades da estrutura espiral no disco externo. Portanto, este
resultado deve ser tratado com certo ceticismo, uma vez que nossos modelos fazem uso
de uma extrapolacao para grandes raios das propriedades observaveis locais dos bracos
espirais. Este nao é o caso da regiao da co-rotacao, uma vez que devido a sua proximidade
do circulo solar, os parametros mais bem definidos dos bragos espirais levam a um minimo
de densidade na co-rotagao cuja existéncia é mais confiavel do que as das outras variacoes
de densidade no disco externo.

Todavia, a existéncia de anéis nas regices externas da Galaxia foi considerada por

Binney e Dehnen (1997) como uma possibilidade para explicar a aparente subida da curva

de rotacao em raios R 2 1,25Ry. Os erros nas estimativas das distancias de tragadores
concentrados em tais anéis poderiam levar ao resultado V, o< R, imitando um disco com

rotagao de corpo rigido. Os autores calcularam uma alta probabilidade da maioria dos
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tracadores estando situados em um anel de raio R ~ 1,6R,, o que em nossa escala ado-
tada resulta em R =~ 12 kpc. Este raio é proximo da regiao onde uma sobredensidade
entre as OLRs 4:1 e 2:1 aparece em nossas simulagoes, com um raio médio entre 11,5

e 13 kpc. Isto também é proximo ao raio onde ‘quebras’ no gradiente de metalicidade

de aglomerados abertos (Yong, Carney e Friel 2012) e Cefeidas (Andrievsky et all 2004;

Lépine et al. 2011) ocorrem no disco Galdctico. No caso de galaxias externas, como ar-

gumentado por |Amores et all (2009), gaps em forma de anel estdao presentes no perfil de

densidade de H1 de um relativo niimero de objetos estudados na literatura. Como exemplo,

Schommer e Sullivan (1976) argumentaram sobre a relagao entre as regiodes de ressonancia

e as estruturas tipo anel observadas na galaxia espiral NGC 4736. Os autores mostraram
que a posicao da ILR 2:1 é coincidente com uma zona tipo anel de regioes H11, a co-rotagao
¢é associada a um gap na distribuicao de brilho no 6ptico e em Hi, e também a OLR 2:1

coincide com a posicao de um anel externo de estrelas e de H1, como também possivel-

mente um anel de regides Hi1. Posteriormente, |Gu et all (1996) conduziram simulagoes de

particulas de nuvens de gas e mostraram que ambos os anéis interno e externo em NGC

4736 sao estruturas estaveis localizadas, respectivamente, na ILR e OLR.

7.4 O tempo de vida do padrao espiral

A questao se os bracos espirais sao estruturas de curta ou longa duragao ainda é um

assunto de grande debate (e.g. |Sellwood 2011); [Siebert et alll2012). No caso da Vial Lactea,

alguns vinculos observacionais recentes que tendem a favorecer um padrao longevo para

as espirais tém sido postos em evidéncia. Por exemplo, ILépine et all (2011) estimaram
o tempo requerido para a formacao do decréscimo tipo ‘degrau’ na distribuicao radial
de metalicidade dos aglomerados abertos no disco Galactico como sendo da ordem de 3
bilhoes de anos. Este valor deve ser tomado como uma medida do limite minimo para o
tempo de vida do padrao espiral grand-design observado atualmente, o que significa que a
ressonancia de co-rotagao permaneceu aproximadamente no mesmo raio Galactico durante

este periodo de tempo. Este resultado também estd em concordancia com o trabalho

de Maciel, Costa e Uchida (2003), o qual mostra que as nebulosas planetarias Galacticas

mais jovens que 4 Ganos apresentam uma distribuicao radial de metalicidade com um

comportamento plano ou mesmo com uma inclinagao positiva em raios além da co-rotacao.
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Tal resultado é compativel com a ideia de que a taxa de formacgao estelar no disco, além de

depender explicitamente do contetdo de gas, também ¢é proporcional a velocidade relativa

do gds com respeito aos bragos espirais, SFR o [Q2—€2,]| (e.g. IMishurov, Lépine e Acharov:

2002, entre outros). Nosso resultado no presente trabalho de que o tempo transcorrido de

3 Ganos, requerido para desenvolver um minimo na densidade estelar na co-rotacao de
~ 30 — 40% da densidade adjacente, apresenta-se como uma outra evidéncia indireta de

tal limite inferior para a idade da estrutura espiral da Galaxia.

7.5 Um anel Galactico de minimo de densidade estelar préoximo ao raio

da orbita solar

Devido a proximidade da ressonancia de co-rotacao, a érbita solar estaria localizada
muito proxima ao minimo de densidade do disco. Isto resultaria em fortes implicacoes
para as medicoes de densidade e da cinematica da vizinhanca solar, assim como para o
disco Galédctico como um todo. Para investigar tais implicacoes, construimos um modelo
de um disco exponencial com escala de comprimento Ry = 2,5 kpc e com uma distribuicao
de densidade superficial a qual um minimo seguido de um maximo de densidade foram
adicionados, com o mesmo perfil radial mostrado pela curva vermelha na figura 6.1 e
expresso pelas equagoes e 621 Escolhemos os mesmos parametros da fungdo fuer
como os dados na tabela 21t Rue = 8,9 kpe, ome = 0,8 kpe, e uma amplitude A,c,
que multiplicada pela constante C fornece um fator de 0,45. Este perfil radial para a
densidade superficial poe a co-rotacao em R. = 8,1 kpc e com uma amplitude para o
minimo de densidade de 34% da densidade adjacente. Na distancia Galactocéntrica do
Sol, Ry = 7,5 kpc, a densidade relativa é de 21,3% mais baixa que a densidade adjacente.
Este modelo implica que o disco poderia ser em média mais de 20% mais denso em raios
anteriores e posteriores a Ry do que um disco sem o minimo de densidade na co-rotacao,
considerando a mesma normalizacao para a densidade superficial local . Esta diferenca
em densidade é representada na figura [6.1] pelo deslocamento vertical entre as linhas retas
vermelhas tracejada e pontilhada da distribuicao de densidade: a linha vermelha pontilhada
representa a estimativa da distribuicao de densidade superficial a partir da medicao da

densidade local ¥ e adotando-se um perfil exponencial simples para o disco; a linha
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vermelha tracejada representa a estimativa da densidade superficial a partir da medicao
do mesmo Y, mas agora considerando as variacoes de densidade associadas ao raio de
co-rotacao. Tomando a densidade Xy = 50 Mg pc™2 no raio solar, a massa total do
disco apresentando as variacoes de densidade no circulo da co-rotaciao é My = 4,94 x 101°
Mg ; para um disco sem as variacoes de densidade na co-rotacao, e com a mesma densidade
superficial local ¥ e mesma escala de comprimento Ry, a massa total é de M, = 3,93 x 1010
M. De acordo com nosso modelo, terifamos entao um disco com uma massa total ~ 26%
maior do que a atualmente estimada, o que seria equivalente a um disco com uma densidade
superficial local ¥y ~ 63 My pc~2. Este resultado nos poe na seguinte situacao: se o raio
da érbita solar esta de fato dentro de um anel de minimo de densidade, e este fato nao é
levado em conta na determinagao da massa do disco, estariamos entao negligenciando uma

fracao consideravel de massa na componente do disco da Galaxia. Considerando agora o

modelo de disco Galactico de [Sofue et al) (2009), e com os mesmos parametros para o anel
de densidade além de R utilizados por estes autores (o qual é similar ao nosso perfil na
figura[6.1]), a diferenca acima citada em massa é tao maior quanto cerca de 39% da massa
de um disco sem o anel de densidade sobreposto (neste célculo consideramos o mesmo
Yo para ambos os discos com e sem o anel de densidade, modelado pelos autores como
Yo = 87,5 Mg pc™?).

Estes resultados também possuem fortes implicacoes para a contribuicao do disco a

curva de rotagdo da Galdxia. Como exemplo, ILepine e Amaral (1999) encontraram uma
diferenca de cerca de 30% entre a densidade superficial local derivada de contagens de

estrelas com a adicao de um disco de gas e aquela necessaria para o ajuste da curva de

rotagao. Sackett (1997), baseado em dados observacionais da época sobre a estrutura

do disco Galactico, verificou que a ‘hipotese de disco maximo’, comumente aplicada a
galaxias externas, também fornece um ‘disco maximo’ quando aplicada a Via Lactea. De
acordo com esta definicao, para ser ‘maximo’, o disco deve prover 85 4 10% do suporte
rotacional total da galdxia no raio R = 2,2 R;. Usando nosso modelo de disco (¥y = 50
Mg pc?; Rq = 2,5 kpe; Ry = 7,5 kpc), a contribuigao a velocidade circular total em
R = 2,2 Ry = 5,5 kpc pela componente do disco é: V.4(5 5kpc) = 161 km s~! para
um disco sem as variagoes de densidade no circulo da co-rotagao, e V.45 (5 5kpc) = 182

km s~! para um disco com o padrao de anéis de densidade na co-rotacao como o descrito
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anteriormente. A curva de rotacao que utilizamos na equacao 2] fornece uma velocidade
circular total em R = 5,5 kpc de V.(5,5kpc) = 216,5 km s~!. Isto implica que os
discos com e sem o minimo de densidade na co-rotacao sao responsaveis por 84% e 74%
da velocidade circular total em R = 5,5 kpc, respectivamente, o que os poe dentro do
intervalo esperado para serem considerados como ‘discos maximos’. Se considerassemos
uma curva de rotacao com velocidades mais altas, com V.(5,5kpc) = 230 km s~ por
exemplo, o disco com o minimo de densidade na co-rotacao proveria 80% da velocidade
circular total em R = 5,5 kpc, ainda sendo ‘méaximo’ portanto; o disco sem o minimo
de densidade forneceria apenas 70% do suporte rotacional, podendo ser entao classificado
como um ‘disco subméaximo’. Naturalmente, o critério para um ‘disco maximo’ depende
dos valores adotados para Xy, Ry, Ry, a curva de rotagao com o valor de Vj, assim como
estimativas confidaveis das escalas de altura dos discos fino e espesso.

Argumentamos aqui que a suposicao de que a Orbita solar situa-se préximo a um anel
de minimo de densidade implica em uma correcao para maiores valores para a massa total
do disco Galéctico, e consequentemente, uma maior contribuicao da componente do disco
a curva de rotagao interna da Galaxia. Este resultado também implica em um halo escuro
de menor importancia para a dinamica das regioes internas da Galaxia, ou mesmo excluiria
modelos da Galaxia que evocam um disco de matéria escura com os mesmos parametros
estruturais do disco de matéria luminosa observado. Finalizamos com o argumento de que o
minimo de densidade na co-rotacao nao parece ser, em principio, incompativel com modelos

Galacticos baseados em contagens de estrelas em bandas no infravermelho. Por exemplo,

Polido, Jablonski e Lépine (2013) recentemente desenvolveram um modelo da Galaxia a
partir de contagens de estrelas utilizando os dados do 2MASS e verificaram que um modelo
de disco com um minimo de densidade préximo a Ry gera um ajuste ligeiramente melhor
para as contagens na banda Kg no plano Galactico, quando em comparacao a um modelo de
disco sem o minimo de densidade. Em acordo com os resultados mostrados acima, o modelo
de disco com a correcao na densidade leva a um acréscimo nas contagens teoricas, em todo
o intervalo de longitudes Galécticas, quando comparado a um disco sem tal correcao, o
que significa que um disco mais massivo ¢ obtido quando o minimo de densidade ¢ levado

em consideracao.
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Capitulo 8

O potencial gravitacional tridimensional da Galaxia

Neste capitulo e no seguinte, direcionamos o foco do trabalho para o estudo de orbitas
de estrelas e aglomerados estelares do disco Galactico. Nosso objetivo final consiste na
caracterizagao das érbitas para diferentes populacoes estelares do disco; pretendemos ana-
lisar a dependéncia de alguns parametros orbitais das estrelas, tais como raios orbitais
médios, excentricidades, alturas méaximas alcancadas com relagao ao plano, em funcao de
seus parametros fisicos estimados como a idade ou observados como a composicao quimica.
Para tanto, realizamos a integracao das érbitas em todas as componentes espaciais (R, 0,
z), fazendo uso, portanto, de toda a informacao do espago de posicoes e velocidades dos
objetos. A fim de se desenvolver um estudo de érbitas tridimensionais, precisamos de
uma descricao detalhada do potencial gravitacional Galactico nao apenas no plano-médio
do disco, como fizemos até agora, mas também na direcao da componente z perpendicu-
lar ao plano Galactico. Dessa forma, destinamos este capitulo a apresentacao do método
de construcao do modelo do potencial Galactico, o qual é derivado de um modelo para
a distribuicao de densidade de massa das componentes Galacticas bojo, disco e halo es-
curo. Nas préximas secoes, apresentamos a construcao dos modelos de massa da Galaxia
utilizados nesta parte do estudo, a construgao de um modelo numérico para o potencial
axissimétrico do disco derivado a partir de cada modelo de massa, e o método para inter-
polacao dos gradientes radiais e verticais do potencial do disco mapeados em uma grade

no plano meridional R — z.
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8.1 Modelos de massa da Galaxia

Trabalhos pioneiros na construcao de modelos de massa para a Galaxia foram realizados

por [Schmidt (1956) e [Caldwell e Ostriker (1981). Como definido em [Binney e Merrifiel

1998), um modelo de massa consiste das distribuigoes de densidade especificadas para

uma ou mais componentes da Galaxia. O campo de forca gravitacional combinado destas
componentes ¢ calculado e os parametros das distribuicoes de densidade sao ajustados para
optimizar a concordancia entre as predigoes cinematicas do modelo e observaveis tais como
os valores das constantes de Oort, a variacao radial das velocidades terminais no circulo
solar interno, a densidade superficial total de matéria proximo ao Sol ¥ (Ryp), € assim por
diante. Ao lado dos modelos de massa, também temos os modelos baseados em contagens

de estrelas, modelos baseados na distribuicao de brilho da Galaxia, modelos cineméticos e

modelos dinamicos. Como apontado por Dehnen e Binneyl (1998a), todos estes modelos se

baseiam na decomposicao da Galaxia em componentes de massa, o que é motivado pelos
estudos fotométricos de galdxias externas.

Uma das deficiéncias dos modelos de massa reside no fato de que todas as informacoes
cineméaticas mencionadas acima, que tém sido tradicionalmente usadas para restringir os
modelos, relacionam-se quase que exclusivamente a forga radial no plano Galactico. Ainda
ha um grande déficit de informacao sobre a distribuicao de densidade e cinematica estelar

na direcao z perpendicular ao plano. Estudos pioneiros sobre a densidade de massa na

vizinhanga solar e a estrutura ‘vertical’ do disco foram realizados por |Qort (1932, [1960).

Uma deficiéncia nestes estudos, assim como em outros posteriores (e.g. [Bahcall [19844), é

o fato de se negligenciar o termo de acoplamento entre os movimentos radiais e verticais
das estrelas, o qual aparece na equagao de Jeans como o%, correspondendo ao produto
das componentes de velocidade VRV, e reduzir a andlise do problema a uma dimensao.

Uma correcao sobre o efeito da omissao de tal termo foi posteriormente estudada por

Kuijken e Gilmore (1989h). Entretanto, como apontado em [Binney e Merrifield (1998), o

melhor conhecimento disponivel atualmente sobre a densidade superficial de massa proximo

a Ry é a integrada até uma altura |z| = 1, 1 kpe (Kuijken e Gilmore [1991)), sendo esta uma

restricao que se aplica tao proximo ao plano Galactico que nao é capaz de fornecer muita
informacao sobre a distribuicao de massa a alguns kiloparsecs acima do plano.

No presente trabalho, construimos um modelo de massa cujos perfis de densidade das
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componentes bojo e disco sao baseados no modelo para o brilho no infravermelho da

Galaxia desenvolvido por ILépine e Leroyl (2000). No referido estudo, os autores apresenta-
ram um modelo que reproduz a distribuicao de brilho no infravermelho préximo em 2 pm
da Galaxia e compararam as predicoes de tal modelo com os resultados das observagoes

do Spacelab obtidas por [Kent et all (1992) e os dados do experimento COBE/DIRBE.

Considerando populagoes estelares caracteristicas para cada componente Galactica (neste
caso separadas em bojo, discos fino e espesso, e distribuicoes relativas aos bracos espirais
e barra), e baseados em uma calibra¢ao da densidade de fluxo por unidade de massa para
cada populagao, Lépine e Leroy estimaram a massa de cada componente e verificaram que

a distribuicao de massa total do modelo resulta em uma curva de rotagao consistente com

a observada para a Galdxia. Neste sentido, o modelo de [Lépine e Leroy (2000) também

resulta em um modelo de massa da Galaxia. Dado o fato de no presente trabalho usarmos
um valor para V; maior do que o usado por Lépine e Leroy (Vy = 215 km s™! contra 184

! usado pelos autores), nossas estimativas de massa total para algumas das compo-

km s~
nentes deverao apresentar valores maiores do que os estimados no referido artigo. Nosso

modelo de massa consiste entao das trés componentes principais: bojo e disco, cujos perfis

radiais de densidade provém do modelo de [Lépine e Leroy (2000), e um halo escuro para

manutencao da curva de rotagao plana a grandes raios Galacticos. As massas totais de
cada componente sao obtidas a partir de restricoes observacionais baseadas na curva de

rotacao, assim como em outros vinculos especificados nas subsecoes a seguir.

8.1.1 Formas funcionais das componentes Galacticas

8.1.1.1 Bojo

A relacio empirica conhecida como lei 7'/* proposta por lde Vaucouleurs (1977) re-

presenta com grande precisao a distribuicao de brilho superficial das galaxias elipticas,

também sendo aplicavel aos bojos de galaxias espirais. No entanto, para analises tedricas,

um perfil mais conveniente de ser adotado é o perfil proposto por [Hernquisti (1990) para a

distribuicao de densidade de massa, dada por (nas equagoes a seguir usamos coordenadas

cilindricas R, 0, e z):
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. Mb ap 1
2r VRP+ 22 (VR + 2+ a)”

po(R, 2) (8.1)

onde M, é a massa do bojo e a; é a escala de tamanho do bojo. Este perfil foi mostrado por
Hernquist ser capaz de reproduzir a lei 7'/* de de Vaucouleurs sobre um grande intervalo de
raios Galacticos. Integrando a equacao de Poisson com a densidade dada pela equacao [8.1],

Hernquist mostrou que o potencial ®;, e a velocidade circular Vj, associados ao bojo sao

dados por:
G M,
Dy(R,z) = — 8.2
b( Z) \/m_’_ab ( )
e
1/2
G MyvR?+ 22

Va(R, 2) = G My 2 (8.3)

VIR + 27 +

A equacgao acima mostra que, assimptoticamente, ao passo que r tende ao infinito,

1/2.

a velocidade V,, se aproxima do regime Kepleriano V;, o< r~ Como apontado por

Amaral e Lepine (1997), existe uma certa incerteza sobre os parametros da componente

esferoidal da Galaxia. A natureza do pico na curva de rotacao em R ~ 300 pc é uma
questao de debate; muitos autores consideram que tal pico nao é devido ao movimento
de rotacdo. Assim como Amaral e Lépine, por simplicidade, adotaremos a interpretacao
classica das velocidades terminais do gas como sendo o resultado do movimento de rotacao
no ponto subcentral de cada linha de visada. Embora haja incertezas associadas a esta
abordagem, as mesmas devem afetar principalmente as regides mais internas da Galaxia
(R < 2 kpce), em um dominio de raios que nao abrange a maioria das érbitas que analisamos

neste estudo.

8.1.1.2 Halo escuro

Ainda existe uma lacuna no nosso conhecimento sobre o verdadeiro comportamento

da curva de rotacao da Via Lactea a grandes distancias Galactocéntricas. Como pode ser
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observado a partir da curva de rotacao mostrada na figura 2.1 os dados de velocidade
de rotagao de regioes H1 ou fontes de emissao maser sao limitados a raios Galécticos
< 2Ry. Mesmo a curva de rotagao levantada a partir da cinematica do hidrogénio neutro

H1 no disco nao vai muito além do que raios R ~ 2,5Ry. Ainda assim, como apontado

por Honma e Sofue (1997), dependendo dos valores adotados para as constantes Galacticas
(Ro, V), pode-se obter curvas de rotagao que crescem gradualmente, ou que se mantém pla-
nas, ou mesmo que decrescem suavemente com o raio nas regioes externas da Galaxia. Dado
0 nosso presente grau de ignorancia acerca da curva de rotacao externa da Galéxia, con-
sideraremos que a mesma permenece aproximadamente plana a grandes raios Galécticos.
Isto parece ser uma razoavel aproximagao, dado o par (R, V) utilizado no presente estudo
e a curva de rotacao obtida na figuraZJl Entretanto, como veremos nas proximas secoes, a
contribuicao do nosso modelo de disco a curva de rotagao nao suporta tal comportamento
plano a grandes raios. Sendo modelos de distribuicao de massa finita, as velocidades cir-
culares associadas aos potenciais das componentes bojo e disco decrescem seguindo um
regime Kepleriano V, oc R™'/? em grandes raios R. Para uma curva de rotaciao que se
estabelece constante a grandes raios, V. o« V., temos para o gradiente radial do potencial
OP/OR x V2 /R, e portanto ® o< V2 In R + cte nesta regiao. Consideramos a componente
que contribui com tal velocidade constante a grandes raios como a correspondente ao halo

escuro, cujo potencial logaritmico é dado por:

2
Ou(R, z) = % In (R*+2*q *+r}7), (8.4)

onde V., é a velocidade circular constante no infinito, ¢ é o parametro de achatamento, e r,
¢é a escala de comprimento associada ao raio do core do halo. Por simplicidade, adotamos
um halo esférico (¢ = 1). Da equacio de Poisson, V2® = 47Gp, a densidade de massa
correspondente ao potencial da equacao B4l e para ¢ = 1, é dada por:

VZ (R*+ 22 +3r})

ph<R7 Z) = hve. (R2 +ZQ+T}2L)2 : (85)

A velocidade circular devido ao halo é dada na forma:
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R? + 22
(R2+22+712) "

Vi(R, 2) = Vao (8.6)

Dado o grande espalhamento nas medidas das velocidades de rotacao no disco ex-
terno da Galaxia, assim como os grandes erros causados por incertezas nas distancias
Galactocéntricas das fontes (com excecao de algumas poucas fontes maser nestas regioes),

torna-se dificil a distincao do melhor modelo paramétrico para a contribuicao do halo es-

curo a curva de rotacdo. Por exemplo, [Sofue et all (2009) encontraram equivaléncia na

qualidade do ajuste da curva de rotacao entre 10 e 20 kpc para trés diferentes modelos de

halo escuro: perfil NFW (Navarro et al.[1996), perfil de Burkert (Burkerti[1995), e o perfil

de uma esfera semi-isotérmica. O perfil de densidade da equacgao ¢é similar ao perfil

semi-isotérmico utilizado por [Sofue et al! (2009) por apresentar um core central de densi-

dade, em contrapartida ao perfil NFW o qual apresenta uma cuspide central. No entanto,
como mencionado anteriormente, a razao de utilizarmos uma componente relativa a um
halo de matéria escura é apenas para manter a curva de rotacao plana até raios ~ 3Ry.
Nao discutiremos sobre a real existéncia de tal componente ou sobre o conteiido material
da mesma, uma vez que existem outras abordagens para explicar a aproximada constancia
de algumas curvas de rotacao baseadas em modificacoes da gravidade Newtoniana no re-
gime de baixas aceleragoes. Adicionalmente, como veremos a seguir, em nossos modelos a
contribuicao do halo escuro a curva de rotagao se da principalmente em raios maiores do

que ~ 12 kpc; a curva de rotacao em raios interiores a estes ¢ dominada pelas componentes

bojo e disco. Utilizaremos aqui a abordagem adotada por|Dehnen e Binney (19984) de que

nao sera feita distincao entre tal halo escuro e o halo estelar visivel, do qual as estrelas RR
Lyrae e os aglomerados globulares pobres em metal sao cléssicos tragadores; assumiremos
que a Galaxia possui um tunico halo massivo cuja razao massa-luminosidade cresce com o

raio Galactocéntrico.

8.1.1.3 Disco(s)

Nosso modelo de disco é formado pelas componentes relativas ao disco estelar e disco

de gas. Dividimos o disco estelar nas componentes de disco fino e disco espesso; o disco
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de gés, representando o meio interestelar (MIE), é dividido nas duas componentes princi-
pais: disco de Hr e disco de Hy. Neste trabalho nos preocupamos em uma descricao mais
detalhada das componentes do disco Galactico. Uma vez que estamos interessados em
estudar as orbitas de estrelas e objetos estelares que pertencem ao disco e que compoem
uma grande extensao espacial do mesmo, tanto em raio R quanto em azimute 6 e altura z,
entendemos que tais 6rbitas, mesmo que respondam ao potencial global Galactico, devem
sobretudo responder ao potencial do disco cujas caracteristicas sao afetadas pela distri-
buicao de massa desta componente. Mesmo que as melhores estimativas das propriedades
do disco ainda sejam aquelas restritas a vizinhaca solar, nas ultimas décadas os surveys
destinados ao estudo da estrutura em larga escala da Galaxia, em ambas as componentes
estelar e gasosa, tém possibilitado os modelos de contagens de estrelas ou da distribuicao
do gés e poeira a por vinculos sobre varios dos parametros estruturais do disco: escalas
de comprimento e altura, variagdo radial da escala de altura (flare), estrutura do warp,
densidades locais volumétrica e superficial, entre outros. Nosso objetivo, portanto, é explo-
rar a0 maximo tais vinculos observacionais acerca da estrutura do disco e a influéncia das
variacoes dos parametros sobre as orbitas estelares estudadas. Neste sentido, os minimos
de densidade estelar e de gas na co-rotacgao, estudados nos capitulos anteriores, sao impor-
tantes caracteristicas que exploraremos nesta parte do estudo. Lembramos também que

nosso modelo de disco trata apenas da parte axissimétrica do mesmo. Como apontado e

argumentado por|[Dehnen e Binney (1998a), embora haja bastante evidéncia de que o disco
interno da Galdxia é afetado por estruturas nao-axissimétricas (e.g. barra e bragos espi-
rais), modelos axissimétricos tém obtido sucesso ao levar em conta observagoes na linha de
21 cm do hidrogénio em longitudes [ = 30°, sugerindo que érbitas no potencial Galdctico
que carregam estrelas a raios R 2 4 kpc podem ser acuradamente modeladas por drbitas
em um potencial axissimétrico. A seguir, mostramos os perfis radiais de densidade super-
ficial adotados para cada disco e o método para a obtencao da curva de rotacao relativa a

distribuicao de massa dos discos.

1. Discos fino e espesso

Para os discos fino e espesso, adotamos o seguinte perfil para a distribuicao radial de

densidade superficial, normalizada para o raio da érbita solar Ry:
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(R_RO) 1 1 1+fcr(R>
Ya.(R) =% ———— —Rge, | = — — — 8.7
dz( ) Odi eXp Rdi dc; R RO X 1 + fcrl(RO) ( )
com a fungao para as variagoes de densidade na co-rotagdo (minimo na co-rotagao

seguido de um méximo apds este raio) sendo dada por:

for(R) = Ay exp [—% (ﬂ)] x (ﬂ) - (8.8)

Nas equacoes e acima, os indices ‘¢’ se referem as componentes do disco fino
ou disco espesso. Na equagao R ¥y, ¢ a densidade superficial local do disco (em

Ry), Rq é a escala de comprimento do disco, e Rq. é a escala radial da depressao

central de densidade, de acordo com o modelo de [Lépine e Leroy (2000). Tal perfil
exponencial modificado foi mostrado por estes autores ser capaz de melhor repro-
duzir a distribuicao no infravermelho do disco Galactico. O perfil para as variagoes
de densidade na co-rotacao, mostrado na equacao B8 ¢é o mesmo ja utilizado no
capitulo [l para o estudo do minimo na curva de rotacao e apresentado pela curva
vermelha na figura Os parametros A, Ry, e o denotam a amplitude, raio e
meia-largura do minimo de densidade, respectivamente. Os valores numéricos dos

parametros das equagoes e sao apresentados na subsecao B.1.3

Disco de H1

Para a distribuicao de densidade superficial do hidrogénio atomico Hi1 no disco, uti-

lizamos a seguinte expressao:

B2 — Ry? 1o 1
+ ferm (R)
ZHI(}%) = ZOHI eXp | — < 3/2 ) - R?icHI (ﬁ - R_(Q)) X |:1 + f HI(RO):| (89)
cryr

dy1

com a fung¢ao para o minimo de densidade na co-rotacao dada por:

2
Jerm (R) = —Apr exp [—% (m) ] . (8.10)

OHI
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Na equacao B9l X, denota a densidade superficial local de H1, Ry, € a escala de

comprimento do disco de H1, e Ry, ¢ a escala radial da depressao central de densi-

dade de H1. Este perfil é baseado naquele adotado por IAméres e Lépine (2005) para

seus modelos de extincao interestelar na Galéxia, porém com algumas modificacoes

para se ajustar a distribuicao média >y apresentada no review de [Kalberla e Kerp

2009) sobre a distribuicao de H1 na Via Lactea. A figura mostra a reproducao

da figura 5 de [Kalberla e Kerp (2009) (painel a esquerda) com a distribui¢ao média
de densidade de H1 do disco (curva vermelha) assim como distribui¢oes obtidas por
outros autores; o painel a direita mostra a distribuigao de H1 (curva vermelha) resul-
tante da fungao na equagaoB.9le utilizada como modelo para o disco de H1 no presente
estudo. Os parametros da equacao sao equivalentes aqueles apresentados para
os discos fino e espesso: Apr, Ruyiny, € omr sao a amplitude, raio e meia-largura do

minimo de densidade, respectivamente. As caracteristicas de tal minimo Gaussiano

de densidade adicionado ao perfil de H1 sdo baseadas no trabalho de |Amores et al

2009), ja apresentado nos capitulos[Ble[6 Os valores numéricos dos parametros das

equagoes e B.10 sao apresentados na subsecao B.1.3]

. Disco de H,

Para o perfil radial da distribuicao de densidade superficial do hidrogénio molecular

H,, utilizamos uma expressao similar a empregada por [Amores e Lépind (2005):

: (8.11)

onde EOH2 designa a densidade superficial local de Hs, RdH2 é a escala de comprimento

e Rch2 é a escala radial da depressao central de densidade de H,. Tal perfil para a

distribui¢do de Hy também ¢é similar ao apresentado por INakanishi e Sofue (2006).

No caso do disco de Hy, nao achamos necessaria a inclusao das variacoes de densidade
no raio de co-rotacao, uma vez que a densidade superficial resultante da equacao [8.11]
em raios proximos a este atinge valores abaixo da unidade (em My, pc™2). Os valores

numéricos dos parametros da equacgao B.I1] sao apresentados na subsecao [8.1.3
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Figura 8.1: Painel & esquerda (Figura retirada de |Ka‘]_b§rla,j_Kﬂ_;J hﬂﬂd) distribuicao de densidade
superficial média de HT em funcdo do raio Galdctico. A curva vermelha denota a distribuigdo total
média; as linhas pontilhada azul e trago-pontilhada pturpura marcam as distribuicoes do norte e do sul,
respectivamente. A linha preta sélida mostra um ajuste exponencial com escala de comprimento de 3,75
kpc obtido por |Kalb_e1]_a,_e_[l&d§;4 (|2Q0§) As demais curvas representam as distribuicoes de H1 obtidas por

diferentes autores: [Wouterloot. et a J (Iwﬁd, W90); thlﬁm_ej_alJ dZDDj), Enwmﬁdd M, fig.9.19,

BM98). Painel a direita: distribuicao de densidade superficial de HI obtida a partir do perfil apresentado

na equacao (curva vermelha) e reprodugao do ajuste exponencial (linha preta) apresentado no painel

a esquerda, para comparagcao.

Discos exponenciais simples tém suas curvas de rotagao expressas por fungoes de Bes-
sel modificadas, por exemplo. As expressoes que utilizamos para os perfis de densidade
superficial das componentes do disco, apresentadas nas equacoes B e 8.1l acima, no
entanto, nao fornecem meios analiticos diretos para a obtencao da curva de rotacao do

2009), calcu-

disco. Dessa forma, analogamente ao método empregado por [Sofue et al

lamos numericamente a velocidade de rotagao devido a contribuicao de cada componente
do disco do seguinte modo: calculamos diretamente a forga gravitacional f(R) atuante em
um ponto a uma distancia galactocéntrica x = R a partir da integracao da componente na

diregao x da for¢a devido a um elemento de massa >,4(r)dzdy no plano Cartesiano (z,y):

- [

Ymin

= dzdy,

/ e Ba(r) (R - ) (8.12)

min

onde s = /(R — x)? 4+ y? ¢é a distancia entre o elemento de massa e o ponto onde a forca é
calculada. A velocidade circular no plano do disco para que a forca centrifuga sobre uma

particula-teste no raio R seja equilibrada pela forca gravitacional devido a distribuicao de
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massa de todo o disco é entao calculada como:

Va(R) =/f R. (8.13)

Na equacao BI2] o médulo dos limites minimo e maximo das varidveis de integracao
(|Zmin| = |Ymin| = |Tmax| = |Ymax|) ¢ tomado grande o suficiente para evitar efeitos de trun-
camento do disco sobre a curva de rotagao. A figura mostra um desenho esquematico
do método utilizado para o calculo da velocidade de rotagao devido a uma distribuicao de

densidade superficial no disco galactico.
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Figura 8.2: Desenho esquematico para ilustracao do método numeérico para obtengao da velocidade de
rotagao devido a uma distribuicao de densidade superficial no disco galactico: calcula-se a somatoria f das
componentes = das forgas sobre uma particula-teste na posicao (R,0) devido a cada elemento de massa

nas células de coordenadas centrais (x,y); a velocidade de rotagao da particula é obtida a partir da relagao

Ve(R) =FR.

E importante notar que a velocidade de rotacao do disco obtida a partir das equacoes8.12)
e ¢ a referente ao plano-médio do disco Galactico (z = 0): V; = Vy(R,z = 0). Isto
pode ser entendido ao se perceber que na equacao a informacao sobre a distribuicao
de massa no disco ¢ dada na forma da densidade superficial X4(R) = [ p4(R, z)dz. Tal

método, portanto, usa a informacao da densidade de massa projetada no plano do disco.
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Esta é uma aproximacao que pode ser valida, em principio, para discos muito finos, para
os quais a escala de altura h, é muito menor que a escala de comprimento radial R;. Uma
vez levando-se em conta a distribuicao de densidade na diregao z perpendicular ao plano,
obtém-se que a forca gravitacional no plano devido a uma coluna de material do disco com
densidade py(R, z) deve ser menor do que aquela produzida quando considerada apenas a
densidade da coluna projetada no plano ¥,4(R). Para um exemplo hipotético de um disco
com uma densidade volumétrica p; independente da altura z, a diferenca mencionada entre
a forca gravitacional da coluna considerando-se a sua densidade py e aquela considerando-se
apenas a densidade superficial ¥; deve ser de um fator [1 + 2—22] 71/2. Obviamente, para si-
tuagoes em que z < R, o fator de correcao mencionado anteriormente deve ser desprezivel.
Mais ainda se considerarmos uma dependéncia exponencial da densidade p; com a altura
z como representativa para os discos galacticos. No caso da Via Lactea, mesmo para a
componente do disco espesso, que possui uma maior escala de altura h,, as correcoes para
a curva de rotacao do disco quando da consideracao da distribuicao de densidade per-
pendicular ao plano devem ser muito pequenas para a faixa de raios considerados. Dessa
forma, a velocidade de rotacao no plano do disco calculada a partir do método descrito
acima deve ser tomada como uma boa aproximacao do valor real. Por outro lado, mesmo
que disponivel, a informagao sobre a variacao da densidade com a altura z nao é capaz
de discriminar o modelo de massa do disco que melhor ajusta uma determinada curva de
rotacao. Em outras palavras, diferentes funcoes para a dependéncia com a altura z da den-

sidade p; podem levar a uma mesma qualidade do ajuste da curva de rotagao produzida.

Um resultado similar a este foi encontrado por McMillan (2011) em seus modelos de massa
da Galaxia, onde o autor observou que mudancas nas escalas de altura dos discos fino e

espesso apresentaram pequeno impacto sobre a estrutura global dos modelos. Também é

um resultado presente no modelo de contagens de estrelas de [Polido et al) (2013), onde

as escalas de altura dos discos apresentam pequenos valores dos coeficientes de correlagao
com os demais parametros. Temos entao que para os nossos modelos de discos, os valores
dos parametros das funcoes para a variacao da densidade com a altura serao tomados como

fixos, variando apenas de modelo para modelo.
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Estrutura vertical dos discos

Os movimentos das estrelas e do gas nos discos galacticos apresentam desvios das
orbitas puramente circulares. Tais desvios agem como um termo de ‘pressao’ do fluido
de estrelas ou gas, o que esta diretamente relacionado a dispersao de velocidades das
particulas. Considerando que tais movimentos aleatérios na direcao perpendicular ao plano
do disco estao desacoplados do movimento de rotacao galactica, podemos estimar o perfil
de densidade na direcao z a partir da aproximacao do equilibrio estatico das forcas nesta
dire¢ao. Denotando a pressao do material (estrelas e gds) do disco por p, a qual esta
associada ao movimento de oscilagao vertical com dispersao de velocidade oz, podemos

escrever para a equacao de estado deste sistema:
p=pioy, (8.14)

onde p; é a densidade da populagao i (estrelas ou gas) do material do disco. Da equacao
de equilibrio hidrostético Vp = —p,V® (® é o potencial gravitacional), e considerando
apenas os gradientes na direcao z:

dp do

—=—pi—=-p K., 1
p i p (8.15)

onde identificamos o gradiente do potencial na direcao z como K ZH Das equacoes 8.14
els. 1ol temos:

d(ﬂi U%)
Q092 _ _ ) K. 8.16
P p (8.16)

Considerando um disco fino como um sistema muito achatado na diregao z, a variagao

vertical do potencial em um dado raio R do disco depende aproximadamente apenas da

distribuicao vertical de densidade p(z) neste raio. Binney e Tremaine (1987, eq. 2-57)

mostram que para este sistema a equacao de Poisson se simplifica na seguinte forma:

L A forca gravitacional na direcdo z é frequentemente denotada por K., onde K se refere a Kraft, forca

em alemao.
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d*®(z) dK,
=4n G = . 8.17
2 TG p(2) P (8.17)
Das equagoes B.10] e BRI, chegamos a expressao:
d [1d(pio3)
— | ————=| = —4n @G . 8.18
& | e 7 G p(2) (5.13)

A equacao acima mostra que as medidas das densidades p; e dispersao de velocidades o em
funcao da altura z de qualquer populacao estelar podem nos indicar o valor da densidade

total de matéria que determina a aceleracao gravitacional perpendicular ao plano do disco.

Este foi o método originalmente utilizado por Oort (Qort 1932, 1960) para estimar a

densidade local de matéria, a qual é conhecida na literatura como o limite de Oort, e cujo
valor foi encontrado como py = p(Ry,z = 0) = 0,15 Mg, pc—2.

Considerando que a dispersao de velocidade oz de determinada populacao é indepen-
dente da altura z, a solucao da equacao para um disco auto-gravitante é dada por

Spitzer (1942):

pi(2) = pi, sech? <i) , (8.19)

Zio
Oz

V 27TGIOi0

populagao ¢ em questao. Da equacao B.I7l a expressao para a forca gravitacional na

com z, = correspondendo a escala de altura e p;, a densidade no plano da

direcao z, K., é entao dada por:

K, =47 G p;, 2, tanh (i) . (8.20)

Zig

A aproximagcao de uma populagao com dispersao de velocidade o independente da altura é

baseada na consideracao de que, observacionalmente, componentes individuais do disco sao

razoavelmente aproximadas @or perfis isotérmicos de densidade. Tal aproximacao foi em-
9

pregada por [Bahcall (1984 ), entre outras consideragoes, para determinar a densidade

de massa local do disco Galactico.
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Desde os trabalhos de Oort até os mais recentes, e.g. [Zhang et all (2013), observa-se

que a forca gravitacional K, cresce aproximadamente de forma linear com a altura dentro
do intervalo |z| < 200 pc. Utilizando a aproximacao K, = « z neste intervalo de alturas,

a solugao da equacao BI0, considerando novamente o = cte, é dada por:
2\ 2
pi(2) = prp XD | - (—) | (5.21)

O perfil Gaussiano da equacao [R.2]] descreve corretamente as observagoes da distribuigao

vertical de densidade do gas no disco Galactico, em ambas as formas atomica e molecular

Amores e Lépine 2005). Na verdade, o comportamento Gaussiano da equacao B2I] é um

caso particular da solucao geral do perfil sech? da equacao 819 para o regime de pequenas
alturas z < z;,. No regime de grandes alturas z > z;, o perfil sech? apresenta um

comportamento que pode ser aproximado por uma exponencial, sendo a densidade entao

dada por p;(z) =~ p;, exp (—i) A figura mostra uma comparacao entre os perfis

zi()

sech?, exponencial e Gaussiano para a variacao da densidade com a altura z.

i : : —— sech¥(2) i
10k : F IETTETTIOIY exponencial | _|
L : - - — - Gaussiana i
0.8 ]
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Figura 8.3: Perfis para a dependéncia da densidade com a altura z perpendicular ao plano do disco. A
escala de altura é a mesma para as trés distribuicoes. As curvas sélida, pontilhada e tracejada representam

2 . . .
os perfis sech”, exponencial e Gaussiano, respectivamente.
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Ao passo que a estrutura vertical da distribuicao de densidade de gas no disco é bem

representada por um perfil Gaussiano, ha na literatura descri¢oes do perfil vertical da densi-

dade de estrelas dadas preferencialmente ou na forma exponencial (e.g. [Hammersley et al.

1999) ou preferencialmente na forma sech® ou mesmo sech (e.g. [Korchagin et all 2003).

Como apontado por estes ultimos autores, a distribuigao vertical de uma populagao isotérmica
de estrelas é determinada em primeira aproximacao pela razao entre a dispersao de velo-
cidade da populacao e a dispersao de velocidade média da matéria gravitante no disco. Se
tal populacao tem uma dispersao de velocidade maior do que aquela da matéria gravitante,
atingindo grandes alturas portanto, a sua distribuigao em alturas z serd préxima de uma
exponencial. Uma populagao com uma dispersao de velocidade vertical proxima daquela
da matéria gravitante no disco estard distribuida em alturas de acordo com uma lei sech?.
Dessa forma, o perfil vertical da distribuicao estelar dependera do grau de aquecimento
dinamico da populagao estudada. No caso de galdxias externas, distribuicoes verticais
de luminosidade em galdxias espirais edge-on mostram que os modelos com os melhores

ajustes sao tanto de distribuicao exponencial para alguns casos quanto de uma lei sech sim-

ples para outros (de Grijs e van der Kruit/|1996). Uma distribuicao de densidade na forma

sech®(z) também foi obtida por [Vandervoort (1970) como uma solugio explicita para a

funcao de distribuicao de um sistema de estrelas em um disco galactico axissimétrico em

equilibrio e em rapida rotacao.

van der Kruit (1988) considerou uma generaliza¢ao da equacao BI9 para uma familia

de modelos que tem o perfil isotérmico sech? e o perfil exponencial como casos limites:

p(z) = 272" p. sech?/™ (%) : (8.22)

onde representamos p,, como a densidade no plano do disco e h, a escala de altura. Da
equacaoB.22 temos que a distribuicao isotérmica corresponde ao cason = 1 e a distribuicao
exponencial ao caso limite n = oco. Integrando a equacao B.22] sobre todas as alturas z

para obter as densidades superficiais (3 = ffooo pdz), encontramos as seguintes relagoes:
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by o [ %
n=1: X =p,h; p(z) = 1 sech (th> , (8.23)
2 ||
n=o00: X=2p,h,; p(z) = T exp (_h_z) ) (8.24)

No caso da Via Lactea, parece haver uma prevaléncia dos modelos de contagens de
estrelas que descrevem a distribuicao vertical de estrelas do disco como leis exponenciais
simples, para ambos os discos fino e espesso. No presente estudo, utilizamos um perfil
exponencial simples para descrever a variacao da densidade estelar com a altura z per-
pendicular ao plano do disco, em conformidade com recentes modelos Galacticos como os

de ILépine e Leroy (2000);

Polido et all (2013); lJuri¢ et all (2008), entre outros. Para os

discos estelares fino e espesso, temos para a densidade espacial py a seguinte expressao:

¥4 (R) 2|
palr ) = e (5 52

com a densidade superficial ¥, dada pela equacao Para a distribuicao vertical de den-

sidade dos discos de Hr e Hy, utilizamos o perfil Gaussiano adotado por |Amores e Lépine

2005), o qual é baseado no perfil vertical de CO obtido por [Sanders, Solomon e Scovill
1984):

2
Yurm, (R) :
2 R7 Z) = A/ €X - ’ 826

com as densidades superficiais de H1 e Hy dadas pelas equacoes B9 e B T1], respectivamente,
e as escalas de altura z;/o correspondendo a meia-largura a meio-maximo dos picos de
densidade de H1 e Hy no plano Galactico.

Como pode ser notado a partir das equacoes e B20] expressamos as escalas de
altura das componentes do disco como uma funcao do raio Galactico R. Esta dependéncia
é conhecida como o flare do disco, que nada mais é do que o crescimento da escala de

altura do disco com o aumento do raio Galdctico. E observado que esta dependéncia
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ocorre tanto para a componente estelar quanto para a componente gasosa do disco. Esta é
uma caracteristica que também exploramos em nossos modelos. As fung¢oes para as escalas

de altura dos discos fino e espesso e de H1 e Hy sao dadas nas formas:

R—R
h.(R) = h.oexp ( °> , (8.27)
hRf
R—R
21/2(R) = 21/20 eXp ( h, O) . (828)
Ry

onde h. e z1/9, sdo as escalas de altura dos discos no raio solar Ry e hg, é a escala de

comprimento radial do flare. Estudando a distribuicao de pulsares no disco Galactico,

Yusifov (2004) encontrou que a escala de altura da distribuigao destes objetos cresce ex-
ponencialmente de ~ 0,5 a ~ 1 kpc enquanto a distancia Galactocéntrica cresce de 5 a 15

kpc. A escala de comprimento para o flare do disco derivada por este autor foi de hg, = 14

kpc. IMomany et al) (2006) encotraram um comportamento parecido para o flare do disco
obtido a partir da distribuicao de estrelas gigantes vermelhas e estrelas Red Clump da base

2MASS selecionadas em trés valores diferentes de distancias heliocéntricas. A escala de

comprimento do flare obtida por |[Lépez-Corredoira et all (2002) é bem menor que a obtida

por Yusifov, gerando escalas de altura muito grandes em raios 2 15 kpc. A figura8.4] reti-

rada do artigo de [Yusifov (2004), mostra uma comparacao da variacao da escala de altura

com a distancia Galactocéntrica entre varias componentes do disco Galactico (estrelas, gas
e poeira) obtidas por diferentes autores.
Nos nossos modelos, utilizamos hr, = 14 kpc para ambos os discos fino e espesso.

Para as escalas de comprimento do flare dos discos de Hi1 e Hy, utilizamos as mesmas

empregadas por [Amores e Lépine (2005), hr, = 10 kpc para ambos os discos. Como argu-
mentado anteriormente, os dados observacionais cinematicos utilizados para a modelagem
da distribuicao de massa da Galédxia restringem fracamente o perfil vertical de densidade
dos discos. Dessa forma, consideramos modelos cujas escalas de altura dos discos foram
estimadas por diferentes autores em estudos de modelos da Galaxia por contagens de es-

trelas ou distribuicao de brilho no infravermelho. Para os discos de H1 e Hy, utilizamos as

mesmas escalas de altura e densidades locais adotadas por [Amores e Léping (2005). Para
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Figura 8.4: Comparagao das variagoes da escala de altura de varias componentes do disco Galactico em

fungao da distancia Galactocéntrica. A legenda mostra cada tipo de componente observada estrelab gab

ou poe1ra) e os autores dos trabalhos originais (Wouterloot et al JL&%j Drimmel e Sper g@i
h‘gpﬁzlkxmdmmﬁ_aﬂhﬂ(ﬁ |3ﬁ151ﬁm”20114| ). Figura retirada de M (@

os discos fino e espesso, no entanto, construimos modelos com diferentes escalas de altura

locais h.o: no modelo 1, adotamos as escalas de altura locais obtidas por [Lépine e Leroy

2000): h.o = 100 pc e 390 pc para os discos fino e espesso, respectivamente; no modelo 2,

utilizamos as escalas de[Polido et al! (2013): h.o = 205 pc (disco fino) e h,q = 640 pc (disco

espesso); e no modelo 3, adotamos as escalas de altura de Jurié¢ et all (2008): h.o = 300 pc

(disco fino) e h.o = 900 pc (disco espesso). A tabela 8] sumariza os parametros adotados
para o perfil vertical das componentes do disco Galactico de acordo com as equacoes B.27

e 8.28.

8.1.2 Restricoes observacionais

Os valores dos parametros do modelo de massa introduzido na subsecao anterior sao
ajustados de acordo com restrigoes observacionais separadas em trés grupos principais: (i)
dados de velocidades terminais no circulo solar interno (R < Ryp); (ii) dados de velocidades
de rotacao no circulo solar externo (R > Ry); (iii) dados de propriedades locais, como
densidade superficial local, velocidade angular de rotacao local, entre outros. A seguir,

discutimos cada grupo de restri¢oes separadamente.
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Tabela 8.1 - Escalas de altura locais e escalas de comprimento do flare para os modelos das componentes

do disco Galactico.

Componente hpg, (kpc) 21/, (pc) h.o (pec)

disco fino 14 100 (modelo 1)
— 205 (modelo 2)
300 (modelo 3)
disco espesso 14 390 (modelo 1)
— 640 (modelo 2)
900 (modelo 3)
disco de H1 10 171 —
disco de Ho 10 95 —

8.1.2.1 Velocidades terminais para a Galaxia interna

Para o gés em rotacao circular no disco axissimétrico da Galaxia, a velocidade maxima
ao longo de uma dada linha de visada, com latitude b = 0° e longitude [ no primeiro ou
quarto quadrantes do plano Galéctico, origina-se do raio R = Rysenl, o chamado ponto
sub-central. Esta relacao pode ser identificada através da figura 2.2], para o caso em que o
angulo entre as distancias R e d, ¢ igual a 90°. Relativo ao padrao local de repouso (LSR),

tal ‘velocidade terminal’ estd relacionada a velocidade circular V, por:

R
V;erm = ‘/;(R) — Vosenl = %(R) — Vb (E) . (829)
0

Como ja apresentado no capitulo 2, os dados de velocidades terminais para a Galédxia

interna foram obtidos a partir da compilagao delSofue et all (2009), sendo os dados originais

de [Burton e Gordon (1978) e |Clemens (1985).

8.1.2.2 Velocidades de rotacao na Galaxia externa

Para um objeto em 6rbita circular, com coordenadas Galdcticas (I, b), raio Galactico
R e velocidade radial relativa ao LSR Vigr, a sua velocidade circular é dada por (segunda

expressao na equagcao 2.3]):
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B Visr R
Ve= {(senl - cos b) * VO} Ry’ (8:30)

com R novamente dado por: R = /R2+ (dcosb)? — 2Ryd cosbcosl. Para objetos com
R > Ry, nao podemos recorrer do método do ponto sub-central para o calculo dos seus
raios, como ocorre no circulo solar interno. Nestes casos, devemos ter em maos informacao
direta sobre as distancias heliocéntricas d, medidas de forma independente do modelo para
a curva de rotacao. Os dados comumente utilizados para a curva de rotacao externa da
Galaxia provéem em grande parte de medidas de velocidade radial de regides H 1 e nuvens
moleculares associadas, com as distancias espectro-fotométricas medidas das estrelas de
tipos O e B associadas a tais regioes. Ainda que haja a introdugao de erros devido a
hipétese de que tais fontes apresentam velocidades puramente circulares, uma grande fonte
de erros nas velocidades de rotacao destes objetos surge do fato de que as velocidades
dependem dos raios Galacticos estimados, os quais por sua vez dependem das medidas das
distancias d, como pode ser notado na equacao B30 Devemos esperar, portanto, que os
erros nas velocidades de rotagao estimadas estejam altamente correlacionados com os erros
nas medidas dos raios Galacticos. Um método comumente empregado para contornar este
problema consiste em obter a curva de rotagao externa a partir do parametro W(R), o
qual é baseado apenas nas informacoes dos observaveis [, b e Vigr, e de acordo com a
equagao é expresso por:

W(R) = _Vise o _ @VC(R) V. (8.31)

senl - cosb R

Para os dados de velocidade de rotacao na Galaxia externa, utilizamos os dados originais

de regices Hi e fontes CO de [Fich et all (1989), com o procedimento para o cdlculo dos

raios Galacticos e velocidades de rotacao, além das incertezas associadas, ja apresentados
no capitulo

Também utilizamos os dados das velocidades de rotacao e raios Galacticos das regioes

de emissao maser compiladas em [Honma et all (2012). Neste caso, como temos informagao

das velocidades espaciais destas fontes (obtidas a partir de suas velocidades radiais e movi-

mentos proprios por VLBI), associamos as suas componentes azimutais com as velocidades
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devido ao padrao de rotacao Galactica. Utilizamos as velocidades calculadas a partir da se-
gunda expressao na equacao 2.12] e incertezas dadas pela equacao 2.13} os raios Galacticos

sao obtidos diretamente das coordenadas Galacticas e distancias heliocéntricas d.

8.1.2.3 Outras restricoes

Velocidade angular de rotacgao local €,

Qualquer modelo de massa construido para a Galdxia deve recuperar o valor da ve-
locidade circular de rotacao Vj no raio da oérbita solar Ry. No entanto, como men-
cionado no capitulo [l a maioria dos estudos que restringem observacionalmente o va-
lor de V; sao aqueles que na verdade restringem o valor da razao Vp/Rq = (, a qual
pode ser determinada localmente utilizando, por exemplo, as constantes de OQort A e B

(A—=B = Vy/Rp). Os valores mais comumente usados para as constantes A e B sao aqueles

de |[Feast. e Whitelock (1997), baseados nos movimentos préprios de Cefeidas a partir do

Hipparcos, e que fornecem o resultado A— B = 27,2 km s~! kpc™!. Por outro lado, estudos
recentes da cinematica estelar local téem obtido valores mais altos para a velocidade angular

de rotacao g, de ~ 29 a 33 km s~ ! kpc™! (e.g. |Olling e Dehnen 2003; Branham 2002;

Fernandez et al. 2001; [Miyamoto e Zhu [1998; Metzger et _all [1998; IMéndez et all [1999).

Estes valores sao mais compativeis com as medidas do movimento préprio de Sgr A* no

centro Galdctico (Reid e Brunthaler 2004), os quais resultam na velocidade angular solar

Qo = (30,2440,11) km s~ kpc™t. Uma vez que é esperado que Sgr A* esteja estaciondrio

1 0 seu movimento préprio é

no centro Galactico dentro de uma incerteza de ~ 1 km s~
considerado como sendo quase inteiramente devido ao movimento do Sol ao redor do centro
Galdctico: Qo = (Vo +ve)/Re  — Qo = Qp — vy /Ro. Considerando o valor para a
componente solar de [Schonrich et all (2010) v, = (12,24 + 2,06) km s=! (capitulo [) e

Ry = 17,5 kpc, obtemos Qy = (28,608 £0,424) km s~! kpc™!. Este é o valor que decidimos

utilizar como restricao dos modelos de massa para a velocidade angular de rotacao local.

Hipétese de ‘disco maximo’ para a Galaxia
Como apresentado no capitulo [[ (§ [ZH), para uma galdxia ser considerada de ‘disco
maximo’, o disco deve prover 85% +10% do suporte rotacional total da galdxia no raio R =

2,2R4, onde R, é a escala de comprimento do disco. Vimos também que as propriedades
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do disco da Via Lactea a colocam dentro dos limites para que obedeca aos critérios de
‘disco maximo’. Também foi visto que a contribuicao do disco a curva de rotagao interna
da Galdxia é aumentada se levarmos em conta a hipotese de que a 6rbita solar se encontra
dentro de um anel de minimo de densidade. Como o minimo de densidade (estrelas + gés)
na co-rotacao é uma propriedade do disco Galédctico que exploramos nos nossos modelos de
massa, além do fato de acreditarmos que o disco e 0 bojo sao os maiores contribuintes para a

curva de rotagao interna (contrariamente a alguns modelos que consideram um halo escuro

dominante mesmo em raios internos ao circulo solar, e.g. [Robin et al! 2003), tomamos a
hipétese de ‘disco méximo’ para a Via Lactea como outra restricao aos modelos de massa.
Dessa forma, tomando a escala de comprimento do disco fino como representativa desta
componente, devemos ter para a velocidade circular de rotagao devido ao disco a seguinte

relagao: V/diseo = (0,8540,10) x Ve[, 55,, onde V, é a velocidade total devido a todas

{Z,QRd

as componentes (bojo + disco + halo).

Densidade superficial local ¥ dentro do intervalo |z| < 1,1 kpc

A partir de medidas da forca vertical K, utilizando dados da distribuicao espacial

local e de velocidades de estrelas anas de tipo K, [Kuijken e Gilmore (19894, 1991) foram

capazes de estimar a densidade superficial local devido a toda a matéria dentro do intervalo
de alturas z = £1, 1 kpc a partir do plano-médio do disco Galactico como sendo:
|K.(Ro, 2 = 1, 1kpc)|

thz\gmkpc = omCl = 7146 Mgpc 2. (8.32)

Esta mesma quantidade foi estimada por [Holmberg e Flynn (2004) a partir da densidade

espacial local e funcao de luminosidade de gigantes tipo K com paralaxes medidas pelo

Hipparcos, onde foi obtido o valor Y| j<; . = 74 £ 6 Mg pc2.

Tomamos este ob-
servavel como outra restricao a qual nossos modelos devem obedecer. Dessa forma, sendo
a densidade superficial local devido as componentes bojo, disco e halo escuro, adotamos o

critério:

Zoljzj<11kpe = (Zo, + Zog + 20, zj<11upe = 72,5 £ 7,5 Mg pe ™. (8.33)
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Adotamos tentativamente o valor 72,54 7,5 My, pc~2 para a densidade superficial total a

fim de cobrir todo o intervalo possivel de acordo com os obtidos na literatura acima.

8.1.3 Ajuste do modelo aos observaveis

Procedemos o ajuste dos modelos de massa atribuindo, primeiramente, valores para
os parametros e incertezas associadas das formas funcionais das componentes Galacticas
descritas na subse¢ao B. 1.1l Temos um total de 25 parametros a serem ajustados, os quais

sao listados a seguir para fins de recapitulacao:

Bojo: M, a, (equagdes Bl B2 e B3);

Halo escuro: 14, V., (equagoes B4l e B0);

Disco fino: Eodf, Rg;, Rac;y Af, Ruing, 05 (equacoes B.7 e B.E));

e Disco espesso: %, , Rq,, Rac,, Ae, Ruin,, 0c (equacoes B1 e BI);

Disco de H1: Yo, Ray;, Rdcyys Ant, Ruming, om (equagoes B9 e BI0);

Disco de Hy: X, , Ray,, Racy, (equacao BIT).

Uma vez atribuidos os valores de entrada para todos os parametros, calculamos as ve-
locidades de rotagao no plano-médio do disco resultantes da distribuicao de massa de cada
componente: as velocidades de rotacao devido ao bojo V;, e halo escuro V}, sao calcula-
das a partir das equagoes e B0 respectivamente, onde para o plano-médio do disco
atribuimos z = 0; as velocidades de rotagao devido a todas as subcomponentes do disco
Vy sao calculadas numericamente através do método descrito na subsecao e sinte-
tizado nas equacoes e A velocidade circular de rotagao total em fungao do raio

Galactico é entao obtida a partir da relacao:

Vi(R) = \JVA(R) + V2(R) + VI(R). (8.34)

Com os dados para V.(R) provindos do modelo de massa e a razao R/Ry, obtemos as
velocidades terminais tedricas para raios R < Ry a partir da equagao [B.29; também obte-

mos as velocidades circulares tedricas em raios R > Ry em termos do parametro W (R) da
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equagao O ajuste dos valores dos parametros das componentes Galacticas é realizado
através da minimizagao dos residuos entre as velocidades terminais calculadas e as observa-
das (descritas na subsegao BI.2.]), e entre as velocidades W (R) calculadas e as observadas
(descritas na subsecao B1.2.2). Além destes, também sdo minimizados os residuos entre
as quantidades observadas €, Vcdisc"‘m R, © Yolz1<1,1kpe (descritas na subsecao BIT.Z3) e
as respectivas quantidades obtidas a partir do modelo de massa.

Dado o fato de trabalharmos com um espago de parametros relativamente grande,

torna-se necessario um método eficaz de ajuste global de todas as variaveis dos modelos.

Para tanto, fazemos uso do algoritmo de optimizacao global conhecido como cross-entropy

Rubinstein 1997, [1999) para a busca do melhor modelo de massa para a Galdxia. Este

algoritmo tem sido recentemente aplicado com sucesso no estudo da precessao de jatos em

nucleos ativos de galaxias por (Caproni, Monteiro e Abraham (2009), assim como no ajuste

de isécronas a dados fotométricos de aglomerados abertos por [Monteiro, Dias e Caetano

2010). Como apontado por estes tltimos autores, o algoritmo cross-entropy (CE) promove

uma forma adaptativa simples de estimativa do conjunto éptimo de parametros no processo
de ajuste. Basicamente, o método CE envolve um processo iterativo onde em cada iteracao

os seguintes passos sao efetuados:

(i) Geragao aleatdria da amostra de parametros iniciais, respeitando critérios predefinidos;
(ii) Selegao dos melhores candidatos baseada em algum critério matematico;

(iii) Geragao aleatéria de amostras de parametros atualizados a partir dos melhores can-

didatos do passo (ii) e que serao avaliados na préxima iteragao;

(iv) O processo de optimizagao repete os passos (ii) e (iii) até que um critério de parada

pré-especificado seja atingido.

Atribuimos os valores de entrada dos parametros estruturais do bojo e das escalas

radiais das subcomponentes do disco baseados nos parametros dos modelos Galécticos de

Lépine e Leroy (2000) elAmores e Lépine (2005). Os valores iniciais de todos os parametros

listados no inicio desta secao sao definidos de forma preliminar através de uma comparacao
visual entre a curva de rotacao obtida a partir do modelo e a curva de rotagao observada.

Estes parametros de entrada serao entao utilizados para a geracao das amostras iniciais de
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acordo com o passo (i) do método CE explicitado acima. A tabela 82 lista nas colunas 3 e

4 os valores de entrada de todos os parametros e as incertezas associadas, respectivamente.

Tabela 8.2 - Parametros das formas funcionais das componentes Galacticas com os respec-
tivos valores de entrada e incertezas utilizados no processo de ajuste do modelo de massa.
Também sao listados os valores de saida obtidos apds o processo de optimizacao do cross-

entropy (CE).

1 2 3 4 5

Componente Parametro Valor de entrada Incerteza Valor de saida

(optimizado pelo CE)

Bojo M, 2,4 x 1010 M, 1 x 10° Mg 2,5 x 1010 Mg,
ay 0,42 kpc 0,1 kpc 0,42 kpc
Halo escuro Th 18 kpc 2 kpc 18 kpc
Voo 190 km s~1 10 km s—! 200 km s—!
Discos
fino zodf 30 Mg pc—2 2 Mg pc—2 30,26 Mg pc—?
Rdf 1,7 kpc 0,5 kpc 2,11 kpc
Rdcf 2,6 kpc 0,5 kpc 2,74 kpc
Ay 0,6 kpc 0,1 kpc 0,58 kpc
Rminf 8,9 kpc 0,1 kpc 8,94 kpc
oy 0,8 kpc 0,05 kpc 0,78 kpc
espesso Eode 10 Mg pc—? 2 Mg pc—2 8,85 Mg pc—?
Ry, 2,3 kpc 0,5 kpc 2,29 kpc
Rqc, 2,5 kpc 0,5 kpc 2,46 kpc
Ae 0,6 kpc 0,1 kpc 0,61 kpc
Rmin, 8,9 kpc 0,1 kpc 8,92 kpc
Oe 0,8 kpc 0,05 kpc 0,76 kpc
HI P . 10 Mg pc—2 2 Mg pc—2 10,6 M@ pc—2
Ry, 9,5 kpc 0,5 kpc 9,70 kpc
Racyyy 1,9 kpc 0,5 kpc 1,96 kpc
Anr 0,8 0,1 0,76
Rumingy 8,4 kpc 0,1 kpc 8,40 kpc
oHI 0,5 kpc 0,05 kpc 0,50 kpc
H, Sog, 3 Mg pc—2 1 Mg pc—2 3,19 Mg pc—?
RdH2 1,2 kpc 0,25 kpc 1,27 kpc
Rch2 3,5 kpc 0,25 kpc 3,51 kpc

A informacao da massa contida em cada componente do disco nos nossos modelos

provém principalmente dos valores atribuidos as densidades superficiais locais (% 4 204, 5
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Yo € 2o, ). No estudo da densidade superficial local a partir de dados do Hipparcos,

Holmberg e Flynn (2004) estimaram Y, = 53 Mg pc? em matéria visivel no disco. Op-

tamos por utilizar este valor para a densidade superficial local, a qual é distribuida entre

as quatro subcomponentes do disco (3g, = ¥ ap 204, Zog T Xog, ). O valor especifico de

cada subcomponente é baseado, por sua vez, no modelo de massa do disco de [Flynn et al

2006). Estes autores estimaram a densidade de luminosidade local do disco Galédctico a

partir de um modelo para a densidade de massa local, baseada em medidas do Hipparcos,
e de estimativas da razao massa-luminosidade local do disco. No referido modelo, os au-
tores adotam para a densidade superficial em estrelas 3, = 35,5 Mg pc2 (28,5 My, pc2
para o disco estelar fino e 7 Mg, pc™2 para o disco espesso), e para a componente gasosa
Ygas = 13,2 Mg, pe™? (10,2 M, pe? divididos em Hi1 e gés quente e 3 Mg pc™? em Ha).
Para os nossos modelos, alteramos ligeiramente estes valores a fim de obter a densidade
total de 53 Mg, pc2; os valores de entrada que adotamos para a densidade superficial de

cada componente do disco estao listados na coluna 3 da tabela

8.1.3.1 Cross-entropy - descricao do algoritmo

A seguir, descrevemos os passos gerais do algoritmo que implementa o método cross-

entropy como apresentado em [Monteiro et all (2010) e/Caproni et all (2009), com a inser¢ao

de alguns detalhes para tornar claro e contextualizar o uso do mesmo no presente estudo.

Desejamos estudar um conjunto de Ny dados observacionais em termos de um mo-
delo analitico caracterizado por IV, parametros pi, ps, ..., pn,. No nosso presente caso, o
conjunto Ny contém os dados observacionais usados como restricoes aos modelos, nomea-
damente as velocidades terminais em R < Ry, as velocidades W (R) em R > Ry, e as outras
restrigoes listadas na subsecao Além disso, o conjunto N, mencionado contém os
parametros do modelo listados na coluna 2 da tabelaRB.2l O objetivo principal do método

de optimizagdo CE consiste em encontrar um conjunto de parametros pf(i = 1, ..., N,)

para o qual o modelo fornece a melhor descricao dos dados observacionais (Rubinstei

1999; [Kroese et al) 2006). Isto é realizado a partir da geragao aleatéria de N conjuntos

independentes de modelos paramétricos X = (x1, Xz, ..., Xx), onde X; = (p1,, pa,, -+, PN, ),
e da minimizacao da fungao objetiva S(X) usada para transmitir a qualidade do ajuste

durante o processo de execugao. Se a convergéncia a solugao exata ¢é atingida entao S — 0,
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o que significa x — x* = (pf, p5, ..., Piv)-

A fim de encontrar a solucao éptima através do método de optimizacao CE, comecamos
definindo o intervalo de cada parametro no qual o algoritmo procurara pelos melhores
candidatos: §zmin < p; <&M, Introduzindo os novos parametros:

A i i

£(0) = (8.35)

é—max _ gmin
S i

0'1(0) 5 s

(8.36)

podemos computar a matriz X(0) dos conjuntos iniciais de modelos paramétricos, cujos

elementos sao dados por:

Xij(0) = &(0) + 0:(0) Gy, (8.37)

onde G é uma matriz N, x NN cujos elementos G;; sao niimeros aleatoérios gerados a partir
de uma distribuicao normal padrao N(u,0?) com média u = 0 e desvio-padrao o = 1.
Para o caso do presente estudo, temos IV, = 25 parametros e adotamos N = 500 conjuntos
independentes de modelos paramétricos. Para a primeira iteracao k = 1, em vez da matriz
G, montamos a matriz X(0) acima utilizando uma matriz U cujos elementos aleatdrios
Ui; sao gerados a partir de uma distribui¢cao uniforme com valores entre 0 e 1, a fim de
permitir probabilidades iniciais iguais para os parametros nos intervalos Mt < p; < gmax,

O proximo passo consiste em calcular as funcoes objetivas S para cada componente de
X (0), ordenando-as do valor mais baixo até o valor mais alto. Entao o primeiro conjunto
de parametros N € selecionado, i.e. as Ngje-amostras com os menores valores de S, as
quais compoem a chamada matriz de amostras elite X®*®. Tendo determinado X na
k-ésima iteragao, por exemplo, a média e o desvio-padrao da matriz elite sao calculados,

xelite(k) e oflite(k) respectivamente, usando:
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Netite

)—cghte Z Xehte (838)

ehte j=1

Notite

O'iehte(k> _ Z Xehte _ ehte(k)]Q ’ (839)

ehte - =1

com ¢ parametros e j amostras elite. A fim de evitar a convergéncia para uma solucao rela-

tiva a um minimo local do espaco de parametros devido a intrinseca rapida convergéncia do

método CE, Kroese et al) (2000) sugeriram a implementagao de um esquema de suavizagao

para os célculos de x$1%(k) e oli®(k):

)_cglite,S(k) _ O/Xehte(k) + (1 o O/))‘(‘?lite(k; . 1) , (8.40)

3 K

ngite,S(k) _ Cvd(k‘)ddite(k‘) + [1 o ad(k)]aelite(k _ 1) ’ (8‘41)

K3 K3 7

onde o/ é um parametro constante de suavizagdo no intervalo 0 < o < 1 (tipicamente
;L , . e .
o/ = 0,7, valor este usado no presente estudo), e ay é um parametro dinamico de suavizagao

obtido para cada iteracao k na forma:

agk)=a—a(l—k")7, (8.42)

com 0 < o < 1 (geralmente o é tomado no intervalo [0,8; 0,99]) e ¢ sendo um inteiro

tipicamente no intervalo entre 5 e 10 (Kroese et all2006). Neste estudo usamos o = 0,9
e ¢ = 7. Como mencionado anteriormente, tal parametrizacao evita que o algoritmo
encontre uma solucao de minimo nao-global, uma vez que ela garante uma velocidade de
convergencia polinomial em vez de exponencial. A matriz de modelos X na iteracao k

seguinte é determinada analogamente a equagao [8.37]

Xij(k) = M5 (k) 4+ 0% (k) Gy . (8.43)
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O processo de optimizacao chega ao final quando um critério de parada pré-estabelecido

L /1 lite,s .
é atingido, como por exemplo o valor médio de of "* é menor que um valor predefinido,
ou o numero de maximo de iteragoes k. € atingido. Para o algoritmo implementado
neste estudo, observamos que a convergéncia para a solugao 6ptima acontece em menos de

k = 15 iteracoes.

8.1.3.2 Ajustes

Para a funcao objetiva S usada na obtencao das amostras elites, e a qual devera ser

minimizada no processo de optimizacao, adotamos uma quantidade similar a usada por

Dehnen e Binney (1998a) no ajuste dos seus modelos de massa:

2 2 2
2 Xint Xext Xoutros

i, = + + , 8.44
tot N; int N, ext N, outros ( )

que consiste na soma de chi-quadrado das contribuicoes de cada uma das trés classes de
restricoes observacionais apresentadas na secao R.I1.2} velocidades terminais na Galaxia
interna - xZ,; velocidades de rotagao na Galdxia externa - y2,; e outras restri¢oes locais -

2 . . . 7’ . . . 2 .
Xoutros- As velocidades terminais na Galaxia interna contribuem para x;,, na forma:

Nint 2
Vi Az
2 term,modelo term,dados
Xint = Z < 7 km g1 ) ’ (845)
=1

onde, assim como Dehnen e Binney (1998a), adotamos uma incerteza constante de 7 km

s~! para as velocidades terminais observadas a fim de permitir a presenca de movimentos
nao-circulares ambos aleatérios e sistematicos. Na equagao B.4D] Vierm modelo € & velocidade
terminal resultante de cada modelo paramétrico X; e calculada a partir da equagao B.29
Vierm,dados 580 0s dados de velocidades terminais observadas na Galdxia interna e utilizados
no presente estudo, totalizando Ny = 344 dados. A informacao que utilizamos sobre a
curva de rotacao externa provém das velocidades W (R) das regioes Hir e das velocidades
de rotacao V,, das fontes de emissao maser. Cada um destes conjuntos de dados contribui

para xZ, na forma:
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NHH 2 Nmaser 2
W R modelo — W R V modelo - V maser

=1 UWHH ]21 O—V¢maser

As velocidades W (R)modelo 880 resultantes de cada modelo paramétrico X; e calculadas a
partir da equacao B30 as velocidades W (R)un e incertezas oy, sdo as correspondentes
aos dados observacionais (ow,,, = Ove./(senlcosd)). As mesmas relacoes sao dadas
para as velocidades Vy das fontes maser. Temos um total de Nuyp = 71 regioes Hi e
Niaser = 25 fontes maser na Galdxia externa (R > Ry), totalizando portanto Neg, = 96
dados. Finalmente, cada um dos observaveis €, Vc‘“sc"|z2 R, © 2oljz1<1,1kpe (8 BIZ3), e as

respectivas quantidades obtidas a partir dos modelos paramétricos X, contribuem para

X2, como:

Noutros 2
\I}modelo - qjobserv
Xgutros = Z ( ) ) (847)

o
i=1 v

observ

onde W ey refere-se a cada um dos trés observaveis mencionados acima (Nougros = 3) €

oy as incertezas associadas; W ,.qel0 refere-se as respectivas quantidades modeladas.

observ
Identificando a fungao objetiva S como a quantidade x2, na equacao B4 (S = x2,), os
melhores valores dos parametros do modelo de massa sao obtidos a partir da minimizacao
de S como parte do processo de optimizacao do CE. Na coluna 5 da tabela 8.2, listamos
os valores de saida dos parametros apos a execucao completa do algoritmo de optimizacao.
Como pode ser notado, todos os valores de saida sao muito proximos daqueles que foram
considerados como valores de entrada para o algoritmo. Isto é de certa forma esperado
devido ao fato de que tais valores de entrada foram baseados em uma comparagao visual
entre a curva de rotagao produzida pelo modelo e a curva de rotagao observada da Galéxia.
Além disso, nao deve-se esquecer que tais parametros e seus valores de entrada foram de-
rivados de modelos Galacticos existentes na literatura, portanto uma convergéncia rapida
para a solucao 6ptima deveria ser mesmo esperada. De qualquer forma, os valores de
saida retornados pelo CE nos asseguram da qualidade da optimizacao objetiva do ajuste.
Isto razoavelmente nos leva a adotar como incertezas nos valores de saida as mesmas que

foram adotadas para os valores de entrada, listadas na coluna 4 da tabela Uma es-

timativa eficaz dos erros associados aos parametros consiste na re-amostragem dos dados
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originais com reposicao usando técnicas Monte-Carlo, procedimento este denominado bo-

otstrapping (Monteiro et al/2010). No presente caso, ndo achamos necessaria a execugao
de tal procedimento.

Os valores de saida dos parametros na tabelaR.2] e suas incertezas associadas compoem
o que chamaremos de modelo 1 para a distribuicao de massa na Galaxia. A estes sao
adicionados os parametros relativos as escalas de altura locais do disco e escalas de com-
primento do flare listadas na tabela (relativos ao modelo 1). As massas totais de cada
componente (bojo e disco) e das subcomponentes do disco sao apresentadas na tabela R3]
A massa que atribuimos ao bojo, M, = 2,5 x 10'Y M, é relativamente alta comparada
a outras estimativas na literatura. A maioria dos modelos na literatura obtém massas
do bojo ~ 1 x 10*® M. No entanto, estes modelos também adotam perfis exponenciais
simples para o disco, com massas nas regioes centrais maiores do que as obtidas com nosso

modelo de disco, o qual possui uma depressao central de densidade. Como apontado por

McMillan (2011), seu melhor modelo Galdctico apresenta uma massa estelar em raios in-

teriores a 3 kpc de ~ 2,4 x 10'® My, (mesmo resultado obtido por [Flynn et al. [2006), em

pleno acordo com a massa do bojo encontrada por [Picaud e Robin (2004) assumindo um

modelo de disco com uma depressao central. Este também é o mesmo valor para a massa

do bojo no modelo de [Lépine e Leroy (2000), o qual também possui discos com depressao
central de densidade. Podemos entao argumentar sobre a tendéncia dos modelos de disco
com depressao central em redistribuir a massa nas regioes bem centrais do disco para o
bojo, sem alterar significantemente a massa estelar total nestas regioes.

A massa estelar que obtemos nos discos fino e espesso totaliza 3,45 x 10'° M, em bom

acordo com a massa dos discos estelares no modelo de [Lépine e Leroy (2000) de 3,05 X

10" M., (adicionando as contribui¢oes das massas nos bragos espirais e barra central).

Flynn et all (2006, e referéncias citadas) aponta que estudos baseados na emissao Galéctica

no infravermelho préximo ou estudos da distribuicao estelar local estimam massas estelares

do disco no intervalo 3,6 — 5,4 x 101 M,. A massa estelar total (bojo + discos) de

5,95 x 10* M, do nosso modelo é préxima do intervalo estimado por [Flynn et al) (2006)

de 4,85 — 5,5 x 10'° Mg, e relativamente préximo do obtido por [McMillan (2011) de

6,61 x 10'Y M. As massas que estimamos para o hidrogénio molecular Hy de 3,15 x 10°

Mg e para o hidrogénio atomico Hr de 7,37 x 10° M, sao préximas daquelas estimadas,
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Tabela 8.3 - Massas das componentes Galdcticas resultantes do modelo 1 para a distribuicao de massa

da Galéaxia.

Componente  Massa (x10'° M)

Bojo 2,50
Discos
fino 2,721
espesso 0,730
Hr 0,737
Hy 0,315
total (discos) 4,503
total (bojo + discos) 7,0

por exemplo, por [Elmegreen (1998): 4 x 10° My e 5 x 10° Mg, respectivamente, ou

mesmo por Kalberla e Kerp (2009): 2,5 x 10° Mg e 8 x 10 Mg, respectivamente. A

massa total barionica do nosso modelo 1, considerando o bojo e discos (estelar e gas), é

de M, = 7 x 10'° My; para comparagao, o modelo de [Sofue et al. (2009) resulta em uma

massa Mpojotdisco = 8,3 X 1010 M.

A tabela apresenta valores de algumas das propriedades locais resultantes do mo-
delo 1 para a distribuicao de massa da Galaxia. Tais valores permanecem proximos dos
que foram usados como restri¢oes iniciais ao modelo. Até mesmo as constantes de Oort A
e B, que nao foram usadas como restricoes, apresentam valores modelados proximos da-
queles estimados na literatura. A figura [R5 mostra o ajuste resultante do modelo 1 (curva
vermelha) aos dados de velocidade terminal na Galdxia interna; os dados apresentados
correspondem aos observados no primeiro (senl > 0) e quarto (senl < 0) quadrantes. A
figuraRB mostra as velocidades de rotagao W (R) (equacaoB3T]) em fungao da razao R/Ry
para dados de regioes Hi na Galdxia externa. A curva vermelha corresponde ao ajuste
resultante do modelo 1 aos dados observacionais. A curva de rotagao obtida a partir do
modelo 1 é apresentada na figura como a curva solida vermelha. Também sao apresen-
tadas as curvas de rotagao relativas a cada componente Galdctica: bojo (linha pontilhada);
discos (linha tracejada); e halo escuro (linha trago-pontilhada). Os dados observacionais

sao os mesmos apresentados na curva de rotacao da figura 211
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Tabela 8.4 - Propriedades locais resultantes do modelo 1 para a distribuigao de massa da Galaxia.

Propriedade Valor
Velocidade circular local 218 km s7!
Velocidade angular local Qg 29,07 km s~* kpe ™!
Constante de Oort A 16,96 km s~! kpc!
Constante de Oort B -12,11 km s~ ! kpe™?
Densidade superficial local (em |z| < 1,1 kpc) o, 1<; 1y 67,8 Mg, pc™2
Densidade superficial local devido aos discos ¥, 52,9 My pc2
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Figura 8.5: Velocidades terminais em R < R, para longitudes no primeiro e quarto quadrantes. Os dados
sdo de [Burton e Gordonl (I_‘L9_Z§) ¢ [Clemens (I_L%j) (compilados por [Sofue et a ] ). A curva vermelha

representa o ajuste resultante do modelo 1 para a distribuigdo de massa da Galaxia.
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Figura 8.6: Velocidades W (equacao [R31]) em funcao da razao R/Ry. Os dados de regices H1I na Galdxia
externa sao de |Emh_e1;_aLJ (Il%_d) e |B_lmzj1;_al,| (Il%j) A curva vermelha representa o ajuste resultante do

modelo 1 para a distribuicao de massa da Galaxia.

350

300

250 %§ =
L . FHE

200 &5

ge

ot

\
|
1
o v e b b

velocidade de rotagdo [km s7']

o)l
(@)
AL i i ( D B B ER B
\
\
NI B

(@}
o)}

10 15
raio Galactico [kpc]

N
O

Figura 8.7: Curva de rotacao obtida a partir do modelo 1 para a distribuicdo de massa da Galaxia
(curva vermelha). As curvas devido a contribuicdo de cada componente Galdctica sdo mostradas pela
linha pontilhada para a contribuicao do bojo, linha tracejada para a contribuicao do disco, e linha trago-
pontilhada para a contribuicao do halo escuro. Os dados observacionais sao os mesmos apresentados na

curva de rotagao da figura 211
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8.2 Potencial axissimétrico no plano meridional do disco

A descricao da distribuicao axissimétrica de densidade de massa do disco, com seus
perfis de variacao nas direcoes radial R e z perpendicular ao plano-médio, possibilita a

obtencao do potencial gravitacional associado e o respectivo campo de forcas. No entanto,

como mesmo apontado por Binney e Tremaine (1987), o cdlculo do potencial e do campo de

forga que sao gerados por uma dada distribuicao de matéria é geralmente uma tarefa ardua
que muitas vezes leva a férmulas complicadas envolvendo funcoes especiais ou calculos
numéricos. Isto se torna evidente ao tentarmos aplicar a equacao de Poisson para o calculo
do potencial a partir da distribuicao de densidade do disco dada pelas equagoes e
Dada a dificuldade em se obter uma solucao analitica para o potencial do disco resultante do
nosso modelo de massa, optamos pelo cdlculo numérico que deriva o potencial diretamente
de uma distribuicao de particulas com perfis de densidade idénticos aqueles utilizados no
modelo.

Um par potencial-densidade composto por expressoes analiticas simples para descrever

as propriedades axissimétricas das galdxias foi proposto por [Miyamoto e Nagai (1975) na

forma:

—-GM
@MN(Ry Z) = 3 (848)
\/R2 + (a 4+ V22 + b?)
e densidade resultante:
B2M N aR?+ (a+3v22 +b2) (a+ V22 + b2 ?
pun(R, 2) = ( i ) ( ) ( ) . (8.49)

[R2 +(a+ V22T b2)2} RTINS

Quando temos a = 0 na equacao [R.48], o potencial ®,,y se reduz ao potencial de uma dis-

tribuicao esférica de Plummer (Plummer[1911), e quando b = 0, @,y se reduz ao potencial

de um sistema de disco extremamente achatado de Kuzmin (Kuzmin [1956). Portanto, de-

pendendo da escolha dos dois fatores de escala a e b, ® ;5 pode representar o potencial de
qualquer sistema indo de um disco infinitamente fino a uma distribuicao esférica. A simpli-
cidade matemaética das expressoes do par potencial-densidade de Miyamoto e Nagai, além

da sua facil manipulagao tanto analitica quanto numérica, sao caracteristicas que as fazem
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ser amplamente utilizadas na grande maioria dos estudos sobre a modelagem dinamica

da Galédxia e a computagao de drbitas estelares. No trabalho de |Allen e Santillan (1991),

os autores constréem um modelo para a distribuicao de massa da Galaxia cujo perfil de
densidade para ambos o bojo e o disco é dado na forma do perfil de Miyamoto e Nagai da
equagao Com tal modelo, os autores sao capazes de reproduzir a curva de rotagao
observada da Galaxia, assim como uma série de observaveis locais como as constantes de
Oort, velocidade de escape local, forca K, perpendicular ao plano do disco, entre outros.
Apesar de todas as vantagens do potencial analitico na forma da equacao R4S é re-
conhecido que a distribuigao de densidade resultante (equagao [8.49) deve representar bem

apenas de forma grosseira a estrutura global da galaxia. Por exemplo, como apontado

em [Binney e Tremaine (1987), da equacao [RA49 temos que a densidade no plano do disco

p(R,0) oc R~ para altos valores de R, enquanto que os perfis de brilho dos discos de-

—R/Ra - Além disso, é possivel

crescem de forma mais rapida com uma lei exponencial e
que o perfil de densidade de Miyamoto e Nagai reproduza apenas de forma aproximada
a distribuicao vertical de densidade observada nos discos galacticos. Mesmo os detalhes
que empregamos em nossos modelos de discos, como a depressao central de densidade,
o minimo de densidade na co-rotacao, o aumento da escala de altura com o raio, entre
outros, seriam dificeis de modelar utilizando o perfil de densidade de Miyamoto e Nagai.
Estas sao exatamente algumas das razoes que motivam nosso empreendimento em analisar
os efeitos de uma descricao mais detalhada do potencial do disco sobre a estrutura das
Orbitas estelares na Galaxia. Podemos dizer que este é o elemento novo que pretendemos
fornecer como contribuigao desta parte do estudo.

Como mencionado anteriormente, optamos pelo calculo numérico direto do potencial
e campo de forgas resultantes do modelo de distribuicao de massa do disco. A seguir,

apresentamos o método empregado para a discretizacao da distribuicao de massa e o calculo

do potencial e forcas em uma grade no plano meridional R — z.

8.2.1 Discretizagao da distribuicao de massa dos discos

Dada uma distribuicao continua de densidade espacial p(R, z), temos pelo menos duas

formas distintas de discretizar a massa contida em cada unidade de volume do sistema.

1. Dividimos o volume total V,,; em elementos de mesmo volume V', ou seja, o volume
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que engloba um ponto arbitrario (R, z) é o mesmo para qualquer outro ponto do
sistema: V(R;,z) = V(Rj,z;) = V. Dessa forma, a massa em cada elemento de

volume depende exclusivamente da densidade espacial:

M(R, z)

IO<R7 Z) - Vv

M(R,z) = p(R,2)V . (8.50)

2. Dividimos a massa total M;,, em elementos de mesma massa M. Neste caso, a
densidade espacial p em cada ponto (R, z) do sistema dependera diretamente da
densidade numérica n(R, z) de elementos de massa M. Inversamente, derivamos o
numero de elementos de massa M por unidade de volume a partir da densidade

espacial p na forma:

S p(Rz) = %(R, IM = n(RAM = n(R.2) = p(R, z)% (851)

Embora o método 1 descrito acima resulte naturalmente em uma discretizacao de massa
que gera uma distribuicao suave do potencial, observamos que para uma boa resolugao
espacial muitos elementos de volume devem ser gerados, o que o torna dispendioso com-
putacionalmente. Optamos entao pelo método 2 por apresentar uma maior facilidade de
implementagao numérica e com menor custo computacional.

Pelo método 2, o que basicamente fazemos é gerar um sistema de particulas cuja distri-
buicao espacial ¢é idéntica a distribui¢ao de densidade p(R, z) do sistema em estudo. Atri-
buindo a mesma massa M para todas as particulas, a densidade numérica de particulas
n(R, z) recuperara a informacao sobre a densidade espacial p(R, z) de acordo com a tltima
igualdade na equacao R5Il No caso das componentes do disco Galdctico, de acordo com
nossos modelos, as expressoes para a densidade espacial p (equagoes e [B20]) sao dadas

na seguinte forma:

p(R, Z) = Z(R) f(Z) ) (852)
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onde f(z) é a fungao para a variagao da densidade com a altura z perpendicular ao plano do
disco. Substituindo p(R, z) da equacao B52 na ultima igualdade da equagao BHT] temos:

n(R,z) = X(R) f(z) (8.53)

1
e
A equagao nos mostra que, de uma forma pratica, a primeira informacao da distri-
buigao de densidade que devemos recuperar é a da superficial 3(R). Distribuindo verti-
calmente as particulas de acordo com a funcao f(z) em cada raio R, recuperamos a distri-
buigao para p(R, z). As densidades superficiais das componentes do disco (fino, espesso,
Hr1 e Hy) apresentadas nas equagoes B, e BTl sao dadas na forma X(R) = 3o f(R),
com f(R) sendo a funcao para o perfil de variacao radial. Identificando a normalizagao

da densidade ¥y como a quantidade Ny de particulas de massa M por unidade de area
NoM
A Yo =
) 0 A

apenas o nimero de particulas por unidade de drea N(R)/A, achamos que o nimero de

, substituindo estas quantidades de volta na equacao B.53] e considerando

particulas por unidade de intervalo AR em func¢ao do raio R é simplesmente dado por
N(R) = Nof(R).
Dessa forma, dividimos o plano-médio do disco Galactico em anéis de largura AR e o

nimero de particulas em cada anel é calculado como:

N(R)AR = N, f(R)AR, (8.54)

onde N, agora representa a normalizacao para o nimero de particulas no anel central. Em
seguida, para cada anel sorteamos aleatoriamente os raios R, (p =1 — N(R)) das N(R)
particulas de forma a seguir uma distribuicao uniforme entre os raios R e R + AR. De
posse dos raios R, sorteamos aleatoriamente as alturas z, de acordo com a funcao f(z)
para a faixa de raios em questao. Este procedimento é realizado para cada componente
do disco em nossos modelos, e ao final obtemos pares de posigoes (R,, z,) para todas as
particulas em cada componente.

Uma informacao de que devemos dispor de antemao ¢ a do nimero total de particulas

que sera atribuido a cada componente do disco. Para tanto, utilizamos o valor da razao
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entre a massa de cada componente e a massa total do disco. Do nosso modelo 1 para a

distribui¢ao de massa na Galaxia, e da tabela B3] temos que tais razoes sao dadas por:

M no . Mes €SSO
disco fino : fino — 0, 604 disco espesso : —2° — () 162
total total
M, M,
disco HI : T — 0,164 disco H, : T2 — 0,07
total total

Sendo N, o numero total de particulas utilizadas, o nimero correspondente de particulas

em cada componente k do disco é obtido na forma:

M
Ny, = < : ) Niot » (8.55)

com My /M dado por cada uma das razoes apresentadas acima. Para o numero total

de particulas, utilizamos Niox = 1,1 x 10°. Dessa forma, a cada particula é atribuida uma

= 4,503 x 10° M. A informagao sobre N, é utilizada para o fator de
normaliza¢ao NZO;a equacao

Um argumento contrério a discretizacao das componentes gasosas do disco (H1 e Hy)
pode ser levantado. No entanto, dado o nosso presente interesse em obter apenas o po-
tencial devido a distribuicao espacial de massa, nao achamos que tal procedimento leve a
erros criticos no potencial final resultante.

Obtidos os raios R,, e alturas z,, de todas as particulas de cada componente k do disco,
sorteamos aleatoriamente valores para os azimutes 0, de acordo com uma distribuigao
uniforme entre 0 e 2. Para verificar a consisténcia do método, obtemos para a densidade
superficial local de massa calculada a partir do niimero total de particulas em um anel de
0,5 kpc de largura centrado em 7y o mesmo valor resultante do modelo 1, ¥y, = 52,9 Mg
pc2.

A figura mostra o resultado do perfil radial da densidade de particulas em cada
componente do disco para o nosso modelo 1. Obviamente, estes sa0 0s mesmos per-

fis para as distribui¢oes de densidade superficial de cada componente apresentados nas

equacoes R e BIIl Os discos fino e espesso modelados apresentam extensoes radiais
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maximas ~ 22 — 23 kpc. E discutido na literatura a existéncia de um cut-off na distri-
bui¢ao de densidade do disco estelar da Galédxia em raios ~ 14 — 15 kpc. Esta é uma

caracteristica presente nos modelos da estrutura Galactica e de populacoes estelares como

os de Besancon (Robin et all2003). Recentemente, [Minniti et al) (2011), usando estrelas

Red Clump, encontraram que tal cut-off em 14 kpc é uma caracteristica geral do disco,

sendo detectado em vérias longitudes Galacticas. |Carraro (2013) aponta alguns vieses

observacionais nos resultados de Minniti et al., como a técnica utilizada para a separacao
das Red Clump das estrelas anas e sub-gigantes nos campos observados, e principalmente,
os efeitos do warp e flare do disco Galactico. De acordo com o autor, ¢ natural encon-
trar um cut-off na densidade de estrelas ao se observar ao longo do plano b = 0° formal,
uma vez que em distancias Galactocéntricas de ~ 13 — 15 kpc a curvatura do disco na

forma do warp Galactico ja comeca a se tornar proeminente. Recentes trabalhos nesta

linha (Brand e Wouterloot [2007; ICarraro et al) 2010; [Sale et all2010) de fato encontram

que o disco estelar é muito mais estendido radialmente, até pelo menos 20 kpc do centro

Galéctico, e em acordo com surveys de Hr e Hir. Em particular, (Carraro et all (2010) en-
contraram associagoes estelares extremamente jovens a mais de 20 kpc do centro Galactico
e no terceiro quadrante. Isto implica que as extensoes dos discos fino e espesso do nosso
modelo podem ser compativeis com o observado, levando em conta as consideragoes apre-
sentadas acima. No presente estudo, nao experimentamos em modelar o warp Galactico
dado o fato de que o método empregado para a obtencao do potencial requer a modelagem
axissimétrica (com respeito ao eixo-z) da distribuicdo de massa do disco. A extensao do

disco de H1 no nosso modelo, com um raio de ~ 35 kpc, é bem similar ao considerado

como sendo o limite do disco de H1 Galactico de acordo com |[Kalberla e Kerp (2009).

A figuraB9 mostra histogramas para as distribuigdes de densidade dos discos em fungao
da altura z de acordo com nosso modelo 1. Na figura[8T0, apresentamos as distribuigdes de
particulas para cada componente do disco no plano meridional R — z. Uma representacao
das componentes bojo e discos na forma da distribuicao de particulas de acordo com o
modelo 1 é apresentada na figura Na figuraRI2] apresentamos a mesma distribuicao
anterior agora na forma de mapa all-sky em coordenadas Galécticas e usando projecao de

areas-iguais Aitoff.
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Figura 8.8: Histogramas para distribuicoes radiais de particulas em cada componente do disco de acordo
com o modelo 1: preto para o disco fino; azul para o disco espesso; vermelho para o disco de HI; e verde
para o disco de Hy. As distribuigoes sao normalizadas com relagao ao valor maximo de contagens no disco
fino; a largura do bin é de 0,25 kpc.
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Figura 8.9: Histogramas para distribuigoes verticais de particulas em cada componente do disco de acordo
com o modelo 1. As cores sao relativas aos histogramas da figura 88l As distribuicoes sao normalizadas

com relacao ao valor maximo de contagens no disco fino; a largura do bin é de 0,025 kpc.
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R [kpc]

Figura 8.10: Distribui¢ao de particulas no plano meridional R — z do disco de acordo com o modelo 1.
Os circulos com as diferentes cores representam, respectivamente: preto - disco espesso; marron (com a

maior extensao radial) - disco de HT; azul - disco fino; e cinza-claro - disco de Hs.
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Figura 8.11: Representagdo no plano meridional do sistema bojo-disco na forma de distribui¢ao de
particulas de acordo com o modelo 1. Particulas com raios ‘negativos’ (para fins de visualizagao) cor-

respondem aquelas com azimutes 6 entre w e 2.
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Figura 8.12: Representagao no plano de coordenadas Galécticas longitude-latitude do sistema bojo-disco

na forma de distribuicao de particulas de acordo com o modelo 1. A figura usa projecao de areas-iguais
Aitoff.

8.2.2 Calculo do potencial do disco e gradientes

Dada a distribuigao de todas as particulas p no disco, com as posi¢oes (R, 0,, z,), €
todas com a mesma massa M,, passamos para o calculo do potencial gravitacional axis-
simétrico devido a tal distribuicao de massa. Para tanto, construimos uma grade no plano
meridional R — z, onde ambos o potencial e os gradientes nas direcoes R e z serao mape-
ados. Utilizamos uma grade cartesiana com uma resolucao em raio de AR = 0,1 kpc e
em altura de Az = 0,02 kpc ; os limites minimo e méaximo na dire¢ao radial sao de 0 e
50 kpc, respectivamente, e os limites minimo e maximo em altura z sao de -20 e 420 kpc,
respectivamente. A grade é composta, portanto, por 10 pontos (referimo-nos aos pontos
da grade como os vértices das células formadas pelas duas malhas ortogonais nas direcoes
Re 2).

A geracao das posigoes das particulas a partir de fungoes numéricas que geram nimeros
aleatorios naturalmente leva a regioes do espaco com leves sub- ou sobre-densidades de
pontos. Embora tal caracteristica nao comprometa a axissimetria em larga escala da
distribuicao de massa, ela pode afetar o valor obtido para o potencial dependendo da
direcao azimutal que se adote para a grade. Para contornar este problema, calculamos o

potencial em cada ponto da grade e para varias diregoes azimutais da mesma; adotamos
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um total de 24 diregoes, espacadas de 15° em azimute. O potencial final em cada ponto é
considerado como uma média dos potenciais para cada direcao da grade. Para o céalculo
do potencial ®, em cada ponto g da grade na direcao azimutal 6,,, devido a todas as

particulas p de massa M, e a distancias dg,, usamos a seguinte expressao:

Ntot

R

(8.56)

onde as distancias dg, das particulas até o ponto da grade em questao sao calculadas como:
2 2 211/2
dgp = [(Rycosb,, — R,cos6,)* + (Rysenf,, — R,sen6,)” + (zy — 2,)°] '~ | (8.57)

sendo R, e z, as posicoes do ponto da grade na diregao azimutal 6,,. O parametro € na
equacao é comumente chamado de parametro de suavizagao, e sua funcao ¢é evitar que
a ocorréncia de particulas a distancias extremamente pequenas de um determinado ponto
da grade induza erroneamente valores muito altos para o potencial neste ponto. Como o
préprio nome sugere, o parametro € serve para a suavizacao do potencial calculado ponto
a ponto na grade. Um valor que achamos apropriado e utilizamos em nossos calculos é
e = 0,2 (nas mesmas unidades de dg,). O potencial final em cada ponto ¢ entao obtido a

partir da média dos potencias para cada diregao 6, da grade:

Z D, , (8.58)

911

com @, dado pela equacao e Ny, sendo o ntimero total de diregoes azimutais da grade
(24 em nosso caso).

Com o potencial ¢, = (®,) tabelado em cada ponto da grade, calculamos os gradientes
radiais 0®,/0R e verticais 0®,/0z usando diferencas finitas com o método do passo central.
Além destes gradientes, também necessitamos das derivadas cruzadas 9*°®,/0R0z para o

método de interpolacao explicado adiante. As relagoes que usamos sao as seguintes:
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9, D (R+ AR, z) — ®,(R — AR, )

oR 2AR (8.59)
00, Oy(R, 2+ Az) — Dy(R, 2z — Az)
0z 2Az (8.60)
P,  OYR+ AR, 2+ Az) — Oy(R+ AR, z — Az) B
ROz AARAz
CPy(R—AR, 2+ Az) + ©y(R— AR, z — Az) (3.61)
4ARAz '

A figura mostra os contornos das curvas equipotenciais no plano meridional do
disco; o potencial @, tabelado na grade R — 2 é dado em unidades de 10* km? s72. Nas
figuras e BTIH apresentamos os contornos dos gradientes do potencial nas dire¢oes
radial e vertical, respectivamente; em ambas as figuras, os gradientes sao dados em unidades
de km? s72 pc~!. A figura mostra a variagdo da forca vertical K, (K, = 0®,/0z,

§BIT3) em funcao da altura z no raio Ry. No painel a esquerda, apresentamos resultados

recentes de [Zhang et al. (2013) sobre o potencial local modelado a partir da cinematica

de estrelas anas de tipo K com dados do SDSS/SEGUE: as curvas vermelhas referem-se

a diferentes modelos de massa, com comparagoes para as predicoes de K, versus z de

Kuijken e Gilmore (1989a). O painel a direita mostra a variagao de K, de acordo com o

nosso modelo de massa. Encontramos uma boa concordancia entre as predicoes para K, nos
varios modelos da literatura e o obtido no presente estudo. Na figura[8.17, apresentamos a
curva de rotacao resultante do nosso modelo de massa e para varias alturas com relacao ao
plano-médio do disco. O gradiente vertical de velocidade de rotacao que obtemos para um
raio médio de 5 kpc é de 9V, /0z = —19 km s~! kpc™!, em bom acordo com o encontrado

nos modelos de lJalocha et all (2010) de 9V, /02 = —21,3+4,2 km s~! kpc™!. A velocidade

de escape local Vi, resultante do nosso modelo é de Vs, = 400 km s~!. Este parece ser

um valor bem abaixo do estimado na literatura. Por exemplo, [Leonard e Tremaine (1990)

determinaram o intervalo para a velocidade de escape local de 450 — 650 km s~!, com 90%
de confianca. Baseado em uma selecao de estrelas da amostra do Hipparcos com distancias

menores que 200 pc, e considerando apenas as velocidades tangenciais para o calculo de
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Figura 8.13: Curvas equipotenciais no plano meridional para o potencial resultante do modelo 1 da
distribui¢ao de massa no disco Galactico. O médulo do valor do potencial em cada curva é dado em
unidades de 10* km? s—2.

suas velocidades espaciais, com uma correcao para a velocidade do LSR de 220 km s,

obtemos que apenas cerca de 0,01% desta amostra apresenta velocidades espaciais maiores
que 400 km s~!'. A figura B.I8 mostra a distribuicao de velocidades espaciais obtida para

tal amostra.

8.2.3 Interpolagao do potencial e gradientes

A grade formada com os valores do potencial do disco e seus gradientes sera utilizada na
integracao de dérbitas estelares. Para tanto, fazemos uso de interpolacao numérica em duas
dimensoes com os dados tabulados. Utilizamos o método chamado bicubic interpolation,
que faz uso da fungao y(z1,z2) e de suas derivadas dy/dzy, Oy/Oxy e O*y/Or10x9 em
cada ponto da grade cartesiana. A funcao interpoladora encontrada terd as seguintes
propriedades: (i) Os valores da funcao y(z1,x2) e de suas derivadas sdo reproduzidos
exatamente sobre os pontos da grade; (ii) os valores da fungao e suas derivadas mudam

continuamente enquanto o ponto interpolador muda de uma célula da grade para outra.

Construimos um algoritmo de interpolagao baseado na rotina ‘bcuint’ publicada no Nu-

merical Recipes do Fortran 77 (Press et all[1992), a qual executa o método bicubic inter-
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Figura 8.14: Contornos de valor constante para o gradiente radial do potencial resultante do modelo 1
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Figura 8.16: Variacao da for¢a K, perpendicular ao plano em funcao da altura z no raio Galactico Ry.
Painel a esquerda: resultados de modelos de |Z_h_a.ngﬁ_al.| (IZQlj) a partir de dados de cinematica estelar
do SDSS/SEGUE; painel a direita: resultado do nosso modelo 1 para a distribui¢ao de massa na Galdxia.
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Figura 8.17: Curvas de rotagao resultantes do modelo 1 para a distribuicao de massa na Galaxia. Cada

curva corresponde a uma diferente altura z indicada na legenda.
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Figura 8.18: Distribuicao de velocidades espaciais calculadas para uma amostra de 54.935 estrelas do
Hipparcos com distancias heliocéntricas menores que 200 pc. A velocidade do LSR adotada é de Vy = 220
km s~!. A linha vertical tracejada indica a velocidade de escape local resultante do nosso modelo, Vese, =
400 km s~ 1.

polation e retorna os valores da funcao interpolada e de seus dois gradientes. Basicamente,

a funcao interpolada ¢é calculada na forma:
3 3
Y(z,y) = ZZ ci; 'y’ (8.62)

Os coeficientes ¢;; sao calculados utilizando a rotina ‘bcucof” do Numerical Recipes do
Fortran 77. Adaptamos as rotinas mencionadas a um codigo escrito em linguagem IDL
e com a vetorizacao dos passos de iteracao presentes nos codigos originais. A integracao
numérica das orbitas apresentadas no préoximo capitulo fazem uso do codigo de interpolagao
para o calculo dos gradientes do potencial do disco.

Dado o fato de usarmos uma grade limitada ao raio R = 50 kpc e a alturas z = +20 kpc,
limites estes definidos por questoes computacionais, é de se esperar que durante o processo
de integragao, érbitas estelares com altas excentricidades e/ou grandes variagoes em altura
possam ultrapassar tais limites. A fim de contornar problemas de ordem numérica, para

as orbitas que ultrapassam os limites da grade, o potencial do disco e seus gradientes sao
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obtidos a partir do potencial analitico de Miyamoto e Nagai da equacgao 848 os valores
dos parametros a e b nesta equacao sao ajustados de forma a garantir uma transicao suave

do potencial interpolado para o potencial analitico nas extremidades da grade.



212 Capitulo 8. O potencial gravitacional tridimensional da Galaxia




Capitulo 9

Orbitas no potencial Galactico

Neste capitulo, apresentamos os resultados da integracao de oérbitas estelares sob o
potencial Galactico modelado no capitulo anterior. Aplicamos o esquema de integracao
numérica das orbitas para uma amostra de aglomerados abertos com informagoes espaciais
e cinematicas disponiveis. Analisamos os resultados provindos das érbitas dos aglomera-
dos abertos, para os quais temos boas estimativas de idades e de composi¢cao quimica, e
procuramos por correlagoes entre estas quantidades e os parametros orbitais calculados.

Comparamos os nossos resultados com estudos semelhantes e recentes na literatura.

9.1 FEsquema de integracao das orbitas

Para as amostras de objetos que estudamos, temos informacao sobre suas posicoes
celestes, distancias heliocéentricas, velocidades radiais e movimentos proprios. Em nosso
esquema de integracao, achamos conveniente a resolucao das equagoes de movimento com
as posicoes e velocidades dadas em coordenadas cilindricas (R, 6, 2l e no sistema Ga-
lactocéntrico apresentado no capitulo [Il Utilizando o esquema geométrico apresentado na
figura 2.2 e lembrando que d, é a distancia heliocéntrica do objeto projetada no plano

Galactico (d, = dcosb), obtemos as posigoes a partir do sistema de equagoes:

R = +/R2+ (dcosb)? — 2Ryd cosbcos
b
0 = sen~! (dC}(;S senl> (9.1)

z=dsenb+ z.

! Utilizamos a coordenada azimutal # no lugar da convencional ¢ apenas para facilitar a associacdo com

as equagoes presentes no capitulo
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Na ultima igualdade, corrigimos as alturas z dos objetos adotando a altura solar z; = +20

pc acima do plano Galactico (e.g. zg = +14,8 4+ 2,4 pc - Bonatto et all 2006; z, =
+24,2+1, 7 pc - Maiz-Apellaniz 2001; zp = +25+5 pe - Jurié et alll2008). De posse das ve-

locidades radiais heliocéntricas, movimentos préprios, distancias e coordenadas Galacticas,
utilizamos as expressoes apresentadas na equacao para a obtencao das velocidades U,
V e W no sistema heliocéntrico. Para as velocidades no sistema Galactocéntrico II, © e
7, utilizamos as expressoes na equacao [Z.11] para a correcao das velocidades U, V e W do
movimento solar e do movimento do LSR. As componentes radiais Vz e azimutais V,, Galac-
tocéntricas das velocidades no plano do disco sao obtidas a partir do par de equagoes
Com o vetor de posicoes [R, 0, z] e velocidades [Vg, €2, Z] formados (2 = V;/R), resolvemos

as equagoes de movimento para a Orbita sob o potencial gravitacional axissimétrico ®:

o4 AV

5 0D o _
R = aR—l—RH P (9.2)
2 .. dQ
b = —ZRé o (9.3)
0o dz
_ 9 dZ 4
- 0z dt (9-4)

A equagao 9.3 expressa a conservagao da componente do momento angular na diregao

dL. d(R?0)
. —  dt
acoplado de oscilacao da estrela no plano meridional R — z. As derivadas temporais nas

do eixo-z, = 0, enquanto as equacgoes 9.2 e 9.4 descrevem o movimento
equacoes de movimento acima sao utilizadas no integrador numérico que implementa o
método Runge-Kutta de 5% ordem (capitulo M), e que retorna as posicoes e velocidades
para um passo de tempo t + At. A seguir, apresentamos os resultados da integracao de

orbitas para a amostra de aglomerados abertos.
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9.2 Orbitas de aglomerados abertos

Utilizamos novamente o catdlogo DLAM de aglomerados abertos de [Dias et al. (2002),

ja apresentado no capitulo [ (§ E21). A presente versao 3.3 do mesmo contém 605 al-
gomerados com dados de distancias, idades, velocidades radiais e movimentos préprios.
Utilizamos esta subamostra para o esquema de integracao de orbitas apresentado na secao
anterior.

Nao realizamos nenhuma selecao baseada nos erros observacionais dos dados presentes
no catalogo; utilizamos todos os objetos com informacoes espaciais e cinematicas dis-
poniveis. No entanto, levamos em consideragao a influéncia dos erros observacionais sobre
os parametros orbitais calculados. A partir de uma simulacao Monte Carlo, para cada
aglomerado, realizamos um total de 100 integracoes de érbitas mudando os valores do ve-
tor de entrada [R, 0, z, Vg, ), Z] em cada realizagao levando em conta seus erros estimados
lOR, 09,04, 0v,,0q,07]. Para cada realizagao, cada parametro A; do vetor ¢ obtido a partir
da relacao: A; = A+o04xrand, onde A é o valor obtido a partir dos dados catalogados e o4
a sua incerteza associada; rand é um niimero aleatorio gerado a partir de uma distribuicao
normal com média 0 e desvio padrao igual a 1. As incertezas o4 em cada parametro de
entrada sao derivadas dos erros observacionais em velocidade radial e movimento proprio
presentes no catalogo, e de um erro relativo de 10% adotado para as distancias, sendo todos
considerados como Gaussianos. As 100 érbitas computadas fornecem as distribuicoes para
cada parametro orbital e das quais sao calculados os valores médios e desvios padrao.

As orbitas dos aglomerados sao integradas ‘para tras’ no tempo e sobre um intervalo
total de 5 Ganos. Este tempo de integragao é escolhido para assegurar que os aglomerados
executem varias oérbitas galdcticas e os parametros orbitais médios sejam determinados
satisfatoriamente. A figura mostra uma 6rbita tipica de um aglomerado (neste caso o
NGC 5316) no sistema Cartesiano de coordenadas Galacticas. A regularidade apresentada
por esta orbita é uma evidéncia de que o nosso método numérico para interpolacao do
potencial do disco é eficiente no que se refere a conservagao da energia e momento angular
orbital.

Os parametros orbitais derivados das integracoes sao os raios apogaléacticos R, e peri-
galacticos 7, as excentricidades e e o valor absoluto das alturas maximas zmax atingidas

com relacao ao plano Galactico. Os raios R, e R, sao determinados a partir dos valores
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Figura 9.1: Orbita tipica de aglomerado aberto (NGC 5316) calculada para um tempo total de 5 Ganos.
O plano = — y corresponde ao plano-médio do disco Galactico, na altura z = 0.

maximo e minimo, respectivamente, da distancia Galactocéntrica do aglomerado na érbita
integrada pelo tempo de 5 Ganos. As excentricidades orbitais sao derivadas dos raios apo-

e perigalacticos na forma:

6= —H (9.5)

Como apontado por (Wu et al. (2009), os erros finais nos parametros orbitais devem in-
cluir dois tipos de incertezas: uma associada a variacao intrinseca dos parametros dentro

do intervalo de integracao de 5 Ganos, possivelmente devido a efeitos de caos e/ou dis-

tribui¢oes complexas de familias orbitais (Dinescu et alll1999); e outra, sendo a principal

fonte, vem dos erros observacionais nos dados de entrada mencionados anteriormente. Wu
et al. estimaram que as excentricidades orbitais e as alturas maximas z,., sao afetadas
principalmente pelas incertezas nas distancias dos objetos. A grande incerteza sobre e é

propagada das incertezas de ambos R, e R,. A grande incerteza sobre zy.x vem do fato
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da maioria dos aglomerados possuirem pequenas alturas z e se moverem proximo ao plano
do disco, fazendo com que pequenas mudancas nos dados de entrada produzam grandes
variacoes relativas das suas orbitas na direcao perpendicular ao plano.

Dos 605 aglomerados, 13 apresentaram orbitas cujos raios apogalacticos R, + opr, €
alturas maximas zmax + 0., €xcederam os limites da grade utilizada para a interpolagao
do potencial do disco. Embora tenhamos adotado que para as érbitas que ultrapassam
os limites da grade o potencial do disco é obtido do potencial de Miyamoto e Nagai, nao
garantimos uma perfeita continuidade do campo de forcas nas fronteiras da grade. Dessa
forma, nao consideramos estas 13 orbitas como acuradamente calculadas e as retiramos
da amostra final. A figura mostra as distribui¢oes dos parametros orbitais para os 592

aglomerados com drbitas calculadas através do método descrito acima (histogramas azuis).

Para comparacgao, também mostramos as distribuicoes obtidas nos estudos de [Wu et al

2009) (histogramas vermelhos) e de [Vande Putte et all (2010) (histogramas verdes). Es-
tes dois trabalhos também utilizam o catdlogo DLAM de aglomerados abertos, porém
relativo a uma versao que continha dados de distancias e velocidades espaciais para cerca
de 480 objetos. O maior nimero de aglomerados na nossa amostra deve ser levado em
consideragao nas comparagoes das distribui¢oes na figura @21 Embora os aspectos gerais
das distribuicoes de cada parametro concordem razoavelmente bem entre si, verificamos
ligeiros desvios dos nossos resultados com relacao aos da literatura. A nossa distribuicao de
raios apogalacticos apresenta um sistematico desvio para maiores valores em raios R, = 9
kpc quando comparado a distribuicao de Wu et al. De modo contrario, nossos raios peri-
galdcticos apresentam sistematicamente um desvio para menores valores comparado aos de
Wu et al., para raios R, < 7 kpe. Isto implica que, em média, nossas érbitas apresentam
deslocamentos radiais maiores que as orbitas dos outros autores. Isto pode ser confirmado
ao se observar as distribuicoes de excentricidades; para excentricidades e > 0,1, nossa
distribuicao apresenta excessos de objetos com érbitas mais excéntricas comparado as dos
outros autores. A nossa distribuicao de alturas maximas apresenta valores sistematica-
mente maiores com relacao as da literatura para zy.x 2 0,2 kpc.

Estes desvios nas distribuigoes dos parametros orbitais sao principalmente devido aos

diferentes modelos para a distribuicao de massa da Galaxia adotados nos trabalhos. O

modelo do potencial gravitacional Galactico empregado por Wu et al. corresponde ao
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Figura 9.2: Distribuicoes dos parametros orbitais dos aglomerados abertos. Para os raios peri- e apo-
galdcticos, sdo apresentadas as distribuigoes obtidas no presente estudo (histogramas azuis) e as determi-
nadas por Wi et al, (@) (histogramas vermelhos). Para as distribuicoes de excentricidades e alturas

maximas acima do plano, também sao apresentados os resultados de (IZDJ_d) (histogra-

mas verdes).

modelo analitico de |Allen e Santillan (1991), com discos do tipo Miyamoto e Nagai, e

com uma massa total para a Galdxia de 9 x 10" Mo. Vande Putte et al. utilizam o

potencial Galactico proposto por [Fellhauer et al) (2006), o qual é composto por um bojo

com um perfil de Hernquist e um halo massivo que contribui com um potencial logaritmico,
nas mesmas formas utilizadas no presente estudo (segoes e BTT2). O modelo de
disco adotado por estes autores também ¢é na forma proposta por Miaymoto e Nagai.
Somando as massas do bojo e do disco no modelo de Vande Putte et al., temos um total de

1,34 x 10 M, aproximadamente duas vezes maior comparado ao nosso modelo (7 x 10

Mg, tabela B3]). Se considerarmos as estimativas apontadas por [Flynn et al) (2006, e
referéncias citadas) de que estudos baseados na distribui¢ao de brilho da Galdxia apontam

para massas totais (bojo + disco) no intervalo 5 — 7 x 10! M, concluimos que o modelo
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utilizado por Vande Putte et al. superestima o valor atribuido a massa barionica na
Galaxia. Na verdade, esta parece ser uma caracteristica geral dos modelos Galacticos
que utilizam as expressoes analiticas de Miyamoto e Nagai para o potencial e densidade
do disco. Embora estes modelos consigam reproduzir razoavelmente bem caracteristicas
dinamicas como a curva de rotacao e o perfil vertical local da forca gravitacional do disco,
eles geralmente atribuem massas muito altas para as componentes. De fato, calculando
a densidade superficial local do disco até a altura |z| = 1,1 kpc e com a expressao para
a densidade espacial p de Miyamoto e Nagai (equacao R49) com os parametros M, a e
b de Vande Putte et al., encontramos um valor Xy, = 103 Mg pc?, enquanto os valores
estimados na literatura ficam dentro do intervalo 48 — 56 My, pc2.

Apesar das distribuicoes de cada parametro orbital apresentarem formas parecidas
mesmo utilizando-se diferentes modelos de massa, as correlacoes um para um entre os
parametros individuais podem nao ser muito fortes. A partir da figura[0.3] observamos que
as melhores correlagoes ocorrem apenas para os raios apo- e perigalacticos, comparando os
nossos resultados com os de Wu et al. Para excentricidades e alturas méaximas, a dispersao
em torno da relacao um para um ¢ relativamente alta.

Passamos para a andlise de correlacoes entre os parametros orbitais e parametros fisicos
estimados como idades e composicao quimica dos aglomerados. A figura mostra as
distribuigoes de idades e metalicidades [Fe/H] para a amostra de 592 aglomerados com
parametros orbitais calculados no presente estudo. Desta amostra, temos 582 aglomerados
com dados de idades e 145 algomerados com dados de metalicidades no catdlogo DLAM.

Antes de investigar a dependéncia dos parametros orbitais com a metalicidade, devemos
analisar o comportamento da variagao radial da metalicidade dos aglomerados no disco
Galéctico. No capitulo [6l discutimos o gradiente radial de metalicidade dos aglomerados
focando na presenca da queda abrupta de abundancia de cerca de 0,3 dex apds o raio

de co-rotagdo. A partir do gradiente da razao [Fe/H] mostrado na figura @0 original

de [Lépine et all (2011)), vemos que a maioria dos aglomerados situados apés a co-rotagao
(linha vertical verde tracejada) apresentam metalicidades com valores abaixo de -0,2 dex.
O contrario ocorre para os aglomerados em raios interiores a co-rotacao, com a maioria

apresentando [Fe/H|> —0,2 dex. A distribui¢ao de [Fe/H] na figura também mostra

uma auséncia de objetos com metalicidades em torno deste valor. |Lépine et all (2011)
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parametros orbitais dos aglomerados abertos derivados no presente estudo

). As retas em cada painel indicam a relagdo um para um.

argumentam que uma possibilidade para o nivelamento do gradiente nas regioes externas

do disco é o fluxo de gas de metalicidade relativamente alta originado da co-rotagao, o

que é uma consequéncia da interacao do gas com o potencial espiral perturbador. Outra

possibilidade levantada pelos autores é de que uma grande fracao dos aglomerados que

sao atualmente observados em raios Galacticos de 15 — 20 kpc tenham nascido em raios

menores. Lépine et al. mostram que esta segunda possibilidade se sustenta pelo fato de que

em grandes raios Galacticos, para uma mesma energia de perturbacao, as érbitas varrem

um intervalo radial maior do que aquelas em raios mais internos. Dessa forma, podemos

esperar que aglomerados no disco externo da Galaxia, com metalicidades menores que -0,2

dex, apresentem drbitas com excentricidades relativamente altas. Estes autores também
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Figura 9.4: Histogramas para as distribuicoes de idade (painel & esquerda) e metalicidade [Fe/H] (painel
a direita) da amostra de aglomerados abertos do catdlogo DLAM com dados de distancias e velocidades

espaciais.

apontam que as grandes alturas z observadas dos aglomerados em grandes raios sao outro
argumento a favor da hipétese dos mesmos terem nascido em raios mais internos. Uma
vez que a forga gravitacional perpendicular ao disco decresce com o raio Galactico, a
amplitude da oscilacao da érbita na direcao z aumenta ao passo que a estrela se move para
raios maiores. Isto implica que os aglomerados no disco externo, com [Fe/H]< —0,2 dex,
também sao aqueles que possuem as Orbitas que atingem as maiores alturas maximas zax
com relagao ao plano.

As hipéteses levantadas acima acerca das excentricidades e alturas maximas sao com-
provadas nas figuras e A figura mostra que a grande maioria dos aglomerados
com razao [Fe/H]< —0,2 dex também apresentam altas excentricidades, e > 0,2. A mesma
anti-correlacao é observada entre a metalicidade e a altura maxima z,,,, na figura Q.7 a
maioria dos aglomerados com [Fe/H]< —0,2 apresenta zn.x = 0,2 kpc, o que corresponde
a duas vezes a escala de altura do disco fino nos nossos modelos.

Em contrapartida, as excentricidades e alturas méaximas nao apresentam uma de-
pendéncia muito clara com as idades dos aglomerados, como pode ser verificado a partir
da figura 0.8

A figura mostra a correlacao positiva entre as excentricidades e as alturas maximas
das orbitas dos aglomerados. Na figura [0.10, apresentamos o mesmo tipo de grafico agora
para a subamostra de aglomerados com dados de metalicidade [Fe/H]. Separamos os objetos

de acordo com aqueles que possuem [Fe/H|< —0,2 dex e aqueles que apresentam [Fe/H|>
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Figura 9.7: Relagao entre as alturas méximas orbitais dos aglomerados abertos e suas metalicidades
[Fe/H].

—0,2 dex (pontos vermelhos e azuis, respectivamente). A figura novamente torna claro
que a maioria dos aglomerados localizados no retangulo superior e a direita do gréfico,
a regiao que contém as maiores excentricidades e alturas maximas, também sao aqueles

que apresentam metalicidades menores do que -0,2 dex. As regides delimitadas pelas retas

tracejadas no grafico da figura[0.10 sdo baseadas no trabalho de [Vande Putte et al! (2010);

o autor considera que os aglomerados na regiao com os maiores valores de e e zya Sa0

provavelmente de origem extragalactica. No entanto, dados os argumentos de [Lépine et al

2011)), vemos que estes aglomerados possivelmente sao oriundos de regides mais internas

do disco Galactico.

A série de figuras a seguir mostram orbitas de alguns aglomerados abertos, todas rela-
tivas ao intervalo de tempo total de 5 Ganos. Em cada figura, o painel a esquerda mostra
a Orbita projetada sobre o plano Galactico, enquanto o painel a direita mostra a orbita no
plano meridional. Os circulos vermelhos preenchidos indicam a posicao atual observada de
cada aglomerado. Da figura a figura @19 temos as 6rbitas dos aglomerados: NGC
188, NGC 2682 (M67), NGC 2420, NGC 752, NGC 2506, Berkeley 33, Berkeley 20, Berke-
ley 29, Berkeley 31 e NGC 6791. Escolhemos estes aglomerados por que suas érbitas sao

apresentadas em [Wu et all (2009), o que torna féacil a comparagao dos resultados obtidos
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Figura 9.8: Dependéncia dos parametros orbitais dos aglomerados abertos (excentricidades e alturas

méximas ao plano) em funcao das suas idades.

nos diferentes estudos. Além disso, Wu et al. também apresentam as mesmas orbitas para

trées modelos diferentes do potencial Galactico. Os cinco primeiros aglomerados listados

acima foram estudados por [Carraro e Chiosi (1994), com suas érbitas também apresen-

tadas por estes autores. Todos os dez aglomerados acima possuem idades no intervalo
0,5 — 8,0 x 10 anos. Aglomerados velhos tém recebido grande atencao devido ao fato de
representarem pecas-chave no estudo da evolucao quimica e dinamica do disco da Galaxia

Carraro e Chiosi 1994).

Todas as 6rbitas no plano meridional apresentadas nas figuras sao do tipo boxy. Os
aglomerados se movem no plano meridional dentro das areas delimitadas pelas curvas de
velocidade-zero, preenchendo quase simetricamente a regiao em seu interior. As dérbitas
projetadas no plano Galéctico tornam claro o movimento quasi-periédico dos aglomerados,
confinado as regioes delimitadas pelos raios peri- e apogalacticos. Como pode ser notado na
figura[@.I8 o aglomerado Berkeley 29 possui uma 6rbita com raio apogalactico R, ~ 75 kpc
e altura maxima z,,, ~ 65 kpc, ultrapassando portanto os limites da grade de interpolacao

do potencial do disco. Este é um dos aglomerados que foram excluidos da nossa amostra

final por esta razao. [Vande Putte et all (2010) excluem os aglomerados Berkeley 20, 29,
31 e 33 da sua amostra final pelo fato destes apresentarem movimentos proprios catalo-
gados com valores muito altos, o que parece improvavel dadas as suas grandes distancias
heliocéntricas. Estes objetos estao entre os sete aglomerados mais distantes do Sol. Os au-

tores argumentam que os altos movimentos préprios destes aglomerados possivelmente sao
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enviesados por associagoes proximas de estrelas do campo. Além disso, Berkeley 29 apre-

senta uma velocidade de rotacao retrégrada (Vy < 0), um resultado também encontrado

por [Vande Putte et al. (2010) e [Erinchaboy e Majewski (2008). Este também é o caso do

aglomerado Berkeley 75, também excluido da nossa amostra final. A figura [0.21] apresenta

as Orbitas para a mesma série de aglomerados obtidas por [Wu et al/ (2009), utilizando o

modelo do potencial Galdctico de |Allen e Santillan (1991)).

Investigamos brevemente a dependéncia dos parametros orbitais dos aglomerados com o

modelo adotado para o perfil vertical de densidade do disco. No capitulo[§ e na tabela Bl

apresentamos os trés modelos com diferentes escalas de altura locais h.q empregados neste

estudo. Os parametros orbitais dos aglomerados obtidos neste capitulo foram derivados a

partir do potencial Galéctico que emprega o modelo 1 da distribuicao de massa. Para o

modelo 1, adotamos as escalas de altura dos discos fino e espesso como as estimadas por

Lépine e Leroy

2000

). No modelo 3, utilizamos as escalas de altura dadas em

Jurié et al.

2008), as quais sao aproximadamente cerca de trés vezes maiores do que as de Lépine et
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al. E importante enfatizar que as massas totais dos discos, assim como todos os outros
parametros estruturais, sao as mesmas em cada modelo, a unica diferenca sendo portanto

os valores das escalas de altura.
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Figura 9.22: Comparagao entre as alturas maximas das orbitas dos aglomerados abertos obtidas a partir

dos modelos 1 e 3 para a distribuicdo de massa do disco na dire¢ao perpendicular ao plano Galactico.

Na figura [0.22] apresentamos uma comparacao das alturas maximas z,., das érbitas
dos aglomerados abertos computadas utilizando ambos os modelos 1 e 3. Verificamos que
para zmax 2 1,0 kpc, os modelos geram resultados razoavelmente compativeis. No entanto,
para alturas zy.,. < 1,0 kpe, os valores gerados a partir do modelo 3 sdo sistematicamente
maiores do que aqueles oriundos do modelo 1, mesmo com uma dispersao pequena em torno
da relacao um para um. Esta tendéncia pode ser explicada como sendo o resultado de que
para o modelo 3 a densidade de massa decresce com a altura z ao plano de uma forma mais
lenta comparada a do modelo 1. Isto implica que a quantidade de massa do disco entre um
determinado intervalo de alturas £z é menor para o modelo 3, levando a uma menor forga
gravitacional perpendicular ao disco nestas alturas. Neste caso, a amplitude da oscilacao
vertical das orbitas pode atingir maiores valores, o que explica as alturas maximas maiores

obtidas para as orbitas calculadas com o modelo 3. O modelo 2, cujas escalas de altura

sao baseadas no estudo de [Polido et all (2013) e as quais possuem valores intermedidrios

as dos modelos 1 e 3, gera uma tendeéncia similar para a relagao entre alturas méaximas
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mostradas acima, quando comparado ao modelo 1, porém com uma dispersao menor em
torno da relacao um para um.

Baseados na distribuicao de excentricidades orbitais de amostras de estrelas gigantes

e estrelas anas de tipos F e G do disco, Wu et al) (2009) concluiram que objetos com

excentricidades maiores que 0,3 apresentam uma maior probabilidade de pertencerem ao
disco espesso. Aplicando este mesmo valor limite para sua amostra de excentricidades orbi-
tais de aglomerados abertos, os autores encotraram que 3,7% da amostra é provavelmente
composta por aglomerados do disco espesso. Para a nossa distribuicao de excentricidades
orbitais de aglomerados abertos, 35 objetos apresentam excentricidades maiores que 0,3,
correspondendo a cerca de 5,9% da amostra total.

Também investigamos as implicacoes de um modelo de massa similar ao modelo 1,
porém com uma massa maior para as componentes bojo e disco. Este modelo, o qual
chamaremos modelo 1M, é motivado pelo fato de que estudos recentes baseados na ci-
nematica estelar da vizinhanca solar apontam para um valor médio da velocidade angular
local (LSR) de €y ~ 31 km s™! kpc™! (capitulo ). Adotando o mesmo raio Galdctico
da orbita solar Ry = 7,5 kpc, a velocidade angular acima corresponde a uma velocidade
de rotacao local Vj = 232,5 km s~!. Para ajustar a curva de rotacao observada com este
novo valor de Vj, alteramos apenas alguns valores dos parametros do modelo 1 litados na
tabelaB2 As alteracoes foram as seguintes: M, = 2,65 x 101 M; Zodf = 43,5 Mg, pc™?;
Ra, = 2,45 kpe; Rae, = 2,25 kpe; 2o, = 13,05 Mg pc?; Ry = 2,5 kpe. Estas alteracoes
resultam em uma densidade superficial local do disco de 3o, & 70 My pc™? e uma massa
total do disco de My = 5,55 x 109 My. A massa total do sistema bojo + disco neste
modelo 1M é de Myojordisco = 8,2 % 1019 My, 17% maior que a do modelo 1.

Comparamos os valores dos parametros orbitais dos aglomerados abertos obtidos com
os potenciais resultantes dos modelos 1 e 1M na figura @231 Como pode ser notado,
a relacao um para um entre os raios perigalacticos é bem estabelecida. No entanto, a
correspondéncia entre os raios apogalacticos sé é obtida até raios R, ~ 10 kpc. Apds este
raio, o modelo 1M gera sistematicamente raios apogalacticos menores que os do modelo 1.
Para as excentricidades orbitais e alturas maximas, a correspondéncia entre os parametros
fica abaixo da relacao um para um em toda a faixa de valores, no sentido do modelo 1M

gerar valores mais baixos que os do modelo 1. Isto é de certa forma esperado dado o
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fato da maior massa atribuida ao modelo 1M produzir um campo de forcas que limita
com maior intensidade as variacoes das érbitas tanto em raios como em alturas ao plano.
Podemos dizer que o modelo 1M estaria mais compativel com os modelos de Wu et al.

(2009) eVande Putte et al) (2010) no que se refere as distribui¢oes dos parametros orbitais

resultantes.
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Figura 9.23: Comparagao dos parametros orbitais dos aglomerados abertos derivados dos modelos 1 e 1M

para a distribuicao de massa da Galaxia. As retas vermelhas em cada painel indicam a relacao um para
um.
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Capitulo 10

Conclusoes e perspectivas

Neste capitulo, apresentamos uma sintese das andlises e discussoes sobre os resultados
obtidos nos capitulos anteriores, além das consideracoes finais. Também sao apresentadas
as perspectivas para a continuidade de algumas das linhas de estudo desenvolvidas no
decorrer deste projeto de pesquisa.

Neste trabalho, apresentamos argumentos para a existéncia de um minimo na densi-
dade estelar do disco localizado no raio de co-rotacao da estrutura espiral da Galaxia.
A formacao de tal minimo é proveniente da evolugao secular do disco Galactico induzida
pelas trocas de energia e momento angular entre as estrelas e a densidade de onda espiral.
A resultante redistribuicao da densidade estelar do disco é coordenada pelo decréscimo
secular do raio orbital médio para as estrelas localizadas no interior da co-rotacao, e pelo

acréscimo secular do raio orbital médio para as estrelas localizadas em raios externos a co-

rotacao. O mecanismo que governa este processo foi primeiramente elucidado por [Zhan

1996), onde a autora mostrou que o fluxo de matéria estelar do disco em dire¢oes opostas
em cada lado da co-rotacao ¢é o resultado do torque aplicado pelo potencial espiral sobre as
orbitas estelares que contribuem para a densidade espiral, e o sinal do torque é invertido
quando se muda de um lado para o outro da co-rotacao.

A despeito do fato das nossas simulacoes de érbitas estelares sob o potencial gravitaci-
onal Galactico darem suporte a formacao do minimo de densidade estelar na co-rotacao,
observamos uma degenerescéncia no espago de parametros do potencial espiral que leva a
resultados similares para as caracteristicas do minimo de densidade. Entretanto, verifica-
mos que, dado o intervalo para a amplitude estimada da perturbacao espiral da Galéaxia,

um minimo na densidade estelar com uma amplitude relativa de ~ 30 —40% da densidade
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adjacente pode ser formado na co-rotacao. Nossos experimentos também mostram que a
perda (ganho) de momento angular e decréscimo (acréscimo) de raio orbital médio para
estrelas exatamente dentro (fora) da co-rotagao é capaz de contrabalangar a tendéncia
oposta de troca de momento angular apresentada pelas estrelas em orbitas presas ao pon-
tos Lagrangianos L4/s no circulo da co-rotagao. Tais processos seculares permitem que
ondas espirais estacionarias promovam migracao radial através da co-rotacao, um resul-
tado primeiramente mostrado no presente estudo.

Também investigamos a influéncia de multiplos padroes espirais, assim como as in-
teracoes entre bracos espirais e a barra central, para verificar a eficiéncia destas per-
turbacoes no aquecimento dinamico do disco estelar no raio da 6rbita solar. Embora nossos
testes favorecam o cenario de dois padroes espirais com diferentes velocidades angulares
de rotacao, para ambas a formacao do minimo de densidade e a relacao idade-dispersao de
velocidade observada na vizinhanca solar, levantamos a hipdtese de que outros mecanismos
de aquecimento estelar podem ter estado operando em conjunto com o aquecimento devido
a um padrao espiral tnico, tal como, por exemplo, a ‘queda’ de pequenas galaxias satélite
no disco da Via Lactea.

Um minimo na densidade superficial do disco é compativel com o minimo local obser-
vado na curva de rotagdo da Galaxia entre ~ 8 5 e 9,0 kpc (para Ry = 7,5 kpc). Tal
minimo na curva de rotagao aparece como uma forte evidéncia para a presenca do minimo
de densidade na co-rotacao, nao apenas na componente estelar do disco como também

na componente de gas. O minimo na distribuicao de densidade de H1 e na distribuicao

de populagoes estelares jovens foram investigados por |Amores et all (2009) e confirmados
utilizando dados recentes da literatura. No presente estudo, tratamos do minimo de den-
sidade na populacao estelar velha do disco, cujos efeitos dinamicos podem estar refletidos
no minimo de rotagao apds a orbita solar, presente nos dados utilizados para a curva de
rotacao observada da Galaxia. Estas caracteristicas observacionais apontam para a proxi-
midade entre o raio da ressonancia de co-rotacao e o raio da orbita solar, um argumento que
tem sido defendido por vérios autores durante as tultimas décadas. Também reportamos a
presenca de um notavel minimo no nimero de contagens de uma amostra de aglomerados
abertos mais velhos que 1 Gano, localizado no raio Galactico R ~ 7,7 kpc. N6s associamos

este minimo de aglomerados com o predito anel de menor densidade estelar na co-rotacao.
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Estas caracteristicas Galéacticas sao indicadores de um padrao espiral com uma estrutura
de longa duracao, com o seu raio de co-rotacao sendo mantido constante durante alguns
bilhoes de anos.

Um anel Galédctico de minimo de densidade estelar na co-rotagao também ¢é reprodu-
zido quando consideramos os bragos espirais como sendo o resultado do aglomeramento
de érbitas estelares peridédicas em determinadas regioes do disco. De fato, uma simulacao

de particulas utilizando o modelo para o potencial espiral com um perfil azimutal Gaussi-

ano, proposto por Junqueira et al. (2013), gerou um minimo de densidade estelar bastante

similar aos obtidos com o uso do perfil senoidal comumente empregado para o potencial
espiral. Isto representa um passo adiante no nosso entendimento da natureza da per-
turbacao espiral; a descricao das perturbacoes como estreitas ‘canaletas’ ou ‘calhas’ de
potencial gravitacional com um perfil aproximadamente Gaussiano tem fornecido uma fi-
gura auto-consistente para a estrutura espiral da Galaxia.

A hipotese da oOrbita solar situada no interior de um anel de minimo de densidade
apresenta uma forte implicagao sobre a estimativa da massa total do disco Galactico.
Considerando os valores atualmente estimados para a densidade superficial local de massa
e a escala de comprimento do disco, mostramos que uma correcao para um disco cerca
de 20% mais massivo deveria ser aplicada as determinagoes atuais da massa do disco da
Galaxia, levando em conta a presenca do minimo de densidade préoximo da oérbita solar.
Isto levaria, por sua vez, a uma maior contribuicao da componente do disco a curva de
rotacao interna da Galaxia, e consequentemente, a uma componente de halo escuro menos
importante. Finalmente, comentamos que tem sido tentador interpretar o minimo na
curva de rotacao logo apds a dérbita solar como sendo o resultado da transicao entre uma
contribuicao decrescente do disco e uma contribuicao crescente do halo escuro, ou mesmo de
um ‘disco escuro’, a medida que se avanca em distancias ao centro Galactico. Entretanto, é
conhecido que tal transicao seria dificil de ser explicada em termos de distribuicoes suaves
de massas do disco e do halo escuro. Contrariamente a esta interpretacao, temos mostrado
que tal minimo na curva de rotacao pode naturalmente ser explicado por variagoes locais
na densidade superficial do disco, tal como o minimo de densidade no raio de co-rotacao.
Esperamos que a existéncia de um anel de minimo de densidade estelar justamente além do

raio da Orbita solar possa ser futuramente investigado com as vindouras observagoes, tais
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como as do satélite GAIA, as observacoes de estrelas Red Clump do disco pelo LAMOST-
LEGUE survey, o APOGEE survey, entre outros.

Baseados em uma descricao detalhada para a distribuicao de massa do disco Galactico,
desenvolvemos modelos de massa da Galdxia com o objetivo de investigar a resposta das
orbitas estelares a um potencial gravitacional do disco com parametros restringidos por da-
dos observacionais. Construimos um modelo tridimensional para a distribuicao de massa
das compontentes Galacticas bojo, halo escuro e disco. Concentramos esforcos no de-
talhamento das propriedades do disco, uma vez que o nosso interesse neste estudo é a
investigacao das relagoes entre os parametros orbitais e propriedades fisicas das estrelas do

disco. Nosso modelo de massa para o disco Galactico difere do modelo de disco proposto

por Miyamoto e Nagai (1975) nos sentido de estar mais vinculado as restri¢oes observacio-

nais obedecidas pelos modelos de distribuicao de brilho da Galdxia e modelos de contagens
de estrelas. Embora o modelo de potencial do disco de Miyamoto e Nagai seja capaz de re-
produzir propriedades dinamicas como a contribuicao do disco a curva de rotagao e o perfil
local observado da forca gravitacional perpendicular ao plano Galéctico, as distribuicoes
de massa resultantes sao fracamente vinculadas aos observaveis.

Nosso modelo para o potencial gravitacional do disco reproduz satisfatoriamente a curva
de rotagao observada da Galéxia. O decréscimo na curva de rotagao observado até o raio
R ~ 2 kpc, e sua posterior subida, é bem reproduzido como sendo o resultado da transigao

entre a contribui¢ao do bojo e a de um disco com uma depressao central de densidade. Tal

depressao central de densidade do disco foi mostrada por [Lépine e Leroy (2000) ser capaz
de reproduzir com maior acuracia a distribuicao de brilho no infravermelho da Galaxia. No
entanto, é comum encontrar referéncias na literatura atribuindo tal decréscimo na curva de
rotacao a movimentos nao-circulares do gas. Nosso modelo para a distribuigao de densidade
superficial do disco, com um minimo na co-rotacao, é construido de forma a reproduzir
o minimo na curva de rotagao logo apds a orbita solar discutido anteriormente. Também
reproduzimos satisfatoriamente bem a variacao estimada para a forca gravitacional local
K. em funcao da altura z perpendicular ao disco, assim como a densidade superficial local
Yo estimada até a altura |z| = 1,1 kpe. Nosso modelo de potencial Galactico implica em
uma velocidade de escape local com um valor ligeiramente abaixo do valor médio estimado

na literatura, porém ainda compativel com a distribuicao de velocidades de uma amostra
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de estrelas do Hipparcos com distancias menores que 200 pc.

Aplicamos o nosso modelo do potencial Galactico para o calculo de orbitas tridimen-
sionais de aglomerados abertos. Sendo objetos representativos da populacao estelar em
uma grande escala espacial do disco Galactico, com parametros observacionais determi-
nados com grande acuracia, consideramos os aglomerados abertos como pegas-chave na
investigacao da histéria de formagao e estrutura do disco As distribuigdes resultantes
dos parametros orbitais, tais como raios peri- e apogalécticos, excentricidades e alturas
maximas acima do plano, sao semelhantes as obtidas por outros estudos na literatura
utilizando diferentes modelos Galacticos, porém com tendéncias para maiores valores de
excentricidades e alturas maximas geradas pelo nosso modelo. Isto é explicado pelo fato dos
modelos na literatura empregarem discos do tipo Miyamoto e Nagai, aos quais geralmente
sao atribuidos valores de massas relativamente altos quando comparado aos estimados por
modelos de distribuicao de brilho do disco da Galaxia. Certamente, a dependéncia dos
parametros orbitais derivados nao é apenas com a massa total atribuida as componentes
Galacticas, mas também a forma como a mesma se encontra distribuida na Galéxia. In-
vestigamos os resultados de um modelo alternativo ao nosso modelo inicial, com valores
maiores para as massas do bojo e do disco, e verificamos que a sua influéncia sobre os
parametros orbitais derivados também aponta no sentido de produzir menores excentrici-
dades orbitais e menores distancias maximas ao plano.

Nossas perspectivas para a continuidade deste estudo se baseiam no uso do modelo do
potencial tridimensional da Galdxia para o calculo de érbitas do maior niimero possivel
de amostras de estrelas para as quais temos informacoes de distancias e da cinematica
(movimentos préprios e velocidades radiais), e se possivel, informagoes sobre idades e me-
talicidades. Analisando tais amostras de estrelas em termos estatisticos de suas érbitas, e
combinando informagoes sobre a dependéncia dos parametros orbitais em funcao das ida-

des e metalicidades, podemos compor um quadro da evolucao temporal do disco Galactico

e comparar com modelos evolutivos do disco como, por exemplo, os de [Haywood (2006).

Na figura 0.1}, temos um exemplo de um resultado preliminar de um estudo utilizando

estrelas da base de dados do RAVE survey com distancias determinadas por [Breddels et al

2010). Os painéis mostram as correlagoes positivas entre as excentricidades orbitais e as

alturas maximas ao plano para as estrelas de tal amostra com distancias heliocéntricas
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menores que 3 kpc, assim como uma tendéncia de anti-correlagao entre as excentricidades
e as metalicidades das estrelas.

Também pretendemos investigar a estrutura do anel de minimo de densidade estelar na
co-rotacao através da integracao de orbitas de particulas-teste no potencial tridimensional
da Galaxia. Com uma apropriada descri¢ao para a variagao da forca da perturbacgao espiral
com a altura z, podemos analisar os efeitos da ressonancia de co-rotacao sobre as orbitas
estelares nao apenas no plano Galactico, como realizamos no presente estudo, mas também

a sua dependéncia com a altura z acima do plano.
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Figura 10.1: Painel a esquerda: relacao entre as excentricidades orbitais e alturas maximas acima do
plano Galdctico para amostra de estrelas com 6rbitas calculadas utilizando o modelo 1 da distribuicao de

massa na Galaxia. Painel a direita: relacao entre as excentricidades orbitais e as metalicidades. A amostra

de estrelas é proveniente da base de dados do RAVE survey com distancias estimadas em
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Apéndice A

Phase shift nas equacoes de movimento Eulerianas e

na solucao de orbitas periddicas lineares - Zhang (1996)

Na obtencao de uma solugao auto-consistente para as ondas espirais a qual admite um
phase shift entre o potencial e a densidade espiral, um correspondente phase shift na relagao
potencial-densidade dada pelas equagoes de movimento deve estar presente. Uma vez que
a densidade superficial de um disco estelar é, em ultima anédlise, gerada pela superposicao
de érbitas estelares, podemos esperar que o phase shift do par potencial-densidade espiral
também deve refletir na resposta orbital das estrelas ao potencial de um padrao espiral de
tipo mais aberto (grande pitch angle). Especialmente no regime linear, onde existe uma
exata correspondéncia entre as abordangens Euleriana e Lagrangiana, um phase shift tem
de existir na solucao orbital se o mesmo existir na solucao de fluido Euleriano. A seguir,
demonstra-se que ha de fato um deslocamento de fase na orientagao da orbita periddica
linear, a qual é obtida no referencial em co-rotacao com o potencial espiral.

Sejam (R, 0) as coordenadas polares em um referencial que co-rotaciona com o po-

tencial a uma velocidade angular €2,. As equagoes de movimento neste referencial sao

(equagao [L.3):

0, 0B, .
R 3R~ IR + RO° +2Q,R0 + QO R, (A.1)
1 09 2 2 .
G100 2py 20 p (A.2)

onde agora ®( representa o potencial axissimétrico e ®; o potencial perturbador. O po-
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tencial total, assumindo perturbacoes fracas, é entao dado por:

O(R,0) = Do(R) + D1(R,0) (A.3)

onde |®/®Py| < 1. Dividimos as varidveis R e 6 nos termos de ordem-zero e de primeira-

ordem da Orbita perturbada:

R(t) = Ry + Ry(t) (A.4)
0(1) = Oo(t) + 04(t). (A.5)

Os sub-indices ‘0’ e ‘1" correspondem aos termos de ordem-zero (6rbita nao-perturbada)
e de primeira-ordem da orbita, respectivamente; R; e #; sao as coordenadas orbitais per-
turbadas. Substituindo as expressoes acima para R(t) e 6(t) na equagao [A Tl e requerendo

que os termos de ordem-zero devem separadamente somar a zero, obtemos:

. dd, .
R09(2) = (ﬁ) N — 2R090Qp — Q?)RO , (AG)
0 que resulta
. do,
Ro(bg + ) = — | . A7
0( 0 + p) (dR )RO ( )

Esta é a equacao usual para o equilibrio centrifugo em Ry. Definindo Q¢ = Q(Ry), onde

Q(R) =+ % (%) (A.8)

¢ a frequéncia circular no raio R e no potencial ®(, a equacao[A 7 para a velocidade angular

do centro guia (R, ) se torna:

fo = Qo — Q. (A.9)
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Para ty = 0, temos

Oo(t) = (Q — Q)1 . (A.10)

Os termos de primeira-ordem nas equacoes de movimento [A Il e [A2 resultam nas equacoes

linearizadas (Binney e Tremaine (1987, eqs. 3-114a e 3-114b)):

Ry + (fg; - 92) N Ry — 2Ry, = — % N (A.11)
i + 290% _ —Rig % - (A.12)

Para o potencial perturbador @1, é escolhida a forma espiral:
®1(R,0) = F(R) cos[p(R) +mb] . (A.13)

Sendo 0 = 6(t) = 0:(t) + (2 — 2,)t, para uma estrela em uma 6rbita nao-ressonante, onde
temos a situacao [0;/6y| < 1, podemos usar a aproximacao 0 ~ 6y(t) = (29 — Q,)t.
Com esta tltima aproximagao, pode-se substituir § por 6, nas expressoes para 0®;/0R
e 0P, /06. Integrando a equagao [A.12], obtém-se:
Ry

; D1 |Ry0 1
0, +2Qp— = — 0.0 tante . A.14
1+ R, R -0, + constante ( )

Substituindo a equacao [A14] na equacdo [A11] para eliminar 6, obtém-se:

0, (R

. 1
R+ KR = — —— —2Qy ) (A.15)

onde ignorou-se o termo constante, uma vez que o mesmo pode ser absorvido na mudanca

R; — Ry + constante. Na equacao [A.T5 usou-se a definicao para a frequéncia epiciclica k:
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d0? 20
o= (R—%+40*) =——
" ( ar ), T AR

Usando a expressao para o potencial perturbador na equacao[A 13l os termos de forcas

+302. (A.16)

Ro

no lado direito da equacao sao encontrados como:

By + K2R, = {_ F/(Ry) — 2002 gzo) e QJ cosp(Ro) + mbo] +
+F(Ro) k(Ro) sen[p(Ry) + mby], (A.17)

onde k(Ro) = (dp/dR)g,.

Observa-se que os dois termos de forcas na equagao sao defasados de 90° en-
tre si. Pode-se esperar entao que a resposta orbital forcada, ou a solugao particular da
equacao[A. 18] também contenha dois termos similares a estes. De fato, a solucao particular

da equacao [A.15] pode ser escrita como:

1
kg —m2(Qo — )

(Ro)

Ry(t) =
1) Ry Q—Q,

: { [—F’(RO) 90,
1

cos[p(Ry) + m@o]} +

F :
+H% 2 (Qe — )2 {F(Ro) k(Ro) sen[p(Ro) + mbo|}
(A.18)
Esta solucao para R; pode ainda ser escrita como:
Ry (t) = C sen[p(Ry) + mby + md], (A.19)

onde

C=VA+ B2, (A.20)

5= L tan! (é) : (A.21)

m



Apéndice A. Phase shift nas equagoes de movimento FEulerianas e érbitas periédicas 267

com

(A.22)

1
B= Ty Qp>2F(RO) k(Ro) . (A.23)

Nota-se que para a derivacao do relativo phase shift, a comparacao deve ser feita entre a

forma seno da resposta orbital e o negativo da forma cosseno do termo de forca do potencial

espiral. Portanto, o phase shift da 6rbita com respeito ao potencial perturbador pode ser

€Xpresso como:

(A.24)

6 = — tan F (i) k(o)

m

1 -1 { ) F%ROO) (Qoinp) }
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Apéndice B

Variacoes seculares de momento angular e raio orbital

médio - Zhang (1996, 1998)

Considere um disco galactico com um potencial gravitacional total ® e uma correspon-
dente distribuicao de densidade superficial ¥, cada um dos quais contém uma componente
axissimétrica e uma componente nao-axissimétrica relativa a perturbacao espiral. Para
um anel com um raio galactico R e largura dR, a componente z do torque aplicado pelo

campo gravitacional total sobre o material neste anel ¢ dada por:

2
T(R) = RdR/ —X(Fx V), df
0

0D
= RdR - —df B.1

onde usou-se ¥ = RR + 2%. A equacao [B.Jl também pode ser escrita na forma:

T(R) - RdR/%—Z(R, g) 2011:0)

0. (B.2)

onde o subscrito ‘1’ no potencial denota a componente da perturbacao espiral, uma vez
que a componente axissimétrica fornece uma derivada nula em 6. A equacao descreve
o torque aplicado pela componente espiral do potencial sobre a densidade superficial total
do disco. Portanto, ela também fornece a quantidade de momento angular trocada por
unidade de tempo entre a onda espiral e a matéria estelar do disco contida no referido anel.

A equacao também pode ser escrita na forma:
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T(R) = RdR/%—zl(R, g) 221 1.9)

. (B.3)

onde o subscrito ‘1’ agora se aplica a ambos o potencial e a densidade superficial, uma vez
que a integral da componente axissimétrica da densidade se anula ao passo que o potencial
perturbador é periddico em 6.

Dividindo a expressao acima por 2 RdR, a area do anel, obtém-se que a média azimutal
da densidade de torque 7, a qual ¢é igual a taxa média de troca de momento angular por
unidade de area entre um padrao espiral aberto e o material estelar do disco em um raio
particular R, é dada por:

dL, . 1 [ 0P (R, 0)
E(R) = EU(R,0) —p—

_%0

7(R) = de. (B.4)

A expressao acima se refere a taxa de troca de momento angular no estado quasi-estacionario

da onda espiral. |Zhang (1998) mostra que para dois padroes de densidade espiral 3, e po-

tencial espiral ®; com formas de onda senoidais, a equacao [B.4] pode ser reescrita como:

%(R) = (%) As A, sen(m ¢y) , (B.5)

onde Ay, e A, sao as amplitudes da densidade espiral e do potencial espiral, respectiva-
mente, e ¢y € o phase shift entre estas duas ultimas quantidades. Denotamos aqui o phase
shift por ¢q, o equivalente a ¢ na equacao do apéndice [Al Na equacao [B.3], assume-se
que ¢ € positivo quando a densidade espiral avanca com relacao ao potencial espiral, e
negativo no caso contrario.

Assumindo uma perturbagao espiral da forma:

1
®(R,0) = A, cos (m nR, + m@) : (B.6)

tan1

onde ¢ é o pitch angle e m é o nimero de bracos do padrao espiral. Supondo que a amplitude

do potencial espiral A, nao varie rapidamente com o raio, temos que:
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8@1 m In R
ﬁ = —AV m Se1n (mtani + m@) . (B7)

Sendo a derivada radial da componente axissimétrica do potencial dada por:

d®,
— =Q0’R B.8
T , (B8)

temos que a amplitude fracionaria F, do potencial espiral onde sua derivada radial é

maxima estd associada a amplitude A, através da relagao:

o 1001/0Rlna _ kA,
YT Tddy/dR| | 2R’

(B.9)

m
R tani

onde usou-se |k| = (k — numero de onda radial). Identificamos a amplitude F,
dada acima com a razao do campo de forgas f, (razdo entre a componente radial da forca
devido & perturbagao espiral e a forga radial do potencial axissimétrico) apresentada no
capitulo 2l do texto principal.

Usando as relacoes acima, a equacao pode entao ser reescrita como:

dL m
E(R) = (E> As A, sen(m ¢y)
= %FQ V2 tani sen(m ¢p) X, (B.10)

onde usou-se F? = Iy F,, com Fy, = As /Y, sendo ¥y a densidade superficial da distri-
buigao axissimétrica do disco (F; é o correspondente do constraste de densidade superficial

0%/ definido no capitulo2 do texto principal); V. = Q R é a velocidade circular de rotagao;

m

e novamente, |k| = zi—.

Lembrando que a taxa média de troca de momento angular na equacao [B.10l é dada
por unidade de area, para uma unica estrela de massa média M,, a taxa de sua perda ou
ganho de momento angular é dada por:

dL, 1

P (R) = §F2 V2 tani sen(m ¢o) M, . (B.11)
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Para uma galaxia com uma curva de rotacao aproximadamente plana, a quantidade dci*
pode ser expressa como:
dL, dR.
R)=V.M, —, B.12
3 B 7 (B.12)

onde R, é o raio orbital médio da estrela sob consideracao. Das equacoes [B.11l e [B.12]
temos para a variagao secular do raio orbital médio:
dR, 1

it F?V, tani sen(m ¢y) . (B.13)

Com a convencao de sinais utilizada: ¢y > 0 dentro da co-rotacao, ¢g < 0 fora da co-
rotacao, pitch angle i < 0 para espirais trailing = tani < 0, temos uma variacao negativa
dos raios orbitais médios para raios iniciais interiores a co-rotacao, e uma variagao positiva

desta quantidade para raios iniciais exteriores a co-rotagao.
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