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Resumo

Nesta dissertacdo apresentamos o trabalho desenvolvido com a finalidade de estudar
alguns aspectos da dindmica de satélites da Via-Lactea. Discutimos a montagem do com-
putador paralelo CPADA onde realizamos as simulagoes além da implementacao do cédigo
GADGET e dos programas auxiliares desenvolvidos para viabilizar nossos estudos sobre
interacoes gravitacionais de N-corpos.

Do ponto de vista astrofisico estudamos 3 problemas diferentes:

a. Modelamos a érbita do aglomerado globular M92 comparando as estruturas de
maré observadas a distancias de até 3 raios de maré do centro do aglomerado. Concluimos
que as velocidades espaciais conhecidas e o modelo usado para o halo da Via Lactea per-
mitem, através das simulacoes reproduzir bastante bem estas estruturas e predizer a lo-
calizacao das caudas de maré que se extenderiam a grandes distdncias & frente e atras do
aglomerado.

b. A possibilidade de que o par de aglomerados abertos NGC1907 e NGC1912,
espacialmente préximos formem um par fisico. Demonstramos que as velocidades espaciais
observadas nao sao compativeis com a possibilidade de eles estarem gravitacionalmente
ligados e que a sua aproximacgado espacial é um fato casual.

c. A possibilidade de captura de aglomerados globulares da Via Lactea pela Grande
Nuvem de Magalhdaes. Demonstramos que sob as condicgoes iniciais do nosso modelo o
nimero de capturas é menor que 15, o nimero de aglomerados velhos existentes na LMC.
O que nos permite concluir que a presenca desses aglomerados é devida ao processo de
formacio estelar nessa galixia.
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Abstract

In this work we present the tasks developed in order to study some aspects about
the dynamics of Milky Way satellites. We discuss the assembly of the cluster CPADA and
the implementation of the GADGET code, as well as the auxiliary softwares developed in
order to carry out our studies in the gravitational N-body field.

From the astrophysical point of view we studied three problems:

a. We modeled the orbit of the globular cluster M92 in order to compare the tidally
produced structures, observed up to 3 tidal radii of the cluster center. We concluded that the
known spatial velocities and our model of the Milky Way allows to fiducially reproduce this
structures and predict the orientation of the tidal tails, which extend themselves backwards
and frontwards along the cluster orbit, for large distances from the cluster center.

b. The possible physical association of the pair of open clusters NGC1907 and
NGC1912, which presently are spatially close to each other. We demonstrated that their
observed spatial velocities are not compatible with the hypothesis of the cluster being
gravitationally bounded, and that their present spatial approximation is an accidental fact.

c. The possibility of Milky Way globular clusters capture by the Large Magellanic
Cloud. We demonstrated that under the initial constrains of our model the captures number
is smaller than 15, the number of old clusters belonging to the LMC. We conclude that the
presence of these clusters in the LMC is due to the stellar formation process in this galaxy.
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CAPITULO 1. INTRODUCAO 1

Capitulo 1

Introducao

A interagao gravitacional predomina no Cosmos desde pequenas escalas planetarias,
passando pelo sistema Terra-Lua, Sistema Solar, estrelas duplas, pequenos grupos de estre-
las, aglomerados estelares, galdxias, grupos de galaxias, aglomerados de galixias até grandes
estruturas no Universo. Sé recentemente, verificou-se, em escalas de distancia maiores que
~ T bilhoes de anos-luz, a existéncia de uma forca que se contrapoe a gravitacao, responsavel

pela expansao acelerada do Universo.

A gravitacdo, apesar de ser trinta e seis ordens de grandeza menos intensa que a
interagao eletromagnética, é dominante nas escalas mencionadas anteriormente por causa
da neutralidade de carga no Universo. Na interacdo gravitacional nao ha possibilidade de
neutralizacao e como conseqiiéncia, o campo gravitacional num sistema estelar serd sempre
atrativo e proporcional a 1/r"™ com 0 < n < 2. Portanto, a distribuicdo de massa do

sistema como um todo determina a aceleracao de uma particula.

Das Leis de Newton (Segunda Lei e Lei da Gravitagdo Universal), a aceleracao
da particula ndo depende da sua massa. Esse fato tao importante ji estava implicito na
experiéncia de Galileu Galilei sobre a queda dos corpos e também na, terceira lei de Kepler,
embora eles nao contassem com uma teoria dindmica do movimento. Assim, em primeira
aproximagao, os satélites da Via-Lactea, descrevem a mesma trajetéria sejam eles uma
estrela, um aglomerado globular ou uma galdxia ana. Contudo, na dindmica de sistemas
estelares ha diversos efeitos derivados da gravitagdo, como por exemplo, a for¢ca de maré,
capaz de arrancar grandes quantidades de matéria dos satélites e a friccdo dindmica que
provoca o decaimento deles ao centro galdctico. Quando esses efeitos sao importantes a
aceleracgdo do satélite passa a depender da massa, da velocidade e de sua extensao. Contudo,

a espantosa simplicidade da gravitacao se manifesta em muitas situacoes.

Os teoremas de Newton que dizem respeito a distribuicoes esféricas de matéria re-

sultam da simetria da interacdo gravitacional, o fato de ser uma forca central. A prova
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desses teoremas, relativamente simples mas laboriosa, ndo sera feita neste texto e pode ser
encontrada em BINNEY & TREMAINE (1987).

Primeiro Teorema de Newton. Um corpo dentro de uma casca esférica ho-

mogénea de matéria nao experimenta nenhuma forca liquida da casca.

Este teorema se estende a um homedide (casca compreendida entre dois elipsoides

similares).

Segundo Teorema de Newton. A for¢ca gravitacional em um corpo que estd
fora de uma distribuicdo esférica de matéria € a mesma como se toda a matéria estivesse

concentrada num ponto no centro da distribuicdo.

Para um homeoide, as superficies isopotenciais, fora da distribuicdo de matéria, sao

elipsoides confocais.

Como resultado da interagdo gravitacional ser atrativa e central, surgem simetrias
em grande escala, observadas nos sistemas estelares. Por exemplo, a forma esférica dos
aglomerados globulares, de dezenas de anos-luz de raio, os discos das galdxias espirais de
centenas de milhares de anos-luz de diametro, estruturas coerentes como os bragos espiras

das galaxias, etc...

A Via-Lictea, como uma galdxia espiral tipica, possui subsistemas com 102 a 10'°
estrelas unidas pela gravidade, tais como aglomerados abertos, aglomerados globulares,
galdxias ands (com seu préprio sistema de aglomerados estelares), além da Grande Nuvem
de Magalhdes (LMC), o maior satélite da Via-Lactea, cuja massa é ~ 10'° M, um centésimo

da massa da Via-Lactea.

Os aglomerados abertos sdo sistemas jovens com idades da ordem de 10? a 103
milhdes de anos, localizam-se no disco da galdxia e contém de 10? a 10? estrelas. Existem
mais de mil de objetos como esses na Galaxia. Os aglomerados globulares, assim chamados
por sua aparéncia esférica, contém em torno de 10° a 10% estrelas, os mais velhos tém
idade comparavel & idade do Universo, 1" ~ 15 bilhdes de anos. Encontram-se até grandes
distancias no Halo da Galdxia, d ~ 100kpc numa distribuicao espacial aproximadamente

esférica.

Nesta dissertacao estudamos alguns aspectos da interacao desses satélites com a
Galaxia. No capitulo 2, discutimos a dinimica de sistemas estelares sem colisdes e modelos
que resultam dessa abordagem. Introduzimos a forga de maré e a friccao dindmica, os

principais agentes da evolu¢ido dindmica no ambiente Galactico.

O método empregado nas simulac¢oes numéricas e a experiéncia com o CPADA (Com-
putador Para Alto Desempenho em Astronomia), principal ferramenta de trabalho, serao

apresentados no capitulo 3.
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No capitulo 4 descrevemos o modelo para o campo gravitacional da Galdxia, usado

para estudar a evolucao dindmica dos modelos nos trés capitulos seguintes.

O aglomerado globular M92, estudado no capitulo 5, representa o problema geral
da formacao de estruturas de maré em satélites, que recentemente puderam ser detectadas
em aglomerados globulares. A partir do movimento espacial do aglomerado e sua interacao
com a Galdxia pretendemos explicar a origem e a forma dessas estruturas, além de outros
aspectos estruturais, como a formacao do raio de maré como consequéncia do campo de

maré da Galdxia, e da dindmica interna do aglomerado.

No capitulo 6 estudamos o par de aglomerados abertos NGC1907 e NGC1912 que
constitui um caso raro na Galdxia: eles aparecem préximos um do outro projetados no
plano do céu, mas a informacao cinemadtica nos permite concluir que nao se trata de um
par gravitacionalmente ligado. De fato, no presente, os dois aglomerados apenas passam

préximos um do outro.

Finalmente, no capitulo 7 testamos o cenario de captura de aglomerados globulares
do halo da Galdxia pela LMC, como explicacao para a origem do pequeno nimero de

aglomerados globulares genuinamente velhos dessa galaxia.
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Capitulo 2

Dinamica de sistemas estelares

2.1 Sistemas estelares sem colisoes

Neste capitulo apresentamos a teoria que fundamenta os capitulos seguintes. Tanto
nos modelos analiticos como nas simulagoes numéricas adotamos a abordagem da dinamica
sem colisées. Entende-se por colisdo a deflexao da trajetéria por encontros entre as particulas.
Através das colisoes ocorre a troca de energia entre as particulas dos sistema e como con-
seqiiéncia ele atinge a distribuicao de energia mais provavel, a de Maxwell-Boltzmann. Este
processo é chamado de relaxacdo. O tempo de relaxacdo depende apenas do numero de
particulas do sistema e do crossing time, conforme BINNEY & TREMAINE (1987)

N
ty = ——

t
10 ln(N) Cross

0 crossing time teross = R/v é 0 tempo que uma particula com velocidade média v
leva para cruzar um sistema de tamanho R. Num sistema estelar a relaxagao é o efeito de
sucessivos encontros, nesse processo encontros proximos sdo menos provaveis e encontros

distantes contribuem pouco para a troca de energia (Spitzer, 1987).

A dindmica estelar sem colisdes é um ramo da dindmica em que a troca de energia
entre as particulas pode ser desprezada. Para sistemas com muitas particulas como é o caso
das galaxias a dindmica sem colisoes é valida em escalas de tempo comparéveis a idade do
Universo, ou seja, a prépria idade das galaxias. O Sol, por exemplo, executa uma 6rbita
circular em torno da Galdxia e a probabilidade de encontrar uma estrela pelo caminho é de

1078 no tempo de vida que lhe resta, em torno de 5 bilhdes de anos.

Na dinamica estelar é importante estimar o efeito das flutuagoes locais do campo

gravitacional - consequiéncia da estrutura discreta dos sistemas estelares - frente ao campo
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gravitacional médio. Na dindmica sem colisdes é o campo gravitacional médio que determina
a aceleracao das particulas. A importancia das colisdes pode ser estimada pelo tempo de
relaxacao. Nessa escala tempo espera-se que o médulo da velocidade de uma particula varie
de uma quantidade Av (da mesma ordem de grandeza que a velocidade v da particula)
através dos sucessivos encontros que se sobrepde ao campo gravitacional médio. Portanto,
num sistema, estelar que evolui numa escala de tempo maior que o tempo de relaxacao a
aceleracao devido aos encontros é comparavel & aceleracao do campo gravitacional médio e

deixa de ser vilida a aproximagao sem colisoes.

Na descricao de um sistema de N particulas a quantidade de interesse é a funcao
distribui¢do f(r,v,t), definida tal que f(r,v,t)drdv é o nimero de particulas dentro de
um elemento de volume drdv do espaco de fases. Por simplicidade consideramos particulas
de mesma massa, para o caso de massas diferentes uma nova funcao f deve ser definida
para cada espécie de particula. O conhecimento desta funcao num dado instante de tempo
fornece o estado do sistema. Quantitativamente na dindmica sem colisdes, num intervalo
de tempo At as mesmas particulas que estavam no elemento de volume drdv estarao no
elemento de volume d(r + vAt)d(v + aAt) do espago de fases e o campo gravitacional

a(r) = —V®(r) é funcao suave da posigao.

A equacao que governa a dindmica de tal sistema é a equacao de Boltzmann sem
colisoes, o significado dessa equagio é que f(r,v,t) mantém-se constante ao longo de uma

trajetéria no espago de fases (B&T 1987).

9 fev,1) =0

of L 0fdr 9fov _
ot Ordt Ovot

ou, usando as equacoes de movimento e a = —V®
of of _
E—Fv-Vf—V@-a—v—O

A densidade de particulas é obtida a partir da funcio distribui¢do integrada no

espaco de velocidades

p(r, 1) :/f(r,v,t)dv
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A densidade de particulas sempre pode ser determinada da equagdo anterior, mas

estd conectada também ao potencial gravitacional ® através da equagao de Poisson

V20 = 4nGp = 4nG / fdv

em geral esse é o procedimento para determinar ® a partir de f.

A velocidade quadratica média em cada ponto do sistema é dada por

— 1
v2(r,t) = ;/v?f(r,v,t)dv

A fim de encontrar solucoes & equagao de Boltzmann sem colisoes observamos a,
relacdo entre a funcdo distribui¢ao e o conceito de integral de movimento. Integral de
movimento é qualquer fun¢do I(r,v) das coordenadas do espago de fases que permanece

constante ao longo do tempo.

d
L 1(e(0), v(t)) =0
ou o1
v:-VI-V®d. — =90
ov

comparando esse resultado com a equacao a equacido de Boltzmann sem colisbes vemos que
I é uma solugao estaciondria dessa equagao. Esse fato leva ao teorema de Jeans (BINNEY
& TREMAINE, 1987). Ele garante que qualquer fungio das integrais de movimento da
forma f(Iy), f(I1, I2),....f(I1, I2, ..., I,), onde n é o nimero de integrais de movimento num
dado potencial, é solucao estaciondria da equacao de Boltzmann sem colisdes. Portanto

conhecendo as integrais de movimento podemos construir tais solugoes.

2.1.1 Sistemas estelares esféricos e estaciondarios

Num sistema estacionario, como definido no paragrafo anterior, hd seis integrais
de movimento. Queremos encontrar as integrais relevantes a fim construir solugbes esta-
ciondrias da equagao de Boltzmann. Consideremos um sistema estelar cujo potencial grav-

itacional ® tenha simetria esférica e seja independente do tempo.

A equacao de movimento de uma particula de massa unitiria nesse potencial é:

d?r
W = —V(D(T)
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tomamos o produto vetorial da equacdo anterior por r,

2

r
rxﬁ:rXVQ)(r)zo

lembrando que o produto vetorial entre dois vetores paralelos é nulo escrevemos,

=0

d(xdr> drxdr+ Xd2r
N N _ N Tr R
a\" " aw) T a " d pTe

verificamos que a quantidade entre parénteses, o0 momentum angular da particula, é uma

constante de movimento,

r X dr =L
dt
portanto, num sistema estelar com simetria esférica a 6rbita de uma particula estd contida
num plano perpendicular & direcado do momentum angular. Esse resultado é mais geral que
a conservacao do momentum angular no problema de 2-corpos. No caso de uma distribuicao
de matéria com simetria esférica, r e M(r) variam ao longo da trajetéria e determinam o

moédulo da aceleragao e como conseqiiéncia dos teoremas de Newton, esta permanece central.

Existem trés integrais de movimento associadas ao momentum angular, dois 4ngulos
definindo a orientacao do vetor L e o médulo desse vetor. Considerando a simetria esférica,

apenas o médulo de L é de interesse para descrever o sistema.

Escrevemos explicitamente o médulo do momentum angular,

L = rvusin(0) = ruv;

onde 6 é o angulo entre o vetor posicdo r e o vetor velocidade v e vy é a componente
tangencial da velocidade. Como conseqiiéncia, se f = f(L), a distribuigdo de velocidades

tem simetria elipsoidal, ndo depende de vy e vy separadamente.

A segunda constante de movimento é a energia por unidade de massa,

E = —v? + ®(r)
2
A energia e o médulo do momentum angular determinam a forma e o tamanho da
6rbita. As outras duas integrais de movimento que restam para determinar completamente
a 6rbita da particula sdo: o angulo de orientacao da érbita no plano orbital; e a fase

da particula na sua érbita. Esta ltima é irrelevante no problema estaciondario e a quinta
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integral de movimento pode ser omitida num potencial com simetria esférica, como discutido
em LYNDEN-BELL (1962).

Assim, solugoes estaciondrias da equacao de Boltzmann sem colisdes, num sistema,
estelar esférico e estaciondrio, sdo funcées que dependem da energia por unidade de massa

e do médulo do momentum angular f = f(F, L).

E conveniente definir o potencial relativo ¥ e a energia relativa ¢, quantidades pos-

itivas, ja que a funcgao distribuigao sé tem sentido fisico quando positiva.

1
U=-—0+D, e 8:—E+®0:\IJ—§112

onde @ é escolhido tal que f > 0 parae >0e f =0 para e <0.

O potencial relativo satisfaz a equacio de Poisson na forma V?U = —471G)p, sujeito

a condicao de contorno ¥ — ¥y quando r — oo.

2.1.2 Isotropia e anisotropia na distribuicao de velocidades

Um sistema esférico descrito por uma func¢ao distribuigao f(r, v,,v:) = f(g, L) possui
tensor de dispersao de velocidades anisotrépico, @ #* g = @ No apéndice C mostramos
como construir um modelo com anisotropia radial, cuja funcdo distribui¢ao tem uma de-
pendéncia particular com ¢ e L que permite solucGes analiticas para os momentos da fungao
distribuicao (MERRITT, 1985). Nos modelos esféricos mais simples a fun¢ao distribuigao
depende apenas da energia relativa, f(r,v) = f(e). Nesses sistemas a velocidade quadritica

média é dada por
2 1 2 1 2 2 2
20 = / 0 FIW = S (07 +f + v3)ldvrdugdu

ou seja, v? = 'ug = fué, portanto, o tensor de dispersao de velocidades é isotrdpico.

Num sistema esférico anisotrépico, define-se o parametro de anisotropia ao longo do

raio como,

2.2 A esfera isotérmica

Um modelo cuja funcao distribuicdo tem a forma
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7O(e) = cexp(—Be) = cexp [_B (\II B %1)2)]

maximiza a entropia de Boltzmann para um sistema cldssico de N particulas nao
interagentes. O fato dessa entropia nao ser adequada a um sistema gravitacional (onde a
interacdo entre as particulas é de longo alcance e ndo pode ser desprezada) reflete-se nos

defeitos, do ponto de vista astrofisico, dos modelos derivados a partir dessa funcao.

Integrando a funcgao distribuicdo de Boltzmann sobre as velocidades temos,

> 1
p= 47rc/ exp [—B (\If — 51)2)] v2dv
0

2 3/2
p=c(3) en(BY) = mesp(BY)

a equacao de Poisson para esse sistema é

1d [ ,d
— 2 (2%g) = 4
r2 dr (r dr ) mGp

usando a equacao para a densidade

d d 9
e (r d—lnp) = —4AnGBr°p

essa equacdo pode ser resolvida propondo uma solucio p = Cr~° de onde encontramos
b=2e(C=1/(2rGB).

A velocidade quadréatica média é

4 3
i / O yotdv = =
de onde concluimos que

é a velocidade quadrética média em cada componente da velocidade e independe da posicao.
Esse sistema recebe o nome de esfera isotérmica em analogia a um gis ideal & temperatura

constante onde 0> = KT /m, (BINNEY & TREMAINE, 1987). O mecanismo de relaxagio



CAPITULO 2. DINAMICA DE SISTEMAS ESTELARES 10

que leva a distribui¢ao de energia mais provéavel é diferente em cada caso. No gas sdo colisoes
elasticas que levam a essa distribuicdo de energia. De fato, como esses mecanismos sao
diferentes ndo se espera que os sistemas estelares atinjam exatamente a mesma, distribuicio

de energia.

A expressao para a densidade da esfera isotérmica é

2

plr) = 2nGr?

essa solucao descreve um modelo conhecido como esfera isotérmica singular, porque tem
densidade infinita em r = 0. Um defeito desse modelo é ter massa infinita, M (r) = 20%r/G.
A razdo disso sao as particulas de alta velocidade na cauda da distribuicdo de energia.
Como os sistemas estelares sdo finitos é necessirio modificar a esfera isotérmica, tal pro-
cedimento serd exemplificado no capitulo 5 para o caso dos aglomerados globulares. Re-
centemente a mecanica estatistica nao extensiva desenvolvida por Tsallis, TSALLIS (2001)

tem-se mostrado eficiente na construcdo de modelos de sistemas estelares isolados finitos.

A esfera isotérmica tem velocidade circular constante

2 _ GM(r)

r

= 202

v

e por isso é normalmente usada para modelar os halos de galdxias espirais como descrito no

capitulo 4 para o caso da Galaxia.

O potencial gravitacional da esfera isotérmica pode ser obtido da expressdao anterior,

2 r@ — & = v2ln(r) + cte

v, =
¢ dr

Espera-se que o niicleo dos aglomerados globulares sejam aproximadamente isotérmicos
se ja atingiram a relaxacao.
No apéndice C, apresentamos a esfera de Plummer (PLUMMER, 1911) utilizada

na, construcdo dos modelos numéricos dos capitulos 5 e 6. Ela pertence a uma classe de

modelos, conhecidos como politropos, cuja fun¢do distribuicao é da forma
f — k€n_3/2
no caso da esfera de plummer n = 5. Nesse apéndice mostramos como gerar as

coordenadas (r,v) das particulas a partir da func¢do distribuigdo. Outra situacio impor-

tante, cujo procedimento é exemplificado com o modelo de Plummer é encontrar a fungao
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distribui¢do a partir da densidade p(r) apenas, tal procedimento é possivel se assumimos
simetria esférica para o modelo e a forma da distribuicao de velocidades, ou seja a de-

pendéncia da funcdo distribui¢do com a energia e 0 momento angular.

2.3 Forca de maré

A forca de maré é um efeito derivado da gravitacaor. Um corpo extenso imerso num
campo gravitacional que varia com a distincia experimenta forcas gravitacionais diferentes
ao longo de sua extensdo. A diferenga entre essas forgas em relacao a distiancia entre os
pontos em que ela atua é a forca de maré. Ela é responsavel por varios efeitos nas interagoes
gravitacionais, desde as marés oceanicas na Terra, a atividade vulcanica nas luas de Jupiter,
a perda de massa de satélites para suas galdxias hospedeiras, a morfologia de galixias em
grupos de galdxias e a dindmica de sistemas estelares em colisdo. Os efeitos mais draméaticos
da forca de maré ocorrem nos encontros proximos. No caso de uma massa puntiforme o

campo gravitacional varia com 1/r% e o campo de maré com 1/r3.

Definimos o tensor de maré como o gradiente do campo gravitacional a(r), no caso

da Galédxia, a(r) é modelado no capitulo 4
M = Val(r)
projetando M na diregao radial obtemos a for¢a de maré por unidade de massa m,

m = Va(r) - r

T

Explicitamente, as componentes do vetor m em coordenadas retangulares sao
0
m; — €;— Z a;
3:L‘Z' - J
J
a maré escalar na direcdo r é
1/2
n=|Sn]
i

O termo choque de maré é usado quando a variacdo da maré escalar com o tempo é

abrupta. Na secao 5.3.1 calculamos m ao longo da érbita do aglomerado globular M92.
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2.4 Friccao dinamica

Na secdo 2.1 introduzimos o tempo de relaxacdo. O fator N/10lin(N) significa o
numero de cruzamentos necessarios para que uma estrela dos sistema "relaxe”. Esse fator
é proporcional ao nimero de colisbes durante um tempo de relaxacdo. Por exemplo, se
N = 10" tipicamente o ntimero de estrelas de uma galdxia, o nimero de cruzamentos é
n = [N/10In(N)] = 4 x 10%. Porém como o tempo de relaxacio, nesse caso é comparavel
a idade do Universo o efeito das colistes deixa de ser importante e a trajetoria da estrela
é determinada pelo campo global ®. Contudo, para um satélite de massa M que se move
num meioestelar com velocidade vy e M > m, sendo m é a massa das estrelas do meio,
espera-se que o numero de colisdes seja proporcional a sua massa. Desse modo numa escala
de tempo da ordem de um crossing time as colisoes podem ser importantes na dindmica
do satélite. Como no caso do movimento browniano descrito pela equagao de Langevin

separa-se o efeito das colisoes em duas partes,

d
= =~V — [yjvm + A()

7

onde 7 é a friccdo dindmica que diminui o médulo da velocidade do corpo de massa M,
< wpy >— 0e A(t) é um termo estocédstico que representa a troca de energia entre o corpo

de massa M e as particulas do meio.

A presencga da friccdo dindmica em sistemas estelares é conhecida desde a década
de 1930 através da observacao de pares de galixias interagentes, onde se faz necessario um
mecanismo que provoque a fusdo das galdxias (as deformagoes de maré também provocam a
perda de energia orbital em fun¢ido do aumento da energia interna dos sistemas interagentes).
A teoria da friccdo dindmica em sistemas estelares foi desenvolvida por Chandrasekhar na
década de 1940, para um corpo de massa M orbitando num halo de particulas de massa
m <& M com perfil de densidade p(r) e distribuigdo de velocidades isotrépica, a fric¢do
dindmica pode ser estimada pela equacao (BINNEY & TREMAINE, 1987) ,

_ AnG?In(A)p(r)M 2X

2
'UM3 e']"f(X) — \/—7_Texp -X

n
onde In(A) = In(bmaz/bmin) € o logaritmo de Coulomb igual a razao entre o méaximo e
minimo parametro de impacto e X = vy/+v/20. A fricgio dinamica é proporcional & densi-
dade de massa das estrelas espalhadas pelo corpo de massa M e nao depende das massas
individuais das particulas, também é proporcional a extensdao do corpo que estd relacionada
a A. A deflexao das 6rbitas das estrelas, na medida em que o corpo de massa M se move,
provoca uma sobre densidade de estrelas atras do corpo, a amplitude dessa sobre densidade

é proporcional a M de modo que a forca de friccio dindmica é proporcional a M?. No
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limite de baixas velocidades a friccdo dindmica é proporcional a velocidade do corpo como
na lei de Stokes, e para v, suficientemente grande a fricgdo dindmica é inversamente pro-
porcional a v%,. A friccio dindmica atua sempre no sentido oposto ao da velocidade, por
isso é comparada a uma forca de atrito. Contudo, ela nao é dissipativa (no sentido que a

energia gravitacional ndo se transforma em outras formas de energia).

Nas simulagoes numéricas de N-corpos a friccao dindmica aparece naturalmente como
resultado global das interagoes. Contudo, muitas vezes o nimero de particulas é um fator
limitante do ponto de vista computacional. O fato de podermos estimar analiticamente a
friccdo dindmica permite em alguns casos realizar simulacGes semi-analiticas quando esse
efeito é importante. Nesse caso a drbita global é calculada numericamente através do
potencial ® e a friccao dinamica é estimada localmente através das quantidades v, A e
p(r).

A equagao acima é aplicdvel ao caso de satélites que orbitam uma galdxia hospedeira,
fornece bons resultados no caso em que M nao excede 1/5 da massa da galdxia e quando
a 6rbita do satélite ndo estd confinada no centro ou na periferia da galaxia. No capitulo 5
estimamos o efeito da friccdo dindmica sobre a drbita do aglomerado globular M 92 onde
M/m ~ 10° e no capitulo 7 calculamos a érbita da Grande Nuvem de Magalhies (LMC)
onde M/m ~ 10'°. O logaritmo de Coulomb é calculado como In(A) = In(r/by,) onde r é
a distancia ao centro da Galdxia e by, é a secdo de choque do satélite. A densidade local

p(r) é obtida do modelo para distribui¢ao de massa da Galdxia, descrito no capitulo 4.

Outro aspecto importante da aproximagao analitica de Chandrasekhar, que nao é
possivel nas simulacoes auto-consistentes é a reversao da érbita dos satélites. Usando friccao
dindmica positiva d(—vm)/dt = —V® + |n|—vm, podemos estimar a posigio e a velocidade
no passado e integrar a Orbita até o presente a fim de estudar a evolucao dindmica do satélite

na Galdxia. Usamos esse procedimento nos capitulos 5 e 7.
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Capitulo 3

Métodos computacionais

3.1 Simulacoes de N-corpos

As simulacoes de N-corpos sao ferramentas indispensdveis para estudar a evolugao
de sistemas auto-gravitantes, pois na maioria dos casos os problemas que se deseja resolver
se afastam muito das solu¢des de equilibrio e portanto a equacao de Boltzmann (capitulo
2) ndo é aplicdvel. Os sistemas com N > 2 particulas interagentes sdo ndo-lineares e
nao existem solugdes analiticas para rj(t) e vj(t), apenas em casos muito restritos. Dai
a importancia dos métodos computacionais que integram as equacdes de movimento dis-
cretizadas no tempo. A rigor, o numero de interagoes num sistema de N particulas é
%N (N —1) e deve ser calculado a cada passo de integragio, de forma que o custo computa-
cional é ~ O(N?). As técnicas de N-corpos envolvem algoritmos sofisticados cujo objetivo é
reduzir o ntimero de interacées, enquanto que os integradores usados sao simples, justamente

pela dificuldade de calcular a aceleracao.

Método de soma direta

O método mais simples para calcular a interagdo gravitacional entre N particulas é
somar todas as interacoes de dois corpos. O potencial gravitacional na posi¢ao da particula

1 € representado por

s
B(ry) = - ;
2 [ ry? + AP

onde m; é a massa da particula j, € é conhecido como pardmetro de softening e o
sistema de unidades é tal que G = 1. O softening é introduzido formalmente para evitar

divergéncias se duas particulas se aproximam muito uma da outra. Conseqiientemente ele
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suaviza as flutuagoes do potencial das N particulas reduzindo os efeitos de relaxacdo. A
escolha do parametro de softening é critica na maioria dos casos ji que ele introduz um
desvio na lei de forca. Em situacGes em que o ntumero de particulas é restritivo o softening
é usado como um recurso para compatibilizar o tempo de simulacao com a capacidade dos
computadores utilizados. Assim uma particula ”suavizada”representa um grupo de estrelas,

viabilizando o cdlculo.

Esse método tem a vantagem de ser independente da geometria do problema, de
permitir passo de integracdo varidvel e independente para cada particula. Sem duvida a
maior desvantagem é o custo computacional. Contudo, continua sendo uma importante fer-
ramenta na dinamica de sistemas estelares densos, quando se deseja acompanhar a evolucao

dindmica por vérios tempos de relaxagado (MAKINO, 2002).

3.2 GADGET

Dos varios métodos que surgiram para aumentar a eficiéncia no cdlculo da forga, o
método de hierarquia de drvore, conhecido como TREECODE (BARNES & HUT, 1986) é
o mais usado. Nesta se¢do descrevemos brevemente o cddigo GADGET (SPRINGEL et al.,

2001) com o qual realizamos as simulages apresentadas nos capitulos seguintes.

As principais caracteristicas desse c6digo sao a paralelizacao do método de hierarquia
de arvore e passo de integracao individual para as particulas. O dominio computacional é
dividido em 2" partes que sao distribuidas aos n nodos do computador paralelo. O passo
de integracdo individual implica que apenas uma, fragdo M do nimero total de particulas
necessita atualizar a aceleracao num dado momento da simulacao, estas sao denominadas
particulas ativas. O método de hierarquia de arvore é executado em cada nodo para cal-
cular sua contribuicdo parcial & aceleracdo das M particulas ativas, cujas coordenadas sao

conhecidas por todos os nodos através de uma lista de comunicagao.

O método de hierarquia de arvore divide o volume que contém todas as particulas
de um determinado nodo em 8 cubos iguais, cada cubo é subdividido em oito cubos e esse
processo continua até que o cubo corrente contenha no miximo uma particula. Para cada
cubo atribui-se a massa total e o centro de massa das particulas contidas no seu interior.
Como regra geral, a interacdo entre particulas préximas é calculada através de soma direta,
porém a influéncia das particulas distantes é contabilizada pela expansdo multi polar do
potencial (opcionalmente até quadrupolo) das particulas dentro dos cubos que satisfazem
um critério de tolerdncia. Assim, varrendo a drvore desde o maior volume, a cada nivel

testa-se a condicao
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onde s é o tamanho do cubo corrente comparado com a distancia, d, da particula
e 0 é o parametro de tolerancia. Portanto se a condicdo é satisfeita, a influéncia de todas
as particulas dentro do cubo é calculada como uma tunica interagao particula-cubo. Caso
contrario, a arvore continua sendo percorrida em niveis mais baixos até que o critério de
tolerdncia seja satisfeito ou um cubo elementar alcangado. Tipicamente o nimero de termos
da expansao é pequeno comparado ao numero de particulas dentro do cubo, dai a eficiéncia
do método. O custo computacional total desse método é da ordem de ~ O(N log N). Além
dos erros numéricos (truncamento, arredondamento e tamanho do passo de integracao), o
método de hierarquia de arvore introduz erros no momentum linear e angular total ja que

a aproximacao particula-cubo ndo satisfaz a terceira lei de Newton.

Calculada a aceleracao parcial sobre as particulas ativas em cada nodo, uma nova
etapa de comunicacao soma as contribuicoes dos nodos & aceleracao total. Finalmente a
posicao e velocidade das particulas ativas é calculada através de um integrador tipo leap-
frog.

Idealmente, quanto mais dividimos o dominio computacional, mais operacoes sao ex-
ecutadas em paralelo e mais rapidamente se resolve o problema. Contudo num computador
paralelo real, o custo de comunicacao é muito maior que o custo de processamento. Dessa
forma para cada arquitetura paralela existe um ponto étimo, a partir do qual nao vale a
pena dividir o problemar. Na se¢do 3.3.1, mostramos como estimar o nimero de nodos num
determinado tipo de problema com o0 GADGET, executado no CPADA.

Para realizar as simulacoes apresentadas nos capitulos seguintes introduzimos no
GADGET as expressoes para o campo gravitacional da Galidxia descrito no capitulo 4.
Normalmente, a forma de controlar os resultados das simulagoes numéricas é através da
conservagao da energia, momentum linear e angular do sistema de particulas. Contudo, em
simulacoes que incluem campos externos independentes do tempo essas quantidades nao
se conservam. A forma de garantir que os resultados numéricos sejam validos é reduzir o
passo de integracao até que a simulacdo convirja para uma solucdo uUnica. Em geral, uma
simulac¢ao prévia do sistema de particulas isolado fornece uma boa estimativa do passo de

integracao.
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3.3 Projeto CPADA - Computador para Alto Desempenho

em Astronomia

A experiéncia com o0 GADGET no Centro de Pesquisas em Alto Desempenho da
PUC-RS (CPAD*) , motivou-nos a montar um computador paralelo. Através de recursos
do programa MEGALIT do Instituto do Milénio (coordenado pela Dra Beatriz Barbuy
do TAG-USP), em Janeiro de 2002 adquirimos o hardware para montar o CPADA. Apéds
reunides, opinides e contados com grupos envolvidos em projetos similares (MATE IF-
UFRGS, CPAD PUC-RS, INF-UFRGS, LA GRANJA-UNAM 1) decidimos pela seguinte
especificacdo de hardware que pode ser encontrada em CPADA IF-UFRGS !

CPADA

E @ @
o

M

Hardware: Softwares:

- Placa ATX Tyan S2460 - 266MHz -Redhat Linux 7.2
- 2 processadores AMD Athlon 1.4 Ghz / 384 KB cache _OSCAR

- memoria DDR SDRAM 1024 MB -GADGET 1.1

- HD IDE 40Gb / 7200 RPM _NEMO 3.10 13

- Controladoras de rede 10/100 MBps 3Com

- Switch 24 portas 3Com SuperStack 3 3300 TM 3C16986A

Figura 3.1: Esquema de motangem do CPADA, 9 nodos dual-AMD 1.4GHz com rede de
interconexao Fast-Ethernet.

A figura 3.1 mostra um esquema do CPADA, tipicamente um agregado de PCs cuja
classificagdo dentro das arquiteturas paralelas é SDM (Simetric Distributed Memory). Esse
tipo de solucdo tornou-se popular nas instituicoes de pesquisa de todo o Mundo, pelo baixo
custo e crescente eficiéncia dos PCs. Por outro lado, essa tecnologia dentro de alguns anos se
tornara obsoleta. Tendo isso em mente seguimos a recomendacao de adquirir o terceiro pro-
cessador mais rapido do mercado com possibilidade de upgrade. Escolhemos computadores

bi-processados a fim de reduzir a incidéncia de problemas de hardware. Os processadores

*www.cpad.pucrs.br
fwww.astrosen.unam.mx
fwww.pcastrol5.if.ufrgs.br /dinamica.html
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AMD, a rede de intercomunicacado Fast-Ethernet e em geral todo o computador foi especifi-
cado pensando na relagao custo beneficio. Isso possibilitou a compra de mais computadores
com os recursos disponiveis. Ap6s quase dois anos de operacdo do CPADA concluimos que
essa escolha é vialida, desde que se tomem cuidados adicionais. Os problemas de hardware
comegaram a aparecer apés um ano de operacio e cabe aqui registrar alguns pontos mais

criticos.

H&a 2 meses aproximadamente as fontes de alimentacdao de todos os computadores
foram trocadas. Inusitadamente, a baixa qualidade das fontes vem comprometendo muitos
computadores pessoais, como constatado a partir dos estudos realizados no Laboratdério de
Eletronica do Instituto de Fisica. Mesmo isolado da rede externa por um nobreak senoidal
as fontes de alimentacao originais de 3 computadores do CPADA queimaram e as outras
provocaram um aumento significativo ~ 7°C na temperatura ambiente. Isso ocorre porque

seus componentes eletronicos trabalham no limite da capacidade.

O fato de termos computadores com 2 processadores AMD faz com que a temper-
atura seja um fator bastante critico. Dentro do gabinete a temperatura ambiente com os
computadores ligados e sem processamento é de ~ 48°C e com 100% de processamento é de
~ 55—60°C. A poeira é outro elemento que favorece o aquecimento pois ela se mistura com a
lubrificacao do cooler acumulando-se entre as haletas do dissipador de calor e interrompendo
a circulagdo de ar. A temperatura mixima registrada sobre os processadores foi 74°C' e a
partir desse valor o computador desliga. Contudo alguns coolers simplesmente deixaram
de funcionar e visualmente a causa foi o exesso de temperatura que danificou o circuito
interno; isso comprometeu dois processadores do CPADA. Atualmente os computadores
estdo equipados com um circuito de protecdo que sinaliza o mal funcionamento da fonte,
desenvolvido no Laboratério de Eletronica do IF, além do monitoramento de temperatura
pelo software MBOM (Mother Board Monitor) programado para desligar os computadores
se a temperatura sobre a CPU atingir 65°C. A sala onde se encontra os computadores deve
estar sempre refrigerada mantendo a temperatura ambiente < 20°C para garantir o bom

funcionamento dos computadores.

3.3.1 Paralelizagao do problema

Na figura 3.2a mostramos a curva de aceleracdo do CPADA em dois tipos de sim-
ulagdo com N = 60k particulas. Nesse grafico cada ponto representa uma simulagao, onde
0 uso de CPU médio por processador é indicado. O eixo vertical mostra o tempo total de
simulagao (ou custo computacional) e o eixo horizontal o nimero de processadores com que
a simulacao foi realizada. O tempo de simulagao nos dois casos nao deve ser comparado, ja
que se tratam de problemas diferentes e depende do tempo que acompanhamos a evolucao

de cada sistema. O primeiro é um problema tipico de encontro entre duas galdxias tomado



CAPITULO 3. METODOS COMPUTACIONAIS 19

como exemplo de simulagdo sem colisdes, em que o método de hierarquia de arvore é mais
eficiente. As particulas estdo distribuidas num volume muito maior do que no segundo caso,
representado por uma esfera de plummer com b = 1pc, tomado como exemplo de simulagao

colisional. O tempo total de simulacao é dado por
T, ~ C.Cp

onde C, é o custo de comunicacao entre os nodos e C), é o custo de processamento.
No primeiro caso, o tempo de simulagao é rapidamente reduzido & medida que se divide
o problema entre P processadores. O ponto 6timo para divisao do problema é dado pelo
minimo da curva, a partir do qual o tempo de simulagao cresce por causa do custo de
comunicacao. A medida que a derivada da curva aumenta o uso de CPU médio diminui,
sendo igual a 60% na situagdo 6tima P = 8. Nesse problema uma rede de interconexao com
vazao maior melhoraria a paralelizagao, esse caso é estudado na figura 3.2b. No segundo
caso, o ponto minimo da curva nao é alcancado, ainda que o uso médio de CPU cai com P
o custo de processamento é sempre maior que o custo de comunicagao. Isso ocorre porque o
método de hierarquia de drvore é menos eficiente que no primeiro caso. Sem duivida a curva
de aceleracao de um dado problema é uma informacao importante para otmizar o uso dos

processadores.

Na figura 3.2b comparamos a performance do CPADA com o0 AMAZONIA, do CPAD
PUC-RS. O fato dessa mdaquina possuir dois tipos de rede de interconexao Fast-Ethernet
e Myrinet permitiu comparar a eficiéncia do GADGET ao resolver o problema, colisional.
O AMAZONIA tem processadores PENTIUM III 500MHz, nota-se um aumento abrupto
no tempo de simulacdo ao passar de 8 para 16 processadores usando rede Fast-Ethernet.
Ja a rede Myrinet, com vazao oito vezes maior, viabilizou a divisao do problema em 32
processadores. Contudo, o CPADA resolveu o mesmo problema num tempo de simulagao
consideravelmente menor por possuir processadores mais rapidos. E notdvel a diferenca
entre o uso de CPU comparado ao mesmo problema no CPADA, figura 3.2a, a rede Mirynet

permite que os processadores trabalhem em 99%.

Podemos modelar a curva de aceleracdo de um dado problema, a fim de estimar
o numero ideal de processadores antes de realizar uma simulagdo. No caso particular do
GADGET, o custo de comunicacdo é proporcional ao niimero de processadores P que co-
municam M particulas ativas ao mesmo tempo C. ~ M + cP, onde ¢ é uma constante,
ajustada empiricamente, que caracteriza a rede de intercomunicacao e M caracteriza o tipo
de simulagio, quanto maior a fragdo M /N mais colisional é o problema. O custo de pro-
cessamento no GADGET paralezidado é ~ M log(N/P), portanto o tempo de simulagio

7

€
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Figura 3.2: (a) Curva de aceleragdo do CPADA para dois problemas diferentes, cada ponto
corresponde a uma simulac¢ao, onde o uso médio de CPU estd indicado. (b) Curva de rotacao
do CPADA em comparaggo ao AMAZONIA com rede de interconexao Fast-Ethernet e
Myrinet, correspondente ao segundo caso do grafico (a).

N
Ts ~ M log (F) (M + cP)

Essa expressao ajusta os pontos experimentais da curva de aceleracdo e pode ser

usada (ou a sua derivada) como uma estimativa do nimero ideal de processadores com o
GADGET.

3.4 Programas auxiliares

Nesta se¢ao descrevemos brevemente os principais programas desenvolvidos e apli-
cados ao longo dos capitulos desta dissertagdo. As principais linguagens de programagao
utilizadas foram C e AWK. O Maple § também foi de grande utilidade para derivar as
equagoes do campo gravitacional, do campo de maré e fricgdo dindmica no modelo para
a distribuicdo de massa da Galdxia. Em particular esse software possui a fungao C() que

traduz as expressoes para linguagem C, o que certamente evitou varios erros de digitagao,

$www.maplesoft.com
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além de escrever um cédigo otimizado. O AWK também foi de grande ajuda por sua sim-
plicidade e eficiéncia em manipular tabelas de dados, além de relativa rapidez conseguida

com o tradutor para linguagem C, o AWKA.

mkplummer. cc - gera as posicoes e velocidades das particulas segundo o modelo de Plummer

isotrépico ou com anisotropia radial, descrito no apéndice C.

mkisotherm.cc - gera as posicoes e velocidades das particulas segundo a esfera isotérmica

isotrépica, capitulo 2.

p-field.cc - calcula a evolugao de um sistema de particulas nao interagentes no campo
gravitacional da Galaxia, com friccdo dindmica e interacao com satélites modelados
por potenciais independentes do tempo. Usado para calcular 6rbitas e a interagao
da LMC com o sistema de aglomerados globulares da Galdxia. Mesmo que nao par-

alelizado esse programa foi usado simultaneamente em vérios nodos do CPADA.

capture.awk - calcula o raio de maré instantianeo e a velocidade relativa da LMC, que
interage com uma distribuicao aglomerados globulares do Halo no campo gravitacional

da galdxia e testa a condigao de captura como descrito no capitulo 7.3.

aniso.awk - mede o parametro de anisotropia em func¢ao do raio num sistema estelar

esférico capitulo 7.4.1.

galaxia.txt - script em Maple para derivar as expressoes do campo gravitacional da
Galaxia a partir do potencial gravitacional, usadas no GADGET e no programa p-
field.cc.

mare.txt - script em Maple para derivar as expressoes do campo de maré da Galaxia a
partir do potencial gravitacional, usadas para calcular o raio de maré instantaneo de

satélites.

df . txt - script em Maple para derivar as expressoes da friccdo dindmica usada no programa

p-field.cc.
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Capitulo 4

Modelo para a distribuicao de

massa da Via-Lactea

Um modelo que ajusta a distribuicao de brilho de um sistema estelar, nao reproduz
necessariamente a distribuicdo de massa e, consequentemente, o campo gravitacional gerado

por ela.

Na década de 1950, a descoberta da linha de emissao de 21-cm do hidrogénio atémico
H revolucionou o estudo da estrutura em grande escala da Via-Lactea, neste comprimento
de onda nao ha problemas de extincao da radiacao; e a espectroscopia permitiu inferir a

distribuicdo de massa dentro do raio Solar R < Ry através da cinemdtica do gas.

A velocidade circular é a principal informacdo sobre a distribui¢do de massa de
um sistema estelar. No caso de um disco estelar onde a dispersdo de velocidades é baixa,
a curva de rotacao se aproxima da velocidade circular. De acordo com os teoremas de
Newton apenas a massa total contida dentro do raio r, M(r) contribui para a forca sobre
uma particula teste a essa distancia. Isso também vale para uma distribuicdo de matéria
com simetria axial se medimos a velocidade circular no plano z = 0, portanto

, _ GM(R)

Ve="p

onde M (R) é a massa contida em R no plano z = 0 devido a distribui¢oes de matéria

com simetria esférica e/ou axial. A descoberta da matéria escura em galdxias espirais através
das curvas de rotacao, na década de 1970, introduziu mudancas profundas no conhecimento
da estrutura dos sistemas estelares, em particular da Via-Léictea. Se a cinemdtica do gés,
além do limite visivel do disco estelar fosse devida apenas & matéria visivel, a curva de

rotacdo deveria ser kepleriana v. ~ 1/4/(r). Contudo, as curvas de rotacio permanecem
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planas ou crescem para distancias muito além da escala de comprimento do disco visivel
(R > 2Ry), isso implica na existéncia de matéria e a partir desse fato postula-se um halo
de matéria escura. Se esse componente é esférico, pelo primeiro teorema de Newton, as
camadas exteriores de matéria geram um campo nulo nas partes internas, o que dificulta a

deteccao desse componente.

De forma geral, observacao de outras galdxias espirais induzem a modelar a Via-
Lactea de forma similar. Um bojo esférico no centro da galdxia, um disco achatado por
rotacdo e um halo de matéria escura sdo os principais componentes estruturais de uma

galaxia espiral.

Sendo a curva de rotacao resultado da distribuicao de massa global, ela nao revela
a estrutura individual dos componentes, por isso, o ajuste de modelos aos dados obser-
vacionais é um problema com multiplas solugées. Assumir a distribuicdo de matéria de
um componente implica inevitavelmente que os outros mudem para reproduzir a curva de
rotagao observada. Além disso a curva de rotagao refere-se unicamente a forca centripeta no
plano Galéctico, onde é medida, portanto, ndo diz nada a respeito da distribuicdo de massa
perpendicular ao plano. Neste sentido DEHNEN & BINNEY (1998) apresentam vérios
modelos que podem ser ajustados aos dados observacionais da nossa galdxia e concluem
que a distribuicao de massa, bem como a importancia relativa de cada componente ainda

sao muito incertos.

Nosso propésito em construir este modelo é estudar a evolugao dindmica de sistemas
estelares no campo gravitacional da Galdxia. Portanto queremos reproduzir a distribuicio
global de massa, que fornecerd a componente radial e perpendicular da aceleragao gravita-
cional em cada ponto do modelo. Em situacoes onde se deseja estudar a interacdo com um
componente em particular da Galdxia - como € o caso dos choques de maré de aglomerados
globulares com o disco ou o decaimento de aglomerados estelares no bojo - faz-se necessario

um modelo mais realista dos componentes da Galixia.

4.1 Componentes do modelo

A seguir descrevemos os componentes que utilizamos para construir o modelo e a
expressdo para a curva de rotacao resultante. Os parametros livres sdo ajustados aos dados
observacionais da curva de rotacao. Consideremos um modelo para a Galdxia estaciondrio

e com simetria axial. A curva de rotagdo resultante no plano da galdxia (z = 0) seré:

() = \/% ($u(R) + GulR) + 4n(R)
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Para o bojo usamos um esferoide de Hernquist (HERNQUIST, 1990) cujo par potencial-

densidade é dado pelas expressoes:

_GM,
d(r) = rc
M, -3
po(r) = QWC(?”FC)

Sabe-se que a estrutura da Galaxia até um 1kpc central é bastante complexa, pela
provével existéncia de uma barra e o fato do bojo ser triaxial (FREUDENREICH, 1998).

O modelo de bojo que propomos nao é indicado para calcular érbitas no centro da Galaxia.

Usamos para o disco um elipséide de kuzmim-kutuzov (BINNEY & TREMAINE,

1987) com simetria axial. O par potencial-densidade deste modelo é:

GMy
\/1"2 +a? + b2 + 2va2b? + b2R2 + a?22

¢a=—

My b2 ((a2 +b%) R? + 24?2 4+ 2a?b? + a* + 3a%Va2b? + B®R? + a2z2) (a®b® + b*R? + a222)_3/2

Pd =
4 (R2+22 + a2 + b2+ 2 (a22 + B2R? + a222)"/*)

Alguns modelos utilizam um disco exponencial, cuja motivacao é ajustar o perfil de
luminosidade de outras galdxias espirais que geralmente segue uma lei exponencial. Uma
desvantagem do ponto de vista operacional é que nao se obtém uma expressao analitica
simples para o potencial gerado por esta lei de densidade. Levando em conta a presenca
de matéria escura no disco, a distribuicao de matéria pode ou nao seguir a distribuicao
de luminosidade. Para nossos propésitos, nao hé razdo para preferir um modelo de disco

exponencial a um elipsoidal.

O halo foi modelado por uma esfera isotérmica, cuja curva de rotacdo é assintética

em vp:

2 2 2
gn(r) = 2 In (d +2r )

2

pr(r) = ZLW (3d2 + 27"2) (dz + 27‘2)_2
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R(kpc) wve(R) (km/s)
0 0
04 260 + 10
1.2 227 + 10
2.4 203 £ 10
4.0 216 + 10
6.0 228 + 10
10.0 209 £ 15
15.0 223 + 20
53.3 206 £+ 40

Tabela 4.1: Dados observacionais da curva de rotacdo compilados por ALLEN & MARTOS
(1986)

A curva de rotacao no plano da Galdxia obtida através destes modelos é:

R2G M, (\/ a2+ R? + b) RGM, R2p,2

+ +
3/2 2 2 2
(R2+a2+b2+2b\/a2+R2)/ JZ+Rr [B+o" EH+ER

ve(R) =

Essa expressao contém sete pardmetros livres que devem ser ajustados aos dados
observacionais da curva de rotagao, M, M, sdo respectivamente a massa do bojo e a massa
do disco; a é a escala de comprimento do disco; b é a escala de altura do disco; ¢ é a escala
de comprimento do bojo; d é a escala de comprimento do halo e vy, é o valor assintético
da curva de rotagdo. Ainda que a curva de rotagao nao ajusta a distribuicdo de massa
perpendicular ao disco, ao adotar um modelo para o disco a quantidade de massa contida
no plano z = 0 depende de b, de fato, esse parametro aparece na expressao para a curva
de rotagdo. O valor de b também é sensivel & densidade de massa total na vizinhanga solar
(BAHCALL et al., 1992), usamos esses dois vinculos para ajustar a estrutura vertical do

disco. Consideramos dois modelos, um de disco méximo e outro de disco minimo.

Ajustamos o modelo aos dados observacionais da curva de rotacdo compilados por
Allen & Martos 1986, os valores ajustados para cada pardmetro sao mostrados a seguir
e, como resultado, os contornos de iso-densidade derivados do modelo. O valor adotado
para a distancia do Sol ao centro galictico é Ry = 8kpc e para a velocidade circular do
Sol V = 220km/s. O modelo fornece uma massa de 9.3 x 10! M a 100kpc de distancia
do centro da Galixia, o que corresponde a velocidade circular de v.(100kpc) = 200k/s,
devida quase totalmente ao halo. A densidade de massa total, reproduzida pelo modelo,
na vizinhanca Solar é py = 0.6 Mypc— para o disco minimo b = 800pc e 3.4Mypc=3 para o

disco maximo b = 400pc.
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Parametros Disco maximo Disco minimo

a 4620pc 4200pc

b 400pc 800pc

c 320pc 320pc

d 14000pc 14000pc
Mb 2.02 x 101°°M,  2.02 x 10'9M
Md 9.32 x 1019M5  9.09 x 10'19M,
vh 190km/s 190km/s

Tabela 4.2: Resultado dos ajustes do modelo para disco maximo e minimo.
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Figura 4.1: Ajuste do modelo para a distribuicdo de massa da Via-Léctea aos dados obser-
vacionais da curva de rotacao compilada por ALLEN & MARTOS (1986). Modelo de disco
maximo.
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Figura 4.2: Curvas de iso-densidade do modelo, cada curva adjacente corresponde a uma
densidade 1/2™ menor. Modelo de disco méximo.

Finalmente, o campo gravitacional é obtido através do potencial resultante, em

coordenadas retangulares

bb + ba + bn)

a; =

A

Esse modelo sera usado nos capitulos seguintes onde calculamos 6rbitas e estudamos

a evolucdo de sistemas estelares sujeitos ao campo gravitacional da Galaxia.
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Capitulo 5

Estruturas de maré no aglomerado
globular M92

Os aglomerados globulares sdo concentragoes esféricas de 10° a 10° estrelas com
dezenas de anos-luz de didmetro. Essa simplicidade é resultado do processo de relaxacao
que jé ocorreu nesses sistemas. No nicleo dos aglomerados globulares o tempo de relaxacao

t,(0) varia de 107 a 10'° anos e suas idades sdo, aproximadamente, 15 bilhdes de anos.

A evolugdo dinamica dos aglomerados globulares é marcada por processos fisicos
complexos. Nos sistemas estelares a relaxacao é o mecanismo de transporte de energia. No
interior dos aglomerados globulares a densidade varia tipicamente 5 ordens de grandeza, por-
tanto a relaxagao ocorre mais rapidamente no nicleo onde o niimero de estrelas por unidade
de volume é maior e conseqiientemente o transporte de energia para a periferia é ineficiente.
Esse fato leva ao colapso do nicleo em aproximadamente 10t,, - o tempo de relaxacao no
raio que contém metade da massa é usualmente associado & evolucdo dinamica do aglome-
rado como um todo por SPITZER (1987). Virios fatores influenciam no colapso do niicleo,
nas fases iniciais a perda de massa por evolugao estelar provoca a expansao do aglomerado
e atrasa o colapso ja a segregacao de massa aumenta a densidade central acelerando-o. A
perda de massa do aglomerado por evaporacdo e pela forca de maré da Galdxia também
retira energia do aglomerado provocando sua contragdo, mas paradoxalmente leva & desin-
tegracdo do mesmo. Os principais processos de armazenamento de energia no nicleo sao a
formacao de estrelas bindrias, a compactacdao de bindrias primordiais e a fusdo de estrelas
por colisdes fisicas. Em torno de 20% dos aglomerados globulares da Galdxia apresentam
o nucleo colapsado (HARRIS, 1996). O estigio de evolucdo apds o colapso do ntcleo é
dominado por oscilagoes na densidade central, conhecidas como instabilidade gravotérmica
que perduram por 100%¢.h aproximadamente, quando o aglomerado globular fatalmente se

desintegra.
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O estudo da evolugao dindmica dos aglomerados globulares ainda é um desafio dada a
variedade de processos fisicos envolvidos em escalas de tempo tao variadas tepss << trp <<
teyor- Neste capitulo trataremos o aglomerado globular como um sistema sem colisoes, essa
aproximagao é valida durante alguns crossing times teross = 105 como o livre caminho médio
de uma estrela num aglomerado globular é algumas vezes maior que o tamanho do sistema,
nessa escala de tempo a relaxacao nao é importante e pode-se estudar o efeito do campo
Gravitacional da Galédxia sobre o aglomerado como uma perturbagido & solucao estacionaria

da equacgao de Boltzmann sem colisoes.

O primeiro modelo de sistema estelar auto consistente foi descoberto por Schuster
em 1883 mas tornou-se popular quando usado por PLUMMER (1911) para ajustar o perfil
de densidade de aglomerados globulares. O modelo de Plummer é solucdo estaciondria
da equacdo de Boltzmann sem colisdes (politropo de indice n = 5) possui massa finita
mas a densidade sé cai a zero quando r — oo. Com o advento das camaras Schmidt e
dos detectores foto-elétricos na década de 1950 as observagoes revelaram que a estrutura
espacial dos aglomerados globulares nao se ajustava aos modelos tedricos propostos até
entdo. A razdo é que o perfil de densidade superficial observado mostrava uma queda
brusca a uma certa distancia do centro. Sugeriu-se entao, que o campo de maré da Galdxia
impunha um raio limite nos aglomerados globulares (VON HOERNER, 1957). Esse raio
limite seria determinado nas passagens de perigalictico, onde a forca de maré da Galdxia é
mais intensa. A partir dessa hipétese pode-se estimar esse raio limite, entdo chamado raio de
maré e construir uma nova classe de modelos, conhecidos historicamente como modelos de
Michie-King. Esses modelos obtiveram grande sucesso em descrever a estrutura de grande
parte dos aglomerados globulares da nossa Galdxia (KING, 1966). Na década de 1990 com
o avanco das técnicas observacionais, foi possivel detectar estruturas além do raio de maré
dos aglomerados globulares (GRILLMAIR et al., 1995) e abriu-se uma nova perspectiva ao
estudo desses objetos. As estruturas de maré podem fornecer informacoes sobre a drbita
dos aglomerados globulares ((COMBES et al., 1999, ODENKIRCHEN et al., 2002) além
de servir como tragadores do potencial gravitacional da Galdxia (DUBINSKI et al., 1996).
A interacao com a Galdxia é o principal mecanismo de perda de massa dos aglomerados
globulares, GNEDIN & OSTRIKER (1997) estima que mais de 50% deles serao destruidos

no préximo tempo de Hubble.

Dados observacionais recentes (TESTA et al., 2000) revelaram a morfologia das
estruturas de maré resultantes da interacao do aglomerado globular M92 com a Galédxia.
Nesse capitulo pretendemos entender os mecanismos responsaveis pela origem e morfologia
dessas estruturas no caso particular do M92. Nesse tipo de estudo é fundamental conhecer
a oOrbita do aglomerado a fim de reproduzir o campo gravitacional dependente do tempo
que atua sobre ele. Isso tornou-se possivel a partir das observagoes de movimento préprio
(CUDWORTH & HANSON, 1993, ODENKIRCHEN et al., 1997, DINESCU et al., 1999)
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que juntamente com a velocidade radial e a posi¢ao espacial do aglomerado fornecem as

condigoes iniciais para o calculo da Orbita.

Na segao 5.1 apresentamos o conceito de raio de maré e partir dele o modelo de
King (KING, 1962). Na secio 5.2 apresentamos o aglomerado globular M92 e a motivagio
observacional desse estudo. Na secdo 5.3 calculamos a Orbita do M92 na Galaxia. Na
secao 5.3.1 estudamos a formacdo do raio de maré do M92. Na secao 5.4 descrevemos
0 modelo e a simulagdo numérica com a qual explicamos na secdo 5.4.1 a origem das

estruturas de maré do M92.

5.1 O Modelo de King

Considerando que potencial da Galdxia é esférico ®(r), vimos no capitulo 2 que uma
orbita pode ser descrita em termos de coordenadas polares R, 6 sem perda de generalidade.
A aceleragdo de um aglomerado & distdncia R do centro da Galdxia, no referencial que
acompanha a érbita do aglomerado com velocidade angular 6 é

2
Csz' - —%(I)(R) +0°R
no caso geral R e 6 variam e conseqilentemente o aglomerado estara sujeito a uma aceleracao
dependente do tempo. Podemos obter um valor para o raio de maré se considerarmos uma,
estrela teste sobre a reta que une o centro da Galaxia e o centro do aglomerado situada a
uma distancia r do centro do aglomerado. Consideramos também que a velocidade angular
da estrela é igual a velocidade angular do aglomerado. Com essas consideragoes, a aceleragao

da estrela teste, distante R — r do centro da galidxia, pode ser escrita como

d2(R—r)
dt?

: d GM,
=60*(R—r)— ﬁoI>(R—r)— TQC

onde M, é a massa do aglomerado. Na vizinhanga do raio de maré a densidade de
estrelas é baixa e a estrela teste experimenta o potencial do aglomerado como se toda massa

estivesse concentrada no centro de massa, de acordo com o primeiro teorema de Newton.

Analisamos agora a aceleracdo da estrela teste no referencial do aglomerado,

d*r  d*(R-r) B d*(R)

a2~ dt2 dt2
&r  GM, d d )
er_ 2 5 L ®R_7)—
a2 2 T gl - g ) =0
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O raio de maré é a distancia do centro do aglomerado onde a estrela teste tem

aceleracao nula (ponto de equilibrio instével),

b
dt? lr=r;
N A
’l"? = GMC (02 - W) (51)

Na secao 5.3.1 generalizamos essa equagao a fim de calcular o raio de maré in-
stantdneo conhecendo a velocidade angular 6(¢) instantanea e a maré da Galéxia na diregdo

radial, no modelo para a galaxia descrito no capitulo 4.

Com a suposigao de que a relaxagdo nao é eficiente para que as estrelas do aglomerado
se acomodem ao raio de maré instantaneo (¢,, maior que o periodo orbital) o raio limite
do aglomerado é determinado no perigalictico onde a maré é mixima. O raio de maré
no perigalictico pode ser estimado se aproximarmos a Galdxia por uma massa puntual.
Assim obtemos uma expressao para a velocidade angular em termos da elipticidade e e do
eixo maior a da 6rbita, 2 = GMga(l — €2)/R*. A disténcia de perigaldctico ¢ dada por
R, = a(1 —e). Assim o raio de maré no perigalactico é (KING, 1962)

ry = Ry[Mc/Mg (3 + €)]'/*

Essas expressoes para o raio de maré sao interessantes do ponto de vista observacional

porque a incerteza associada as quantidades entre colchetes é reduzida pela poténcia 1/3.

O raio de maré imposto pela Galaxia é a razao fisica do modelo de King. Esse
modelo é usado até hoje como paradigma na determinacao dos pardmetros estruturais dos
aglomerados globulares, dada sua simplicidade e o fato de ajustar com sucesso o perfil de
densidade observado da maioria dos aglomerados globulares da Galdxia. O modelo de King
modificada a esfera isotérmica introduzindo a velocidade de escape v, na distribuicao de

velocidades para gerar um modelo finito

| klexp(—v*/20?) — exp(—v2/20?)] v < v,
fo) = { 0 V> Ve
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escrevendo em termos da energia relativa ¢ = ¥ — v2/2 e escolhendo a constante

arbitraria ®( de tal forma que na superficie do aglomerado ¢ = ¥ — vg /2=0

f(e) = kexp(=T/5?) [exp(e/aQ) - 1]

A densidade de particulas é obtida integrando a funcdo distribuicdo até a velocidade

de escape

p=4m /Ove f)v’dv = 4k exp(— T /0?) /O\Ij [exp(s/aQ) - 1] 2(¥ —¢g)de

p(¥) = (2162)3?k exp <;—;IJ) lexp(%)erf (?) - 20\13;2 (% + 1)]

Resolvendo a equagio de Poisson obtém-se p(r),
d [ 5d¥ 9
2 (22 = 4 T
I (r dr) 7Grep(¥)

A densidade superficial £(R) obtida empiricamente por KING (1962) coincide com

a projecdo bidimensional de p(r) e é dada pela expressdo

S(R) = k

1 - 1 r
VA4 (R/ro)? 1+ (r1/r0)?

onde 7y é o raio no qual a densidade superficial do modelo cai & metade do valor central,

definido como

902
4.7TG/)0

ro =

Outra quantidade de interesse é o parametro de concentracio do aglomerado, definido

Tt
c = logyg E

Uma aplicagao importante do modelo de King é o calculo da massa dos aglomerados

Ccomo

globulares, conhecendo p(r) temos
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c=1 —
C=15 oo ]
(o R r—

R(pc)

Figura 5.1: Densidade superficial de trés modelos de King com c=1,c=1.5 e ¢c=2. O raio de
King corresponde 4 regido onde a densidade superficial é aproximadamente constante. O
raio de maré é o valor assintético do perfil quando £(R) = 0.

Tt
M. = 47r/ p(r)rdr
0

nesse caso a densidade central py pode ser escrita em termos da dispersao de velocidades
central oy e do raio de king ry, quantidades fornecidas pelas observagoes. A equagdo de

Poisson pode ser escrita em termos da razio p/po e do raio admensional R = r/r. conforme
(KING, 1966).

Na tabela 5.1 apresentamos a massa do M92 calculada dessa forma. Um modelo
mais realista é o modelo de King multi mass porque considera fungdes de distribuicao para
cada espécie de particula. Ele nao serd apresentado aqui, mas salientamos que esse modelo
fornece um valor trés vezes maior para a massa do M92 (MANDUSHEV et al., 1991).
/

. L . 1/3 , . .
Contudo como o raio de maré é proporcional a M.’ ele serd 1.4 vezes maior do que o raio

de maré do modelo de king single mass.
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5.2 O aglomerado globular M92

O M92 é um aglomerado globular tipico da Galaxia com idade de aproximadamente 13
bilhdes de anos. E um objeto bastante compacto, seu grau de concentracio é ¢ = log(r/m0) =
1.8 e sua massa estd entre 1 — 3 x 10° M. A tabela 5.1 mostra alguns pardmetros desse
aglomerado, a partir do catdlogo de HARRIS (1996).

Nome 02000 ) dg (kpc) vr(km/s)
NGC6431 (M92) 17h1Tm7.3s 43°8'11" 8.2 —120.3 £ 0.1
ro(pc) rh(pc) r¢(pc) M. (Mg) t-(0)(anos)  t.p(anos)
0.55 2.6 36.18  1.32 x 10° 6.9 x 107 1.15 x 10°

Tabela 5.1: Parametros do aglomerado globular M92 obtidos do catilogo de HARRIS
(1996).

5.2.1 Estruturas além do raio de maré

A técnica de selecao de estrelas por comparacao com o digrama cor-magnitude tem sido
eficiente em detectar estruturas de maré em aglomerados globulares (GRILLMAIR et al.,
1995), ela é capaz de reduzir a contaminagao por estrelas de campo por um fator ~ 7
e portanto revelar estruturas fracas que pertencem ao aglomerado. TESTA et al. (2000)
detectaram com essa técnica estruturas de maré até ~ 3r; no aglomerado globular M92.
A figura 5.2, mostra o resultado das observagoes tanto no mapa isofotal quanto no perfil

radial.

A partir da isofota de 1o os autores identificam um estrutura alongada na diregdo
SW-NE (coincide com a projecio da direcdo do centro galdctico no céu) com extensdes na
regiao SE. Nosso objetivo é entender através de simulagoes de N-corpos como se formam

essas estruturas.

5.3 Determinacao da 6rbita do M92

As observacoes astronémicas fornecem as quantidades necessdrias para calcular a
orbita no modelo para a distribuicao de massa da Via-Lactea descrito no capitulo 4. Nesta
secdao apresentamos o procedimento para obter a posicdo e a velocidade num sistema de
coordenadas com origem no centro da Galdxia, discutimos também a validade do modelo

frente as incertezas no cilculo da érbita. A localizagdo do M92 no céu, a distancia ao Sol e
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Figura 5.2: (esquerda) Mapa de densidade superficial para M92 obtido por TESTA et al.
(2000). O circulo negro representa o raio de maré do aglomerado. Os contornos sao isofotas
a 1,2 e 3 o do fundo do céu. A seta menor indica o movimento préprio do aglomerado
conforme DINESCU et al. (1999), a seta maior indica a dire¢ao do centro galdctico. (direita)

Desvio do perfil observado ao modelo de king.

a velocidade na linha de visada foram obtidas do catdlogo de aglomerados globulares com-
pilado por HARRIS (1996), tabela 5.1. O movimento préprio, obtido de 4 fontes diferentes
estd listado na tabela 5.2. A posicdo e a velocidade do M92 no sistema de coordenadas
retangulares com origem no Sol foi calculada segundo JOHNSON & SODERBLOM (1987).

Nesse sistema o eixo ' é positivo no sentido do centro galdctico, o eixo y' é positivo no sen-

tido de rotagao da Galdxia e o eixo 2’ é positivo no sentido do Polo Norte Galdctico (PNG).

O vetor posicao r’ é obtido a partir das coordenadas equatoriais pela transformacao

T cos d cos o
! .
r=|4 | =T| cosdsina
2! sin §

onde a matriz T corresponde a trés rotacoes

cosfy sinfy O —sindpyg 0 cosdpng cosapyg sSinapyg 0
T=| sinfy —cosfy 0 0 -1 0 sinapyg —cosapyg 0
0 0 1 cosdpnG 0 sinpyg 0 0 1

os angulos apyg = 192.22° e dpng = 24.5° sdo as coordenadas equatoriais do PNG,

0y = 123° é angulo de posicao do PNG em relagdo ao semi-circulo maior que passa pelo
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PNG e pela longitude galdctica zero. Esse sistema é definido para o equindcio de 1950, para

fins de célculo as coordenadas do objeto devem ser transformadas de acordo.

o cos (10737 Jano)  ps(10737 /ano)

—46+1.0 —0.60 £ 1.8 CUDWORTH & HANSON (1993)
—4.44+0.7 +1.10+0.4 SCHOLZ et al. (1994)

—0.9+1.0 —-1.50+1.0 ODENKIRCHEN et al. (1997)
—4.44+0.9 —1.40+0.9 GEFFERT (1998) HIPPARCO
—-3.57+0.5 —0.60 + 0.6 Valores médios

Tabela 5.2: Valores de movimento préprio da literatura e o valor médio usado para deter-
minar a velocidade espacial do M92

A velocidade espacial v’ nesse sistema de coordenadas é obtida através da velocidade
radial, do movimento préprio e da distancia do objeto ao Sol. No sistema heliocéntrico a
velocidade tangencial contém maior incerteza ja que depende de incertezas na determinacao

do movimento préprio e da distancia

u Uy
vi=| v | =B kdoa
w' kdeps

onde B =T - A, k =4.74057 é o fator de conversao de U A/yr para km/s e a matrix

Aé
cosa sina 0 cos d 0 —sind
A= siha¢ —cosa 0 0 -1 0
0 0 -1 —sind 0 —cosd

O sistema de coordenadas galactocéntrico tem a mesma orientacao dos eixos do

sistema heliocéntrico. A posi¢do r no sistema galactocéntrico é obtida simplesmente pela

translacao
T '+ zg
o= | % |~ y'
20 2
para a distdncia do Sol ao centro da Galdxia adotamos zo = —8kpc. A velocidade

v no sistema galactocéntrico é obtida corrigindo v/ pelo movimento do Sol em relagio ao
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Sistema Local de Referéncia (11.0,14.0,7.5)km/s (RATNATUNGA et al., 1989) e descon-
tando o movimento de translagdo do SLR em torno do centro galactico (0,220,0)km/s. Os

valores obtidos para r e v sao mostrados na tabela 5.3.

o (pc) Yo (pc) 20 (pe) ug(km/s)  wvo(km/s) wo(km/s)

—5509 £249 6251+ 625 4686 £469 —17.60 5" 55.9077L7 49.8073,,

Tabela 5.3: Posicao e velocidade para M92 no sistema de coordenadas galactocéntrico

A principal fonte de erro na velocidade espacial estd na medida de movimento préprio
e na determinagao da distdncia do aglomerado. Estimamos a incerteza no movimento
préprio como a média das incertezas de cada medida, consideradas independentes umas das

outras. Assim a incerteza em cada componente do movimento préprio é calculada por

Usando os valores da tabela 5.2 o erro relativo estimado para o movimento préprio
6 € coss /1t = 13% € ey5 /11 = 16% onde p = [(p1q cos §)? + p2]*/2, para a distancia adotamos
um erro relativo de 10% (DINESCU et al., 1999). A fim de estimar o erro na velocidade
espacial do aglomerado usamos o moédulo da velocidade como referéncia. Para os valores
nominais de dg e p o médulo da velocidade do aglomerado é vy = 77km/s. Os maiores
desvios ocorrem para o limite inferior dos erros em dg e p resultando numa velocidade
de vp = 87km/s e para o limite inferior do erro em dg e o limite superior do erro em g
resultando numa velocidade de vg = 72km/s. Os erros na velocidade espacial mostrados na

tabela 5.3 correspondem a esses dois limites.

A figura 5.3 mostra a érbita do M92 calculada no potencial da Galdxia (modelo de
disco maximo). O vetor velocidade foi invertido e a drbita integrada até ¢ = —300 milhGes
de anos (aproximadamente um periodo orbital). A linha cheia mostra a érbita calculada
com os valores nominais das componentes da velocidade. As demais érbitas representam
os limites superior e inferior dos erros na velocidade como discutido no paragrafo anterior.
Dentro dos limites do erro, o médulo da velocidade mostra que o aglomerado encontra-se
préximo a um apogaldctico da érbita e o sentido da velocidade indica que ele ja passou do

apogaldctico no presente ¢ = 0.

A assimetria introduzida pelo disco da Galdxia é responsavel pela variacdo do mo-
mento angular orbital do aglomerado. Como resultado o aglomerado cruza o disco quatro
vezes num periodo orbital. Na figura 5.4 vé-se o efeito dos modelos de disco mdximo e

minimo na drbita do aglomerado. O modelo de disco méximo (escala de altura b menor)
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Figura 5.3: A linha cheia mostra a érbita do M92 calculada com os valores nominais da ve-
locidade espacial, tabela 5.3. As demais linhas mostram as érbitas calculadas considerando
os limites superior e inferior dos erros na velocidade espacial. A circunferéncia corresponde

a incerteza na posicio do aglomerado, cujo raio é €; = /€2 + 6?, onde ¢; corresponde ao
erro associado a cada coordenada espacial, tabela 5.3

acelera mais o aglomerado de forma que a passagem de perigalictico é ligeiramente mais
afastada do centro da Galdxia que no modelo de disco minimo 5.4b. Contudo as diferencas
nas Orbitas resultantes dos dois modelos é menor que a incerteza na velocidade. No que

segue consideramos o modelo de disco maximo para a Galixia.

Outro efeito sobre a érbita do aglomerado € a friccao dindmica, que pode ser estimado
com a equacdo de Chandrasekhar, capitulo 2. A aceleracao devido & friccao dindmica
depende da densidade local p(r(t)) e da velocidade instantanea v(t) do aglomerado, como
parametro de impacto usamos o raio de maré observacional ry = 37pc constante ao longo
da érbita. A figura 5.5 mostra o efeito da fricgdo dindmica. Durante trés periodos orbitais
(1 bilhao de anos aproximadamente) ela provoca o decaimento da dérbita em apenas 1%.
Outro efeito notdvel da friccdo dindmica é a precessdo da drbita mas esse efeito também é

menor que os erros, como mostra a figura 5.5b.

O que torna vidvel o estudo das estruturas de maré é a possibilidade de reversao da
orbita de modo que ao final da simulagao o centro de massa do modelo converge para os

valores nominais de posicao e velocidade do aglomerado no presente.



CAPITULO 5. ESTRUTURAS DE MARE NO AGLOMERADO GLOBULAR M92 39

10000 T T
Disco minimo
i5co maximo -----
t=-300Myr
5000 E
g  of 18
> N
-5000 | 1
-10000 L
-10000 5000 10000

Figura 5.4: Orbita do M92 no modelo de disco
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Figura 5.5: Friccdo dindmica na 6rbita do M92 em trés periodos orbitais (a).
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distancia do aglomerado ao centro da Galdxia. O efeito da friccdo dindmica na érbita pode
ser desprezado tendo em conta a incerteza na velocidade (b).
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5.3.1 Consideragoes sobre o raio de maré do M92

A medida que se determinou a Orbita dos aglomerados globulares, verificou-se que
o raio de maré calculado no perigalactico, era sistematicamente menor que o raio limite
observado. BROSCHE et al. (1999) propuseram um método para calcular um raio de maré
médio ao longo da érbita, baseado em parametros orbitais e estruturais de 16 aglomerados
globulares, a fim de compara-lo diretamente com as observagoes. Do ponto de vista tedrico,
experimentos numéricos (OH & LIN, 1992) mostraram que a relaxacao tem um papel impor-
tante na formacgao do raio de maré. Esses autores concluem que, em particular, aglomerados
com tempo de relaxacao suficientemente pequeno e com érbitas excéntricas tem o raio limite
determinado no apogalictico, fase da Orbita onde permanecem mais tempo. Nesta secao
investigamos a formacao do raio de maré do M92 dada as caracteristicas orbitais e a posi¢ao

do aglomerado no presente.

Calculamos o efeito da maré da Galdxia ao longo da érbita e estimamos o raio de
maré instantineo, comparando-o com o raio de maré observado no presente. Consideremos

a generalizacao da equagao 5.1

r(t)® = GM. [0(t) = m()] (5.2)

onde @ ¢é a velocidade angular instantdnea e m a maré escalar na direcao radial

calculada como explicado na secao 2.3.

Na figura 5.6 mostramos a maré escalar m ao longo da érbita do M92 durante um
periodo orbital. Na figura 5.6a nota-se claramente os choques com o bojo nas passagens de
perigaldctico e os choques com o disco (picos em 3kpc < r < 4kpc). A figura 5.6 mostra
a variacao da maré escalar ao longo do tempo, onde também percebe-se distintamente o

efeito do disco e do bojo da Galéxia.

A figura 5.7 mostra o raio de maré instantineo ao longo da 6rbita do M92. As
divergéncias que aparecem na figura resultam da inversao de sinal no denominador da
equagdo 5.2. Isso ocorre porque a velocidade angular cresce mais rdpido que a maré a
medida que o aglomerado se aproxima do centro da Galdxia, por essa razao, introduzimos
o médulo da diferenca entre as duas quantidades na equacdo 5.2. O M92 no presente
encontra-se préximo a um apogalictico, o fato do raio de maré observado no presente, 37pc
ser muito menor que o raio de maré instantaneo, 85pc, indica que a relaxag¢ao no M92 nao
é eficiente para que as estrelas se acomodem ao raio de maré do apogalactico, mesmo que
ele permaneca a maior parte do tempo em torno dessa posicdo como mostra a figura 5.7.
Pode-se concluir que no caso do M92 o raio de maré é determinado préximo ao perigaldctico.

E notével que o raio de maré apds o choque com o disco seja muito préximo ao raio de maré
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Figura 5.6: Maré da Galdxia ao longo da érbita do M92 durante um periodo orbital.

observado no presente, esse fato sugere que o aglomerado conserva esse raio de maré entre
as passagens pelo apogalictico. Se a massa do aglomerado é determinada pelo modelo de
King multi mass o raio de maré observado no presente aproxima-se ao raio de maré de

perigalactico.

5.4 Modelo e simulacao numérica

Para entender a formacdo das estruturas de maré observadas no M92, realizamos

simulagoes numéricas, das quais discutimos alguns aspectos.

Consideramos que o método de hierarquia de arvore empregado nas simulag¢bes
numéricas, capitulo 3 é capaz de simular a relaxagio conforme discutido em (BARNES
& HUT, 1986). Porém, ele ndo é eficiente para esse propdsito. Na prética, implica a
redugao do passo de integracio e do critério de tolerancia tornando o tempo de simulagao

invidvel mesmo com um nimero de particulas modesto (~ 10%).

Nas simulacées do M92 o niimero de particulas é importante ndo sé na dinamica
mas também na resolucao espacial das estruturas de maré. Usamos N = 16384 particulas
de mesma massa, distribuidas numa esfera de Plummer com escala de comprimento b = 5
e massa total M = 1.5 x 108 M.

Consideremos, num primeiro momento, que a simulacao é realizada com um parametro
de softening suficientemente pequeno para ndo comprometer a dindmica interna do modelo,

nesse caso o critério que normalmente usamos é 1/10 da distincia média entre particulas



CAPITULO 5. ESTRUTURAS DE MARE NO AGLOMERADO GLOBULAR M92 42

T T T
Raio de mark instantfieo
140 + Rajo de mark observado no presente -------- 4

120 - b

100 -

r(pc)

60 -

v,

20 1 1 1 1 1 1 1
-140 -120 -100 -80 -60 -40 -20 0

t(Myr)

Figura 5.7: Raio de maré instantineo do M92 durante meio periodo orbital.

dentro do raio b (e = b/(10N'/3). Se calculamos o tempo de relaxacio & meia massa para
esse modelo (SPITZER, 1987).

(rn/pe)*> N/

tp = 1.7 x 10°
= LA )T

anos

onde m = M/N ~ 10 é a massa média das particulas e r,, ~ b é o raio que contém metade
da massa total do sistema, ¢, = 80 milhdes de anos, aproximadamente 1/15 do tempo de
relaxacao a meia massa do M92, tabela 5.1. Portanto durante um tempo de simulagao de
pelo menos duas érbitas na Galdxia (~ 600 milhdes de anos) além de encontrar dificuldades
de integracao numérica estariamos tratando outra dindmica que nao a do M92. Uma possivel
solucao seria aumentar o valor de b, ou seja simular um modelo menos concentrado reduzindo
a freqiiéncia dos encontros de dois corpos. Se b = 10pc o tempo relaxagdo a meia massa
cresce substancialmente para t,;, = 220 milhoes de anos. Contudo essa solucao nio serviria

porque a contracdao do ntcleo, ao longo da simulagdo, levaria ao mesmo problema anterior.

Contudo se focalizamos estudo nas deformagtes causadas pelo campo gravitacional
da Galaxia na periferia do aglomerado, podemos desprezar a dindmica interna e construir
0 modelo com um nicleo artificial dominado pelo parametro de softening de forma que
o raio de maré se mantenha aproximadamente constante ao longo da simulagdo. Com
isso ”simulamos”um tempo de relaxacao infinito, e o modelo é valido durante um tempo

menor que o tempo de relaxacao real, para que os efeitos da relaxacdo, que ocorreriam num
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modelo com o nimero de particulas real, possam ser desprezados. Essa solucdo implica

num softening de aproximadamente € = 1pc.

O modelo partiu de um perigaldctico com raio R = 20pc (quando realizamos essa
simulacao ainda nao tinhamos uma estimativa mais precisa sobre o raio de maré instantaneo
como apresentada na figura 5.7). Nessas condigoes evitamos que existam particulas inicial-

mente com energia para escapar do aglomerado.

5.4.1 Origem das estruturas de maré

Vimos na secdo 5.3.1 que forca de maré da Galdxia impoe um limite no raio do
algomerado, que em outras palavras é um limite para energia das estrelas que o constituem.
A rigor, num campo gravitacional com simetria axial como é caso do nosso modelo, o tensor
de maré impoe esse limite de forma diferencial na estrutura do aglomerado, contudo o efeito
de maré é mais intenso na direcao radial, o que nos leva ao conceito de forca de maré,
como apresentado no capitulo 2. Sendo assim as estrelas que alcancam a velocidade de
escape do aglomerado, saem preferencialmente na diregao radial, simetricamente ao centro
do aglomerado. A diferenca de energia cinética J dessas estrelas é igual a diferenca de
potencial gravitacional entre o centro e os limites do aglomerado. Em relagao ao centro de
massa do aglomerado podemos classificar as estrelas que escapam em dois tipos com energia,
positiva e negativa £4, como mostra a figura 5.8. Essas estrelas tem energia comparavel a do
aglomerado, § ~ 1% de forma que seguirdao aproximadamente a mesma, érbita. No referencial
da Galaxia, condiderando uma curva de rotagao constante, as estrelas com energia positiva
(que se afastam do centro da Galdxia) devem percorrer uma érbita maior que as estrelas
com energia negativa (mais proximas ao centro da Galdxia), portanto estas se adiantam e
aquelas se atrasam em relacdo ao centro de massa do aglomerado. Em outras palavras, no

referencial do aglomerado as extensoes de maré sao torcidas pela forca de Coriolis.

Na figura 5.9a mostramos o aglomerado num apogalidctico e na figura 5.9b numa
posicdo entre o perigaldctico e o apogalactico. No apogalactico as estrelas diminuem de
velocidade, de acordo com a terceira lei de kepler formando um halo de estrelas em torno do
aglomerado. A acdo da forga de maré sobre esse halo forma uma nova estrutura na dire¢ao
do centro galdctico. Eventualmente algumas estrelas que escaparam podem retornar ao
aglomerado. O M92 no presente encontra-se num apogalictico e isso explica o excesso de
estrelas obervados até 3 raios de maré. Nessa situacao as estruturas de maré nao mostram
uma diregao preferencial. Essas estruturas atingem grandes distdncias cobrindo grande
parte da érbita do aglomerado, contudo a desidade de estrelas é muito baixa o que dificulta
a detecao além de poucos raios de maré. Cabe citar o caso de Palomar 5 (ODENKIRCHEN
et al., 1997), um aglomerado globular muito esparso que se encontra a uma alta latitude

galactica, regido do céu menos contaminada por estrelas de campo. Os autores detectaram
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Figura 5.8: Esquema da dinamica das estruturas de maré, a seta indica a dire¢ao do movi-
mento.

Figura 5.9: Mapas isofotais do modelo, no apogaldctico e numa posi¢ao intermedidria da
oOrbita.

caudas de maré que se estendem por varios kpc ao longo da érbita desse aglomerado e

concluem que na préxima passagem pelo disco da galaxia ele se destruird completamente.

Na figura 5.10a mostramos o mapa de isofotal do modelo projetado no plano do céu

a fim de comparar diretamente com as observagoes. Encontramos com relativa precisao
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a orientacao da estrutura que se alinha na direcdo do centro galdctico. Na figura 5.10b

mostramos o perfil de densidade do modelo e o desvio da lei de king nas partes externas.
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Figura 5.10: Mapa isofotal e perfil de densidade superficial do modelo
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Capitulo 6

O par de aglomerados abertos
NGC1907 e NGC1912

Neste capitulo investigamos a origem do par de aglomerados abertos NGC1907 e
NGC1912 do ponto de vista cinemdatico. Determinacoes recentes de distancia e idade desses
aglomerados sustentam a idéia de que o par originou-se da mesma nuvem primordial e
que constitui um sistema bindrio pela separacao relativamente pequena entre eles (define-se
separacao a distancia entre os aglomerados projetada no plano do céu). A existéncia de pares
de aglomerados em interacao depende nao apenas dos detalhes de como os aglomerados se
formaram mas também do ambiente onde eles estdo inseridos. Na Galdxia, apenas um par
gravitacionalmente ligado h + x Persei é conhecido, ji nas Nuvens de Magalhaes, galixias
satélites da Via-Léctea a incidéncia de pares em interagdo é relativamente maior (BHATIA,
1990, DE OLIVEIRA, 2001). A identifica¢do de pares de aglomerados é um tema importante
pois relaciona as idades, os parametros orbitais dos aglomerados e a interagao com a galdxia

hospedeira onde as forgas gravitacionais diferenciais atuam no sentido de separar o par.

SUBRAMANIAM & SAGAR (1995) estimam que 16 aglomerados abertos da Galdxia
de uma amostra de 416 sao membros de pares. Esses autores usaram como critério para
identificar os pares apenas uma, separacdo menor que 20 pc e calcularam também a escala
de tempo de ruptura do par (nessa escala de tempo a energia orbital relativa do par se torna
positiva através da energia fornecida pelo campo gravitacional da Galdxia). Nesse trabalho
os aglomerados NGC1907 e NGC1912 foram classificados como um provével par, ainda que

o tempo de ruptura fosse uma ordem de grandeza menor que a idade dos aglomerados.

SUBRAMANIAM & SAGAR (1999) através de fotometria CCD determinaram novos
valores de distancias e idades para esses aglomerados, com base nesses resultados os autores

reforcam a idéia de que eles tém origem comum e argumentam que uma escala de tempo
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Figura 6.1: Mapa isofotal dos aglomerados NGC1912 (acima) e NGC1907 (abaixo) no plano
do céu, a partir da imagem obtida no DSS (Digital Sky Survey)

de ruptura menor que a idade deles indica que no presente eles nao estao ligados gravita-

cionalmente. Na tabela 6.1 mostramos os dados compilados por esses autores.

As massas dos aglomerados foram estimadas escalonando o nimero de estrelas com
o aglomerado aberto Hyades no intervalo de magnitudes —0.3 < My < 1.2, cuja massa é
1000Mg (PERRYMAN et al., 1998). Usamos os diagramas cor-magnitude de Subramaniam
& Sagar 1999 e o banco de dados de aglomerados abertos WEBDA * e assumimos que as
fungoes de massa sdo iguais. O erro nessa aproximagdo subestima o valor das massas dos

aglomerados ja que o aglomerado Hyades é mais evoluido (idade 8.1 x 10%anos).

Nome 2000 ) do(kpc)®  idade(10% anos)® M (My)©
NGC1907 05h28m06s 35°19'30" 1785 + 80 4 2500
NGC1912 (M38) 05h28m43s 35°51'18" 1810 + 80 2.5 3400

Tabela 6.1: (a,b) pardmetros obtidos por SUBRAMANIAM & SAGAR (1999) (c) estimativa

da massa.

A motivagio para este estudo surgiu apés a tese de doutorado de Oliveira (2001) que
realizou uma, série de simulagoes numéricas de pares de aglomerados no campo gravitacional

da Galdxia. A partir das simulagdes o autor estudou a deformacgio das isofotas e o tempo de

*http://obswww.unige.ch/webda/
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sobrevivéncia dos pares interagentes. Considerando uma variedade de pardmetros orbitais
esse tempo é no maximo 100 milhoes de anos. O mapa. isofotal do par NGC1912 e NGC1907,
figura 6.1, ndo mostra evidéncia de interacdo entre os aglomerados, pelo menos no nivel
de profundidade da observacao. As idades de NGC1912 e NGC1907 sao maiores que o
tempo de sobrevivéncia maximo das simulagdes de DE OLIVEIRA (2001) e que o tempo de
ruptura estimado por SUBRAMANIAM & SAGAR (1995). Além disso, a diferenca entre as
idades dos aglomerados, maior que 100 milhdes de anos é apenas marginalmente compativel
com uma origem comum (FUJIMOTO & KUMALI, 1997).

A investigacao consiste em obter a solu¢do de menor energia orbital - menor distancia
relativa Ar e menor velocidade relativa Av - dentro das incertezas dos parametros orbitais.
Essa é condigao mais favoravel a origem comum dos aglomerados. A reversao dessa érbita
no campo gravitacional da galdxia pode revelar se os aglomerados estiveram ligados gravita-
cionalmente no passado ou se simplesmente experimentam uma passagem proxima. Neste
capitulo apresentamos os principais resultados da publicacdo que resultou desse estudo (DE
OLIVEIRA et al., 2002), reproduzida no apéndice 1.

6.1 Parametros orbitais dos aglomerados

Na tabela 6.2 mostramos os dados cinemdticos dos aglomerados. O movimento
proprio dos aglomerados foi obtido do banco de dados de aglomerados abertos WEBDA,
para NGC1907 incluimos o movimento préprio de cinco estrelas do catilogo Tycho-2. A
velocidade radial NGC1907 é baseada na média das velocidades radiais de quatro estrelas
conforme GLUSHKOVA & RASTORGUEV (1991).

Nome pa(1073" Jano)  us(1073"/ano)  v.(km/s)
NGC1907 —0.81 £0.73 —4.51 £0.76 0.1+£1.8
NGC1912 (M38) 3.6 £0.5 1.9+0.5 —6.88 £ 1.13

Tabela 6.2: Dados cinematicos dos aglomerados

Para NGC1912 existem medidas de velocidade radial para 7 estrelas, contudo apenas
uma, identificada como 4a, tem magnitude comparivel as estrelas da seqiiencia principal.
GLUSHKOVA & RASTORGUEV (1991) usam apenas a medida dessa estrela para deter-
minar a velocidade radial do aglomerado e concluem que esta é semelhante a velocidade
radial de NGC1907. SUBRAMANIAM & SAGAR (1995) usam essa informacao para ar-
gumentar a favor da origem comum dos aglomerados. Na figura 7 de DE OLIVEIRA et al.

(2002), testamos o efeito da variagdo da velocidade radial sobre a érbita dos aglomerados
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e mostramos que a variagao nio é significativa e adotamos como velocidade radial do aglo-
merado a medida da estrela 4a, v, = —1.0 & 1.8km/s. Nesta segdo revisamos esse dado
incluindo as medidas de quatro estrelas (19, 4a, 53a e 61a) excluindo apenas as mais fracas

(28a, 60a e 7Tla) que provavelmente nao sao membros do aglomerado.

6.2 Solucao de menor energia orbital

Em DE OLIVEIRA et al. (2002) a solucao de menor energia orbital é resultado
das combinacoes entre 3 possiveis érbitas, onde consideramos o valor nominal e os limites
inferior e superior dos erros no movimento préprio dos aglomerados apenas. Como o movi-
mento espacial depende também das incertezas na posi¢ao e velocidade radial, se¢cdo 5.3,

melhoramos a andlise incluindo as incertezas nessas variaveis
(0, 6,de £ 0ay,vr £ 0y, o £ Opy, pis T ops) = (X 0z, yFoy, 20, ut oy, vE 0y, wEoy)

Na tabela 6.3 mostramos a posicao e a velocidade espacial dos aglomerados no

sistema de referéncia com origem no centro galictico derivados com o mesmo procedimento

da secao 5.3.
Nome o (pe) Yo (pc) zo(pe)  wo(km/s) wo(km/s)  wo(km/s)
NGC1907 —9770+£79 229+10 9.2+04 7.1+29 205.8+£9.2 —18.5+8.6

NGC1912 (M38) —9793+79 244+10 21.7+1.0 18.1+14 2325+58 37.3+6.85

Tabela 6.3: Posicao e velocidade estimadas para os aglomerados no sistema de coordenadas
galactocéntrico

O conjunto de condigoes iniciais possiveis que resulta dos valores da tabela 6.3
é mostrado na figura 6.2a. Para cada aglomerado sdo 875 condigOes iniciais diferentes,
que resulta numa combinagao de possibilidades muito maior que no estudo anterior (DE
OLIVEIRA et al., 2002). Na figura, o quadrado indica a posi¢do e velocidade nominais e
o circulo a combinacao dos valores que, dentro das incertezas, minimiza a energia orbital
relativa dos aglomerados Ar = 17.12pc e Av = 48.6km/s. A figura 6.2b mostra um seg-
mento da érbita dos aglomerados, integrada para frente e em seguida revertida. A méaxima
aproximagao ocorre em T = —0.15 x 10 anos, onde Ar = 7.8pc e Av = 48.5km/s. Pode-
mos estimar a energia orbital relativa desconsiderando o campo gravitacional da Galdxia,

do problema, de dois corpos
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Av: G(M +m)
2 Ar

no sistema de unidades G = 1, [M] = 232Mg, [r] = pc, [v] = km/s encontramos
E = 1172km? /s?. Como a dependéncia de v com E é quadratica a velocidade relativa entre
os aglomerados é o parametro orbital mais importante para determinar a energia de ligacao
do par. Como Av = 48.5km/s equivale a 48.5pc/10%anos os aglomerados se separam numa,

fracdo de tempo muito pequena comparada a suas idades.
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Figura 6.2: (a) conjunto de condigoes iniciais possiveis para o par NGC1907 e NGC1912. Os
quadrados indicam os valores nominais da tabela 6.3 e os circulos a combinagdo de menor
energia relativa. (b) Projecao da érbita de menor energia relativa no plano da Galdxia (XY)
e perpendicular ao plano da Galdxia (XZ), os circulos localizam os aglomerados no presente.

Mantendo as massas dos aglomerados e a distancia relativa, a velocidade de escape

do sistema é

numericamente v, = 2.5km/s, apenas 5% da médulo da velocidade que corresponde
a solugao de menor energia orbital. Certamente esse valor estd além do limite dos erros, e
permite concluir que se trata de um par de aglomerados que no presente passam préximo

um do outro, ou seja, eles nao tém origem comum.
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6.3 Evidéncia de interacao no mapa isofotal

Realizamos um experimento numérico para avaliar as deformacées no mapa isofo-
tal dos aglomerados devido & interagao mutua. Cada aglomerado foi modelado por uma
distribuicao de particulas segundo o modelo de plummer, com ndmero real de particulas e
também massas diferentes (os detalhes da simulagdo podem ser vistos em DE OLIVEIRA
et al. (2002). Na primeira simulagio, realizada com as condicOes inicias de menor energia
orbital nao ha evidéncias de interagao (distor¢oes no mapa isofotal) correspondente a T = 0,
6.3. Na segunda simulaco, reduzimos a velocidade relativa do encontro a Av = 4km/s,
~ 10% do valor encontrado na solugdo de minima energia orbital, mantendo a direcao dos
vetores velocidade. Essa situacdo é préxima ao limite de captura (E = 0). As simulagoes
mostram que se NGC1907 e NGC1912 tivessem essa energia orbital existiriam deformagoes

notaveis no mapa isofotal como mostra a figura 6.4.
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Figura 6.3: Mapa isofotal do modelo projetado no plano do céu: encontro com velocidade
relativa Av = 40km/s

Concluimos que mesmo observacoes mais profundas da regiao situada entre os dois
aglomerados nao deverao mostrar evidéncias de interacao, pois a velocidade relativa é muito
alta (Av = 40km/s, limite inferior permitido pelos erros) e consequentemente o tempo de
interacao maxima é muito curto. Trata-se portanto, de um caso raro de os dois aglomerados

abertos que passam préoximos um do outro no presente.
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Figura 6.4: Mapa isofotal do modelo projetado no plano do céu: encontro com velocidade
relativa Av = 4km/s de (DE OLIVEIRA et al., 2002)
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Capitulo 7

Interacao da LMC com o halo da

Galaxia

A Grande Nuvem de Magalhaes (LMC) é a maior galdxia satélite da Galdxia. Junta-
mente com sua companheira, a Pequena Nuvem de Magalhies (SMC) formaram a corrente
de Magalhaes, uma estrutura de gas que se estende aproximadamente 100° no céu, resultado
da interacdo com a Galédxia, figura 7.1la. Essa estrutura se alinha com a érbita da LMC de
forma aniloga as caudas de maré estudadas no capitulo 5. S6 recentemente descobriu-se o

leading arm, figura 7.1b estrutura oposta & corrente de Magalhaes.

A estrutura da LMC tem sido tema de varios estudos e controvérsias, nos tltimos
anos o uso das estrelas de carbono como tragadores cinematicos além do hidrogénio neutro
levou a mudangas profundas do nosso conhecimento sobre essa galdxia. Sem duvida as
simulacées numéricas realizadas desde a década de 70 até hoje contribuiram muito para
entender os mecanismos envolvidos nas estruturas observadas. Por exemplo, hoje se sabe
que o disco da LMC é intrinsecamente alongado e que o centro cinemdtico das estrelas de
carbono coincide com o centro da barra e das isofotas externas, em contradicdo com o centro
cinemdatico do gids que aparece deslocado de aproximadamente 1°. Estudos semelhantes
foram feitos para diversos grupos estelares separados por idades DOTTORI et al. (1996),

que mostram assimetrias na distribuicao espacial, bem como centroides diferentes.

Neste capitulo estudamos a interacao da LMC com o halo da Galaxia em dois as-
pectos. Nas secoes 7.1 e 7.2 apresentamos as caracteristicas dos aglomerados do halo da
Galaxia em comparagao aos aglomerados velhos da LMC apontando algumas semelhangas.
Na secao 7.3 testamos o cendrio em que os aglomerados velhos da LMC teriam sido cap-
turados do halo da Galdxia. Os parametros estruturais e orbitais da LMC utilizados no
nosso estuto sdo os mais recentes (VAN DER MAREL et al., 2002), apresentados na se¢io

7.3.1. Finalmente, na secao 7.4.1 usando os aglomerados globulares como particulas teste
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Figura 7.1: Estruturas de maré das Nuvens de Magalhaes, resultado da interagao com a
Via-Lictea. (a) Corrente de Magalhdes, além da ponte que conecta a LMC com a SMC (b)
Leading Arm. Figura extraida de Putman (2000).

do Halo, investigamos as modificagoes espaciais e cinemdticas produzidas pela interacao
com a LMC nos tltimos 10 bilhGes de anos. Nesta dissertacao desconsideramos a influéncia
da SMC assim como satélites mais massivos como as galdxias anas do Halo. Trata-se ainda

de um estudo inicial e comentamos alguns aspectos que podem ser melhorados.

7.1 Os aglomerados do halo da Galaxia

Desde a década de 1950 ha evidéncias de que os aglomerados globulares da Galdxia
formam duas populacoes estelares com metalicidades, distribuicao espacial e caracteristicas
cineméticas diferentes. Apés os trabalhos de ARMANDROFF (1989) e ZINN (1993), essa

distingao ficou bem estabelecida.

A Galaxia possui em torno de 150 aglomerados globulares (HARRIS, 1996) dos
quais 36 pertencem ao subsistema disco com metalicidade [F./H] > —0.8 e 110 pertencem

ao subsistema halo com metalicidade [Fe/H] < —0.8, figura 7.2a.
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O subsistema disco tem metalicidade média < [Fe/H| >= —0.5 e é assim chamado
porque os aglomerados se distribuem num disco de tamanho R = 8kpc e escala de altura
zp = 1.1+0.35kpc semelhante a do disco espesso da Galaxia. Cinematicamente, esse sistema

tem velocidade de rotacdo vyo¢ = 152 + 29km/s e dispersao de velocidades o = 71km/s.

O subsistema halo tem metalicidade média < [F,/H] >= —1.5 e a distribuicao espa-
cial é aproximadamente esférica. Cinematicamente o subsistema halo tem baixa velocidade
de rotagao vro¢ = 50 £ 23km/s e alta dispersdo de velocidades o = 114km/s. Nao apre-
senta gradiente de metalicidade e individualmente os aglomerados tém metalicidade bem
definida (com excegao de M22 e w-Centauri que sao formados por populagoes estelares com

metalicidades diferentes).

A idade dos aglomerados globulares da Galdxia estd entre 12 — 18 bilhoes de anos e a
idade média dos aglomerados diminui com a distancia ao centro galictico. Aglomerados com
distancia R < 8kpc sao aproximadamente 2 bilhoes de anos mais velhos que os aglomerados

entre 8 e 40 kpc. A distribuicdo espacial é N(r) ~ r=33

e entre 40 — 65kpc nao ha nenhum
aglomerado globular. A massa total do sistema é em torno de 2 x 107 M, aproximadamente

1% da massa do Halo.
RODGERS & PALTOGLOU (1984) subdividiram os globulares da Galdxia em in-

tervalos de metalicidade e encontraram 30 globulares com metalicidades entre —1.7 <
[Fe/H] < —1.3, velocidade de rotacdo vyt = —70km/s e com ramo horizontal vermelho
(RHB), classificado como subsistema jovem do Halo. Por apresentar movimento de rotagao
retrégrado em relagao aos outros aglomerados e ter composicao quimica homogénea acredita-
se que a origem desse sistema foi a acre¢ao de uma galdxia satélite. Finalmente ZINN (1993)
classificou os aglomerados do Halo em trés subsistemas, o halo jovem (RHB - ramo hori-
zontal vermelho), o halo velho (BHB - ramo horizontal azul) e o halo pobre em metal (MP)
com [Fe/H| < —1.8, baseado também em dados cinemdticos obtidos estatisticamente a
partir da velocidade radial. A figura 7.2 mostra a relagido entre essas caracteristicas para

os aglomerados globulares da Galdxia, a partir dos dados do catdlogo de HARRIS (1996).
ODENKIRCHEN et al. (1997) obteve medida de movimento préprio para 15 glob-

ulares do subsistema halo. Cabe salientar que a velocidade de rotacdo e a dispersao de
velocidades estao em 6timo acordo com os valores obtidos estatisticamente através da ve-
locidade radial. Dos 15 aglomerados 6 tem movimento retrégrado < vyt >= —9km/s e
metalicidades no intervalo —2.0 < [Fe/H] < —1.5 concordando com trabalhos anteriores
que utilizaram apenas velocidades radiais. Esses autores nao encontram correlacdo entre os

parametros orbitais e metalicidade para esses aglomerados.

DINESCU et al. (1999) a partir da amostra de 36 aglomerados do subsistema halo
com movimentos proprios disponiveis procura confirmar a classificacdo de Zinn do ponto de

vista cinemdtico. Como resultado desse trabalho destacamos a excentricidade das érbitas
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Figura 7.2: Caracteristicas dos aglomerados globulares da Galdxia em comparacdo aos
globulares velhos da LMC. (a) distribui¢ao de metalicidade dos aglomerados globulares da
Galdxia (mostrando a distribui¢do bimodal) e dos globulares velhos da LMC (SUNTZEFF
et al., 1992). (b) metalicidade versus distancia, assume-se que os globulares da LMC estao a
mesma distincia, apenas distinguindo os internos dos externos (a 5° do centro) onde nota-se
claramente a diferenca de metalicidade. (c) diagrama de metalicidade versus cor do ramo
horizontal, azul (1) e vermelha (-1). (d) cor do ramo horizontal versus distincia.
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em funcdo da metalicidade. Para o subsistema RHB é < e >= 0.74 4+ 0.004; para N = 5
aglomerados do subsistema BHB a excentricidade média é < e >= 0.66 £ 0.03 e para
N = 7 aglomerados do subsistema MP a excentricidade média das orbitas é < e >=
0.63 £+ 0.08. Portanto mesmo com os mecanismos de destruicdo de aglomerados (GNEDIN
& OSTRIKER, 1997) que sdo mais eficientes em aglomerados com érbitas excéntricas,
os aglomerados do Halo apresentam érbitas com excentricidade relativamente alta. Na
secdo 7.4.1 investigamos o efeito da interacdo com a LMC sobre as 6rbitas dos aglomerados

globulares.

7.2 Os aglomerados velhos da LMC

Além de dezenas de aglomerados globulares com idades menores que 3 bilhoes de
anos, a Grande Nuvem de Magalhdes (LMC) possui 15 aglomerados globulares velhos
(SUNTZEFF et al., 1992, DUTRA et al., 1999) com idades comparaveis & dos aglomer-

ados globulares da Galdxia.

A dificuldade de construir diagramas cor-magnitude (CMDs) para esses aglomerados
estd na distancia e na contaminagao por estrelas de campo. Somente no final da década de
1990 com o telescépio espacial Hubble pode-se medir 3-4 magnitudes abaixo do turnoff e

resolver estrelas do nicleo desses aglomerados o que diminui o impacto da contaminacao.

BROCATO et al. (1996) a partir de CMDs de 3 aglomerados da LMC concluiu que
as idades sao semelhantes a dos globulares da Galdxia com uma incerteza de 3 bihoes de
anos. OLSEN et al. (1998) conclui que 4 aglomerados da LMC tém a mesma idade de M5 ou
M55. Outro resultado importante desse trabalho é que a metalicidade desses aglomerados
obtida através da morfologia do ramo das gigantes (RGB) é maior do que a determinada
em trabalhos anteriores, assim a metalicidade média dos aglomerados velhos da LMC cresce
para < [Fe/H] >= —1.67 em relagao ao valor de SUNTZEFF et al. (1992) < [Fe/H| >=
—1.83 assemelhando-se mais com o subsistema do Halo da Galédxia. JOHNSON et al. (1999)
concluiram que 3 aglomerados tém a mesma idade de M92 e M3 com uma incerteza de 1.5

bilhGes de anos.

Outra semelhanga entre os aglomerados velhos da Galdxia e da LMC é a distribuicao
metalicidade versus cor do ramo horizontal, apds revisdo de OLSEN et al. (1998) e JOHN-
SON et al. (1999), figura 7.2c. Os aglomerados da LMC mostram uma tendéncia parecida
com os aglomerados da Galdxia, onde os aglomerados internos tendem a ser mais azuis
que os aglomerados externos de metalicidade equivalente JOHNSON et al. (1999), além do
gradiente em metalicidade, figura 7.2b. O critério de separagdo entre aglomerados internos

e externos é a distincia angular de 5° do centro. Nota-se também a diferenca entre os
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aglomerados do subsistema disco da Galdxia que sao mais vermelhos que os aglomerados

da LMC apesar de terem idades compativeis, figura 7.2c.

A semelhanca entre essas caracteristicas significa que esses aglomerados se formaram
na mesma época e num ambiente quimico homogéneo. Um cendrio para formagao do Halo
Galdctico proposto por SEARLE & ZINN (1978), baseado na auséncia de gradiente de
metalicidade ao longo do Halo, sugere que os aglomerados globulares se formaram em frag-
mentos proto-galdcticos que posteriormente se romperam formando o Halo. As galixias
satélites, anas esferoidais e as Nuvens de Magalhdes também seriam origindrias desses frag-
mentos sobrevivendo até o presente com seu proprio histérico de formacao estelar. A dérbita,
desses satélites, determinada a partir de movimentos préprios é aproximadamente circular
e portanto compativel com a sobrevivéncia dos mesmos ji que nessas condicoes a ruptura

por for¢ga de maré é menos eficiente (LYNDEN-BELL & LYNDEN-BELL, 1995).

7.2.1 O gap de idade-metalicidade

No caso particular da LMC existe uma deficiéncia na formagao de aglomerados glob-
ulares com idades entre ~ 3 e 13 bilhdes de anos, conhecida como gap na distribuicao de
idades que se reflete também na distribui¢ao de metalicidade, figura 7.3. O dnico aglome-
rado que ocupa o gap é o ESO 121-SCO03 cuja idade é 8.5 bilhoes de anos e metalicidade
[Fe/H|] = —0.91 £ 0.16 (HILL et al., 2000). A realidade do gap vem sendo estabelecida
desde a década de 1980 e recentemente por trabalhos como GEISLER et al. (1997) e BICA
et al. (1998) que observaram um grande nimero de aglomerados da LMC e nao encontraram
nenhum que pertencesse ao gap. RICH et al. (2001) confirmaram que 3 aglomerados estu-
dados anteriormente por SARAJEDINI (1998) aos quais atribuiu idade de 4 bilhdes de anos
e metalicidade [Fe/H] = —1 pertencem realmente ao grupo de aglomerados jovens e ricos
em metal e propoe a redefinicdo do limite inferior do gap de ~ 3 bilhoes de anos. Curiosa-
mente, OLSEN (1999) e HOLTZMAN et al. (1999) mostram que uma fracdo significativa
da populagao de campo da LMC é mais velha que 3 bilhdes de anos e que embora a taxa

de formagao estelar seja baixa em torno de 5 bilhoes de anos ela nao é nula.

J4 na Pequena Nuvem de Magalhdes (SMC) a relacdo idade-metalicidade é bem
completa com aproximadamente 18 aglomerados globulares com idades entre 1 e 12 bilhoes
de anos e metalicidades —1.7 < [Fe/H] < —0.5. Em contraste com a LMC a SMC apresenta
um numero relativamente grande de aglomerados com idades entre 4 e 10 bilhdes de anos
(PIATTI et al., 2001).

A ruptura por for¢ca de maré dos aglomerados com idades entre ~ 3 e 13 ndo parece
ser a origem do gap por duas razoes. Assumindo que o campo de maré da LMC e as érbitas

desses aglomerados possam levar & ruptura, o simples fato de existir aglomerados com idade
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Figura 7.3: Diagrama de idade-metalicidade para os aglomerados globulares da LMC.
Assumiu-se a mesma idade para os 13 aglomerados velhos da LMC. Os circulos abertos
mostram os dados de GEISLER et al. (1997) e BICA et al. (1998). Os triangulos mostram
os resultados de RICH et al. (2001) para trés aglomerados no limite inferior do gap em
relagdo aos resultados anteriores de SARAJEDINI (1998) para os mesmos aglomerados. O
tnico aglomerado no intervalo de 3 a 13 bilhoes de anos é o ESO121-SC03. Figura obtida
de DA COSTA (2002)
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entre 1 e 3 bilhdes de anos com massa comparavel & massa dos aglomerados velhos, indica
que eles podem sobreviver mais que 3 bilhoes de anos. A segunda razao é que o limite
inferior do gap é abrupto e sugere outra explicacdo que nio a ruptura dos aglomerados.
Contudo LARSEN & RICHTLER (2000) mostram que a formagao de aglomerados massivos
estd fortemente relacionada com a taxa de formacao estelar e é favorecida quando esta é
alta. Portanto a baixa taxa de formacgao estelar na LMC em torno de 5 bilhoes de anos,
pode significar que se formaram aglomerados menos massivos e que foram mais facilmente

destruidos.

7.3 Captura de aglomerados do halo da Galaxia

Um cendrio para a existéncia desse pequeno grupo de aglomerados velhos é a captura
de aglomerados do halo da Galaxia pela LMC. Um aspecto que sustenta essa idéia é fato
da populacao de campo ser 1 — 2 bilhoes de anos mais jovem que os aglomerados globulares
velhos da LMC (WALKER et al., 1999). Um aspecto contririo ao cendrio de captura é o
gradiente de metalicidade desses aglomerados, ainda que o espalhamento em metalicidade
seja compativel com o do halo da Galaxia como mostra a figura 7.2b. Outra caracteristica
peculiar dos aglomerados velhos da LMC é a distribuicao espacial num disco duas a trés
vezes maior que a escala de comprimento do disco de HI da LMC (4 —6kpc), a velocidade de
rotacao dos aglomerados é 50km /s e a dispersao de velocidades é 10km /s SUNTZEFF et al.
(1992). A cinemética dos aglomerados é compativel com os novos resultados da estrutura
da LMC, secao 7.3.1.

A captura inversa - aglomerados da LMC capturados pela Galédxia - é proposta no
trabalho de LIN & RICHER (1992), com base na posi¢io e velocidade dos aglomerados Pal
12 e Rup 6. Contudo, a relagao idade-metalicidade de Pal 12 nao é compativel com a LMC,

fica a possibilidade desse aglomerado ter sido capturado da SMC.

O mecanismo de captura é diferente em cada caso. Na captura inversa, nio esper-
amos que os aglomerados sejam capturados da LMC por for¢ca de maré, eles estao dentro do
raio de maré dessa galdxia (~ 15 £ 4.5kpc) e a ejecio de aglomerados também nio ocorre
porque que o tempo de relaxagdo da LMC é maior que a idade do Universo. A captura de
aglomerados da Galdxia pela LMC pode ocorrer nas passagens de perigaldctico quando a
velocidade de um aglomerado em relagao a LMC for menor que sua velocidade de escape
e quando ele estiver dentro do raio de maré da LMC. Precisamente é esse o cenario que

queremos testar.
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7.3.1 Estrutura e 6rbita da LMC

Um importante resultado do trabalho de VAN DER MAREL et al. (2002) é que
a amplitude da curva de rotagio da LMC é ~ 40% menor do que o valor encontrado
em trabalhos anteriores. Incluindo ainda um efeito conhecido como corrente assimétrica
BINNEY & TREMAINE (1987) os autores encontram uma velocidade circular v, = 64.8 £
15.9km/s dessa forma a massa dindmica contida em 8.9kpc (ultimo ponto da curva de
rotacdo medida nesse trabalho) é Mpac(8.9kpc) = 8.7 + 4.3 x 10° M, e o raio de maré

calculado com essa massa é r; = 15 £ 4.5kpc.

Na tabela 7.1 reproduzimos os parametros orbitais da LMC compilados por VAN
DER MAREL et al. (2002). Para a distribuicdo de massa da Galdxia usamos apenas a
componente Halo, dada a distdncia de perigaldctico da LMC ~ 45kpc. O modelo de Halo
isotérmico, se¢io 4, tem velocidade circular constante vy, = 220km/s. A massa contida até
a posigao da LMC é Mg (50kpc) = 5.6 x 101 M.

Na figura 7.4 mostramos a érbita da LMC nesse modelo para a Galdxia, incluindo
a friccdo dindmica como discutido no capitulo 2 e conforme Tremaine (1977). Além da
distribuicao espacial dos aglomerados globulares a figura mostra as galdxias anas da Via-

Léctea.

zo(kpc) yolkpe) zo(kpc) do(kpe) wo(km/s) wo(km/s) wo(km/s) wo(km/s)

—-0.78  —41.55 —26.95 50.1 —-56+36 —219+23 186+35 293.2+32

Tabela 7.1: Posicio, distancia, velocidade e médulo da velocidade para a LMC no sistema,
de coordenadas galactocéntrico obtidas de VAN DER MAREL et al. (2002)

7.3.2 Modelo

Nesta secao descrevemos o modelo usado nas simulagoes de captura de aglomerados
globulares do Halo da Galaxia pela LMC. Os aglomerados foram modelados como particulas
com 10°Mg. Como eles representam uma fracio muito pequena da massa do Halo, ~ 1%,
suas Orbitas foram determinadas apenas pela interacdo com a Galdxia e com a LMC, ou
seja, desconsideramos a interagdo miutua entre os aglomerados. Incluimos também a fricgao
dindmica entre os aglomerados e o Halo. A friccao dinamica dos aglomerados com a LMC

é um efeito menos importante.

A LMC foi modelada analiticamente por uma, esfera isotérmica truncada no raio

de maré r, = 15kpc, o modelo tem velocidade circular v, = 64km/s como discutido acima.
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Figura 7.4: Orbita da LMC no halo da Galaxia, o periodo orbital da LMC é aproximada-
mente 1.5 bilhdes de anos, os pontos pequenos mostram a distribuicao espacial dos aglom-
erados globulares da Galaxia no presente e os pontos maiores das galaxias anas esferoidais.

Calculamos a interagao da LMC com o sistema de aglomerados, durante os ultimos 5 bilhoes

de anos, testando a condig¢ao de captura ao longo da 6rbita da LMC

Av; < v, e Ar; <1y

onde Aw; é a velocidade relativa do aglomerado ¢ & LMC e Ar; é a distancia relativa do
aglomerado 7 a LMC.

Aglomerados globulares com distribuicao de velocidades isotrépica

A distribui¢io de aglomerados globulares foi gerada em equilibrio com o Halo isotérmico.
No apéndice C mostramos como incluir a anisotropia radial na distribuigao de velocidades
a fim de melhor representar a execentricidade média < e >= 0.7 das érbitas dos aglomer-
ados e testar o cendrio de captura nessas condicées. O modelo anisotrépico ainda nao foi

completamente implementado e serd assunto para estudos subsequentes.

Como apresentado no capitulo 2, a esfera isotérmica singular tem densidade espacial
p(r) ~ 1/r? que resulta numa distribui¢io N(r) = cte para os aglomerados. As velocidades

sao obtidas a partir da funcao distribuicao isotrépica
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10 = Gt e ()

onde ¢ = ¥ — v2/2 é a energia relativa por unidade de massa. Definimos ¢ = v/v,, onde
ve = V2 e usando v, = v/20 temos

A fracio de particulas dentro da esfera de raio g no espago de velocidades é

q
471_ / f(ql)qIquI
0
Portanto o médulo da velocidade das particulas segue a distribuicao

2 vZ 2
9(q) = ¢"exp | —=(1 —¢q°)
IUC
no apéndice C mostramos como obter as coordenadas (r,v) das particulas segundo p(r) e

g(q) através do algoritmo de rejei¢do de von Neumman.

Os parametros livres do modelo sao o ntimero de algomerados N e o raio da dis-

tribuigao inicial de algomerados .

7.4 Resultados

Realizamos simulagoes com N = 100, N = 500 e N = 1000, com raio inicial igual a
rg = 100 kpc, no intervalo de tempo —5 < T' < 0 bilhoes de anos. Capturas de aglomerados
proximas a T = 0 ocorreram somente com N = 1000. Os resultados dessa simulagdo sdo

apresentados a seguir.

A figura 7.4 mostra a distancia da LMC ao centro da Galdxia ao longo da simulacao.
Pode-se ver claramente o efeito da friccdo dindmica que provoca o decaimento e também
a circularizacao da 6rbita LMC. Os aglomerados que satisfazem a condigao de captura sao
mostrados ao longo da érbita. Eles sao capturados por intervalos de tempo de 10 a 200

milhGes de anos, a maior parte deles nas passagens de perigalactico da LMC.

Na figura 7.6 mostramos o diagrama de captura Ar versus Av (distancia e velocidade

dos aglomerados relativa & LMC) nos tltimos 10 milhdes de anos. No grifico mostramos a
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Figura 7.5: Distancia da LMC ao centro da Galdxia, mostrando os aglomerados capturados
ao longo da simulagao. As capturas perduram de 10 a 200 milhoes de anos.

velocidade de escape v, = v/2v, e o raio de maré r; que definem a condicio de captura. E

as trajetorias dos aglomerados no diagrama.

No presente aparecem apenas 2 capturas para N = 1000. Vé-se alguns aglomerados
dentro do raio de maré da LMC mas com velocidades maiores que a velocidade de escape.
Esses valores de velocidade sao incompativeis com a cinematica dos aglomerados velhos da
LMC que formam um sistema tipo disco com velocidade de rotagdo v..t = 50km/s. A

simulacao mostra que as capturas duram de 10 a 200 milhées de anos.

As simulagoes de destruicdo de aglomerados globulares da Galdxia (CHERNOFF
& WEINBERG, 1990, AGUILAR et al., 1988, GNEDIN & OSTRIKER, 1997) prevé, a
T = —10 bilhGes de anos um nimero de aglomerados globulares ~ 2 vezes maior que o
numero presente. Dentro das condi¢ées das simulagoes que realizamos, o niimero inicial de
aglomerados deve ser ~ 8 vezes maior, para que hajam capturas no presente. Isso nos leva
a concluir que a presenca desses aglomerados na LMC se deve ao histérico de formacgao
estelar dessa galdxia e que a formacao da populacdo de campo ndo tem necessariamente
contrapartida na formacgao de aglomerados globulares. Contudo o fato da LMC atualmente
encontrar-se préxima ao perigaldctico pode significar que ela e a Galdxia compartilham

alguns aglomerados globulares e que esse fenémeno seja transiente.

Em relacdo as melhorias que podem ser feitas no modelo, a interacdo da SMC com

os aglomerados globulares do Halo poderia induzir algumas capturas. A distribui¢do de
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Figura 7.6: Diagrama de captura nos iltimos 10 milhGes de anos, os aglomerados capturados
tem velocidade relativa & LMC menor que a velocidade de escape v, e estdo dentro do raio
de maré r; da LMC.

velocidades dos aglomerados com anisotropia radial representaria melhor a distribuicao de
velocidades real dos aglomerados do Halo. Um andlise estatistica dos resultados seria impor-
tante para eliminar depéncias do problema com as condigoOes iniciais. Incluir um mecanismo
de perda de massa nos aglomerados, ou simular separadamente os casos capturados com
particulas serviria para testar se eles sobrevivem dinamicamente no Halo da Galiaxia até o

momento da captura.

7.4.1 Modificagao da estrutura espacial e cinematica do Halo

Essa simulagao também permite estudar a modificacdo da estrutura espacial e
cinematica do Halo em funcgao da interagao com a LMC, onde os aglomerados servem como
particulas teste do Halo. Na figura 7.7a mostramos a distribuicao espacial que resultou do
nosso modelo. O perfil de densidade final do Halo concorda razoavelmente bem com o perfil
observado que se desvia da esfera isotérmica com dependéncia p(r) ~ 1/r%5. Na figura 7.7b
medimos o parametro de anisotropia do modelo no final da simulacdo, vemos que a LMC
tende a circularizar as érbitas dos satélites na vizinhanga da sua trajetéria. Esse fato pode
ter implicagoes importantes nas orbitas das galdxias anas esferoidais do Halo, sabe-se que
elas estao alinhadas em circulos maximos no Halo e por isso sobreviveram ao campo maré

da Galdxia LYNDEN-BELL & LYNDEN-BELL (1995).
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Capitulo 8

Conclusao

Nesta dissertacao apresentamos os trabalhos desenvolvidos com a finalidade de
estudar alguns aspectos da dindmica de satélites da Via Lactea, por meio de interacao

gravitacional de N-Corpos.

Apresentamos o projeto CPADA (Computador Para Alto Desempenho em Astrono-
mia) e sua utilizagdo nas simulagdes que realizamos, bem como os inconvenientes e falhas
encontrados ao longo de um ano e meio de operagdo. Administramos este computador du-
rante toda a sua existéncia, dando suporte a usudrios nacionais, participantes do MEGALIT
e principalmente do IF-UFRGS. Sem duivida aprendemos muito com essa experiéncia e pre-

tendemos que sirva de auxilio a projetos mais complexos no futuro.

No estudo da captura de aglomerados globulares da Via Lactea pela Grande Nuvem
de Magalhaes (LMC), demonstramos que sob as condigoes iniciais do modelo apresentado
o numero de capturas é menor que 15, o nimero de aglomerados velhos existentes nessa
galdxia. KEsse resultado é importante porque indica que o gap de idades nos aglomerados
da LMC é real e devido a histdria de formacao estelar nessa galdxia. Um resultado interes-
sante dessa simulagdo é o conhecimento detalhado da evolugdo das orbitas dos aglomerados
temporariamente capturados. Abre-se a possibilidade de estudar se parte dos aglomerados
da LMC sao capturados ou se alguns dos aglomerados da Via-Lactea foram desprendidos
da LMC. Além disso, a modificagao da estrutura do halo da Galaxia pela LMC é um tema
interessante e tem implicacoes na dindmica de satélites mais massivos da Galdxia, como as
galdxias ands. Pretendemos continuar esse estudo acompanhado de um programa observa-

cional para grandes telescopios.

A demonstragdo de que os aglomerados abertos NGC1907 e NGC1912 ndo estao
gravitacionalmente ligados reflete a riqueza de situagdes com que nos defrontamos, nas
quais a distribui¢ao aparente no plano do céu sugere uma fisica que nao corresponde a real-

idade. Nesse caso a velocidade espacial foi a informacao que revelou, através de simulacoes
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numéricas, a verdadeira natureza desses dois objetos. Esse cendrio confirma ainda mais
a conexao entre a cinemdtica e a morfologia dos mapas isofotais de pares de aglomerados
estudados anteriormente na Tese de Doutoramento de DE OLIVEIRA (2001).

A reproducdo das estruturas de maré observadas no aglomerado globular M92, en-
corajam o uso destas na determinagao das Orbitas de outros aglomerados globulares e,
consequentemente o mapeamento do potencial gravitacional do halo da Via-Lactea. As lon-
gas caudas de maré, que primeiramente saem na dire¢do do centro galictico, espalham-se ao
longo da érbita do aglomerado, cobrindo-a quase totalmente precedendo e seguindo o aglo-
merado. Essas estruturas foram previstas através das simulagoes (COMBES et al., 1999) e
hoje ja4 podem ser observadas com grandes telescépios, principalmente em aglomerados de
alta latitude galactico como é o caso de Palomar 5. Além desse aglomerado, em torno de 8
deles estao em posicao favoravel a observacgao, o que forneceria informacao adicional e inde-
pendente as medidas de movimento préprio. Modelamos a érbita do aglomerado globular
M92 comparando as estruturas de maré com as obervagoes a distancias de 3 raios de maré
do centro do aglomerado. Concluimos que as velocidades espaciais conhecidas e o modelo
usado para o halo da Via Lictea permitem reproduzir bastante bem estas estruturas e pr-
ever a sua orientacdo. As estruturas de maré estudadas no M92 estdao presentes nao sé em
aglomerados globulares mas também em satélites mais massivos. A dindmica das estruturas
de maré é geral, serd a mesma para qualquer satélite massivo sujeito ao campo gravitacional

de sua galdxia hospedeira.

A informacao cinemdtica, obtida com precisdo na ultima década, juntamente com os
modelos dindmicos constitui uma ferramenta poderosa para estudar os satélites e o halo da
Galéxia. Por outro lado, o crescente aumento da capacidade computacional permite estudar
com cada vez mais detalhes os sistemas estelares contribuindo ao esforgo da Astrofisica em

entender sua origem e evolucao.
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