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RESUMO

Objetivamos neste trabalho reunir algumas investigacoes de ordem numérica e ana-
litica sobre a origem das relacoes de escala dos sistemas estelares auto-gravitantes.
Estas relagoes dependem de um niimero bastante pequeno de parametros fisicos in-
dependentes, que reduzem e confinam os vinculos observacionais a um plano neste
espaco de parametros, chamado de “Meta-Plano Fundamental” (MPF) (Burstein et
al. 1997) dos sistemas estelares auto-gravitantes, e em particular, de “Plano Funda-
mental” (PF) (Djorgovski e Davis 1987), no caso exclusivo das galdxias elipticas. Do
ponto de vista numérico, analisamos os parametros caracteristicos dos objetos resul-
tantes da relaxacao gravitacional nao-dissipativa de modelos representando proto-
galaxias, baseando-nos na hipétese de que as estruturas do Universo se formaram a
partir de aglomeragoes hierarquicas. Para tal, analisamos colapsos de nuvens primor-
diais de estrelas e fusoes de modelos de protogaldxias com uma e duas componentes.
Esta investigacao visa dar continuidade a pesquisa iniciada por Capelato, de Car-
valho e Carlberg (1995) (daqui em diante, CdCC95), onde demonstrou-se que um
esquema hierarquico de encontros nao-dissipativos de modelos galacticos de uma
componente seria capaz de reproduzir as correlagoes do PF. Nesta tese, procuramos
ampliar e compreender em maior profundidade os resultados de CACC95. Do ponto
de vista analitico, procuramos isolar o efeito do halo escuro sobre as condicoes de
equilibrio da componente luminosa (ou barionica). Investigamos se as propriedades
fisicas, observadas em projecao, de sistemas auto-gravitantes envoltos por um halo
escuro poderiam ser unicamente descritas por uma formulacao do teorema do virial
que explicitamente toma em consideracao o termo do potencial gravitacional que
representa a interacao do halo escuro com a componente barionica. Comparamos as
previsoes resultantes desta “hipGtese do virial a duas componentes” (2VT) com as
relacoes de escala dos sistemas estelares auto-gravitantes em geral, encontrando um
bom acordo, ao menos em primeira aproximacao, com o MPF.



INVESTIGATIONS ON THE SCALING RELATIONS OF
SELF-GRAVITATING STELLAR SYSTEMS

ABSTRACT

We aim in this work to collect several numerical and analitical investigations con-
cerning the origin of the scaling relations of the self-gravitating stellar systems.
These relations depend on a very small number os independent physical parameters
that reduce and confine the observational constraints to a plane in this parameter
space, called the “Fundamental Meta-Plane” (MPF) (Burstein et al. 1997) of the
self-gravitating stellar systems, and the “Fundamental Plane” (PF) (Djorgovski e
Davis 1987), in the case of elliptical galaxies. We analysed the characteristic param-
eters of objects resulting from the non-dissipative gravitational relaxation of models
representing protogalaxies, based on the hypothesis that the structures in the Uni-
verse were formed from hierarchical clusterings. We analysed collapses of primordial
stellar clouds and mergers of protogalactic models with one and two components.
This investigation aimed to give continuity to the research carried out by Capelato,
de Carvalho e Carlberg (1995), where it was demonstrated that a dissipationless
one-component merger scheme of galactic models was able to reproduce the PF. In
this thesis, we tried to understand more deeply the results of CACC95. We isolated
the effect of the dark halo on the conditions of the luminous component. We investi-
gated whether the physical properties of self-gravitating systems envolved by a dark
halo could be solely described by a formulation of the virial theorem that explicitally
takes into consideration the gravitational potential term that represents the inter-
action of the dark halo with the luminous component. We compared the predictions
resulting from this “two-component virial hypothesis” with the scaling relations of
the self-gravitating stellar systems in general, and found a good agreement with the
MPF.
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CAPITULO 1
INTRODUCAO

1.1 As Relacoes de Escala dos Sistemas Estelares

Sistemas estelares auto-gravitantes, desde aglomerados globulares até aglomerados
de galaxias, apresentam correlagoes significativas entre seus parametros cinemati-
cos e fotométricos. Estas correlagoes dependem de um niimero bastante pequeno
(essencialmente, trés) de parametros fisicos independentes, que reduzem e confinam
os vinculos observacionais a um plano neste espago de parametros, chamado de
“Meta-Plano Fundamental” (MPF) (Burstein et al. 1997). As galdxias elipticas, em
particular, apresentam uma relacao cinematico-estrutural bastante coesa, chamada
de “Plano Fundamental” (PF) (Djorgovski e Davis 1987).

Por apresentarem homogeneidades estruturais globais (e.g., uniformidades no per-
fil de brilho superficial), dominancia de populagoes estelares velhas, baixo conteido
gasoso, e taxas de formacao estelar nulas ou muito pequenas, as galdxias elipticas sao
objetos de grande interesse astrofisico. O estudo de suas relagoes de escala pode nos
fornecer importantes indicadores acerca da histéria formativa e da dinamica destas
e de outras galaxias e estruturas virializadas. Podemos assumir, em primeira aprox-
imacao, um cenario de formagado bastante simplificado para as galaxias elipticas,
regido, possivelmente, por um mecanismo baseado na “relaxacdo violenta” (c.f.
Lynden-Bell 1967; ver também criticas a este cenario em, e.g., Kandrup et al. 1993,
Funato et al. 1992, Madsen 1987), nao-dissipativa, de uma protogaldxia ou de uma
fusao de protogalaxias, que sofreram um breve e intenso periodo de formacao estelar
(c.f. Sandage 1985). Assim, podemos estender o conhecimento ganho neste estudo
para outras estruturas auto-gravitantes, adicionando condi¢ées mais realistas, como
dissipacao do gés, etc.

A origem das correlagoes expressas no PF das galdxias elipticas nao é de todo clara.
Estas correlagdes sao descritas por: r, ~ of'IB (0¢ é a dispersdo de velocidade cen-
tral, I, o brilho superficial médio dentro do raio efetivo em unidades lineares, € r,
o raio efetivo), onde A ~ 1.53, B ~ —0.79 (e.g. Pahre, Djorgovski e de Carvalho
1998). E notével que as galaxias elipticas possam ser, em particular, essencialmente
descritas por uma equagao tao compacta como a do PF. No entanto, o que podemos
inferir destas relacgoes é que devem representar um desvio significativo das previsoes
do teorema do virial, sob a hip6tese de que as elipticas seriam sistemas homdlogos!
simples. Uma, hipétese atual para explicar a discrepancia observada postula que a
razao de massa/luminosidade das elipticas seria uma fungao da luminosidade total,
isto ¢, M/L o< L b ~ 0.15 (Bender, Burstein e Faber 1992 ,Djogorvski e Santiago

! Definiremos formalmente o termo “homologia” nas se¢des seguintes.
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1993, Djorgovski 1988, Pahre, Djorgovski e de Carvalho 1995). Uma outra expli-
cagao (e.g., Hjorth e Madsen 1995) baseia-se na consideragao de que a hipdtese de
homologia ndo seria valida, de forma que as galdxias elipticas seriam sistemas nao-
homologos virializados. Vdrios trabalhos discutiram esta possibilidade (e.g., Ciotti,
Lanzoni e Renzini 1996, Busarello et al. 1997, Graham e Colless 1997, Bekki 1998).
Em particular, Capelato, de Carvalho e Carlberg(1995) (CdCC95) mostraram que
as correlagoes do PF surgem naturalmente a partir de objetos formados por co-
alescéncia hierarquica nao-dissipativa de galaxias pré-existentes. Estas simulagoes
geraram objetos nao-homologos.

Scodeggio et al. 1998 fizeram um estudo acerca do PF como fun¢do da banda fo-
tométrica utilizada, a partir das bandas H (observada por aqueles autores), B, V,
r, I e K (extraidas da literatura). Eles encontram que a inclina¢do do PF varia com
a banda, aproximando-se do previsto pelo teorema do virial, na medida em que a
banda observada inclui maiores comprimentos de onda, porém nunca atingindo a in-
clinacao esperada pelo teorema do virial. A variagao da inclina¢ao com a banda seria
condizente com a conhecida correlacao entre cor e magnitude das galéxias elipticas
(c.f. Kormendy e Djorgovsky 1989). Se a razdo M/L for constante para as galdxias
na banda K, entdo espera-se que M/L dependa da luminosidade medida numa
banda diferente. Ainda assim, apds as correcoes, resta uma inclinacio significativa
do PF. Forbes et al. 1998, utilizando estimativas recentes para as idades de uma
amostra de elipticas, concluiram que a posicao de uma dada galéxia relativamente
ao PF depende de sua idade, o que poderia dar conta de uma parte do pequeno
espalhamento em torno do PF. Num artigo posterior, Forbes et al. 1999 argumen-
taram que a inclinagao do PF nao pode, entretanto, ser inteiramente explicada em
termos da idade das galédxias.

Por fim, de um lado mais extremo, Sanders 1999 verificou se a teoria da dinamica
newtoniana modificada (MOND) poderia explicar o PF. Ele deduziu a existéncia
de uma relagao tunica para descrever o equilibrio de uma faixa de modelos nao-
homoélogos. Porém, para reproduzir o PF, estes modelos precisariam necessariamente
se aproximar de politropos de alta ordem com anisotropia de orbitas radiais nas
partes externas do sistema.

Como podemos ver, a natureza do PF ainda é bastante controversa. Tal fato torna
imperativa uma andalise mais aprofundada dos possiveis mecanismos de formacao
das galdxias. Iniciando pelos cendrios mais simplificados, investigacoes tedricas e
numeéricas de colapsos nao-dissipativos puros de sistemas estelares sempre foram de
interesse histérico especial (Polyachenko e Shukhman 1981, Hénon 1973, van Albada
1982, McGlynn 1984, Villumsen 1984, May e van Albada (1984), Merritt e Aguilar
1985, Aguilar e Merritt 1990, Londrillo et al. 1991). Em particular, o papel das
instabilidades gravitacionais num modelo evoluindo em dire¢ao ao equilibrio ainda
é um campo aberto de investigagdo (Palmer 1994), que pode ser usado como uma
ferramenta efetiva para a compreensao da dinamica basica do processo formativo
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das galéaxias.

Nos modelos cosmolégicos atualmente aceitos, a dinamica das galaxias e de aglom-
erados de galdxias é regida por algum tipo de matéria ndo-bariénica (chamada de
forma geral de “matéria escura”), que interage de forma puramente gravitacional
com a matéria “comum” (barionica). Nos estudos que envolvem a dindmica destes
sistemas, portanto, assume-se que a matéria luminosa esta permeada por um halo
de matéria escura formada por particulas acolisionais (a hip6tese da matéria escura
possuir algum tipo de auto-interacdo tem sido, ndo obstante, investigada recente-
mente, c.f. Spergel e Steinhardt 2000). Uma previsdo tedrica para a estrutura dos
halos e consequentemente sua influéncia na histéria dinamica das galaxias pode ser
feita, por exemplo, tendo como ponto de partida o paradigma atual para a formagao
hierarquica de estruturas a partir de instabilidades gravitacionais, levando-se em
consideracao um dado espectro inicial para as flutuacoes primordiais de densidade.
Somente ha poucos anos as restricoes computacionais devidas ao limites de resolucao
disponiveis tém sido amenizadas, com o uso de supercomputadores cada vez mais
potentes (c.f. Bertschinger 1998). Estas simulages cosmol4gicas mostram que o co-
lapso de uma flutuacdo de densidade primordial produz um halo com caracteristicas
estruturais bastante uniformes (e.g. Navarro, Frenk e White 1996, Cole e Lacey
1996, Huss, Jain e Steinmetz 1999).

Por outro lado, o mecanismo de fusao entre galdxias é um processo natural num
cenario hierarquico de formacao de estruturas, e as propriedades estruturais obser-
vadas das elipticas parecem ser razoavelmente compativeis com este mecanismo (e.g.
Shier e Fischer 1998, Bender e Saglia 1999). Simulac¢oes numéricas de aglomeragoes
hierdrquicas (e.g. Salvador-Solé, Solanes e Manrique 1998) tém, em particular, es-
tudado a influéncia da fusdo entre halos e da acres¢do (captura) de pequenas estru-
turas na determinacgao final do perfil e dinamica do halo e, consequentemente, sua
influéncia sobre a determinacao das caracteristicas fisicas da componente luminosa.
Estes estudos parecem apontar na direcao em que o papel principal da fusao entre
halos é o de rearranjar sua estrutura final no sentido de levar a um mesmo perfil de
densidade, com valores universais de relacao de escalas. O estudo da influéncia de
fusoes de halos de matéria escura como funcao da cosmologia utilizada no contexto
dos parametros do PF, no entanto, ainda nao foi suficientemente explorado (e.g.
White 1997).

Uma outra questao ainda nao explorada devidamente é a relacao do PF com o
ambiente (Evstigneeva et al. 2000, de La Rosa, de Carvalho e Zepf 2001). Sabe-se
que as galédxias elipticas sao encontradas predominantemente em ambientes mais
densos. Evidéncias recentes indicam que as elipticas em aglomerados devem ter se
formado em altos redshifts (e.g. Bower, Lucey e Ellis 1992, Aragon-Salamanca et
al. 1993, Pahre, Djorgovski e de Carvalho 1996, Bender e Ziegler 1996, Maoz 1997).
Estas galaxias parecem estar sofrendo uma evolugao passiva em luminosidade, con-
sistente com uma populacao estelar em envelhecimento (Tinsley 1972, Bruzual e
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Charlot 1993). As evidéncias acima sio razoavelmente compativeis com um cendrio
hierdrquico onde as progenitoras das elipticas tiveram tempo para colapsar e coa-
lescer no proto-aglomerado, em tempos antigos. Porém, a formacao e a evolucao de
galdxias de campo também precisa ser explicada. Embora assinaturas recentes de
fusdo em algumas elipticas de campo possam ser inferidas (Schweitzer et al. 1990),
estudos preliminares de populagao estelar indicam que estas galaxias estao evoluindo
tdo passivamente quanto as elipticas de aglomerados (Schade et al. 1996).

Diante das dificuldades envolvidas em se obter um cenéario claro e integrado que ex-
plique tanto a formacao quanto as relagoes universais de escala das galaxias elipticas,
as investigacoes numéricas de CdCC95 levantam certas questoes que permitem ao
menos isolar um ponto importante do problema. As simula¢des numéricas realizadas
por aqueles autores, visando modelar em primeira aproximagao o cenario hierarquico
de formacao das galaxias elipticas, mostraram que o PF observado pode ser in-
teiramente reproduzido nestes experimentos numéricos. Estes estudos indicaram
que a origem do PF pode ser explicada como devido a uma nao-homologia cen-
tral, essencialmente de origem cinematica, dos produtos finais de fusao, e que esta
nao-homologia é funciao da energia orbital inicial dos pares. No entanto, nao é claro
o0 mecanismo dinamico responsavel por este efeito.

1.2 O Problema do Plano Fundamental

1.2.1 Previsoes do Teorema do Virial e a Discrepancia Observada

O teorema do virial, aplicado a um sistema estacionario auto-gravitante estabelece
que

2K) + (W) =0, (1.1)

onde (K) é a energia cinética e (W) é a energia potencial total do sistema, avaliados
como médias temporais. Isto pode ser re-escrito como

(v?) = GM/rg, (1.2)
onde r¢ é o raio gravitacional, definido por (c.f. Binney & Tremaine (1987), p.69):

re = GM?/|W|. (1.3)
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(v?) é a velocidade média quadraitica das particulas, G é a constante gravitacional, e
M é a massa total do sistema. Estas quantidades fisicas podem ser traduzidas para
quantidades observacionais através da definicdo de certos coeficientes cinematico-
estruturais (C,, Cy), que por sua vez podem ser (ou ndo) constantes entre as galaxias:

Cr = TG/Te (14)

Cy = (v*)/og; (1.5)

onde rg é o raio gravitacional, definido acima, e 7, é 0 raio efetivo, isto é, o raio
que contém metade da luminosidade total do sistema: L(< 7) = Ly /2. (1%)2 é a
dispersao de velocidades tridimensional, e oy é a dispersdo de velocidades projetada
central, ou seja, a velocidade média quadratica projetada das estrelas no centro
da galdxia (medida no interior de uma fenda quadrada). Definimos também I, =
L(< re)/mr? como o brilho superficial médio no interior de r,, em unidades lineares.
Assim,

L= (M/Z), (1.6)

2
re

com

Cr = (%) (1.7)

onde M/L é a relagio de massa-luminosidade do sistema.

Inserindo as equagdes acima na relagdo virial (c.f. Eq.(1.2)), encontramos que
re = Cyirog L, !, (1.8)
onde C;, depende dos coeficientes definidos acima:

C,C,

Cuir = 2rGCr’

(1.9)
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Notemos, portanto, que o teorema do virial prevé que os sistemas em equilibrio,
com mesmos coeficientes C,;,, deverao se concentrar em um plano dentro do espaco
tridimensional definido pelas variaveis r., o¢ e I,.

Em contraste & Eq.(1.8), o que se observa é que as galdxias se encontram em um
plano inclinado em relacao ao predito pelo teorema do virial para sistemas com
coeficientes estruturais e cinemdticos, e M/ L, constantes:

re o< o IB; (1.10)

onde A ~ 1,53, B ~ —0,79, para as galaxias elipticas observadas no infravermelho
préximo (Pahre, Djorgovski e de Carvalho 1998).

Como ja comentado, as razoes para o desvio da relagao observada relativamente ao
teorema do virial nao sao bem estabelecidas. Pode-se postular, por exemplo, uma
tendéncia sistematica da razdo M /L variar com a massa da galaxia: M/L o< M (e.g.
Dressler et al. 1987), onde a ~ 1/6, sendo os coeficientes estruturais e cineméticos
considerados constantes?. Por outro lado, pode-se esperar uma variacao sistemética
dos coeficientes estruturais, i.e., as galaxias formariam uma familia de objetos ndo-
homoldégos (CACC95; Hjorth e Madsen 1995). Discutiremos o que entendemos por
“nao-homologia” na préxima subsecao.

1.2.2 Definicao de Nao-Homologia

De uma forma geral, dizemos que objetos de uma determinada familia (viz., resul-
tantes de um dado modelo) sdo invariantes em escala (“scale-free”) se a medida de
uma certa quantidade fisica qualquer, Q(z), para um dado objeto (1) desta familia
seja igual & mesma quantidade medida para um segundo objeto (2) qualquer desta
familia, a menos de um fator de proporcionalidade « (i.e. normalizagao do perfil
Q(z)), seguido, se necessério, de um rescalonamento da varidvel independente z, i.e,

Q1(z) = 7Q2(z/x0) (1.11)

Por outro lado, se objetos de uma dada familia estdao virializados, e medimos indi-
retamente suas propriedades fisicas, supondo para tal uma correlagao direta entre
a quantidade observada e a “real” (e.g., Eqgs.(1.4), (1.5), e (1.6)), devemos esperar

2Mostra-se isto facilmente aplicando o valor de M /L = Cy, LM 1/6 onde Cps /L € uma constante,
na equagdo que define I, (c.f. Egs.(1.6), (1.7)), resolvendo para a massa, e reaplicando esta na
equacdo virial (1.2). Desta forma, recupera-se a Eq.(1.10).

28



que sigam uma lei do tipo (1.8), onde, neste caso, Cy; pode ser fungdo ou nao das
varidveis espacial (rg), cinematica ({(v?)) e dinamica (M/L) do sistema. Se C;, é
uma constante para todos os objetos da familia, entao dizemos que os sistemas sao
homdlogos entre si.

Ha portanto, uma diferenga entre sistemas invariantes em escala e homologos, se-
gundo nossa defini¢gao. Quando nos referimos a sistemas homologos, estd implicito
a exigéncia de que os sistemas sequem estritamente a relagdo (1.8), com Cy con-
stante.

1.3 Objetivos desta Tese

Nesta tese, procuramos investigar em maiores detalhes os resultados encontrados
por CdCC95. Estes estudos compreenderao a maior parte da presente tese. Para
tal, procuramos responder a trés questoes essenciais: (1) os resultados de CdCC95
sao dependentes dos modelos utilizados para as fusées? (2) qual a importancia da
presenga de um halo escuro nas relagoes de escala da componente luminosa? e (3)
o PF surge naturalmente de qualquer mecanismo de relaxacao violenta?

Acerca do primeiro ponto a ser questionado, levamos em consideragao que os modelos
de equilibrio utilizados por CdCC95 nao apresentam um pico central de densidade.
Estudos recentes tém demonstrado (e.g. Gerhardt et al. 2000, Siopis et al. 2000), no
entanto, que a presenca de um pico central (e até mesmo a presenca de um buraco
negro central) seria muito mais comum nas galdxias elipticas do que se imagina-
va anteriormente, quando a instrumentacao disponivel nao apresentava resolugao
suficiente para resolver o suposto “core” central.

Sobre o segundo ponto, os modelos de CdCC95 nao levaram em consideracao a
presenca de um halo escuro, supondo apenas que os modelos ja houvessem espiralado
dentro de um halo em comum, onde quaisquer efeitos dinamicos do halo j& estariam
embutidos nas condigoes orbitais iniciais dos modelos. No entanto, é fundamental
entendermos precisamente o efeito da presenca do halo na dinamica de fusido e
quais as consequéncias de sua influéncia gravitacional nas condigoes de equilibrio do
conjunto componente luminosa + escura. Para tal, investigamos tanto experimentos
numéricos de fusoes de modelos com halos, quanto as equagoes gerais que descrevem
a condicao de equilibrio para um conjunto formado por duas componentes, viz., o
teorema do virial a duas componentes.

O terceiro ponto lida com uma questao interessante: se a nao-homologia central

surgiria naturalmente do préprio mecanismo de relaxacao gravitacional, seja ele de
qualquer grau (i.e., “violento”, no sentido de que as flutuagdes no potencial grav-
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itacional, ao longo da evolucao do sistema em direcao ao equilibrio, sao extrema-
mente rapidas; ou “suave”, onde o sistema evolui quase estaticamente em direcao
ao equilibrio). Sobre este aspecto, notamos que um discernimento (homologia ou
nao-homologia) entre as relagdes de escala resultantes da relaxagio gravitacional a
partir diferentes tipos de condigoes iniciais pode nos indicar quais vinculos dinamicos
primordiais podem ter sido importantes - ou nao - para o mecanismo de formacao
das galéaxias elipticas.

Evidentemente, um estudo essencialmente completo dos mecanismos de formacao
das estruturas virializadas no universo e sua conexao com as relagoes de escala
apresentadas por estes sistemas é por demasiado complexo. Nesta tese, estamos,
naturalmente, adotando simplificagoes. Nao questionamos o mecanismo fisico que
gerou as condigdes e/ou flutuagdes primordiais que deram origem as estruturas no
universo (usando-as apenas como condicOes iniciais do problema), desprezamos a
presenca do gds e consequentemente efeitos dissipativos, etc. A presente tese visa
delimitar e expandir os pontos fundamentais do problema aberto por CdCC95 e,
se possivel, inferir algo sobre a origem das relagoes de escala dos sistemas estelares
auto-gravitantes, de uma forma geral.

Apresentamos no Capitulo 2 a metodologia utilizada nas simulac¢oes. Nos Capitulos
3 e 4, introduzimos uma visao geral das simulagoes de colapso e de fusao, respecti-
vamente. Fazemos uma comparagao entre as propriedades globais dos colapsos e das
fusoes no Capitulo 5. No Capitulo 6, estudamos o problema da nao-homologia dos
produtos de fusdo. No Capitulo 7, apresentamos uma nova hipétese para explicar o
MPF. Por fim, no Capitulo 8 discutimos os resultados obtidos por estes estudos.
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CAPITULO 2
METODOLOGIA

No presente capitulo, apresentamos a metodologia envolvida para a realizagao das
simulacoes numéricas. Comegamos com uma breve discussao acerca do codigo utiliza-
do para modelar o problema de N-corpos, tendo em vista as consideracoes de tempo
de CPU e generalidade dos modelos iniciais. As ultimas secbes apresentam alguns
detalhes de interesse metodolégico, e.g., condicdes de acolisionalidade, parametros
iniciais do c6digo, condigoes de parada das simulagoes, as unidades computacionais
adotadas, etc.

2.1 O Cédigo em Arvore de Barnes & Hut

De forma geral, o problema gravitacional de N-corpos pode ser modelado pelos
seguintes métodos: (1) Integracao Direta; (2) Potencial Interativo; e (3) Estrutura
em Arvore!.

O primeiro método envolve a computacao de todas as M%Z forcas entre todos
os pares de particulas (N é o nimero total de particulas). Embora permita uma
descricao acurada da evolucao dinamica do sistema, o tempo de computagao cresce
com O(N?).

O segundo método (também conhecido como “Particle-Mesh”, PM) utiliza uma
grade, onde a densidade local é computada para cada n¢, partindo do conjunto
inicial de particulas. A Eq. de Poisson é resolvida para os nés da grade, onde se
extrai, portanto, o potencial gravitacional (discreto). O campo de forca (discreto)
¢ entao obtido pelo gradiente do potencial em cada né da grade. Este campo de
forca é em seguida interpolado para se encontrar a forca resultante na posi¢ao de
cada particula. Este método permite que as operagoes crescam com O(N log N),
porém ha perdas de precisao e de generalidade devido a necessidade de adogao de
um modelo especifico, com uma determinada simetria, para a grade.

O terceiro método tem a vantagem de que o tempo de computagao também cresce
com O(NlogN), mas nao hd qualquer necessidade de simetria inicial, e permite
uma analise rigorosa de erros. Nesta tese, adotamos este método para a realizacao
de todas as simulagoes, e o descreveremos em maiores detalhes a seguir.

!Citamos aqui apenas os métodos mais gerais. Uma lista bem mais abrangente,
contendo um resumo de cada método, assim como referéncias, pode ser vista em
http://www.amara.com/papers/nbody.html.
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A estrutura em arvore para solucao do problema de N-corpos se baseia no seguinte
algoritmo:

1. Defina as dimensoes de uma célula como sendo grande o suficiente para con-
ter todo o sistema de particulas. A célula inicialmente é vazia e é denominada
de célula-raiz;

2. Retire uma particula do sistema e a insira na célula-raiz;
3. Retire uma particula do sistema;

4. Se houver uma outra particula na mesma célula, entdo subdivida a célula
em 8 sub-células cubicas;

5. Retorne ao passo (4) até que nao haja mais do que uma particula por célula,

6. Retorne ao passo (3) até que nao haja mais particulas.

Assim, quando todas as N particulas forem carregadas na estrutura em arvore, o
espaco definido pelo sistema de particulas estard particionado em um certo nimero
de células cubicas de tamanhos diferentes, com, no maximo, uma particula por
célula. Ou seja, estas células “finais”, que contém uma particula no maximo, sao
portanto agrupadas em células-“pais” maiores, que por sua vez sao agrupadas em
células- “avos” ainda maiores, e assim por diante, até a célula-raiz, que contém o
sistema inteiro. O passo final na construcao da arvore é etiquetar as células assim
subdivididas com a massa total e a posicao do centro de massa de todas as particulas
ali contidas.

Apés a construcao da arvore, é realizado o cédlculo da forca entre as particulas, da
seguinte maneira:

1. Tome uma particula p;
2. Comece pela célula-raiz;

3. Seja [ o comprimento da célula atualmente sendo processada, e d a distancia
do centro de massa da célula até p;

4. Sel/d < 0, onde € é um parametro de “tolerancia” fixo (da ordem de ~ 1),
entao inclua a interacao entre esta célula e p no total da forca sobre p que
estd sendo acumulado; senao resolva a célula atual nas suas 8 sub-células, e
examine cada uma, indo para o item (3).

5. Retorne ao item (1) até que a forca total sobre cada particula tenha sido
computada.
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Assim, resulta que no caso em que o critério de “tolerancia” é cumprido, particulas
suficientemente distantes sao substituidas por uma pseudo-particula localizada no
centro de massa da célula que se encontram, com massa igual a massa total das
particulas desta célula. A forca desta pseudo-particula sobre uma dada particula é
entao computada. Quando o critério nao é cumprido, as forcas de todas as particulas
da célula em questao sobre uma dada particula serao computadas diretamente, uma
a uma.

2.2 As Versoes do Cddigo e as Plataformas Computacionais
Utilizadas

Utilizamos duas versoes (c.f. Dubinski 1988) em linguagem C do algoritmo
“TreeCode”, originalmente proposto por Barnes e Hut 1986a: uma versao é nao-
paralelizada, que foi a adotada para a realizacao das simulagoes com uma com-
ponente; e a outra versao é paralelizada, para simulacoes de modelos com duas
componentes.

As plataformas computacionais utilizadas foram:

e Cbdigo Nao-Paralelizado: Workstations do tipo: Sun-Sparks; Sun-Ultras (1,
2, 5, 10, e 30); e Sun E250.

e Cédigo Paralelizado?:

* Supercomputador de quatro processadores Origin 2000 da Silicon
Graphics usando o MPI (“Message Passing Interface”), sistema operacional
IRIX.

* “Cluster” formado por 4 Pentium III, 650 MHz, trabalhando em par-
alelo usando o LAM (“Local Area Multicomputer”) 6.3.2/MPI 2 C++, am-
biente Linux Red Hat 6.2.

2.3 Correcao de Quadrupolo, Pardmetro de Amolecimento,
Passo Temporal, e Parametro de Tolerancia

As versoes do codigo em drvore utilizadas nesta tese usam termos de correcao de
quadrupolo, de acordo com Dubinski 1988, para o calculo da forca exercida por

2Em cooperacdo ao projeto “Relatividade Computacional - Buracos Negros, Caos e Formacao
de Estruturas” (ref. proc. FAPESP 97/11778-8).
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um conjunto de particulas suficientemente distantes da particula que estd sendo
analisada. A origem deste termo de correcao e a sua expressao sao detalhados no
Apéndice A.

Uma questao importante no que tange o calculo das forcas é que, considerando
o grande nimero de estrelas (~ 10!!) que compdem uma galdxia, sua dinamica
é essencialmente nao-colisional (c.f. Binney e Tremaine 1987). Ao representarmos
uma galdxia por um sistema de apenas ~ 10° particulas, torna-se imperativo o
“amolecimento” da forca gravitacional entre os pares de particulas para evitar efeitos
colisionais (discutimos a questdo da relaxagado bindria em maiores detalhes na Secao
2.4). Uma solu¢do numérica para este problema é a ado¢do de um parametro de
“amolecimento”, €, de forma que a forga gravitacional entre uma particula e outra
é redefinida como (assumindo aqui m; = my = m):

GmZ(:E'j — fz)

E; . 2.1
(RO .

No caso de simulagoes com duas componentes, é necessario definirmos dois valores
distintos para €. Discutiremos a questao do €, em maiores detalhes, na se¢ao seguinte.

O passo temporal de integragao escolhido para todas as simulagoes foi de At = 0, 025.
Este valor de passo temporal, utilizado por Barnes e Hut 1989 na simulacao de colisao
entre duas esferas de King com N.,; = 4096, mostrou violacao na conservagao da
energia total do sistema apenas ao nivel de ~ 2%, utilizando um parametro de
tolerancia # = 1. O efeito de reduzir o passo temporal por um fator 2 nao produziu
efeitos na conservagao de energia. Porém, usando 6 = 0,7, a conservagao de energia
foi violada a um nivel inferior a ~ 1%, mostrando que, de uma forma geral, o
refinamento do calculo da for¢a via parametro de tolerancia é mais importante do

que a adocao de um passo temporal muito pequeno®.

Hernquist 1987 demonstra que, para se manter a eficiéncia (N log N) e a precisao
no calculo da forca pelo “TreeCode” a niveis toleraveis, resulta no limite para o
parametro de tolerancia em 0,3 < 6 < 1,0. Tendo em vista este resultado e o
discutido na paragrafo anterior, adotamos neste trabalho o valor de # =0, 8.

Na Tabela 2.1 listamos os valores utilizados para os principais parametros dos
codigos.

3Evidentemente, a adocio de passos temporais individuais menores para particulas que sofrem
interagoes fortes, que mudam rapidamente com o tempo, reduziria ainda mais o nivel da violacdo da
energia total. No entanto, tal refinamento exigiria uma reformulacio razoavelmente complexa nos
cédigos, de forma que ndo a adotamos neste trabalho. A violagdo da energia sem este refinamento
se d4 a niveis percentuais suficientemente baixos para nossos propdsitos.
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TABELA 2.1: PARAMETROS INICIAIS DOS CODIGOS

| Parametro | Valor |
f: Parametro de Tolerancia 0,8
e: Parametro de Amolecimento
— Codigo Nao-Paralelizado 0,05

— Cédigo Paralelizado
Componente Luminosa | 0,07
Componente Escura 0,7

At: Passo Temporal de Integracao | 0,025

2.4 Supressao das Interacoes Bindarias e Resolucao Espacial

Deflexoes significativas na drbita de uma estrela em sistemas com muitos corpos
(N 2 10'") tém mais probabilidade de serem causadas pelo efeito acumulativo de
vérias interagoes fracas ao longo da érbita do que por uma tnica colisdo (ou en-
contro muito préximo) com outra estrela (como demonstrado no trabalho cldssico
de Chandrasekhar 1942; c.f. também Binney e Tremaine 1987). Colisoes entre trés
ou mais (poucas) estrelas sao também rarissimas (Lightman e Shapiro 1978). As-
sim, o tempo para que um sistema de N-corpos atinja o equilibrio via unicamente
relaxagao bindria (colisoes) é muito maior do que um tempo de Hubble. Como as
galdxias se encontram atualmente num estado de aparente (quase-)equilibrio, um
outro mecanismo de relaxacao que explique esta condi¢ao é necessario. O cendrio
da “relaxagao violenta” (proposto por Lynden-Bell 1967) é interessante por fornecer
um mecanismo que opera numa escala de tempo muito curta, e é baseado no efeito
global do campo médio, i.e., devido a flutuagoes suficientemente bruscas no potencial
gravitacional®.

Portanto, esperamos reproduzir em nossas simulagoes uma evolugao acolisional, para
as escalas de tempo envolvidas (menos do que um tempo de Hubble); de forma con-
traria, um tipo de efeito numérico sistematico grave seria a presenca significativa de
colisoes bindrias (e.g. o uso de um valor inadequado para o pardmetro de amoleci-
mento). Podemos estimar um valor para € a partir da condigdo de ndo-colisionalidade
do sistema (Barnes e Hut 1989):

e>C- <pg()>, (22)

40 mecanismo da “relaxacdo violenta” é discutido em maiores detalhes no Capitulo 5.
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onde (pgg) é o parametro de impacto para desvio de 90° em encontros entre duas
particulas do sistema, dado por:

(o) = () ) GO ) 23

Upel 2<U2> ’

onde v,¢ é a velocidade relativa entre os pares de particulas, (v?) é a dispersao de
velocidades (3-D) do sistema ((v?) = 30?), e my (@ = 1,2) é a massa individual
de cada particula do par a sofrer interagao. A partir da andlise dos resultados de
simulacoes numéricas, Barnes e Hut 1989 sugerem que C ~ 50— 100. Neste trabalho,
assumimos C ~ 50.

No caso de sistemas com duas componentes, a interagao podera ser entre particulas
de mesma massa ou entre particulas de massas diferentes. Seja ms = fmy, com
f > 1. Entao:

G
7= T (24)
pll = (1) P22 25)
f

Em sistemas com duas componentes é necessario, portanto, definir um ¢ adequado
para cada componente, pois, dado que no geral assume-se que f Z 10, dificilmente a
definicao de apenas um € sera capaz supimir bem os efeitos colisionais esperado das
duas componentes. No caso de interacao entre duas particulas de massas diferentes,
o codigo adota um valor mediano para e.

Por outro lado, nossas simulacoes precisam fornecer uma resolucao espacial ade-
quada. A resolucao espacial depende também, essencialmente, do comprimento de
amolecimento, €. Na sua andlise, Barnes e Hut 1989 sugerem que detalhes estrutu-

rais em escalas < 10e ainda sao sensiveis ao valor de ¢, e portanto podem nao ser
reais. Assim, a resolucdo espacial de uma simulagao deve ser:

R Z 10e, (2.6)
de forma que o valor escolhido de € deve ser:

e X R/10. (2.7)
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Das condicoes acima (c.f. Egs. (2.2), (2.7)), podemos tirar uma estimativa para os
valores de e. Os valores da Tabela 2.1 refletem esta escolha baseados numa série de
testes nos modelos iniciais.

Mostraremos que nao houve problema de relaxacao bindria em nossas simulagoes
através do seguinte teste: verificando se o raio efetivo diminui gradativamente com
o tempo apds a relaracdo do sistema. A razao para este teste provém do seguinte
fato: como ja mencionado, o tempo de relaxacdo via colisdes é muito maior do que
o tempo dindmico de um sistema com muitas particulas (e.g., N ~ 10'!). No entan-
to se nossas simulacoes nao reproduzissem satisfatoriamente a evolucao acolisional
do sistema (por exemplo, por uma mé escolha do parametro €), entdao os efeitos
colisionais ja seriam percebidos numa escala de tempo bem mais curta. Um dos
possiveis resultados da colisao ou do encontro muito préximo entre uma particula
e outra (estes eveitos seriam mais provaveis onde o livre caminho médio é menor,
i.e., nas regides centrais do sistema) é o ganho de energia de uma das particulas, de
forma que ela podera ocupar as regioes mais externas, onde predominantemente se
encontram as particulas com alta energia (viz., energia quase nula), ou poderd até
mesmo escapar do sistema. Haverd, portanto, uma tendéncia do sistema transferir
energia das regides centrais (o “core”) para as externas (o “halo”), o que resultard
numa lenta contracdo do “core” e expansao do halo, fendmeno este conhecido como
contracao secular do “core” (c.f. Lightman e Shapiro 1978).

Alguns exemplos da evolucao do raio efetivo dos modelos simulados como fungao do
tempo sdao apresentados na Fig. 2.1, onde observamos a auséncia do efeito discutido
acima: ndo hé aparente contragio gradativa das regides centrais (viz., aumento da
concentragio central de particulas) apés a relaxacio do sistema.

2.5 Interrupcao das Simulacoes e os “Escapers”

Cada simulagdo foi interrompida quando o coeficiente virial (2K /W) do conjunto
total de particulas indicava que este nao se alterava significativamente. De fato,
esperamos que o coeficiente virial para um sistema isolado, em equilibrio, se man-
tenha razoavelmente inalterado, em torno do valor —1, uma vez que nesta situagao
o sistema obedecerd ao teorema do virial (2(K) 4+ (W) = 0). Tipicamente, em ~ 30
“crossing times” (T, = GM®/?/(2|E|)3/2, c.f. Binney & Tremaine 1987), os produ-
tos finais ja se apresentavam em equilibrio dinamico, de forma que esta escala de
tempo foi tomada como referéncia para analisar os modelos finais. Um exemplo do
coeficiente virial médio ao longo do tempo pode ser visto na Fig. 2.2.

As particulas com energia maior que zero (“escapers”) foram removidas dos modelos
finais. Estas particulas ganham energia a partir das flutuagoes no potencial gravita-
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FIG. 2.1: Medida da relaxacdo bindria para alguns exemplos de simu-

lacbes. Apos a contracao inicial do sistema e relaxagao, o raio
efetivo se mantém estdavel e nao diminui gradativamente com
0 tempo.
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FIG. 2.2: Coeficiente virial 2K /W médio ao longo do tempo para um
exemplo de simulacgao.
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cional ao longo da evolucao do sistema, de forma que quanto mais intensas forem
estas flutuacoes, maior é a chance de que um certo nimero de particulas ganhe
energia a custo da perda de energia de outras (c.f. Binney & Tremaine (1987), p.
273). A fracao tipica de “escapers” encontrada em nossas simulagoes foi da ordem
de ~ 10%. Toda a analise realizada neste trabalho foi feita nos sistemas removidos
de “escapers”, a menos quando explicitamente indicado o oposto.

A presenca de “escapers” pode deslocar razoavelmente o coeficiente virial, uma vez
que nestes casos, obviamente, estamos medindo 2K /W néo apenas para o sistema
isolado em equilibrio, mas estamos incluindo no calculo as particulas que ganharam
energia suficiente para escaparem do mesmo. Um exemplo onde este efeito se mostra
mais claramente se encontra na Fig. 2.3. Esta questao é discutida em maiores detal-
hes no Apéndice F.

2.6 As Unidades Adotadas

As unidades computacionais adotadas neste trabalho foram as mesmas das utilizadas
por CdCC95:

e Unidade de massa: [M,.] = 10 [M].
e Unidade de comprimento: [L.] =1 [kpc].

e Constante gravitacional: [G.| =1 [G].

Estes valores fixam as unidades computacionais de tempo [T,] e velocidade [v.]. Ou
seja, dado que:
[M,] =10'° [M] = 1,989 x 10*® [g]

[Le] = 1 [kpe] = 3,08567 x 10* [cm)]
[G] =1 [G] =6,672 x 107% [em®][g™"][s7%]

Temos,
[Ge] = [L[M [T

= 12,214 x 10%[s%][T?]
= [T,] ~ 1,4879 x 10" [s] ~ 4,72 [M anos].

Por outro lado,
[ve] = [LeJ[T77"]
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FIG. 2.3: Coeficiente virial 2K /W médio ao longo do tempo para um
exemplo de simulacao onde hd um pequeno deslocamento do
valor —1.
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3,08567 x 106[km]
1,4879 x 10"[s]

= [v.] =~ 207[km][s ).

= [ve] =

Assim:

e Unidade de tempo: [T,] = 4,72 [Manos].

e Unidade de velocidade: [v.] = 207 [km][s™].

Daqui por diante as grandezas serdo expressas neste sistema de unidades, a menos
quando explicitamente indicado. Com este sistema de unidades computacionais,
podemos comparar diretamente nossos resultados aos de CdCC95.
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CAPITULO 3

OS REQUISITOS PARA O AMBIENTE

Ao longo de varios anos no desenvolvimento de software para sistemas
de controle de satélites, € possivel hoje identificar varios pontos importantes
que caracterizam este desenvolvimento. Foi desenvolvido para ser aplicado ao
primeiro sistema de software para controle de satélites (SICS-SCD1), um
conjunto de técnicas de engenharia de software como uma metodologia

(padrbes) e procedimentos (garantia da qualidade e controle da configuracao).

Alguns trabalhos foram publicados (Cunha e Nakanishi 1993; Sant’/Anna
et al.,1998a) relatando como, a implementacdo da metodologia e dos
procedimentos foram Uteis para o projeto SICS-SCD1. Com a proposi¢cao de
novos conceitos de Engenharia de Software como os modelos CMM e SPICE e
de novas tecnologias é possivel continuar melhorando o processo de

construcdo de software para sistemas de controle de satélites.

Neste Capitulo inicia-se a apresentacdo de uma proposta para um novo
ambiente para o desenvolvimento de sistema de controle de satélites. Esta
proposta inclui novas formas de abordar o desenvolvimento, utilizando como
conceitos a gestao de projetos, a abordagem SPICE e o trabalho cooperativo.
Nas secOes que se seguem sao apresentados, um breve histérico sobre o

desenvolvimento e as caracteristicas necessarias para um novo ambiente.

3.1-Um Breve Historico - A Engenharia de Software no SICS-SCD1
No desenvolvimento do SICS-SCD1 houve a preocupacdo constante

com relacdo & adogéo de técnicas de Engenharia de Software e a utilizagédo do

gue havia de mais avancado no campo de desenvolvimento de software.

O controle do software, documentos, itens e seus relacionamentos

durante o desenvolvimento e a manutencdo de um grande sistema de software

67



era e é considerado um dos fatores mais importantes na garantia da qualidade

dos produtos de software e da produtividade das equipes participantes.

Nos sistemas de software para Controle de Satélites, é possivel chegar
a um produto com algumas centenas de milhares de linhas de cédigos, com
milhares de mdédulos de programa, onde as equipes de desenvolvimento

podem conter dezenas de profissionais.

Durante o desenvolvimento deste tipo de sistema, um modulo produzido
por um grupo pode ser reutilizado por outros grupos em outras partes do
sistema. Além disto, este modulo pode sofrer alteracdes e essas alteragbes
podem afetar outros médulos. Da mesma forma, cada documento esté sujeito a
alteracdo, bem como sofrer influéncias de alteracdes realizadas em outros
documentos (Madhaviji, 1992).

Além dos tradicionais produtos, outras entidades, aqui denominadas de
itens, foram controladas, como por exemplo: parametros de rotinas, nomes
l6gicos, fila de mensagens e area de dados globais. Outros produtos como
arquivos de dados, e arquivos 'include” foram também verificados (quanto a

corretude e consisténcia) e colocados sob controle (Cunha e Nakanishi, 1993).

Uma vez sob controle, todas as alteracbes e exclusbes de qualquer um
desses elementos sO poderiam ser realizadas ap6s as devidas analises e
aprovacoes, com intuito sempre de preservar a qualidade. Os produtos foram
entdo armazenados em bibliotecas controladas que permitiam consultas livres,
porém sem a possibilidade de alteracdes. As alteracfes sO eram permitidas se
realizadas por equipes autorizadas para realiza-las. A autorizagdo foi apoiada

por um esquema de contas e prioridades.

A tarefa de manter os relacionamentos entre os elementos de software
foi muito preocupante e seria muito dificil de executa-la de forma manual,
dessa forma, um banco de dados foi necessario para manter os cadastros de

todos os elementos e seus relacionamentos(Cunha e Nakanishi, 1993). Este



banco de dados de produtos foi chamado de Catdlogo de Software —
CATSOFT.

A necessidade de controle se estendeu para a fase de operacdo de
modo que a manutencdo fosse sempre realizada preservando o nivel de
gualidade obtido no desenvolvimento. O relaxamento das atividades de
controle poderia permitir uma rapida degeneracdo da qualidade, e assim, a

uma drastica reducao da vida util do sistema.

Investimentos foram feitos para a implementacdo desse controle que,
além de ser essencial durante o desenvolvimento, foi essencial também para
dar continuidade com a existéncia do sistema, possibilitando assim, a execuc¢éo
eficiente e segura das atividades de manutencdo, além de facilitar a

reutilizagcdo durante o desenvolvimento de novos sistemas.

Para o funcionamento do esquema de controle foi necessario que 0s
membros da equipe de desenvolvimento executassem procedimentos de

controle adequadamente integrados ao processo de desenvolvimento.

O esquema incluia normas e responsabilidades definidas que garantiam
uma correta execucdo do esquema de controle. Por exemplo, a substituicdo de
um produto de software por uma versdo mais nova, so poderia ser realizada se

houvesse uma autorizacao formal para tal.

Ao estabelecer um processo de desenvolvimento com o esquema de
controle tornou-se necessario também estabelecer um conjunto de
providéncias que incluiam: a organizacdo do ambiente de desenvolvimento,
das equipes, da estrutura das areas de trabalho (diretérios) , controle de

acesso (contas e senhas) e de outros recursos computacionais.

A organizacdo do ambiente fisico de desenvolvimento foi e continua
sendo uma das principais providéncias para o controle das atividades de

garantia da qualidade e controle da configuragao. A organizagdo do ambiente
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de desenvolvimento implementado consiste basicamente na sua quebra em
ambientes especializados. Cada um desses ambientes agrupa equipes
fisicamente integradas, atividades correlatas e pertinentes a um dado objetivo
ou a uma parte do processo de desenvolvimento. Esta particdo foi inicialmente
realizada levando-se em consideracdo as caracteristicas do sistema
desenvolvido, as equipes, a metodologia adotada, a qualidade pretendida e os
recursos disponiveis. Os seguintes ambientes foram definidos: de sistema, de
controle de configuragdo, de garantia da qualidade, de projeto e
implementacao, de integracdo de subsistema, de integragdo de sistema e de

prototipacao.

No ambiente de sistema foram realizadas as seguintes atividades como
a especificacdo dos requisitos de sistema; definicAo dos ambientes e do
processo de desenvolvimento; estabelecimento das normas e padroes;
especificacdo funcional; especificacdo dos dados; divisdo do sistema em
subsistemas; especificacdo das interfaces ldégicas entre subsistemas;
aprovacado das especificacbes dos subsistemas; definicdo dos testes de
aceitacdo do sistema; aprovacdo dos planos de teste; aprovacdo das

alteracOes dos elementos controlados.

Através da integracdo de pessoas em um mesmo local fisico, no
ambiente de controle de configuracdo foram realizadas as seguintes atividades:
controle das versfes do sistema; manutencdo das bibliotecas controladas;
transferéncias de elementos produzidos entre os diversos ambientes, o

controle do banco de dados de cadastro de elementos.

No ambiente de controle de qualidade foram realizadas as seguintes
atividades: verificacdo dos elementos produzidos; participacdo na definicdo das
normas e padrdes de qualidade. Estas atividades foram realizadas pela equipe

de controle de qualidade.

As atividades de projeto e implementacdo foram realizadas em

diferentes ambientes de projeto e Implementacdo. As equipes de projeto e
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implementacdo, cada uma delas, com seu lider, foram responsaveis pelo
desenvolvimento de um ou mais subsistemas, cada um em seu ambiente

proprio.

Para integrar e testar um dado subsistema, os outros subsistemas e
interfaces externas foram substituidos por simuladores. No ambiente de
integracdo de subsistemas foram integrados e testados isoladamente em
condicdes préximas do real. Os simuladores foram necessarios para permitir

gue cada subsistema fosse desenvolvido com velocidades diferentes.

A integracéo e os testes para a montagem do sistema foram realizados
no ambiente de integracdo do sistema a partir dos seus subsistemas e das

entidades externas ja integrados e testados individualmente.

Se uma equipe de projeto e implementacdo necessitasse realizar
atividades destinadas ao desenvolvimento de protétipos ela utilizava o
ambiente de prototipagcdo, o qual, possui facilidades semelhantes ao do

Ambiente de Projeto e Implementacao.

Nas atividades de desenvolvimento de um sistema utilizam-se diferentes
recursos computacionais tais como: areas de armazenamento de massa e
mecanismos controle de acesso. A utilizacdo desses recursos foi disciplinada,
seguindo normas previamente estabelecidas de maneira a possibilitar o

funcionamento do esquema de controle.

Uma estrutura de diretorios possibilitando o armazenamento de arquivos
foi estabelecida de forma coerente com a organizacdo dos ambientes, com a
definicdo das responsabilidades das equipes e das necessidades do esquema
de controle. Além disso, algumas regras basicas foram observadas, tais como,
a padronizagcdo e o armazenamento de produtos de um mesmo tipo em um

mesmo diretorio.
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As atividades de controle exigiram outros recursos, tais como: um pacote
software para o controle de versdes de produtos, um pacote software para a
geracdo do sistema, um gerenciador de banco de dados para cadastro de
elementos e um pacote de software para a automatizacdo dos procedimentos

de controle.

Algumas das facilidades do pacote para controle de versdes de produtos
eram: armazenar as versbes dos produtos e permitir a sua recuperacao,
permitir que um produto fosse alterado somente se ele foi previamente
reservado por uma pessoa autorizada, manter o registro histérico das
alteracBes dos produtos e informar quais usuéarios estavam utilizando um dado

produto.

O pacote para a geracao do sistema possibilitava o estabelecimento de
relacdes entre os produtos. Assim, uma vez alterado qualquer componente do
sistema o0 pacote pode montar o0 sistema novamente “recompilando” e

“linkeditado” o que fosse necessario.

3.2 — As exigéncias para um novo Ambiente
Ao especificar um novo Ambiente é necessario caracterizar a atual

conjuntura do desenvolvimento de software, para isto € preciso considerar

alguns pontos sempre pertinentes a Engenharia de Software.

O tamanho dos sistemas e a sua complexidade continuam a

aumentar

Cada vez mais novas areas exigem sistemas computacionais para

suportarem seus processos.

A modernidade e a restruturacado das empresas através de mecanismos
de Reengenharia e Qualidade Total fez com que novas necessidades fossem

acrescidas ao desenvolvimento e aos produtos computacionais como:

Caracteristicas importantes aos Produtos:
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Alta qualidade e confiabilidade do produto construido
Alta eficacia no suporte aos processos dos negocios

Alta disponibilidade das informacdes com restricbes previstas

(seguranca)

Distribuicdo e integracdo dos produtos com independéncia de
plataformas

Alta facilidade de manutencdo: corretiva, adaptativa, evolutiva e

preventiva.
Caracteristicas importantes ao desenvolvimento:
Alta eficiéncia dos desenvolvedores na construgcao dos sistemas

Equipes de desenvolvimento heterogéneo e multidisciplinar, porém

integradas.
Projetos controlados quanto aos custos, prazos e qualidade.

Diretriz principal do projeto com enfoque na melhoria constante dos

processos

O ambiente a ser especificado para apoiar o desenvolvimento dos novos
sistemas para controle de satélites devera ter como base um conjunto de
requisitos. Através de um levantamento realizando, observando os sistemas
desenvolvidos até entdo, classificou-se em grupos, sao eles: requisitos
organizacionais, requisitos de metodologia e linguagens, requisitos de infra-
estrutura, requisitos de facilidades para o desenvolvimento e requisitos
relacionados ao trabalho cooperativo.
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3.2.1 - Requisitos Organizacionais
Caracteriza-se por requisito organizacional, aquele cuja definicdo e

diretriz est4 diretamente relacionado com organizacao da Instituicdo que utiliza
o ambiente. No INPE, que é a Instituicdo referéncia para este trabalho, varios
projetos tém sido desenvolvidos e por esta razdo, muitas diretrizes ja estao
consolidadas na cultura da Organizacdo. Estes requisitos normalmente s&o
estaticos (ndo se alteram durante o projeto) e dificeis de serem modificados.
Em caso da necessidade de mudanca (por exemplo, com a implementacéo de
melhorias), uma postura forte da Organizacao deve ser estabelecida. Sem uma
postura firme, € muito dificil para a organizacdo adentrar em um ciclo de

mudancas. Sao 0s requisitos organizacionais:

a) A estrutura organizacional do INPE prevé atualmente a existéncia de
coordenadorias e suas divisbes, que Sao responsaveis por programas
compostos de projetos. Outras coordenadorias apoiam a coordenadoria
responsavel, conforme Figura 3.1. Na Figura, a estrutura matricial, mostra,
por exemplo, que a Coordenacao Geral de Engenharia e Tecnologia
Espacial - ETE (responsavel pelo desenvolvimento dos projetos dos
satélites) é responsavel pelos programas MECB, CBERS, ECO-8 e MIC
(SACI). Outras divisbes apoiam a coordenadoria ETE no programa MECB,
o Laboratorio de Integracéo e Teste de Satélites - LIT , o Centro de Rastreio
e Controle de Satélites - CRC, Centro Espacial de Cachoeira Paulista - CES
(responsavel pelos dados e imagens coletados através dos satélites).e a
Coordenacédo Geral de Observacdo da Terra - OBT (responsavel pelas
aplicacbes de produtos de satélites). Por fim, as divisdes, que compdem as
coordenadorias, sao compostas por departamentos. Em funcdo destas
premissas referentes a estrutura organizacional o ambiente proposto devera
conter caracteristicas que permitam que a estrutura organizacional do

Instituto seja respeitada.

b) Além das caracteristicas da estrutura organizacional, o fator humano

constitui um dos aspectos mais importantes para o sucesso do projeto. A
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forma como as equipes sdo montadas, a organizacdo das equipes com
relacdo as responsabilidades de seus participantes e as caracteristicas
pessoais de cada membro da equipe sdo consideradas como politicas para
a formacdo das equipes. Estas politicas sdo definidas de forma diferente
para cada projeto e ao longo do desenvolvimento de um mesmo projeto e,
para isto, € necessario que o0 ambiente possua caracteristicas de
configuragéo e flexibilidade, permitido que as pessoas sejam alocadas de
acordo com as necessidades de cada projeto.
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Fig.3.1 — A estrutura organizacional Matricial do INPE (Fonte INPE)

c) Varios projetos estdo atualmente em desenvolvimento no INPE e,
consequentemente, ha necessidade de que todos sejam gerenciados

simultaneamente. Além disto, estes projetos sdo desenvolvidos de forma
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d)

f)

independente, ou seja, cada gerente define as caracteristicas de seu projeto
como ciclo de vida, metodologia de desenvolvimento, ambientes de trabalho
e a estruturacao das equipes. Com esta gama de projetos, porém similares,
€ possivel a reutilizacdo de partes de um sistema desenvolvido. O
ambiente deve portanto refletir a caracteristica de multi-misséo, ou seja, um
conjunto de produtos desenvolvidos para um projeto, onde partes podem

ser reutilizadas em outros projetos.

O porte (tamanho do projeto) e a maturidade do projeto/Organizacao
influenciam diretamente na quantidade de técnicas de engenharia de
software adotadas no projeto. A caracteristica que reflete este porte é
chamada de escalabilidade. O ambiente deve levar em consideracdo a
escalabilidade, permitindo que o conjunto de técnicas seja definido
conforme os recursos estabelecidos e as necessidades especificas de cada

projeto.

Uma das praticas utilizadas atualmente pelo INPE é a utilizacdo de recursos
humanos terceirizados, com o objetivo de suprir sua caréncia de analistas e
programadores em seus projetos. Visando um melhor controle de custos,
produtividade e qualidade, o ambiente deve pois prover recursos para

efetuar a gestdo desta méo de obra terceirizada.

As equipes podem conter individuos trabalhando em salas, prédios e até
mesmo fora das dependéncias fisicas do INPE, o que caracteriza que o
ambiente deverd integrar pessoas fisicamente distribuidas formando

equipes de trabalho.

3.2.2 — Requisitos de técnicas, metodologias e linguagens utilizadas

Os requisitos de metodologias e linguagens referem-se aos aspectos

técnicos (métodos, ferramentas e técnicas) ligados ao desenvolvimento dos

projetos realizados e aos projetos em andamento:
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a)

b)

d)

Além das caracteristicas organizacionais, cada projeto adota técnicas de
engenharia de software que melhor se encaixa as suas necessidades.
Outro fator importante com relagdo as técnicas utilizadas, consiste na
melhoria. As técnicas adotadas costumam ser melhoradas e adaptadas
para futura utilizagdo. O ambiente, quando no apoio ao desenvolvimento de
software, deve ter caracteristica de alta flexibilidade para permitir a
utilizacdo e consolidacdo de uma determinada técnica, permitido que ela
possa entdo ser melhorada.

No SICS/SCD1 conforme mencionado na secao anterior, foram adotados
procedimentos para a garantia da qualidade. Estes procedimentos foram
oriundos de muita discussao e negociacdo entre 0s grupos interessados
envolvidos. E extremamente importante para uma organizacdo (evitar
desgastes e ganhar tempo) manter conceitos e defini¢cdes ja estabelecidas.
O ambiente deve propiciar meios para que 0s projetos possam aproveitar 0s
procedimentos ja definidos e consolidados pelas equipes de

desenvolvimento.

Véarias metodologias podem ser utilizadas nos projetos, fatores como o
conhecimento da equipe e as ferramentas disponiveis influenciam na
definicdo, cabe a cada projeto definir a sua. No SICS/SCD1 por exemplo,
foram utilizados, a andalise e o projeto estruturado, jA no SICS/SCD2 a
metodologia orientada a objetos foi considerada como uma alternativa
viavel. Nos projetos futuros, outras metodologias podem ser consideradas,
ou até uma mistura entre elas. Cabe ao ambiente propiciar recursos para

gue a metodologia possa ser utilizada de forma eficiente no projeto.

A padronizacdo dos produtos sempre foi considerada como aspecto
essencial para a qualidade do software. Como exemplo, é possivel citar a
padronizacdo da documentacdo interna dos programas em escritos em
FORTRAN para o SCD1. O ambiente deve pois, propiciar que padrdes

possam ser definidos, utilizados e disseminados para todos os participantes



do projeto. Padrdes estes, definidos para todos os aspectos do

desenvolvimento de software como a analise, projeto e codificacéo.

3.2.3 - Requisitos de Infra-estrutura

Os requisitos de Infra-estrutura referem-se aos aspectos computacionais

(hardware e software) e de rede, presentes e disponiveis para as equipes de

desenvolvimento.

a)

b)

As equipes de desenvolvimento utilizaram para o desenvolvimento do SICS-
SCD1 e SCD2 um ambiente centralizado baseado em arquitetura
proprietaria (VAX-VMS). Para desenvolverem seus produtos, os individuos
utilizavam as contas neste ambiente VAX-VMS, que foi chamado de &rea
controlada, e diretérios locais de responsabilidade do participante. Cabe ao
ambiente, propiciar as mesmas facilidades como a seguranca, com controle
de acesso das areas controladas e proporcionar que cada individuo seja

responsavel por sua area de trabalho de modo a permitir privacidade.

Conforme visto na secado sobre o histérico do desenvolvimento, 0 ambiente
de projeto estabelecido para o SICS/SCD1 foi dividido para permitir a
integracd@o entre as equipes participantes de um mesmo contexto. O novo
ambiente deve ser estruturado para apoiar ndo s6 a producédo de produtos
finais, mas para garantir por exemplo, que produtos resultantes de
prototipacdo, de testes e da integracdo possam ser armazenados e

controlados.

No SICS/SCD1 varios aspectos foram considerados no momento da
especificacdo do ambiente de desenvolvimento, como a possibilidade de
varios usuarios estarem conectados de forma  simultdnea
(multiprocessamento) e o tamanho da area de dados reservada para cada
usuario. Estes aspectos de infra-estrutura foram levantados de forma
detalhada e considera-se que o ambiente a ser especificado deve respeita-

los.
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d) As plataformas computacionais que compdem a infra-estrutura para o

desenvolvimento poderdo ser as mais variadas possiveis, tendo por
exemplo maquinas com arquitetura RISC (ex:SPARC) e SISC (ex:INTEL),
executando sistemas operacionais como UNIX (nas mais variadas versoes
SOLARIS, LINUX, IBM-AIX) e maguinas com arquitetura INTEL executando
sistema operacional para “desktop” como o WINDOWS. Além de diferentes
sistemas operacionais e de arquiteturas de hardware, tem-se também uma
variedade grande de protocolos de rede como TCP/IP, OSI/ISO e
NETBEUI). Cabe ao ambiente operar em ambientes computacionais

heterogéneos e através de redes de computadores diferentes.

3.2.4 — Requisitos para apoio ao Desenvolvimento e Gerenciamento

Os requisitos de desenvolvimento e gerenciamento categorizam as

necessidades dos projetos com relacdo a facilidades que melhoram os

aspectos de desenvolvimento como: facilidade de interagcdo com o ambiente,

facilidade de consulta as informacGes de projetos publicas e privadas,

facilidades de encaminhamento de produtos, facilidades para geragdo da

documentacdao e facilidades para acompanhamento dos projetos. S&o eles:

a)

b)

Ambiente devera propiciar meios para a ado¢cdo de mecanismos que tornam
as atividades mais produtivas e trazendo como resultados produtos de alta

qualidade e confiabilidade.

O ambiente deverd propiciar vérias facilidades aos participantes do projeto

como.

a) Facilidade de geracdo de novos sistemas e versdes em fungao das
modificacdes de plataformas computacionais.

b) Facilidade para a geracdo da documentacédo de projeto ao longo do

desenvolvimento.
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c) Facilidade para reutilizacdo de partes do sistema, hoje ja construidas e

consolidadas.
d) Facilidade para definir os produtos a serem entregues oficialmente

e) Facilidade para definir, controlar e medir a qualidade dos produtos e dos

processos.

f) Facilidade para permitir uma melhor comunicacdo entre os membros da

equipe, com relagdo as informacgdes de projeto.

g) Facilidade para permitir uma melhor forma de relatar problemas, propor

solugcdes e acompanhar a implementacgéo das solugdes.

h) Facilidades para definir e rastrear a implementacdo de requisitos do

sistema.

i) Facilidade para efetuar o planejamento e o acompanhamento das

tarefas

j) Facilidade para permitir a execucdo das tarefas pelos individuos de

forma eficiente e limitada.

k) Facilidades para controlar as partes de sistema desenvolvidas por
terceiros, as consultorias externas, e componentes de software de

terceiros.

3.2.5 - Requisitos para o Trabalho Cooperativo
Os requisitos do trabalho cooperativo refletem as necessidades das

equipes de trabalhar de forma conjunta e integrada. Varios sdo 0s requisitos

necessarios:

a) O elemento basico do relacionamento humano é a comunicagéo, seja ela
na forma verbal ou escrita, os individuos se comunicam seja na forma

assincrona ou sincrona. Na forma assincrona, por exemplo, o coordenador



b)

d)

de uma equipe pode anunciar uma reunido de emergéncia para 0S
integrantes de seu grupo. Cabe ao ambiente prover servicos para a
efetivacdo da comunicacdo assincrona e sincrona entre os participantes do

projeto.

A autoria cooperativa consiste no desenvolvimento conjunto de um produto,
por mais de um individuo. A grande parte das atividades do
desenvolvimento de software sdo atividades desenvolvidas em conjunto. O
ambiente deve, pois, propiciar recursos para permitir, por exemplo, que
varias pessoas trabalhem simultaneamente no levantamento de “Use Case”
durante a fase de levantamento de requisitos. Desenvolvedores poderéo
partilhar a utilizacdo dos produtos e suas informacfes de forma rapida e
segura, para todos que estiverem envolvidos no desenvolvimento em

guestao.

O suporte a realizacdo de reunides. As reunides podem envolver a
participacdo de muitas pessoas para serem concretizadas, para isto
diversas tarefas devem ser realizadas como o planejamento (preparacao
antecipada de um cronograma e distribuicdo de material a ser divulgado), o
acompanhamento (a moderacao) e o relato. Cabe ao ambiente facilitar a
construcédo do planejamento das reunides, facilitar o acompanhamento de
preferéncia através da comunicacdo sincrona paralela e facilitar o
fechamento e encerramento das sessbes, com a geracdo de relatorios e

encaminhamento a todos os interessados.

A geracdo de idéias dentro dos projetos € de extrema importancia,
principalmente nas fases iniciais de definicdo de escopo e de planejamento.
A técnica de “Brainstorming”, por exemplo, pode ser utilizada. Cabe, pois,
ao ambiente prover mecanismos para suportar o estabelecimento e a
divulgacédo das idéias.

Um Vocabulario Comum - Em todo projeto, termos e definicdes sdo sempre

utilizados, mas nem sempre séo claramente detalhados e explicitados em
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FIG. 3.2: O mesmo da figura anterior, mas para a fusao com duas com-
ponentes Z13, cujas componentes sao apresentadas separada-
mente, como indicado na figura. Somente 425 particulas por
componente sao apresentadas, escolhidas randomicamente, no
intuio de se manter a clareza da figura.
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Os parametros caracteristicos descritos acima foram entao combinados para cada
modelo final, de acordo com a seguinte constatagdo: dada a Eq.(1.8), sistemas
virializados deverao respeitar:

logr, = 2logoy — log I, + Clyq. (3.4)

Como (u.) = —2.5log I, + ¢, onde ¢ é uma constante, a equagdo acima pode ser
reescrita como:

1
5 log7e = log oo + g1 (pe) + Kuir, (3.5)

onde g1 = 0,2, e Ky = 1/2(Cyir — 0,4c) é uma constante. Por outro lado, a relagao
do PF obedece a (c.f. Eq. (1.10)):

logr, = Alogog + BlogI, + Crp, (3.6)

ou
1
5 logre = log oo + go(pte) + Krp, (3.7)

onde go = —0,4B/A, e Kpp = Crp/A é uma constante, com A ~ 1,53, B ~ —0,79
(Pahre, Djorgovski e de Carvalho 1998). Assim, notando que g» ~ g1 = g = 0,2,
podemos representar a relacao obtida entre os trés parametros caracteristicos dos
sistemas simulados projetando-os num gréfico cartesiano bidimensional combinando
no eixo vertical a varidvel y = logoy + 0,2(u.) € no eixo horizontal a varidvel
z = logr.!. Assim, a inclinagao (que denominaremos de «) resultante da relagao
y(x) para sistemas virializados homélogos serd de o = 2.

3.5.2 Resultados

Na Fig. 3.3 estao representados os parametros caracteristicos no espago do PF (cal-
culados segundo o método descrito na se¢ao anterior) dos objetos resultantes de fusao

!Realizamos alguns testes para verificar o quanto a inclinacio do ajuste da relacio do PF
encontrada para os sistemas simulados variava se utilizarmos um valor diferente de g = 0,2.
Verificamos que uma variacao de até ~ 20% para mais ou para menos do valor de g nao alterava
significativamente os resultados.
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Fusoes de Hernquist: Componente Luminosa
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FIG. 3.3: Resultados das simulacoes de fusao em termos dos parametros
do PF. No caso das simula¢oes com duas componentes (mod-
elos 7Z), somente a componente luminosa é a apresentada. O
simbolo estelar representa o progenitor.
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dos modelos com uma (fusoes D, E e F) e duas (fusdes Z) componentes. No caso dos
objetos com duas componentes, os dados apresentados na Fig. 3.3 sao referentes a
componente luminosa. Na Fig. 3.4 os dados representam a componente escura destes
modelos e na Fig. 3.5, as duas componentes combinadas. Os valores das inclinacoes
obtida por ajuste dos modelos sdo inidicadas nas figuras. A linha continua (o = 2)
representa a previsao do teorema do virial para sistemas homologos.

8.8 Fusoes de Hernquist: Componente Escura
' | | | | | | | |

8.4 — —

log o, + 0.2 <p>

0 4 .8 1.2 1.6
log r, (Kpc)

FIG. 3.4: Resultados das simulacoes de fusao em termos dos parametros
do PF, apenas para a componente escura (modelos Z).

Na Tabela 3.4, apresentamos os resultados dos ajustes realizados nos dados discuti-
dos acima. Incluimos o resultado do ajuste das simulacoes de CACC95 para fins de
comparagao.

Observamos (Fig. 3.3), em primeiro lugar, que as fusdes com uma componente
também reproduzem razoavelmente a inclinagdo do PF das elipticas. Em segun-
do lugar, notamos que as relagoes de escala resultantes das fusdées com modelos com
duas componentes possuem uma inclinagao diferente daquela esperada para sistemas
homdélogos, porém mais afastada da inclinacao do PF das elipticas.
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FIG. 3.5: Resultados das simulacoes de fusao em termos dos parametros
do PF, medidos para ambas as componentes (modelos Z).
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Notavelmente, o conjunto dos halos escuros (Fig. 3.4) forma uma relagdo compativel
com a homologia. As duas componentes combinadas (Fig. 3.5) apresentam uma
inclinagao menos acentuada do que a inclinacao resultante da componente luminosa
dos modelos, mas ainda superior a inclinagao do PF das elipticas.

TABELA 3.4: AJUSTE DA INCLINACAO DO PF: FUSOES

| MODELO | o+ do |
Uma componente:
Fusoes D, E, F a=1,414+0,132

Fusoes King (CdCC95) | « = 1,36 + 0,08

Duas componentes (Modelos Z):
o comp. luminosa a=1,022+ 0,046
e comp. escura a=1,872+0,152
® ambas componentes | a« = 1,176 £ 0,070

3.6 Discussao

Mostramos que as fusdes com uma componente também reproduzem o PF das
elipticas. Este efeito parece ser, portanto, independente do modelo inicial (c.f. Cd-
CC95), e mais intimamente relacionado ao mecanismo de fusdo.

Para as fusoes com duas componentes, a parte luminosa dos modelos também forma
um conjunto que se desvia da homologia, mas parece severamente afetada pela
presenca do halo, uma vez que o desvio da homologia é ainda maior do que o
apresentado se o sistema fosse composto apenas por uma componente.

Em particular, os halos compoem sistemas razoavelmente homologos. Uma vez que
a componente luminosa, dez vezes menor em massa do que a escura, pouco afe-
ta dinamicamente o halo, o processo de fusao também nao parece importante na
determinacao de uma nao-homologia nos halos. De fato, na Fig. 2.1, apresentada
no capitulo anterior, notamos que o raio efetivo da componente escura pouco sofre
alteracoes nos momentos iniciais da relaxacao. Estes efeitos combinados parecem in-
dicar que o halo relaxa mais “suavemente”. No Capitulo 5 investigaremos em maiores
detalhes este aspecto.
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CAPITULO 4
COLAPSOS

O segundo grupo de simulagoes constitui os colapsos. Visamos com estas simulagoes
testar a possibilidade de que sistemas nao-homélogos poderiam também surgir a
partir de processos de relaxacao distintos das fusées. Por outro lado, investigacoes
tedricas e numéricas de colapsos nao-dissipativos puros de sistemas estelares sempre
foram de interesse histérico especial (Polyachenko e Shukhman 1981, Hénon 1973,
van Albada 1982, McGlynn 1984, Villumsen 1984, May e van Albada (1984), Mer-
ritt e Aguilar 1985, Aguilar e Merritt 1990, Londrillo et al. 1991). Estes estudos, no
entanto, nao focalizaram a questao do mecanismo de colapso no contexto do prob-
lema do PF, sendo, portanto, uma abordagem nova na literatura. Neste capitulo,
apresentamos uma visao geral destas simulacoes.

4.1 Apresentacao dos Modelos e das Condicoes Dinamicas
Iniciais

As simulacgoes de colapso foram executadas a partir de trés modelos iniciais dis-
tintos, que denominaremos de modelos K, A, e C. Estes modelos sao apresentados
resumidamente a seguir, e detalhes mais técnicos sobre estes modelos e 0 método de
geracao dos mesmos estao descritos nos Apéndices B e D.

Os progenitores dos modelos K foram construidos a partir de realizacoes aleatorias,

com Ny, = 8192 particulas, de modelos de King esféricos e isotrépicos, cujo campo
de velocidades foi perturbado na forma:

(vi)perturbado = \/B(vi)equilibrio 1= 1: ceey Npart (41)

onde o parametro 8 é uma constante arbitraria, fixada inicialmente, e variando
entre 0 < 8 < 1. A perturbacao no campo de velocidades, como descrita acima,
resulta num desvio do equilibrio virial para o sistema considerado. Os modelos assim
perturbados sao portanto chamados de progenitores dos colapsos K.

Em outras palavras, um sistema em equilibrio virial pode ser caracterizado por um
parametro (a “razdo virial”) dado por:

ﬁequilibrz'o = W = ]-; (42)
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onde K e IV sao, respectivamente, as energias cinética e potencial totais do modelo
de equilibrio. Assim, para os modelos perturbados, a razao virial ndo sera identica-
mente igual a 1, resultando em:

5 rurbade = 2errturbado . M<1)2>pe'rtu'rbado o BM<’U2>equilib'rio
erturbado = - -
5 (W] (W] (W]

= f, (4.3)

onde M é a massa total do modelo. Portanto, vemos mais claramente pela equagao
acima que o parametro 3 da Eq. (4.1) é uma medida direta do desvio do equilibrio
do modelo iniciall. Logo, se 3 = 0 as particulas possuem velocidades iniciais nulas e
o sistema ira colapsar a partir de um estado “congelado”. Se 8 — 1 o sistema sera
apenas levemente perturbado de sua condigao de equilibrio.

Os modelos de King utilizados e que sofreram as pertubagoes descritas acima (for-
mando os progenitores dos colapsos K), tém potencial central W = 5, massa total
M = 20, e raio a meia-massa r, = 4. Os detalhes técnicos de sua construgao sao
descritos no Apéndice B.

Os modelos A sao similares aqueles utilizados nas simulagoes de colapso de Aguilar
e Merritt 1990. O modelo original deste grupo, a dar origem aos progenitores dos
colapsos A (viz. aos modelos perturbados), foi construido como realizagoes aleatérias
(Npart = 16184) de uma esfera de perfil de densidade p o< r~*. Cada particula foi
dotada de uma velocidade ©0; (i = 1,..., Npart) isotrépica, cujo médulo tem valor
sorteado aleatoriamente de uma distribui¢ao normal de média nula e dispersao (v2,; 9)
determinada por:

<v2rig> = s (44)

onde M é a massa total do modelo (adotamos massa inicial M = 20, igual a dos
modelos K). Este modelo original foi portanto perturbado, de forma a dar origem
aos progenitores dos colapsos A, a partir da mesma prescri¢cao anterior:

(Ui)perturbado = \//E(/Ui)orig 1= ]-’ ceey Npart (45)

com 0 < B < 1. As dimensbes dos modelos A sao semelhantes as dos modelos
K: R = 20, o que implica r, ~ 14. Sao, portanto, menos concentrados do que os
modelos K.

I Na literatura, 8 também é conhecido como “fator de colapso”.
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Os modelos C originais (Npes = 4096) sdo também esfericamente simétricos, com
distribuicao de particulas uniforme p, perturbada localmente por flutuacoes de am-
plitude seguindo um espectro em lei de poténcia (c.f. Coles e Lucchin 1995),

_ 2
67 = [[2=L)] ok,
p

onde exploramos os casos n = 0 (modelos C11-C20; espectro de “ruido branco”),
n = 1 (modelos C01-C10; espectro de “Harisson-Zel’dolvich”) e n = 2 (modelos
C21-C30; espectro “particulas-em-caixas”). Estes modelos possuem um raio inicial
maior do que os dos modelos K e A, R = 100, sem qualquer concentracao central
especifica, porém com mesma massa inicial dos modelos anteriores, M = 20. Assim,
os modelos C utilizam condigoes iniciais de interesse cosmoldgico, porém as evolugoes
destes modelos ndo representam “simulagbes cosmoldgicas” em si (i.e., evolucdo
de pequenas flutuagoes de densidade num grande volume do universo primordial).
Estes modelos visam apenas representar uma flutuacao esfericamente simétrica que
se destacou da expansao geral do universo. Os campos de velocidades dos modelos
originais deste grupo foram gerados da mesma forma que o campo de velocidades
do modelo A original. Os progenitores dos colapsos C foram formados também da
mesma forma, i.e., através de pertubacgoes definidas pelo parametro 3. No caso dos
modelos C, um fluxo de Hubble foi adicionado aos progenitores (i.e., apés a defini¢ao
dos fs), de forma que a componente radial das velocidades das particulas seguissem
v, = Hd, onde H é a constante de Hubble (adotada, nas unidades fisicas, como 65
km s™' Mpc™'), e d é a distancia da particula ao baricentro do sistema.

TABELA 4.1: COLAPSOS

Modelos K Modelos A Modelos C
n=1 n=20 n =22
log B8 Ref. Npart log 3 Ref. Npart log B Ref. Npart log B8 Ref. Npart log 3 Ref. Npart
-4,00 Ko1 8192 -4,00 AO01 16384 -3,75 Co1 4096 -3,75 C11 4096 -3,75 C21 4096
-3,75 K02 8192 -3,50 A02 16384 -3,50 Co2 4096 -3,50 C12 4096 -3,50 C22 4096
-3,50 K03 8192 -3,00 A03 16384 -3,25 Co3 4096 -3,25 C13 4096 -3,25 C23 4096
-3,25 Ko4 8192 -2,50 A04 16384 -3,00 Co4 4096 -3,00 C14 4096 -3,00 C24 4096
-3,00 K05 8192 -2,00 AO05 16384 -2,50 Co5 4096 -2,50 C15 4096 -2,50 C25 4096
-2,75 K06 8192 -1,50 A06 16384 -2,00 Co06 4096 -2,00 Ci6 4096 -2,00 C26 4096
-2,50 Ko7 8192 -1,25 A07 16384 -1,50 co7 4096 -1,50 c17 4096 -1,50 c27 4096
-2,25 K08 8192 -1,00 A08 16384 -1,00 Co8 4096 -1,00 C18 4096 -1,00 Cc28 4096
-2,00 K09 8192 -0,75 A09 16384 -0,90 C09 4096 -0,90 C19 4096 -0,90 C29 4096
-1,75 K10 8192 -0,50 Al0 16384 -0,80 C10 4096 -0,80 C20 4096 -0,80 C30 4096
-1,50 K11 8192
-1,25 K12 8192
-1,00 K13 8192
-0,75 K14 8192
-0,50 | K15 8192
-0,25 K16 8192
-0,01 | K17 8192
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A partir da definicio do parametro S como sendo a razao do virial dos progeni-
tores, definimos uma grid de condigoes iniciais. Na Tabela 4.1 estao resumidas as
simulacoes de colapso realizadas neste projeto. Daqui por diante, de forma geral, de-
nominaremos de simulagoes “frias” aquelas cujas condi¢oes iniciais possuem [ — 0,
e, da mesma forma, de “quentes” aquelas com 8 — 1.

4.2 Visao Geral das Simulacoes

Nas Figs. 4.1, 4.2, e 4.3 mostramos o coeficiente virial 2K/W ao longo do tempo
(painel superior esquerdo), a medida da conservagdo da energia total do sistema
(painel superior direito), em termos percentuais, ao longo do tempo, e uma visual-
izacao da distribuicao espacial das particulas, projetada nos planos zy, xz, yz, na
condi¢ao inicial (painel inferior esquerdo) e final (painel inferior direito) para alguns
exemplos de colapso.

Assim como no caso de fusoes, vemos por estas figuras que de fato o coeficiente
virial dos objetos finais tende a um valor constante proximo a —1. A medida da
conservacao da energia total do sistema, em termos percentuais, ao longo do tempo,
indica que erros numéricos inerentes ao cédigo estao em niveis aceitaveis.
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FIG. 4.1: Coeficiente virial 2K/W ao longo do tempo (painel superi-
or esquerdo), medida da conservagao da energia total do sis-
tema (painel superior direito), em termos percentuais, ao lon-
go do tempo, e uma visualizagado da distribuicao espacial das
particulas, projetada nos planos zy, xz, yz, na condi¢ao ini-
cial (painel inferior esquerdo) e final (painel inferior direito)
para o colapso KO1.
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FIG. 4.2: O mesmo da figura anterior, mas para o colapso A02.
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anterior, mas para o colapso C03.
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4.3 Os Produtos Finais no Espaco do Plano Fundamental:
Resultados

Na Fig. 4.4, estao representados os objetos colapsados no espago do PF. As varidveis
caracteristicas do PF (i.e., 0g, Te, € pe) foram calculadas seguindo o procedimen-
to descrito na Segao 3.5.1. Nesta figura, os modelos originais estao marcados por
aréolas, donde pode ser tragado a partir de que condi¢ao de equilibrio os modelos
iniciais foram perturbados.

Vemos por esta figura que os modelos colapsados nao reproduzem as caracteristicas
do PF (ilustradas pela linha tracejada curta na figura: é o ajuste para as fusdes
de CdCC95). Na Tabela 4.2, apresentamos os ajustes da inclinacao das relagoes de
escala obtidos. No caso dos modelos K, nenhum ajuste foi tentado pelas explicacoes
que se seguem.

TABELA 4.2: AJUSTE DA INCLINAGCAO DO PF: COLAPSOS

| MODELO | o+ da |

Colapsos K -

Colapsos A a=1,900+0,310
Colapsos C:

n = 0 (todos) a=2,070£0,123
n =0 (s6 “frios”) | @ =1,917+ 0,275
n = 1 (todos) a=2,223+0,171
n=1(s6 “frios”) | @ =1,170 £+ 0,429
n = 2 (todos) a=2,033+0,342
n =2 (s6 “frios”) | @ =1,676 £+ 0, 369

Os modelos K se aglomeram numa regido pequena do espago do PF, exceto os dois
(ou trés) colapsos mais “quentes” (log 5 > —0,75), que se destacam deste “aglomer-
ado”. Algo semelhante também ocorre nos colapsos do modelo A: os colapsos “frios”
(log B < —1) tendendo a se aglomerar, enquanto que os mais “quentes” se afastam.
No caso dos modelos A, nao obstante, podemos ajustar globalmente (linha pontil-
hada da figura) uma relagao préxima daquela esperada para sistemas homdlogos
(linha sélida na figura).

Os modelos C, independentemente do indice espectral n, se aproximam todos de

sistemas homoélogos. Os modelos finais se assentam no espaco do PF de forma rel-
ativamente insensivel ao indice espectral. Os modelos C mais “quentes” parecem

62



mais separados (destacados) do que os mais “frios” no espago do PF. Nesta figura,
apresentamos apenas o ajuste para todos os modelos C com n = 1 (linha tracejada
longa) por questdes de manter a clareza na figura.

No entanto, ocorre um efeito interessante. No caso dos modelos C de indice espectral
n = 1, se removermos os modelos com condigoes iniciais mais “quentes” da analise,
os modelos “frios” restantes apresentam uma relagdo inteiramente nao-homologa.
O mesmo ocorre para os modelos com n = 2, porém a nao-homologia neste caso é
um pouco menos severa. Para os modelos C com n = 0, entretanto, a homologia
se mantém integra tanto para os modelos mais “frios” separadamente quanto para
todos os modelos considerados em conjunto.

4.4 Discussao

Encontramos que os modelos colapsados ndao seguem uma relagao do tipo PF, ao
contrario das simulagdes de fusdo (c.f. Capitulo 3). Nossas investiga¢oes mostram que
a relaxacao gravitacional nao-dissipativa de modelos iniciais arbitrarios que sofreram
colapsos simples e tinicos é capaz de produzir objetos que, de forma geral, formam
familias homélogas.

Os objetos finais se encontram em localizagoes diferentes no espago das varidveis do
PF, dependendo do modelo inicial. Mesmo que os modelos iniciais tenham escala
de tamanho (R = 20) igual, como no caso dos modelos K e A, os colapsos destes
modelos ocupam regioes diferentes no espago do PF, para mesmos fatores de colapso
(B). A concentracao central de massa dos modelos iniciais pode, portanto, ter uma
influéncia determinante no assento final dos modelos no espago do PF, para um
mesmo conjunto de parametros dindmicos e estruturais globais iniciais dos modelos

(viz., B8, R).

A homologia dos sistemas finais colapsados é apenas um aspecto geral destes objetos,
uma vez que esta homologia pode ser quebrada numa andlise mais detalhada. Se
separarmos arbitrariamente os colapsos “quentes” (log 8 Z—1) dos “frios” (log 8 S—
1), vemos que:

e Os modelos “frios” e “quentes” se comportam de forma distinta no espaco
dos parametros do PF;

e O tipo de comportamento também depende do modelo inicial de colapso.

Os colapsos “frios” dos modelos K e A tendem a se aglomerar, sendo esta aglom-
eracao bem mais evidente no caso dos modelos K do que os do A. Os colapsos C ten-
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FIG. 4.4: Resultados das simulagoes de colapso em termos dos
parametros do PF. A linha sélida representa o loco que de-
fine sistemas homologos em equilibrio. A linha tracejada curta
representa o melhor ajuste para as fusoes de modelos de King
(CACCY5). A linha pontilhada ajusta os modelos A. A linha
tracejada longa ajusta os modelos C com n = 1. Os pontos
circundados por aréolas marcam os respectivos modelos orig-
inais, i.e., antes de sofrerem as perturbacoes definidas pelos

Bs.

log r, (Kpc)
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dem a se espalhar, formando independentemente uma familia ndo-homoéloga para os
casos de indice espectral n = 1 (ndo-homologia mais severa) e n = 2 (ndo-homologia
menos severa), ambos compativeis com um comportamento tipo-PF, considerando
os erros estimados dos ajustes. Os modelos com indice n = 0 parecem inteiramente
homélogos, mesmo para os casos “frios” considerados separadamente.

Os modelos K e A sao esfericamente simétricos, com diferentes concentracoes cen-
trais de massa. Os modelos C também sao esfericamente simétricos, mas nao pos-
suem concentracao central distinta. Os colapsos do modelo C com indices espectrais
n =1 e n = 2 provavelmente foram o resultado nao somente do colapso global do
sistema como também da fusdo de uma série de flutuacées em varias escalas que
tiveram a oportunidade de serem amplificadas ao longo do colapso, especialmente
para os casos iniciais mais “quentes”, assim como devido & adicao de um fluxo de
Hubble as condicoes iniciais. J& os modelos C com n = 0 sdo praticamente sistemas
homogéneos onde um pequeno “ruido” foi sobreposto, de forma que provavelmente
nao desenvolveram concentragoes distintas de massa que puderam se fundir poste-
riormente; estes modelos provavelmente sofreram um colapso tinico principal.

Sugerimos que os colapsos mais “frios” devem representar modelos cujo processo
de relaxacao foi mais “violenta” e completa (no préximo capitulo estudaremos esta
questdo mais detalhadamente). Este tipo de colapso produziria objetos relativamente
confinados no espago do PF, dependendo da concentragao central inicial de massa
dos modelos. J& os mais “quentes” devem representar uma relaxacao mais “doce”,
i.e., mais préxima do processo de relaxagdo que deve ocorrer durante as fusoes. Estes
colapsos menos “violentos” tém a oportunidade de se assentarem numa regiao menos
confinada do espaco do PF.

Em suma: colapsos numa forma global parecem produzir sistemas homologos. Nao-
homologia pode surgir em menor ou maior grau se os objetos forem separados como
fungdo do fator de colapso inicial (“quente” versus “frio”).

A andlise preliminar aqui apresentada nao reflete um cendrio inteiramente “re-
alistico”, uma vez que os modelos sao bastante simplificados. Porém o exercicio se
mostrou 1til no sentido de trazer maiores indicacoes que de forma contraria seriam
dificeis de serem obtidas em situacoes de maior complexidade.
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CAPITULO 5

ANALISE DA DINAMICA E ESTRUTURA GLOBAIS:
COLAPSOS X FUSOES

Vimos nos capitulos anteriores que podemos reproduzir - ou nao - o PF. Ha uma
diferenca sensivel entre objetos resultantes de fusoes com uma componente, fusoes
com duas componentes, ou colapsos (“quentes” x “frios”). Neste capitulo, investi-
garemos as caracteristicas dinamicas e estruturais destes objetos finais. Estes estudos
visam, portanto, complementar e aprofundar as indicagoes obtidas anteriormente de
que apenas certas condicoes devem conduzir ao PF.

5.1 O Processo de Relaxacao Gravitacional

5.1.1 Breve Revisao dos Processos de “Mistura de Fase” e de “Re-
laxacao Violenta”

Na literatura, sugere-se que dois mecanismos distintos e importantes podem operar
durante a relaxacao gravitacional pura de um sistema estelar: a “mistura de fase”
(“phase mixing”) e a “relaxagdo violenta”. Nesta se¢do, revemos estes conceitos
brevemente. Nossa exposi¢ao é baseada no texto de Binney e Tremaine 1987 (de
agora em diante, B&T87).

O exemplo que aqui exploraremos para o conceito de “mistura de fase” se baseia
na evolucao de um conjunto de N péndulos simples independentes, de mesmo com-
primento L. A evolucdo deste conjunto inteiro de péndulos pode ser descrita pela
equacao de Boltzmann acolisional, de forma que a analogia aqui descrita vale in-
teiramente para sistemas estelares que obedecem a esta equagao.

Inicialmente deslocamos todos os péndulos de suas posi¢des de equilibrio. A dis-
tribuicao dos angulos # que os comprimentos dos péndulos fazem com a posi¢ao
vertical é uniforme no intervalo 6, + %AH, onde Af << 6. Fornecemos entao uma

pequena velocidade randémica aos péndulos, de forma que seus momentos p = L6
sao uniformemente distribuidos no intervalo £Ap, e entdo os péndulos oscilarao
com determinadas energias. A evolucao destes péndulos pode ser vista, de forma
esquemética, na Fig. 5.1 (adaptada da Fig. 4-18 de B&T87)', onde ilustramos o
“espago de fase” do sistema: o eixo horizontal representa a variavel 6, e o vertical,
a varidvel 6.

! Figuras igualmente ilustrativas deste fendmeno também podem ser vistas em, e.g., Lynden-Bell
1967 (Fig.2), Tremaine 1998 (Fig. 1), e Merrit 1998 (Fig. 10).
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Inicialmente, hd um grupo compacto de pontos (cada ponto significando um péndulo
no tempo inicial), representado pela drea mais escura da Fig. 5.1, painel esquerdo.
Porém, & medida em que os péndulos evoluem, esta area hachurada tendera a se
distorcer, pois os péndulos mais energéticos (os que se movem em circulos de maiores
raios na figura), oscilam mais lentamente. A medida em que o tempo vai passando, a
area inicial hachurada ira se distorcer cada vez mais, tornando-se cada vez mais fina,
até que, eventualmente, toda a area dinamicamente acessivel ao sistema de péndulos
(formado pelo anel com raio interno correspondendo aos péndulos de menor energia,
e de raio externo correspondendo aos de maior energia) estard preenchida pelo fino
padrao espiral mostrado na mesma figura (painel direito).

Este fenomeno é dito “mistura de fase”. Um observador tomando uma medida
“coarse-grained” da densidade do espago de fase, i.e., uma média do valor “fine-
grained” da densidade do espaco de fase, f(6,0,t), computada num pequeno vol-
ume centrado em (6, 6), num dado tempo ¢ suficientemente longo, encontrard que
esta medida “coarse-grained” (que denominaremos f(@,é, t) = f;) é aproximada-
mente constante em qualquer regiao no interior do anel delimidado pelas energias
superior e inferior permitidas (c.f. painel direito da Fig. 5.1). Ou seja, o termo “mis-
tura” vem desta constatagdo: inicialmente o sistema ocupava apenas uma regido
compacta do espacgo de fase, mas posteriormente, o sistema preenche quase inteira-
mente a regiao do espaco de fase dinamicamente acessivel. Assim, a medida em que
o sistema evolui significativamente, notaremos que a densidade do espaco de fase
“coarse-grained” tenderd a ser constante em toda regiao dinamicamente acessivel ao
sistema. Dizemos que o sistema atingiu um estado de “quase-equilibrio”, num sen-
tido “coarse-grained”?, viz., um estado onde houve uma razodvel mistura de fase.

Por outro lado, esta mesma medida “coarse-grained” da densidade do espago de fase,
computada agora no interior da drea hachurada, representando a configuragao inicial
do sistema (c.f. painel esquerdo da Fig. 5.1), fornecers, f(0,60,ty) = fio = f(0,0,1,).
Em outras palavras, o valor “coarse-grained” e o valor “fine-grained” sempre coinci-
dem inicialmente. Porém, posteriormente, o valor de f; tenderd a diminuir relativa-
mente & f;,, uma vez que dentro do volume utilizado para computar f, haverd bandas
vazias e ocupadas (c.f. painel direito da Fig. 5.1), e estas regides ocupadas terao a
mesma densidade de fase que a banda hachurada inicial (c.f. painel esquerdo da Fig.
5.1), uma vez que a conservacio da densidade do espaco de fase “fine-grained” é
uma consequéncia da Eq. de Boltzmann acolisional. Ou seja, f obedece a Eq. de
Boltzmann acolisional, mas nio f.

J4 o mecanismo de “relaxacado violenta” (proposto por Lynden-Bell 1967) muda a
prépria energia das estrelas. Ou seja, vimos acima que um sistema de estrelas acoli-
sional pode atingir um grau avancado de mistura de fase, onde no exemplo exposto

2Evidentemente, o sistema ainda evolui em escalas cada vez mais finas, daf a razio do termo
“quase”.
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as estrelas mantinham suas energias constantes (viz., movendo-se num potencial
gravitacional fixo). Mas se o potencial variar com o tempo e posicao (® = ®(Z,t)),
as energias por unidade de massa das estrelas irdo mudar (c.f. B&T87, pdg. 271):

dE _ 0%

prale R (5.1)
A massa da estrela nao aparece na equacdo acima, nem na equacao de movimento,
logo a relaxagdo violenta mudard a energia por unidade de massa de uma estrela
numa dada posicao e velocidade de uma forma que é independente da massa da
estrela, ao contrario de uma relaxacao colisional, onde a energia das particulas mais
massivas € transferida para as menos massivas.

Assim, um sistema estelar relaxado apresentara também mistura de fase, mas, man-
tendo a analogia adotada anteriormente, a “espiral” da Fig. 5.1 ndo seria tdo bem
“comportada”: as estrelas nao percorreriam curvas fechadas perfeitas como aquelas
representadas naquela figura.

5.1.2 Evolucao no Espaco Real e Espaco de Fase Projetados

Nesta secao, analisaremos qualitativamente a evolugao dos modelos ao longo do
tempo. Como nao é possivel uma visualisacao direta do espaco de fase 6-dimensional,
estudamos a evolugdo dos modelos no espaco de configuragdes projetado (planos
xy, xrz, e yz) e no espaco de fase projetado, utilizando para tal as quantidades
distancia radial e velocidade na dire¢do radial (com rela¢do ao CM do sistema). Para
ambos espagos mostramos “instantaneos” do sistema nos mesmos tempos dinamicos,
embora estes variem de modelo para modelo. Apresentamos um exemplo de colapso
“frio”, um exemplo de colapso “quente”, e um exemplo de cada tipo de simulagao
de fusao. Cada par de figuras [espago real - espago de fase], para cada tipo
de simulacdo, encontra-se nas Figs. [5.2-5.3|, [5.4-5.5], (colapso “frio” e “quente”,
respectivamente), Figs. [5.6-5.7] (fusdo com uma componente) e Figs. [5.8-5.9] (fusdo
com duas componentes).
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FIG. 5.1: Representacao esquematica da evolucdo de um conjunto de
péndulos com mesmas propriedades dinamicas. Painel esquer-
do: espaco de fase nos tempos iniciais. Painel direito: espaco
de fase apods evolugao significativa do sistema.
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FIG. 5.2: Evolucao no espago de configuragoes projetado para um ex-
emplo de colapso “frio” (K01).
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FIG. 5.3: Evolugcao no espaco de fase projetado para um exemplo de
colapso “frio” (K01).
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t=0T, t=030T, 1=035T, 1=040T,

FIG. 5.4: Evolucao no espago de configuragoes projetado para um ex-
emplo de colapso “quente” (K16).
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FIG. 5.5: Evolucao no espago de fase projetado para

colapso “quente” (K16).
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FIG. 5.6: Evolucao no espago de configuragoes projetado para um ex-
emplo de fusdo com uma componente (D02).
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FIG. 5.7: Evolugao no espaco de fase projetado para um exemplo de
fusdo com uma componente (D02).
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FIG. 5.8: Evolucao no espaco de configuragoes projetado para um exem-

plo de fusdo com duas componentes (Z13). As componentes
sao apresentadas em paineis separados, um ao lado do out-
ro, formando pares indicados por “L” (componente luminosa)
e “E” (componente escura). Somente 425 particulas, escolhi-
das randomicamente, sao apresentadas por componente, por
questoes de clareza.
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FIG. 5.9: Evolucao no espaco de fase projetado para um exemplo de
fusdo com duas componentes (Z13). As componentes sao ap-
resentadas em paineis separados, um ao lado do outro, for-
mando pares indicados por “L” (componente luminosa) e “E”

(componente escura).
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No caso de colapsos, entre ~ 1,5 — 2 T,,, o sistema ja colapsa ao seu raio minimo,
seguido de uma expansao, e posterior relaxagao. Vemos que a mistura de fase se inicia
na regiao central, na medida em que as particulas caem ao centro. Esta mistura é
mais “intensa” para os colapsos mais “frios”. Os objetos finais colapsados a partir
de condicoes iniciais “frias” tém uma forma alongada, e, visualmente, esta forma
ja parece estar se definindo desde os instantes iniciais, quando uma instabilidade
ocorre. Os colapsos “quentes” preservam aproximadamente a forma esfericamente
simétrica inicial. Ou seja, no caso de colapsos “frios”, a instabilidade de barra (e.g.
Carpintero e Muzzio 1995) levard a deformacgao dos modelos inicialmente esféricos.

No caso de fusoes, existe uma faixa de drbitas iniciais dos pares que expressa difer-
entes maneiras nas quais os objetos irao se fundir. No geral, as fusoes apresentam
uma evolugao como no exemplo apresentado (D02): os objetos comegam a se fundir
e se acomodar dinamicamente apds um certo tempo, que varia de fusao para fusao.
No espaco de fase, em contraposi¢ao ao processo de relaxacao dos colapsos apresen-
tados acima, vemos que a “mistura” se da de uma forma bem menos “dramatica”.
Para efeitos de comparacao geral e qualitativa, as simulacoes de fusao estariam mais
préximas as de colapso “quente” (c.f. comparagio entre Figs. 5.5 e 5.7).

Nas Figs. 5.8-5.9, os instantaneos para a componente luminosa e para a componente
escura sao apresentados separadamente e lado a lado (exemplo mostrado, fusdo
713, de segunda geragao). As mesmas caracteristicas de relaxagao das fusées com
uma componente, vistas acima, parecem se repetir. Tanto a parte luminosa quanto a
parte escura parecem objetos virializados em ~ 307, (Fig. 5.8). Ambas componentes
apresentam ao final estruturas similares no espaco de fase projetado.

5.1.3 Densidade Maxima do Espaco de Fase

No intuito de complementar de forma mais quantitativa a analise “visual” que desen-
volvemos na se¢ao anterior, procuramos computar alguma quantidade que medisse
razoavelmente o nivel de a mistura de fase ou, em outras palavras, a eficiéncia da
relaxacao. Uma relaxacao mais “eficiente” seria aquela no qual a regiao do espaco
de fase dinamicamente acessivel ao sistema estd mais “finamente” - no sentido da
Secao 5.1.1 - ocupada do que aquela resultante de uma relaxacao menos eficiente.
Uma quantidade 1til neste sentido é a densidade “coarse-grained” mdzima do espago
de fase do modelo inicial versus a mesma quantidade, mas do modelo final.

Pelo raciocinio da secao 5.1.1, pode-se deduzir que a densidade méaxima do espaco
de fase s6 possa permanecer a mesma ou diminuir com o tempo (c.f. a utilizagao
deste método nas simulagoes de Villumsen 1984). Assim, o grau de mistura serd
medido pelo quanto a densidade méaxima do espaco de fase diminui relativamente a
sua condicao inicial.
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Na Fig. 5.10 apresentamos esta analise para os colapsos e as fusoes de primeira
geracao). Utilizamos como medida da densidade do espago de fase a quantidade p/o?,
onde p é a densidade de massa e o a dispersao de velocidades. De uma inspe¢do dos
painéis desta figura, podemos ver claramente que os colapsos mais “frios” apresentam
um grau progressivamente maior de mistura: a densidade do espago de fase final é
cada vez menor do que a inicial, na medida em que o colapso é cada vez mais “frio”.

Por outro lado, nenhuma tendéncia clara como func¢do das condicdes iniciais é en-
contrada para as fusdes com uma componente. Os modelos D parecem ter um pouco
mais de eficiéncia de mistura no espaco de fase do que os de King. Ja os modelos Z
(duas componentes) apresentam, para a parte luminosa, um razodvel grau de mis-
tura. O halo (parte escura) ndo se apresenta tao misturado como a parte luminosa.
Em particular, hd uma tendéncia da parte luminosa ter maior eficiéncia de mistura
para energias orbitais iniciais menores (E — 0).

Parece evidente por estas figuras que o grau de eficiéncia de mistura é superior nos
colapsos “frios”. Mais uma vez, as fusoes no geral tém eficiéncia de mistura apenas
compardavel aos modelos mais “quentes” de colapso (exceto a componente luminosa,
que pode apresentar grau de mistura similar aos colapsos “frios”).

5.1.4 O Plano F x L

Num potencial gravitacional esférico ®(r), a érbita de uma particula estara confinada
a um plano definido pelo seu momento angular, L. As érbitas circulares sio as
que possuem maior momento angular por unidade de massa (L). Para uma dada
energia por unidade de massa (F), dentre os véarios L possiveis, haverd portanto
um momento angular méximo, L.,.(E), que correspondera a o6rbita circular (este
problema é andlogo ao das drbitas iniciais dos modelos de fusdo, c.f. Apéndice E).
A curva Lg,..(F) é dada por:

1 do
EFE=—7r—+4+90 5.2
S (), (5:2)
e
(0]
inrc = 7.3d_‘ (53)
dr

Assumindo que, ao final da relaxagao, todas as drbitas acessiveis ao sistema grav-
itacional estejam preenchidas, em menor ou maior grau, dependendo da eficiéncia
da relaxacao, haverd uma regiao proibida no plano [F, L], e uma regiao preenchida
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FIG. 5.10: Eficiéncia da mistura no espago de fase através da medida da
densidade maxima do espaco de fase incial contra o valor fi-
nal, para colapsos (esquerda) e fusdes (direita). Nos paineis
inferiores, sao apresentadas as razoes da densidade maxima
do espaco de fase inicial e final contra as condicbes inici-
ais de colapso (esquerda) e de fusdao (direita). Os simbolos
sao, para colapsos: quadrado: modelos C, circulos: modelos
K, triangulos: modelos A; para fusdes: circulos: modelos de
CdCC95 (primeira geragdo), estrelas: modelos D, triangulos
abertos: componente luminosa dos modelos Z de primeira
geracao, triangulos fechados: idem para a componente escura.
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pelas orbitas das particulas do sistema. O limite entre as duas regioes serd definido
pela curva teérica L;.(E).

Evidentemente, a curva L,.(E) descrita pela Eq. (5.2) é aquela prevista para poten-
ciais com simetria esférica. Os objetos simulados no geral nao possuem esta simetria
(veremos adiante que os modelos finais, principalmente aqueles resultantes de co-
lapsos mais “frios”, apresentam desvios da simetria esférica, podendo ser triaxiais,
prolatos, etc.). Uma vez que a derivada do potencial nestes casos cresce mais rap-
idamente ao longo do semi-eixo menor, a curva L.,.(E) que delimitard melhor as
duas regiGes no plano [F, L] serd aquela parametrizada por E e L. resultantes do
potencial e sua primeira derivadas calculados ao longo do semi-eixo menor.

Assim, computamos numericamente, para todos os modelos, a curva Lg..(E) de
acordo com o critério descrito acima (potencial e sua primeira derivada ao longo do
semi-eixo menor). No caso dos modelos com duas componentes, o potencial utilizado
para tracar a curva correspondente foi o potencial gravitacional total do sistema. O
semi-eixo menor foi calculado da seguinte maneira: obtivemos as componentes do
tensor de inércia, considerando 80% do total de particulas mais préximas ao centro.
O tensor de inércia foi diagonalizado para achar as diregoes principais, e, assim,
as coordenadas e velocidades foram transformadas para este sistema principal de
eixos. Os resultados estdo ilustrados nas Figs.: 5.11 (colapsos K), 5.12 (colapsos A),
5.13 (colapsos C), 5.14 (fusdes de Hernquist com uma componente), 5.15 (fusoes de
Hernquist com duas componentes, parte luminosa), e 5.16 (fusdes de Hernquist com
duas componentes, parte escura). No caso de colapsos, o progenitor estd apresentado
num painel a esquerda de cada colapso. No caso de fusoes, o modelo progenitor estéd
apresentado no painel superior de cada figura.
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FIG. 5.11:

Distribui¢do das particulas no plano [E, L] para modelos de
colapso K. Os progenitores correspondentes se encontram a
esquerda de cada colapso. As curvas delimitam aproximada-
mente a regiao proibida no plano F x L. Do painel superior
esquerdo para baixo, os modelos sao os de condicoes iniciais
com log 8 — 0 (de “frios” para “quentes”). Por questdes de
clareza, apenas 25% das particulas de cada modelo sao apre-
sentadas, escolhidas aleatoriamente.
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FIG. 5.12: O mesmo da figura anterior, mas para modelos de colapso A.
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FIG. 5.13: O mesmo da figura anterior, mas para modelos de colapso C.

85



FIG. 5.14:
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Distribuigao das particulas no plano [E, L] para modelos de
fusao de Hernquist com uma componente. Do painel superior
esquerdo para baixo, os modelos sao os de condigoes inici-
ais de geragoes cada vez maiores (os valores de Eyp € Loy
estdo indicados em cada painel; primeira geragdo: D; segun-
da: E; terceira: F). O modelo progenitor estd apresentado no
painel superior. As curvas delimitam aproximadamente a re-
giao proibida no plano F x L. Por questoes de clareza, apenas
25% das particulas de cada modelo sao apresentadas, escolhi-

das aleatoriamente.
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FIG. 5.15:
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Distribuigao das particulas no plano [E, L] para modelos de
fusdo de Hernquist com duas componentes (parte luminosa).
Primeira geracao: Z01-Z09; segunda: Z10-Z13. O modelo pro-
genitor estd apresentado no painel superior. As curvas delimi-
tam aproximadamente a regido proibida no plano E x L. Por
questoes de clareza, apenas 25% das particulas de cada mod-
elo sao apresentadas, escolhidas aleatoriamente.
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FIG. 5.16: O mesmo da figura anterior, mas para a componente escura.
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Em alguns modelos, existem particulas ocupando érbitas na regiao “proibida” do
plano [E, L] (i.e., acima da curva computada Le..(E)). A existéncia destas particulas
nesta regido se da pelo efeito da curva L;.(E) ser uma aproximacao, que pode falhar
no caso em que o potencial gravitacional possui grande desvios de simetria em certas
regioes do modelo.

Os sistemas finais apresentam um potencial central mais profundo do que o dos
progenitores. A profundidade do potencial central pode ser caracterizada pela en-
ergia En, tal que Lere(Emin) = 0. Na Fig. 5.17 apresentamos o potencial central
em funcao das condicdes iniciais dos modelos simulados. Os colapsos “frios” foram
os que resultaram numa maior profundidade do potencial central. As fusoes nao
parecem formar objetos com potencial central muito profundo. Em outras palavras,
independentemente do modelo, os colapsos mais “frios” produzem o6rbitas com en-
ergias bastante negativas; estas érbitas vao se tornando cada vez menos acessiveis
na medida em que os colapsos vao se tornando mais “quentes”. O mesmo efeito se
nota na medida em que as fusdes vao avancando em hierarquia, porém em menor
intensidade.

Os progenitores ocupam apenas uma pequena fracdo da regido dinamicamente
acessivel ao sistema. Apds o colapso ou fusido, os estados inicialmente “vazios” sao
ocupados pelas particulas do modelo final de equilibrio (c.f. planos [E, L]). O grau
de uniformidade do preenchimento das particulas abaixo da curva Lg..(F) traz al-
gumas informacoes tuteis. Primeiro, quanto mais uniforme é o preenchimento, mais
eficiente foi a relaxacdo, no sentido de que as érbitas dinamicamente acessiveis as
particulas do sistema, inicialmente ndo ocupadas, foram posteriormente preenchidas
pelas particulas do modelo final de equilibrio, tornando estas regioes do espaco de
fase igualmente provaveis. Segundo, nao-uniformidades, tais como “vazios” em cer-
tas regides, podem nos indicar se ha uma deficiéncia de uma determinada familia de
orbitas numa determinada parte do modelo.

Por exemplo, no geral, os modelos apresentam, em maior ou menor grau, um
preenchimento pouco uniforme da regido abaixo da “cauda” £ — 0~, L — oo.
Alguns modelos ocupam razoavelmente bem esta regido (e.g. fusées D, E, F, e com-
ponente escura das fusdes Z), que é composta na maior parte de particulas mais
fracamente ligadas e com drbitas pouco excéntricas (mais proximas de érbitas circu-
lares), nas regides mais afastadas do sistema. Porém, outros modelos (e.g. colapsos
A) parecem ter uma deficiéncia de particulas nesta regido. Ainda abaixo da “cau-
da” E — 07, porém agora com L — 0, ocorre também uma certa deficiéncia de
particulas em alguns dos modelos. Neste caso, trata-se de uma deficiéncia de 6rbitas
muito excéntricas (viz. radiais) e pouco ligadas, nas regioes mais externas dos mod-
elos (exemplos: colapsos K e A “quentes”, etc.).
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FIG. 5.17: Potencial gravitacional central dos modelos finais como fun¢ao
das condigoes iniciais. Nos paineis menores, a direita, estao in-
dicados, com sibolos estelares, os valores do potencial central
dos respectivos progenitores.
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5.1.5 As Distribuigoes de N(L)dL e N(E)dE

Nesta se¢ao, incluimos um estudo um pouco mais detalhado das quantidades L e
E, agora individualmente, através de suas distribui¢des N(L)dL e N(E)dFE, tanto
para as regioes internas a r, (raio a meia-massa) quanto para as regioes externas a
r, (utilizaremos a linha sélida para os histogramas que apresentam as medidas em
r < rp; e linha tracejada para as medidas em r > 7).

Primeiramente, as componentes L,, L, e L, do momento angular das particulas
foram inspecionadas para cada modelo. Na Fig. 5.18 apresentamos, para cada tipo de
modelo, apenas um exemplo destas distribui¢oes, uma vez que se apresentam muito
similares para um dado modelo. H&, nao obstante, certas diferengas na distribuicao
destas componentes, dependendo do modelo, como pode ser verificado diretamente
da figura. Como nas regioes centrais as particulas no geral se encontram mais ligadas
(i.e., com energias mais negativas), os momentos angulares nesta regiao estao mais
proximos de zero. As componentes se distribuem de forma relativamente isotrépica
em torno do zero, em todos os casos, mas dependendo do modelo, o pico em torno
do valor zero resulta ser mais ou menos estreito e acentuado.

Uma andlise estatistica mais detalhada confirma o que podemos constatar de uma
andlise puramente visual: as fusdes com uma componente (exemplo: D05) possuem
distribuicoes de L,, L, e L, com muito maior concentracao central de particulas de
baixo momento angular, do que quaisquer outros modelos. Este efeito independe do
momento angular orbital inicial dos pares que resultam na fusao. De fato, simulacoes
anteriores [Hernquist 1993, CdCC95] j4 haviam demonstrado que o momento angular
dos produtos de fusao é carregado sobretudo pelas particulas exteriores. No entanto,
nao parece ser o caso das fusées com duas componentes (exemplo: Z05). As razoes
fisicas deste efeito nao sao conhecidas. Na Tabela 5.1, apresentamos as variancas
médias das distribuicoes de L, L, e L,.

TABELA 5.1: VARIANQAS MEDIAS DAS DISTRIBUIGOES DE L, L, e L,

(var(Ly)) | (var(Ly)) | (var(L,)) | (var(total)) | Modelo
0.28 0.31 0.53 0.41 D,E, F
2.61 3.30 3.61 2.73 Z (lum.)

Na Fig. 5.19, apresentamos a distribuicao do médulo dos momentos angulares por
unidade de massa para todos os modelos, ordenados pela condicao inicial do mod-
elo (B ou energia orbital inicial), como indicado na figura. No caso de colapsos,
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FIG. 5.18: Histogramas (normalizados pelo niimero total de particulas do
sistema) ilustrando a distribuicdo das componentes L, L, e
L, do momento angular das particulas (um exemplo para cada
modelo). Linha sélida: medidas em r < ry; linha tracejada:
medidas em r > 7.
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nao ha diferencas muito significativas entre as distribuigoes, para um dado modelo,
exceto entre os colapsos mais “quentes” e “frios”. Nos colapsos mais “quentes”, a
distribuicdo em L é mais uniforme, seja para as particulas a r < 7y, seja para
aquelas a r > 7, . Na medida em que o colapso é mais “frio”, a distribuicao se
modifica, no sentido de que as particulas mais centrais possuem predominantemente
momentos angulares menores. Para o caso de fusoes, nao ha diferencas muito claras,
exceto no caso de fusdes com duas componentes, onde a parte luminosa apresen-
ta alguma mudanca com a energia orbital, sendo significativamente diferente dos
modelos de fusdo com uma componente.

Na Fig. 5.20, apresentamos a distribuicao das energias por unidade de massa in-
dividuais, com a mesma disposicao da Fig. 5.19, apresentada anteriormente. A ap-
resentacao dos histogramas separadamente para as regioes externas e internas a 7,
tem o objetivo de demostrar mais claramente o fato de que as particulas das regides
mais internas dos modelos sao de fato as particulas gravitacionalmente mais ligadas,
enquanto que as que se encontram nas regioes mais externas sao as mais fracamente
ligadas ao sistema.

Concentrando-nos na distribuicdo total (histogramas levemente deslocados na figu-
ra), notamos primeiramente que hd um crescimento caracteristico na dire¢ao de
E — 07, em todas as distribuicoes, seguido de um declinio na contagem em E ~ 0.
A componente luminosa dos modelos Z nao apresentam este crescimento muito
pronunciado, e, de fato, apresentam um decréscimo significativo na contagem de
particulas na medida em que £ — 0~. Este efeito é esperado, uma vez que a com-
ponente luminosa se encontra quase que inteiramente contida no interior do halo
escuro, e portanto hd um nimero bastante pequeno de particulas nas regides exter-
nas, com energias £ — 0~.

Alguns modelos podem apresentar um pico duplo na distribui¢ao, como é o caso
dos colapsos A, e este efeito ndo parece ocorrer nos outros modelos. O pico duplo
caracteriza a formacdo de um core mais fortemente ligado e um envoltério extenso
de particulas mais fracamente ligadas. Na medida em que a distancia entre os picos
aumenta, mais ligado é o core, e mais extenso é o envoltério: isto parece ocorrer
na direcao dos colapsos mais “quentes”. Nos colapsos intermediarios, o pico duplo
parece desaparecer, vindo resurgir, no entanto, no colapso mais “frio”, embora o
pico secunddrio neste caso se apresente um pouco menos proeminente (mais largo e
plano) do que nos outros casos.

Ha diferencas sistematicas na forma da distribuicao das energias individuais das par-
ticulas, dependendo do modelo e das condigoes iniciais. A distribuicao é truncada
em energias cada vez menos negativas na medida em que o colapso é mais “quente”,
como ja observado anteriormente na analise do plano [E, L]. Além do mais, a dis-
tribuicao pode se apresentar mais ou menos monétona e/ou ruidosa. Estudaremos
na proxima secao estas distribuicoes de forma mais quantitativa.
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Histogramas (normalizados pelo nimero total de particulas
do sistema) ilustrando distribui¢do do médulo dos momentos
angulares das particulas dos modelos simulados (linha sélida:
medidas em r < 74; linha tracejada: medidasem r > 7). A
ordenacao dos paineis é tal que, para cada coluna de paineis:
os modelos de colapso mais “quentes” sao os superiores; 0s
modelos de fusao com FE,,; menos negativa sao os superiores,
tal como indicado na figura.
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FIG. 5.20: O mesmo da figura anterior, mas para a distribuicdo das

energias por unidade de massa das particulas dos modelos.

Histogramas totais (i.e., sem diferenciacdo entre particulas a
r < rpear > rp)sao apresentados com um deslocamento

fixo de 0.04 acima do valor real, para uma melhor visualizacao

dos histogramas.
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5.1.6 A Distribuicdo N(F)dE e a Lei de Maxwell-Boltzmann

A distribuicao das energias individuais das particulas tem significado especial no que
tange o estudo da mecanica estatistica de sistemas gravitacionais. Pelo teorema de
Jeans, qualquer fun¢do nao-negativa das integrais de movimento da particula num
potencial estaciondrio pode, a principio, servir como fun¢ao de distribuigao (viz.
densidade do espago de fase “fine-grained”) do sistema (c.f. B&T87). Em outras
palavras, a condigdo para uma funcdo I[Z(t), ¥(¢)] ser uma integral do movimento é
idéntica a condicao para que I seja uma solucao estaciondria da Eq. de Boltzmann
acolisional. No caso de sistemas esféricos, podemos assumir que a densidade do
espaco de fase dependa apenas das integrais F/ e L. Se o sistema for isotrépico na
dispersao de velocidades (v_f = = vi), entao podemos assumir um modelo simples
onde f(Z,7) = f(E), ie., funcao apenas da energia E. Assim, f(E)d*Zd*v pode
ser interpretada com a probabilidade de se encontrar uma particula num volume
d?7d®7 do espaco de fase em torno de um ponto sobre a hipersuperficie definida pela
energia E. Por outro lado, definimos N(E)dE como o nimero total de particulas
do sistema com energias entre E' e F + dFE, i.e., a fracdo da massa total do sistema
que possui energia entre ' e £ + dE. A diferenca entre as duas definicdes pode ser
vista esquematicamente na Fig.5.21, onde tornamos a utilizar a analogia do sistema
de péndulos simples (c.f. Segao 5.1.1).

oA N

e H‘H.
~

(E)dE

Y

FIG. 5.21: Ilustracdo esquemadtica de f(F)df(df/dt) e N(E)dE (4reas
mais escuras da figura) para o caso de um sistema de péndulos
simples num instante inicial de evolugao (4rea hachurada mais
clara). A regido de energia permitida ao sistema esta confina-
da no anel delimitado pelos circulos de raio maior e menor
(linhas tracejadas). Os circulos intermedidrios mais escuros
representam hipersuperficies de mesma energia (no caso aqui
representado, sdo curvas unidimensionais).
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Binney 1982 argumenta que uma quantidade mais fundamental para compreendemos
a estrutura e dindmica dos sistemas estelares esferoidais seria a quantidade N(E)
ao invés de f(E). Binney calcula a f(F)gevaue. que gera de forma auto-consistente
uma galdxia que segue a lei de de Vaucouleurs (de Vaucouleurs 1948), e mostra que
0 N(E)gevaue. associado & f(E)gevaue.® pode ser muito bem aproximado & conhecida
férmula de Maxwell-Boltzmann da mecanica estatistica, i.e., N(E) ~ exp(—fgF),
onde S tem unidades de inverso de energia por massa. A importancia deste as-
pecto seria que uma relaxacao mais eficiente levaria a uma distribuicao suavizada
de N(E), onde a maior parte da massa de um sistema estelar relaxado tipico se-
ria composto por estrelas fracamente ligadas. De fato, como ja mencionado, uma
inspecao visual da Fig. 5.20 mostra que a distribuigdo de N(E) tende a crescer de
forma aproximadamente monétona para £ — 0.

Se aproximarmos os modelos finais simulados a sistemas esféricos e isotropicos, o
que nao corresponderd estritamente a situacao real, teremos nao obstante uma base
quantitativa simples de andlise do comportamento de N(E), o que é comumente
assumido na literatura (e.g., van Albada 1982, Villumsen 1984, Londrillo et al. 1991).
Para cada modelo, ajustamos a férmula de Boltzmann na forma log N(E) = BE +
log A, onde B = g loge, e A é uma constante*. Para o ajuste, escolhemos o intervalo
de energias mais moné6tono possivel, ou seja, desprezamos as particulas apés o ultimo
intervalo de energia onde a distribui¢do comega a diminuir significativamente (regiao

de £ — 07). Assumimos que o erro em N(E) é 6N(E) ~ /N(FE). Os ajustes finais

se mostraram muito bons no geral, com prob(x?) ~ 1. Apresentamos quantidade g
na Fig. 5.22 em funcdo das condicdes iniciais dos modelos.

Em primeiro lugar, é notavel que o intervalo de valores [g resultantes de todos
os modelos seja relativamente estreito. Calculamos a diferenga fracional 68y =
(BEmaz — BEmin)/BEmin, onde Bemar € Brmin $80 0 maior e menor valor de S ap-
resentados, considerando todos os modelos finais (colapsos e fusdes conjuntamente).
O valor resultante foi de 65 ~ 0, 58. Esta mesma quantidade para os progenitores
resultam em um valor maior, 63 ~ 1, 27. A titulo de comparagao, uma vez que
BE tem unidades de inverso de energia por massa, comparamos a diferenca fracional
relativa aos dois valores mais extremos de U = M(’";Te) apresentados pelos modelos
finais. U é uma medida do inverso da energia potencial do sistema, por massa. Ob-
tivemos 6U ~ 28, 2. Evidentemente, esta quantidade se refere 3 regido mais central

3Pode-se demonstrar que N(E)dE = f(E)g(E)dE, onde g(E) é o volume do espago de fase de
uma dada hipersuperficie de energia, também chamado de “densidade de estados” (e.g. B&T87,
Binney 1982).

4Note que a lei de Maxwell-Boltzmann em sua forma padrio possui um sinal de menos na
exponencial, indicando que estados de menor energia sdo os que possuem maior probabilidade
de ocorréncia. No caso gravitacional, como a energia é definida como negativa, omitimos o sinal
negativo na exponencial, de forma que a lei de Maxwell-Boltzmann nesta forma continua prevendo
que os estados onde a particula estd menos ligada (E — 07) sdo os de maior probabilidade (c.f.
Fig. 5.20).
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FIG. 5.22: Resultados do ajuste da lei Maxwell-Boltzmann para os mod-
elos simulados: a quantidade Sr em funcao das condicGes
iniciais dos modelos. Painel superior, acima: progenitores de
colapsos; abaixo, modelos finais. Painel inferior: fusoes, com
progenitores indicados na figura.
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do modelo, enquanto que g é uma quantidade global, de forma que a comparacgao
aqui é apenas ilustrativa.

Em segundo lugar, notamos que os modelos de colapso apresentam uma tendéncia
de S aumentar na medida em que a condicao incial é mais “quente”. Este efeito
estd presente tanto nos progenitores de colapso, quanto nos modelos finais, porém
os modelos finais de colapso apresentam este efeito com bem mais intensidade. Este
comportamento ¢ um tanto acidentado para o caso dos modelos finais de colapso A,
devido ao fato destes modelos nao seguirem muito bem a lei de Maxwell-Boltzmann
na regiao de £ — 0~. No caso das fusoes, os modelos possuem valores de S bastante
similares, para uma dada geragao, independente da energia orbital inicial dos pares.
Na medida em que as fusoes avancam em hierarquia, o valores de S aumentam. Os
progenitores de fusao, ao contrario dos de colapso, possuem (g menores do que 0s
dos modelos finais de equilibrio.

Um terceiro aspecto de interesse é o quanto o valor de g é preservado com referéncia,
ao progenitor de um dado modelo. Binney 1982 conjetura a possibilidade de que a
distribuigao fracional de massa N(F) das galdxias possa ser razoavelmente bem
preservada, em contraste ao valor “coarse-grained” de f(FE), que em geral ndo é
preservado durante o processo de virializagdao. A importancia deste aspecto se resume
na possibilidade de tragarmos, a partir da distribui¢do N(F) observada de uma
galaxia, a configuracao primordial da flutuacao de matéria que a originou. Estudos
anteriores (e.g. Gott 1973, White 1978), que na verdade serviram de motivagao a
conjetura de Binney, indicam que a distribuigdo N(E) poderia ser relativamente
bem conservada, mas somente apds a relazagdo do sistema.

As diferencas médias (ABg) = (Br(progen.)—Br(final)) obtidas dos nossos modelos
foram seguintes (no caso de fusées o Sg(final) considerado foi a média dos valores
resultantes de fusao de tltima geragao):

Colapsos K: (ABg) ~ 1,39;

Colapsos A: (Afg) ~ 4,49;

Colapsos C (n=1): (ABg) ~ 3,08;

Fusées Hernquist (1 comp.): (ABg) ~ —0,93;

Fusdes Hernquist (2 comps.): (AfBg) ~ —1, 34;

Antes de discutirmos estes resultados, faremos uma pequena observacao: Luwel e
Servene 1983 estudaram detalhadamente a distribui¢do N(E)dFE de sistemas gravita-
cionais unidimensionais, e encontraram que, embora os sistemas finais de equilibrio
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sejam bem aproximados a lei de Maxwell Boltzmann, as distribui¢ées N (F) dos mod-
elos estudados variam violentamente durante a relaxacao, e ainda significativamente
mesmo apés ~ 10 “crossing times” do sistema. A amplitude da oscilagdo apos a re-
laxagdo pode chegar até A,,,, N(E) ~ 25% do valor médio (temporal) de um dado

intervalo de energia. Assumindo um erro em N(FE) da ordem de 6 N(E) ~ /N(FE)

(tal como assumido em nossa andlise), verificamos que os resultados de Luwel e
Servene 1983 indicam que A, N(F) é da mesma ordem de N (FE).

Embora nem sempre a generalizacdo de um comportamento fisico unidimensional
para o equivalente tridimensional seja direta, acreditamos que o efeito acima descrito
pode se reproduzir, pelo menos em mesma ordem de magnitude, em nossas simu-
lagoes. Assim, nossos resultados podem ser considerados significativos, no sentido
de que quaisquer modelos escolhidos para a medida de Sz apds a relaxagdo seriam
igualmente bons: flutuacées temporais de N(F) estardo imbutidas nas barras de
erro calculadas (c.f. Fig. 5.22). Uma inspegao dos resultados acima cotados mostra
portanto que as distribui¢des N(E) dos modelos, quantificadas pelo fator Sg, ndo
sao bem preservadas relativamente ao progenitor.

5.1.7 Analise da Conservacao das Energias Médias de Colecgoes de
Particulas

Vimos nas se¢oes anteriores que, ao longo da evolucao do sistema, a energia individ-
ual das particulas nao é, no geral, conservada, nem tampouco num sentido “coarse
grained” (viz. via distribui¢ao N(E)).

Kandrup et al. 1993 estudaram mais um aspecto referente a distribuicao de energias
das particulas de um sistema gravitacional resultante de encontros (sem formagao de
um objeto final inico) e fusoes de duas galdxias. Estes autores encontraram um efeito
interessante que é a existéncia de um sentido “coarse-grained”, no qual, na média, a
ordenacdo das energias das particulas se mantém aproximadamente inalterada, ainda
que N(E) varie substancialmente. Nesta se¢do, iremos nos concentrar nesta questao,
e para isso faremos um breve resumo do método e dos resultados de Kandrup et al.

O método consiste no seguinte: as particulas sao ordenadas de acordo com suas
energias iniciais (em ¢ = 0), e separadas em diferentes intervalos de energias. Cada
intervalo de energia assim definido possui um niimero fixo de particulas (em geral,
uma fragio razodvel do niimero total de particulas do sistema)’. A parti¢do em in-
tervalos de energia no estudo de Kandurp et al. foi realizada em dois niveis distintos:
em 5 e 20 intervalos de energia. A média de energias, de cada um dos intervalos de

5Note que, nas distribui¢des N (E) estudadas anteriormente, os intervalos usados sio menores
e fixos, enquanto que o nuimero de particulas variava por intervalo.
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energias, foi calculada para o instante inicial. As particulas foram entao identifi-
cadas, formando 5 (ou 20) grupos que foram subsequentemente acompanhados, de
forma que a média das energias de cada grupo de particulas foi calculada, para cada
instante. As médias foram assim tracadas para os mesmos grupos de particulas, ao
longo da evolucao do sistema.

Os resultados mostraram que estas médias nao se entrecruzam ao longo do tem-
po, apesar de N(E) variar substancialmente no mesmo intervalo de tempo. Os dois
niveis distintos de intervalos de energia indicam como o grau de ordenagdo varia
com o grau de “coarse-graining” inicial. Os resultados mostraram que a auséncia
de intercruzamentos ocorre para ambos graus de particdo (no caso de divisdo em
20 intervalos, ou seja, quando se usou uma particao mais fina, alguns intercruza-
mentos ocorreram em alguns poucos casos, mas somente nos momentos de maxima
compressao dos “cores” das galaxias originais, sem intercruzamentos posteriores, de
forma que a ordenagao final sempre se manteve intacta).

A importancia deste resultado é a possivel existéncia de um vinculo que restringe
a evolucao do sistema a um nivel “mesoscopico”, viz., que nao opera a nivel das
energias individuais, mas sim num nivel que envolve colecoes maiores de particulas.
Este aspecto implica que a evolucao do sistema em direcao ao equilibrio, no espaco
de energias individuais das particulas, quando esta evolucao é tracada a um nivel
“coarse-grained” , resulta numa evolugao diferente daquela descrita por Lynden-Bell
1967. Lembramos que, segundo a teoria desenvolvida por Lynden-Bell, baseada em
argumentos da mecanica estatistica, supde-se uma mdaxima eficiéncia da mistura
das energias, de forma que até mesmo colecées maiores de particulas, tais como
as estudadas por Kandrup et al., seriam afetadas. Em outras palavras, a teoria de
Lynden-Bell supoe que as particulas inicialmente mais ligadas nao seriam necessari-
amente as mais ligadas ao final do processo de relaxagdo, por exemplo. No entanto,
Kandrup et al. mostram que nao é isto que parece ocorrer, uma vez que a ordenagao
das energias se mantém bastante preservada.

Nesta secao, ndo procuraremos reproduzir inteiramente os resultados de Kandrup et
al., que fizeram uma andlise completa ao longo do tempo, mas estudaremos apenas
os modelos finais (com os “escapers”) e os iniciais. No caso de fusdes, as particulas
de apenas uma das galdxias sao investigadas, tanto inicialmente, quanto ao final do
processo de fusdao com a segunda galdxia (que nao serd analisada®). O método usado
foi essencialmente o mesmo de Kandrup et al., descrito acima, mas apenas para
estes dois momentos dos modelos, e utilizamos dois niveis distintos de particao: em
5 e 10 intervalos de energias. O primeiro intervalo é aquele que contém as particulas
com energias mais negativas (mais ligadas), e o quinto (ou décimo, no caso de 10
partiges), com energias menos negativas (menos ligadas). Os resultados a seguir

6Kandrup et al. considera uma “média” da média das energias por intervalo de energia de ambas
galaxias.
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sao apresentados em funcao das condigoes iniciais dos modelos.

Encontramos que, para 10 parti¢des (c.f. Fig. 5.23), os colapsos K preservam in-
teiramente a ordenac¢ao das energias médias por “bin”. Em particular, as energias
médias por “bin” que mais se alteraram sao as que correspondem aos intervalos de
energias mais ligadas (“bins” 1, 2, 3, etc). O potencial central se torna mais profun-
do apéds o colapso, e as particulas inicialmente mais ligadas tendem a perder energia
(tornarem-se ainda mais ligadas). Este efeito também é funcio do fator de colapso
. No caso dos colapsos A, a ordenacao é levemente violada, pois ocorre um efeito
interessante: as energias médias dos “bins” menos ligados tendem a convergir ao
final do colapso. Nos “bins” mais ligados (c.f. “bins” 1 e 2), também ocorre uma
convergeéncia. Estes efeitos geram uma certa violagdo na ordenagao das médias de
energias, sobretudo entre “bins” menos ligados. Note que as médias convergem de
forma a resultar em dois grupos bem distintos: “bins” mais ligados (1, 2, 3) e menos
ligados (os outros). Estes dois grupos indicam a existéncia, respectivamente, de um
“core” e de um halo, bem caracteristicos, como ja observamos anterioremente na
andlise da distribugao de N(E). No geral, entretanto, podemos ainda afirmar que as
particulas mais ligadas tendem a ficar mais ligadas ao final do colapso, e as menos
ligadas tendem a permanecer menos ligadas. No caso de colapsos C, hd uma razodvel
variedade de possibilidades, ocorrendo violacao da ordenagdo em alguns casos, prin-
cipalmente para os “bins” menos ligados. Lembramos que estes colapsos tém, em
suas condicoes iniciais, um fluxo de Hubble associado as velocidades das particulas
que, aliado ao fator de colapso inicial (3), ird favorecer em certas condigoes o cresci-
mento das pequenas perturbagoes imbutidas inicialmente nos modelos. Este efeito
deve adicionar uma certa complexidade na evolucao das médias de energias, tal como
vemos na figura.

Recorrendo-nos aos resultados para 5 partigoes (c.f. Fig. 5.24), vemos que os efeitos
acima descritos sao mantidos, mas ha de fato uma maior preservacao da ordenacgao
das médias de energias. No geral, podemos afirmar que colapsos apresentam o mes-
mo comportamento descrito por Kandrup et al., embora em alguns casos, ocorra
violagao, até mesmo quando do uso de uma particao mais grosseira, embora esta
violagao seja de fato bem pequena.

No caso de fusoes, iniciando pelos resultados para 10 partigoes (c.f. Fig. 5.25), en-
contramos que as fusdes D preservam bem a ordenacao das médias de energia por
“bin”. As médias de energia variam em menor magnitude em comparagao as médias
obtidas para colapsos. No caso de fusoes com duas componentes, a analise da parte
luminosa mostra que todas as particulas tendem a perder energia, praticamente por
um mesmo “fator”, tendendo a formar ao final uma convergéncia das médias de
energia por “bin”. J4 o halo apresenta alguns intercruzamentros na ordenacdo (na
maioria dos casos, para os dois primeiros “bins” mais ligados; num caso, o intercruza-
mento se deu até o quarto “bin” mais ligado). Este efeito é interessante, pois mostra
que existem casos onde as particulas inicialmente mais ligadas do halo acabam ndo

102



<Ebin>

<Ebin>

<Ebin>

‘ I ‘ I I I
Colapsos K

_—~10 _~-10 _~10 _~-10 _~-10 _~10 _~10 _~10 /190 /190 —1 —1 —10 —1 —10 —10
=8 —) =y =8y = == L o= =i o = =
SNSEREEREERREEREEREREEREERRERSS RN E
L NI NN AN NN AN SN SN SN 2
SN NN NN NI NI ¥ %\%\4\&:/
Y
3 3 3 3 3 3 3 3 3 3 3 3 3 3 2
1 :
0 2 2 2 2 2 2 2 2 2 2 2 2 2 i
.
1 1 1 1 N ) 1 1 1 1 ' !
\ ‘ \ ‘ \ ‘ \ ‘ \
0= | 1 | 1 | 1 | 1 —

Colapsos A

&
y/
-

o\

21— K'

& L

= W
o s

_
=
m/‘:‘%
— &
—= &
——
|

. . .
4 : : |
s
0— Colapsos C (n=1) —]
Ly
i N §€ =7 n
] ° \‘ \‘ \2
o e b . ) !
__5* VI SR i 2 —
L l | l | ' | l | |
-4 -3 -2 -1 0

log (B)

FIG. 5.23: Média das energias das particulas por “colecao” ou “bin” ini-
cial, para cada um dos 10 intervalos de energias, para os mod-
elos de colapso. Os valores iniciais e finais das médias estao
conectados por um segmento de reta (extremo a esquerda da
reta: valor da média inicial; extremo a direita: valor final),
centralizado na condigao inicial de cada modelo. Os “bins”
estdo indicados na figura: “bin” nimero 1 referente a colecdo
de particulas mais ligadas; e assim sucessivamente até o bin
“10”, para as particulas menos ligadas.
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FIG. 5.24: O mesmo da figura anterior, mas utilizando 5 intervalos de

energias.
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sendo as mais ligadas ao final da evolugdo, na média (algumas das particulas da
cole¢do inicialmente mais ligada podem ainda ser ao final as particulas mais ligadas
do sistema, mas outras da colecao certamente ganharam energia, e elevaram a média
acima daquela correspondente a outras cole¢oes inicialmente menos ligadas).

Na Fig. 5.26, referente a particao em 5 intervalos, vemos que, para a parte luminosa,
ha uma certa preservacao da ordenacao, apesar da tendéncia das médias ainda con-
vergirem, mas a violacao persiste no caso dos halos escuros. A evolugdo das energias
médias dos grupos de particulas luminosas destas simulagoes lembra o caso de co-
lapsos, sobretudo para os grupos mais ligados. Isto sugere que, de alguma forma, o
processo de relaxacao destas fusoes seja semelhante ao dos colapsos. De fato, como
visto anteriormente, a eficiéncia de mistura da componente luminosa é similar a de
colapsos (c.f. Se¢ao 5.1.3). A razdo principal deve ser o fato que, apds a interagao
inicial, a componente luminosa deve encontrar o estado de equilibrio dentro do po-
tencial, mais profundo, de matéria escura. Isto deve ocorrer via um colapso parcial
no potencial da matéria escura. Assim, a componente luminosa, mais central e mais
ligada’, acaba tendo um comportamento semelhante as particulas mais ligadas (e
também mais centrais) dos colapsos.

Embora nao tenhamos avaliado o que ocorre com as médias ao longo da evolugao,
podemos dizer que, no geral, uma inspe¢ao destas figuras mostra que a ordenagao
inicial das médias de energias dos varios grupos de particulas se mantém razoavel-
mente intacta, tal como nos resultados de Kandrup et al. No entanto, hd excecdes
claras, onde a violacdo da ordenacdo das médias de energias por “bin” permance,
até mesmo quando o sistema é particionado mais grosseiramente.

5.2 Caracteristicas Dinamico-Estruturais dos Modelos Fi-
nais

5.2.1 Perfil de Densidade Superficial

Nesta secao, discutiremos brevemente os perfis de densidade superficial dos modelos
simulados. Nao procuramos fazer ajustes a modelos especificos, tendo nos limitado
a uma comparacgao qualitativa com o perfil de de Vaucouleurs (também conhecido
como “lei de r'/4”). Alguns exemplos dos perfis de colapsos estdo na Figs. 5.27, para
fusoes com uma componente, na Fig. 5.28, e para fusoes com duas componentes, na
Fig. 5.29 (somente a parte luminosa).

"Note que as médias das energias dos grupos de particulas luminosas possuem valores mais
negativos do que aqueles correspondentes aos de particulas do halo escuro.
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FIG. 5.27: Perfil de desidade superficial (linha cheia) para alguns exem-

plos de colapso, em comparacao ao perfil de de Vaucouleurs
(linha pontilhada).
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FIG. 5.28: O mesmo da figura anterior, para alguns exemplos de fusoes

COoImn uma Componente .
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FIG. 5.29: O mesmo da figura anterior, para alguns exemplos de fusoes

com duas componentes. Somente a parte luminosa é apresen-
tada.
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No geral, os objetos colapsados seguem razoavelmente o perfil de de Vaucouleurs,
porém ha pequenos desvios evidentes. Dentre colapsos, os do modelo C sao os que
apresentaram concordancia pior com o perfil de de Vaucouleurs. As fusdes de Hern-
quist com uma componente parecem se ajustar melhor do que os colapsos. No caso
de fusoes de modelos de King, CdCC95 verificaram que estes se ajustam muito bem
aos perfis de Sérsic (r'/?, c.f. Caon et al. 1993), com 1,2 < n < 5, havendo uma
tendéncia de crescimento do indice n com o nivel da hierarquia. Nao procuramos
verificar este efeito em nossas simulagbes, embora ndo pareca evidente numa in-
specao visual da Fig. 5.27 que o indice n para fusdes com uma componente seja
muito diferente de ~ 4.

Para as fusoes de Hernquist com duas componentes, apresentamos apenas a com-
ponente luminosa, uma vez que é esta componente das galdxias elipticas que sao
aproximadas a lei de de Vaucouleurs. Podemos ver pela Fig. 5.29, para os exemplos
apresentados, que a componente luminosa para estas simulacoes apresentam bem
pouca concordancia com a lei de de Vaucouleurs, e provavelmente se ajustam a uma
lei de Sersic com n > 4.

Como proposto por Hjorth e Madsen 1991, um bom ajuste ao perfil de de Vau-
couleurs seria obtido para modelos com potencial central suficientemente profundo.
No geral, os modelos com uma componente que tém pior concordancia com o per-
fil r/4 (e.g. modelos C) apresentam potenciais centrais que nio sdo tdo profundos
quanto os outros que ajustam bem a este perfil. Mas héa excecoes a esta regra: e.g.,
os modelos de fusdo com uma componente se ajustam bem, mas nao apresentam
potenciais centrais muito profundos.

Um ingrediente importante deve ser a necessidade de uma distribui¢do de N(E)
que se ajuste bem a lei de Maxwell-Boltzmann (c.f. Binney 1982), na faiza mais
ampla possivel das energias ocupadas. De fato, observamos que os modelos que tém
concordancia pior com o perfil de de Vaucouleurs (modelos Z, parte luminosa) ap-
resentam uma distribuicio N(E) que se ajusta aquela lei apenas num intervalo
pequeno das energias ocupadas.

5.2.2 Triaxialidade

Por fim, desejamos analisar a forma tridimensional global de cada modelo simulado.
Para tal, obtivemos as componentes do tensor de inércia, considerando 80% do total
de particulas mais proximas ao centro. Este percentual é um tanto arbitrario, porém
0 objetivo ¢é nos limitarmos a uma andlise da estrutura mais central dos modelos,
onde estao associadas as quantidades relativas ao PF. O tensor de inércia foi diag-
onalizado para achar as direcoes principais, e, assim, as coordenadas e velocidades
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foram transformadas e reescalonadas para este sistema principal de eixos, de modo
a “esferizar” a distribuicgao.

As Figs. 5.30, 5.31 e 5.32 mostram como as simulacgoes se distribuem no “espaco
de elipséides” (de Zeeuw e Franx, M. 1991), para os colapsos, fusoes com uma
componente e fusdes com duas componentes, respectivamente. Nestas figuras, o
parametro de triaxialidade é definido por:

L=y ”

onde a, b, e ¢ sao os semi-eixos principais da distribuicao, com a > b > c.

Notamos que os colapsos A e K (c.f. Fig. 5.30, painel superior) com condigoes iniciais
mais “frias” se encontram na regido inferior da distribuicao no “espaco de elipséides”,
e sao triaxiais. Na medida em que o parametro inicial f aumenta, os modelos se
tornam cada vez mais prolatos e, em seguida, esféricos para o caso das condicoes
iniciais mais “quentes”. Objetos oblatos parecem ausentes. O colapsos C (painel
inferior) sdo bem mais restritos: nao produzem objetos muito alongados, e em geral
sao levemente triaxiais. Parece haver uma tendéncia dos modelos de indice n = 0 se
mostrarem mais alongados do que os de outros indices.

Os modelos a partir de fusdo com uma componente (c.f. Fig. 5.31) tendem a resultar
objetos com razao axial b/a nunca abaixo de ~ 0.6, e ¢/a nunca abaixo de ~ 0.4,
ao contrario dos colapsos A e K, que podem apresentam objetos bastante alonga-
dos. Isto significa que estas simulacoes nao conseguiram produzir sistemas acima de
elipticas do tipo ~ E58.

Uma outra constatagao é que a primeira geragao de fusoes tende a produzir objetos
do tipo prolato, a segunda geracao, do tipo triaxial, e a terceira, do tipo oblato.
Esta “segregacao” é bastante interessante, uma vez ha também uma sequéncia no
espaco do PF, no sentido de que os objetos de geracao cada vez maior sao os que
tém maiores r,, e se desviam cada vez mais da relacdo de homologia. A utilizagao
de uma grade muito mais ampla de condigbes iniciais (e.g., i) seria necessaria para
descobrirmos se este seria algum viés introduzido pela grade restrita de condicoes
iniciais utilizadas.

Os modelos de fusao com duas componentes produzem uma ampla faixa de possi-
bilidades para a componente luminosa (Fig. 5.32, painel superior), com tendéncia
a se tornarem triaxiais-oblatos. Por outro lado, os halos (Fig. 5.32, painel inferior)
parecem ter uma tendéncia maior a se tornarem triaxiais-prolatos.

8 As galdxias elipticas sdo denominadas pelo simbolo En onde b/a = 1 —n/10.
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5.3 Discussao

Os estudos apresentados neste capitulo visam coletar, através de varios diagnésticos,
informcoes sobre a histdria e o resultado da relaxacao nao-dissipativa de colap-
sos e fusoes. Procuramos quantificar, através destes diagnésticos, as caracteriticas
dinamico-estruturais dos modelos finais de equilibrio, e relacionar estas carac-
teristicas as condigoes iniciais dos modelos. Estes estudos indicaram que existem,
de fato, diferencas entre colapsos e fusoes. No entanto, nao é de todo claro como
estas diferencas poderiam se correlacionar com o fato destes modelos reproduzirem
ou nao um PF.

Resumimos abaixo os resultados mais importantes deste capitulo:

1. Evolucao da relaxagdo: a “mistura” das particulas dos modelos de fusdo,
tanto no espago de configuragdes quanto no de fase, se d4 de uma forma
pouco “dramdtica”, sendo mais proxima de um colapso “quente”, i.e., sig-
nificativamente diferente da evolucao de um modelo “frio” de colapso.

2. Eficiéncia da relaxagdo: os colapsos mais “frios” apresentam um grau pro-
gressivamente maior de mistura: a densidade do espaco de fase final é cada
vez menor do que a inicial, na medida em que o colapso é cada vez mais
“frio”. Por outro lado, nenhuma tendéncia clara é encontrada para as fusoes
com uma componente, que no geral tém eficiéncia de mistura apenas com-
paravel aos modelos mais “quentes” de colapso. Uma excegao pare este caso
¢ a componente luminosa dos modelos de fusao com duas componentes, que
pode apresentar um grau mistura comparavel ao dos colapsos.

3. A distribuigdo N(F)dE e a relaxacdo: Os colapsos mais “frios” produzem
orbitas bastante negativas; estas Orbitas vao se tornando cada vez menos
acessiveis na medida em que os colapsos vao se tornando mais “quentes”.
O mesmo efeito se nota na medida em que as fusdes vao avancando em
hierarquia. Os modelos finais foram ajustados de forma satisfatéria a lei de
Maxwell-Boltzmann para intervalos bem definidos de energia. O intervalo
de valores g resultantes de todos os modelos é relativamente estreito. As
distribuigoes N(FE) dos modelos, quantificadas pelo fator S, nao sao bem
preservadas relativamente aos progenitores, na maioria dos casos. As fusoes
sdo os modelos que melhor preservam N(E).

4. Vinculos “mesoscopicos” e a relaxacao: A ordenacao inicial das médias de
energias de colegoes distintas de particulas se mantém razoavelmente intacta,
tal como os resultados de Kandrup et al. Em particular, as fustes com
uma compoenente de primeira geragao (fusées D) mostram nao somente
preservacao da ordenacao, como das préprias médias de energias por “bin”.
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No entanto, hd excecoes claras, onde a violagao da ordenacao das médias de
energias por “bin” permance, até mesmo quando o sistema é particionado
mais grosseiramente, como é o caso dos halos escuros.

5. Os produtos da relaxacao: Os colapsos com condigoes iniciais mais “frias”
se encontram na regido inferior da distribuicdo no “espaco de elipséides”, e
sao triaxiais. Na medida em que o parametro inicial # aumenta, os modelos
se tornam cada vez mais prolatos e, em seguida, esféricos para o caso das
condigoes iniciais mais “quentes”. Fusoes e colapsos C nao conseguiram pro-
duzir objetos tao alongados quanto os colapsos K e A “frios”. No geral todos
os modelos sao similares ao perfil de de Vaucouleurs, exceto a componente
luminosa dos modelos de fusao, que apresentam uma inclinacao menor do
que a prevista pela lei 71/4.

Um aspecto importante de discussao concerne as implicagoes astrofisicas de nossos
resultados. Lembramos que colapsos dissipativos (c.f. Larson 1976, Carlberg 1984)
sao modelos capazes de dar conta de gradientes de metalicidade em galdxias, e que
fusdes tenderiam a misturar os gradientes. White 1980 estudou este aspecto em suas
simulagoes de fusao nao-dissipativa de modelos estelares esféricos, e encontrou que
o efeito de mistura de populagoes é razoavelmente moderado (a diferenga de popu-
lagdo entre o centro e a periferia do modelo final difere em ~ 20% daquela relativa
as galdxias progenitoras). No entanto, White reconhece a limitagao de seus resulta-
dos, ndo somente com respeito ao nimero pequeno de particulas usadas (500), como
também quanto ao fato de que uma fusao real de galdxias deve envolver mecan-
ismos muito mais complexos, como fluxo de gas, formacao estelar induzida pela
prépria fusao, etc. Por outro lado, Mihos e Hernquist 1994 investigam exatamente
um destes aspectos, utilizando, como progenitores de fusao, discos, com gradientes
iniciais tipicos de discos. Utilizando técnicas de sintese populacional e modelos de
metalicidade, concluem que a mistura populacional é razoavelmente moderada, de
forma que os gradientes de metalicidade dos modelos finais é similar aos dos pro-
genitores.

Nossos resultados indicam que a relaxacao gravitacional, seja ela razoavelmente “vi-
olenta” (como em colapsos “frios”) ou mais “suave” (como em fusdes ou colapsos
“quentes” ), ndo é capaz de destruir essencialmente as ordenagdes das médias de en-
ergias de colecoes inteiras de particulas, ainda que haja uma alteracao razoavel em
suas distribuigbes de energia (N (F)dE), ou mistura significativa no espaco de fase.
Assim, de forma geral, as particulas mais ligadas inicialmente tendem a ser as mais
ligadas ao final da evolucao, e assim por diante, tanto em colapsos, quanto em fusoes.
Embora tenhamos encontrado algumas excessbes (principalmente no halo escuro),
no geral, nossos resultados sao compativeis com os de Kandrup et al. Embora nao
tenhamos realizado um estudo detalhado de como populacoes estelares poderiam se
misturar relativamente a uma populacao inicial pre-determinada, nossos resultados
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parecem compativeis com um cenario onde as populacoes estelares nao se mistu-
rariam severamente ao final da evolugdo. O halo escuro provavelmente também nao
alteraria significativamente este cendrio, uma vez que a parte luminosa preserva ra-
zoavelmente as ordenagoes das médias de energias das colegoes de particulas, tendo,
sob este aspecto, um comportamento similar ao de colapsos puros.
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CAPITULO 6

A NAO HOMOLOGIA SISTEMATICA DOS PRODUTOS
DE FUSAO

Vimos nos capitulos anteriores que os modelos produzidos por fusao sdo nao-
homélogos, e que os modelos produzidos por colapsos sdo, no geral, homélogos.
A origem desta nao-homologia nao se mostra claramente a partir das andlises de-
senvolvidas até entao, apesar de termos identificado certas diferencas dinamico-
estruturais entre modelos de fusdo e colapso. Assim, iremos neste capitulo revisitar
e explorar nossas analises anteriores mais detalhadamente, e procurar entender por
que surge uma nao-homologia nos produtos de fusao.

6.1 O Equilibrio das Regioes Centrais

A nossa andlise do PF pressupoe o equilibrio global dos produtos de fusao, o que,
como ja discutimos no Capitulo 2, é obviamente verdadeiro. No entanto, os ob-
servaveis com os quais o PF é descrito se referem sobretudo a regiao central (r < r,)
das galaxias, e nao necessariamente a sua estrutura global. A esperada correlagao en-
tre as trés quantidades observacionais que definem o PF é fundamentada na hipétese
de que, uma vez estando o sistema como um todo em equilibrio virial, a regiao cen-
tral do sistema a qual se referem estas medidas também devera estar. E conveniente
entdo reexaminarmos a questao a partir das condicoes de equilibrio da regiao central
propriamente dita.

Analisaremos a condi¢ao de equilibrio da regiao central, a partir do coeficiente virial
local, (2K /W ),<,., onde K e W sao, respectivamente, as energias cinética e potencial
total das particulas na regiao central, » < r.. Lembremos que, para este caso,
W contém a contribuicdo da energia potencial prépria das particulas em r < 7,
(Wee) € a energia potencial de interacdo com as particulas externas (W,,), isto é,
W = Wee + We,. Notemos de passagem que, embora essencial, este segundo termo
é frequentemente desprezado nas andlises (e.g., McLaughlin 2000 Aceves e Perea
1999).

De fato, uma extensao deste problema ao modelos com duas componentes nao pode
ser desprezada, uma vez que a presenca do halo deverd alterar sobremaneira a
equacao virial em sua forma mais estrita, que é a que temos considerado até entao
nesta tese (c.f Eq. (1.1)). Tendo em vista a importancia desta questdo, aliada aos
nossos resultados anteriores (c.f. Capitulo 3), onde verificamos que as partes lumi-
nosas centrais dos modelos com duas componentes desviam-se de forma significativa
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tanto das previsoes do teorema do virial para sistemas homdlogos quanto do PF das
elipticas, dedicaremos um capitulo desta tese (c.f. Capitulo 7) exclusivamente para
abordar esta questao. Assim, analisaremos nesta secdo apenas os modelos com uma
componente, embora retornemos a analise destas simulacoes em outras segoes deste
capitulo.

Na Fig. 6.1, apresentamos a quantidade €,;,. = 2K /W +1, calculado na regiao central
(r < re) para todos os modelos simulados finais com uma componente!, como fungéo
do raio efetivo. Uma regido inteiramente virializada seria dada portanto por €,;, = 0.
No painel de cima desta figura, sao apresentados os resultados para os colapsos, e
no de baixo, para as fusées de Hernquist a uma componente. Os resultados mostram
que os valores centrais ndo diferem significativamente de 0 (desviam-se, no maximo,
em ~ 8%). Estas regiGes centrais parecem obedecer aproximadamente ao teorema do
virial em sua forma mais estrita. Estes resultados estao livres de efeitos de projecao,
e mostram que os modelos estao centralmente em equilibrio virial.

Evidentemente, podemos nos indagar por que as regioes centrais destes modelos nao
obedecem ezratamente ao teorema do virial, havendo excenssialmente um excesso em
~ 8% do valor previsto. Uma explicagao provavel seria que haveria uma necessidade
de incluirmos o termo de pressio ao teorema do virial (c.f. B&T87). Em outras
palavras, o teorema do virial para sistemas estacionarios, numa forma mais geral,
deve levar em conta dois termos: o potencial de interagao das regioes externas a
examinada e o termo de pressao. O primeiro foi considerado nesta analise, como ja
explicado acima, e serd revisitado mais profundamente no Capitulo 7, para o caso
de sistemas com duas componentes. Podemos, entretanto, inferir que se o percentual
encontrado acima (~ 8%) fosse inteiramente corrigido pelo termo de presséo, este é
exatamente o fator que estamos desprezando em nossas analises.

6.2 Revisitando os Produtos Finais no Espaco do PF

6.2.1 Recapitulagdo dos Resultados para Fenda de Dimensoes [0,2 7, X
0,2 7

Observamos anteriormente que as fusoes de Hernquist com uma componente repro-
duzem razoavelmente a inclinacao do PF das elipticas. Este é um resultado impor-
tante. De fato, CACC95 ja haviam mostrado que modelos de King com diferentes
potenciais centrais - portanto com diferentes graus de concentrac¢ao, ¢ - reproduzem
igualmente a inclinacdo do PF. Os modelos de Hernquist, por outro lado, diferem

INo caso dos colapsos C, iremos nos limitar aos modelos com n = 1, que representam o desvio
mais significativo da homologia para os casos mais “frios”, segundo os resultados obtidos anterior-
mente (c.f. Capitulo 4).

120



g, [CKIW + 1)]

g, [CKIW + 1)]

FIG

logr,

. 6.1: Coeficiente virial local no interior de uma esfera de raio r,
(simbolo: circulo aberto), para cada modelo simulado final, e
o coeficiente virial para os modelos como um todo (simbolo:
estrela). No painel de cima, sdo apresentados estes resultados
para os colapsos, e no de baixo, para as fusoes de Hernquist
a uma componente (modelos D, E e F).
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radicalmente dos modelos de King, pois centralmente apresentam lei de poténcia
para o perfil de densidade de massa (p(r) ~ r* para r — 0). Portanto, este efeito
parece ser independente do modelo inicial para fusao. Vimos também que os modelos
colapsados, ao contrario, nao reproduzem no geral as caracteristicas do PF.

6.2.2 O Desvio de Homologia Visto Através dos Coeficientes C,, C,

Vimos no Capitulo 1 (se¢do 1.2.1) como o PF pode ser entendido como um desvio
sistematico da homologia, refletida na expressao do teorema do virial a partir das
quantidades observadas, através do coeficientes estruturais e cinematicos C,., C, e
Clir, definidos pelas Egs. (1.4), (1.5) e (1.9), respectivamente. Isto é possivel porque,
naturalmente, nossas simulacoes assumem que a razao massa luminosidade (M/L)
das galéxias é constante, independente de sua massa.

Na Fig. 6.2 apresentamos uma visao geral do espago dos coeficientes estruturais e
cinematicos para todos os modelos simulados, incluindo os progenitores, como indi-
cado na figura. Na Figs. 6.3 (colapsos) e 6.4 (fusdes) apresentamos estes coeficientes
como func¢ao das condicoes iniciais. Notemos que no caso caso dos modelos com duas
componentes, o raio gravitacional envolvido na equacao que define C, (c.f. Egs. (1.3)
e (1.4)) é calculado a partir da energia potencial gravitacional total, ou seja, consid-
eando as duas componentes juntas, sem distin¢do. O mesmo se aplica para (v?) (c.f.
Eq. (1.5)), i.e., é calculado a partir da energia cinética total. Entretanto, o3 e r, sio
os valores da parte visivel.
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FIG. 6.2: Espaco dos parametros C, x C, para todas as simulacoes. As

barras de erro combinadas de todos os modelos esta represen-
tada no painel superior esquerdo. Os simbolos cercados por
aréolas apontam os progenitores (no caso de fusdes) ou os
modelos iniciais ndo-perturbados (no caso de colapsos).
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(n=1).
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mesmos da Fig. 6.2.
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No caso dos colapsos, encontramos que de fato os modelos K e A sdao aproximada-
mente homdlogos entre si, uma vez que os coeficientes viriais C, e C, ndo variam
consideravelmente. Quaisquer nao-homologias presentes sao devidas a presenca dos
colapsos mais “quentes”. Por outro lado, os modelos C (n = 1) podem ser também
interpretados como objetos homélogos no geral, porém os coeficientes viriais apre-
sentam um certo ruido ao considerarmos a familia de colapsos mais “frios”, o que é
compativel com o ja visto anteriormente a partir do espaco dos parametros do PF.

Os coeficientes C, e C,, diferem de forma sistematica entre os produtos de fusao com
uma componente, e, ainda, torna-se aparente, neste caso, a nao-homologia central
como funcgao da energia orbital inicial do par, em concordancia com os resultados
de CdCC95. Estes resultados sao também condizentes com os derivados a partir
do espaco do PF. As fusdes com duas componentes apresentam grande desvio de
homologia, tal como j4 verificado anteriormente. O desvio de homologia como fungao
da energia orbital inicial do par também ocorre no mesmo sentido dos modelos com
uma componente.

Em sua andlise acerca das correlagoes resultantes do PF para galaxias elipticas
reais, Bender, Burstein e Faber 1992 consideram a possibilidade de que o PF seria
produzido pela variacio sistematica da razio M/L (M/L o M'Y$, c.f. discussio
do Capitulo 1). Estes autores partem da hipitese de que as galdxias elipticas -
desde as anas até as gigantes - seriam bem representadas por modelos de King de
indices de concentracao, logr;/r. (c.f. Apéndice B), variando entre ~ 1 (anas) até
~ 2,5 (gigantes). Disto resultam coeficientes estruturais C; = C;—f” que variam por
pequenos fatores ( < 1, 3), o que seria insuficiente para explicar o grande intervalo em
que as correlacoes sao observadas. Por outro lado, como se pode observar nas Figs.
6.2-6.4, os produtos de fusdes possuem coeficientes estruturais variando por fatores
maiores (~ 2), o que equivale exatamente ao intervalo de variacdo da razao M/L
pretendida por Bender, Burstein e Faber 1992. Como ja mencionamos anteriormente
(c.f. Capitulo 5), as fusoes nao-dissipativas de CdCC95 sao bem representados por
modelos de Sersic nao-homélogos (devido a variagoes do indice n do modelo de
Sersic). Além disso, vérios trabalhos recentes vém demonstrando que as galdxias
elipticas sao, igualmente, melhor representadas por este modelo (Caon et al. 1993,
Graham e Colless 1997, Lima Neto et al. 1999).

6.2.3 Resultados para Fenda de Dimensoes Superiores a [0,2 7, X 0,2 7]

Para entendermos se o efeito do tamanho da fenda ¢é significativo no que tange
os resultados anteriores, obtivemos as medidas do PF, para alguns exemplos de
modelos, utilizando diferentes dimensdes da fenda (L epdq): [2 7eX2 7], [10 7 x 10 7],
[100 7, x 100 7¢]. Os outros parametros foram mantidos os mesmos. Na Fig. 6.5,
resumimos esta andlise apresentando 10g(L fenda/Te) versus inclinacao do PF (que
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denominamos «, c.f. Capitulo 3). Nesta figura, a linha pontilhada significa homologia
entre os sistemas e a linha tracejada indica o valor de o para o FP observado das
galdxias elipticas (e.g. Pahre, Djorgovski e de Carvalho 1995).

Vemos por esta figura que os colapsos se mantém razoavelmente homélogos tanto
central como globalmente. As fusdes a uma componente (King e Hernquist), no
limite de grandes larguras de fenda, tendem a um mesmo valor de «, compativeis,
porém de forma ainda marginal, com o esperado para homologia. Para fusdoes com
duas componentes, analisamos apenas a componente luminosa. Estes modelos nao
atingem o valor esperado para homologia nem mesmo no limite onde a dispersao de
velocidades é medida praticamente para o sistema luminoso inteiro.

Estes resultados demostram que a nao-homologia observada nas fusdes com uma e
duas componentes deve ser de origem central, como ja notado por CdCC95, uma
vez que o efeito de aumentar a fenda é no sentido dos modelos se aproximarem
da homologia. Porém, ressaltamos que ainda ao se utilizar uma fenda que englo-
ba praticamente o sistema inteiro, os modelos resultantes de fusdo nao recuperam
inteiramente a inclinacao prevista pelo teorema do virial para sistemas homoélogos.
Esta discrepancia continua sendo bastante clara em particular no caso das fusoes
com duas componentes (parte luminosa).

6.2.4 Utilizando a Dispersao de Velocidades Tri-Dimensional

As Figs. 6.3-6.4 sugerem que, pelo menos no caso de fusoes, desvios de homologia
cinematica - traduzidos pelo coeficiente C, - seriam os mais significativos. Isto parece
ser corroborado pela discussao acima a respeito do efeito sobre a homologia devido ao
tamanho da fenda utilizada na medida de dispersao central de velocidades. Assim,
a medida em que os efeitos da regido central projetada sdo “diluidos” em fendas
maiores, a homologia entre os produtos finais pode ser recuperada em parte.

Para examinar a importancia dos efeitos de proje¢ao na inclinacao projetada do PF
das nossas simulagdes, realizamos o seguinte teste (mantendo as mesmas vardveis
anteriores: raio efetivo e brilho superficial efetivo): examinar as correlagdes do PF,
substituindo o, pela dispersao de velocidades tridimensional no interior de 7,:

15
03D = <U >7'<7'e (6'1)

V3

Procuramos com isto isolar o efeito da fenda sobre os resultados anteriores do PF, us-
ando agora uma quantidade efetivamente representativa da dispersao de velocidades
central (r < 7).
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FIG. 6.5: Valores das inclinagoes («) das relagoes de escala dos modelos
simulados, resultantes do uso de diversas fendas para a medida
da dispersao de velocidades central. A linha pontilhada marca
o valor previsto pelo teorema do virial aplicado a sistemas
homoélogos. A linha tracejada aponta o valor de @ do PF das
galaxias elipticas (c.f. Pahre, Djorgovski e de Carvalho 1998).
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Os resultados de ajuste mostram que a inclinacdo do FP para os modelos A é
agora de 2,404 £ 0,403, e para os modelos C (n = 1), de 2,324 + 0,158. Um
ajuste conjunto destes modelos fornece 2,084 + 0,044. Os modelos K novamente
nao foram ajustados pelo fato de formarem um aglomerado coeso de pontos. Para
fusdes com uma componente, o ajuste nos fornece de 1,597 4+ 0, 106, o que melhora
marginalmente a condigao no sentido de se aproximar da homologia, porém ainda
definindo um PF, este ligeiramente menos inclinado do que o observado das elipticas.
Ou seja, os colapsos parecem ser de fato objetos homdlogos, porém ainda resta uma
nao-homologia nas fusdes ao usarmos o o3p ao invés do 0y. No entanto, ressaltamos
que com este teste estabelecemos que embora a fenda pareca acentuar o desvio de
homologia, o resultado final é que os modelos continuam reproduzindo um PF similar
ao de elipticas. Algo similar ocorre para os modelos com duas componentes: o novo
ajuste para a parte luminosa é de 1,204 + 0,058. Na Tabela 6.1, resumimos estes
resultados.

TABELA 6.1: AJUSTE DA INCLINACAO DO PF: UTILIZANDO A DISPERSAO DE
VELOCIDADES 3D

| MODELO | o+ do |
Colapsos A a = 2,404 + 0,403
Colapsos C (n =1) a=2,324+0,158
Fusoes D, E, F a=1,597+0,106
Fusoes Z (comp. luminosa) | a = 1,204 £ 0,058

6.2.5 O Efeito da Fenda

A secao anterior mostra evidéncias de que a fenda pode acentuar a nao-homologia,
embora de forma pouco significativa. Nesta se¢cao procuramos entender este fato.

Reproduzimos a Fig. 6.1, apresentada no inicio deste capitulo, sobrepondo aos re-

sultados de €,; daquela figura, os resultados derivados, ao invés da medida direta

(tridimensional) das velocidades para o cdlculo da energia cinética K, o valor de
1

K = 3M(r <r.)og (fenda com dimensées 0,2 r¢). O resultado se encontra na Fig.

6.6.

Vemos que o valor de o¢ nao é satisfatoriamente representativo para se calcular o
(2K /W), <,., pois a energia cinética assim derivada (viz. partindo do o) resulta num
valor de (2K/W),<,, que se desvia do resultado esperado (€., ~ 0). No caso das
fusoes, este efeito parece ter dependéncia com o raio efetivo. Isto é compativel com
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g, [CKIW + 1)]

g, [CKIW + 1)]

logr,

FIG. 6.6: Medida do coeficiente virial local como funcao do r., usan-
do, ao invés da medida direta das velocidades para o cédlculo
da energia cinética K (circulos), o valor de oy das veloci-
dades dentro da fenda com dimensoes 0, 2 r, (quadrados). Os
simbolos estelares marcam o coeficiente virial do sistema in-
teiro.
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a pequena diferenca entre a inclinagdo do FP utilizando o0 0y (« =1,414+0,132) e
aquele utilizando o o3p (o = 1,597+ 0, 106), tal como encontrado na segao anterior.
Assim, objetos menos concentrados (r. maior) produzem um oy que desvia mais do
o3p- Ao utilizarmos para o computo de o, todas as particulas que se encontram
projetadas na fenda, estamos na verdade utilizando um paralelepipedo projetado no
sistema, varrendo-o de um lado ao outro, passando pela regiao central. Se o sistema
for muito concentrado ao centro, de forma a ter um r., pequeno, o paralelepipedo
serd bastante estreito (a fenda é uma fragéo do e, logo, fun¢io do r.). Se o sistema
for mais diluido, de forma a ter um r. grande, o paralelepipedo serd maior. No
primeiro caso, o nimero de particulas além de r, contribuindo para o computo de
0o - portanto espurias - serda menor do que no segundo caso, efeito que se acentua
se os objetos forem intrinsecamente ndao-homologos.

Nos colapsos, o efeito resultante de se utilizar o oy para a medida de

(2K /W), <, parece ser menos problemético, pois o (2K/W),.,, medido assim nao
varia significativamente com o r, (exceto, talvez, para os modelos A e C, de acordo
com uma inspegao da Fig. 6.6). Decerto que se desviam do valores esperados, porém
o coeficiente virial local resultante é aproximadamente constante e ndo devera afetar
severamente as relacoes de homologia deduzidas das andlises anteriores.

Concluimos portanto que ha de fato uma diferenca, no sentido de acentuar a nao-
homologia dos modelos de fusao, resultante do efeito de se medir a dispersao central
de velocidades através de uma fenda e tormar esta medida como representativa da
regido central. Porém, como visto anteriormente, esta diferenca nao é suficiente para
explicar inteiramente a ndo-homologia destes modelos.

6.3 Revisitando os Produtos Finais no Espaco «

Bender, Burstein e Faber 1992 introduziram o conceito do “espaco-«” cujas coorde-
nadas sao definidas a partir de uma transformacao ortogonal das varidveis originais
do PF: oy, I, e r.. A transformacao escolhida é tal que as coordenadas transfor-
madas, k1, ke € K3, tém significado fisico simples, e, ainda, é tal que o PF ¢ visto
inteiramente de perfil no plano projetado k; X k3, e visto aproximadamente “de
cima” (“face-on”) no plano projetado k; X k9. Burstein et al. 1997 (de agora em di-
ante, BBFN97) estudaram extensivamente sistemas estelares auto-gravitantes, desde
aglomerados globulares até aglomerados de galaxias, utilizando o espaco-k, e con-
cluiram que estes objetos compoem como um todo um“Meta-Plano” fundamental
(de agora em diante, MPF). Analisaremos o MPF mais profundamente no Capitulo
7.
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As coordenadas k sao definidas por:

k1 = (logo2 +logr,)/V2 (6.2)
ko = (log oz + 2log I, — logr.)/V6 (6.3)
ks = (logo2 —log I, —logr.)/V/3 (6.4)

Inserindo as Eqs.(1.2), (1.4), (1.5) e (1.6) nas relacdes acima, pode-se mostrar que:

1
K1 = ﬁ(logM —log C.C,) (6.5)
— L (log2r —10gC,C, +10g L + 310g 1,) (6.6)
"62—\/6—30g7r 08 LrLy OgL gle .
1 M
K3 = %(log 27 —log C,C, + log f) (6.7)

Assim, Bender, Burstein e Faber 1992 encontram que o PF das elipticas do aglom-
erado de Virgo segue no espago-« a relacao:

K3 = 0, 15k + 0, 36. (6.8)

Mais uma vez, temos duas interpretagoes bdsicas para este resultado: se assumir-
mos que os coeficientes estruturais e cinematicos C, e C, sdo constantes entre as
galdxias, encontramos das relagdes acima que k; x log M e k3 o log(M/L), de
forma que recuperamos M/L oc M%'5  que é uma das interpretacoes ja discutidas
na Introducao. Por outro lado, podemos admitir a possibilidade de que a explicacao
para o PF seria que a razdo M/L é constante e que os coeficientes C, e C, é que
variam entre as galdxias de diferentes massas.

H4 ainda alguns aspectos peculiares que devemos ter em mente ao estudarmos os sis-
temas estelares no espago-«. Por exemplo, sistemas homdélogos (C,. e C, constantes)
e com razdes M /L constantes terdo sua varidvel k3 constante, de forma que obje-
tos virializados apresentando este comportamento seriam bem ajustados no plano
K1 X K3 por uma reta horizontal, paralela a x; (este é o caso de sistemas homélogos
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virializados, com inclinagdo o = 2 no espago das varidveis do PF). Sistemas com
mesma massa M e com mesma razao M /L, porém admitindo variacao dos coefi-
cientes C, e C,, apresentarao a relacao k3 = \/glﬁl +C ~ 0,82k; + C onde C é
uma constante, independente dos coeficientes C,. e C,,. Evidentemente, se neste caso
os coeficientes viriais forem também constantes, todos os sistemas se degenerariam
num unico ponto no plano k; X k3. Na Tabela 6.2 resumimos estas possibilidades.

TABELA 6.2: ASPECTOS DOS SISTEMAS ESTELARES NO PLANO &1 X K3

[ M/L [ Cr,Cyo [ M [ rs [ Interpretagéo |
< M9:15 constante variavel 0,151 4+ 0, 36 PF: M/L varidvel, homélogos
constante variavel variavel 0,151 4+ 0, 36 PF: ndo-homdélogos, M /L cte.
constante constante variavel constante Reta horizontal paralela & x1: homélogos, M /L cte.
constante varivel constante \/gﬂl + cte Inclinagdo de ~ 0, 82: ndo-homdlogos,M /L cte., M cte.
constante constante constante constante Ponto: homélogos, M /L cte., M cte.

Na Fig. 6.7 apresentamos os modelos simulados no espaco-x. Os dados de BBFN97
para galdxias elipticas do aglomerado de Virgo e de Coma sao apresentados na
mesma figura. A linha reta no plano k; X k3 representa a relagdo (6.8), que é o
PF visto no espaco-k. Note, entretanto, que as relagoes de escala dos colapsos e
fusdes nao se apresentarao perfeitamente de perfil no plano k; X k3, sendo portanto
projecoes neste plano.

No plano k; X k3, as simulacoes parecem “estratificadas” em alinhamentos distintos.
Isto pode ser visto mais claramente para o caso de fusdoes com duas componentes,
onde as duas geracoes se encontram distintamente separadas em dois alinhamentos
inclinados. As outras simulagoes apresentam o mesmo comportamento: na Fig. 6.8
apresentamos uma ampliacao da figura anterior, mostrando as fusoes de Hernquist
com uma e duas componentes. Estes alinhamentos distintos ocorrem naturalmente
em nossas simulagoes por pelo menos duas razoes:

1. Devido ao fato do eixo k; representar massa, e um objeto de uma dada
geracao n tera massa maior por um fator 2" relativamente ao progenitor.
Logo, geracoes diferentes terao valores de k; diferentes, e se destacarao
discretamente como fungao de k;.

2. Os alinhamentos se formam porque os objetos sdo ndo-homélogos, com M /L
constante e M constante (c.f. Tabela 6.2, quarta linha). Alguns aspectos
neste caso sao observados:

a. Os alinhamentos sao mais “perfeitos” na primeira geragao e vao se tor-
nando mais “tortuosos” nas geragoes seguintes, na medida em que os objetos
sao resultantes de fusoes anteriores onde a perda de massa por “escapers”
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variou de objeto para objeto, resultando em sistemas de massas ligeiramente
diferentes.

b. A amplitude do alinhamento estd correlacionada com as energias or-
bitais iniciais dos modelos, tal que quanto mais negativa a energia orbital,
menor sera o kK, € k3 do modelo. Isto é condizente com o que encontramos
anteriormente, ou seja, de que a nao-homologia é funcao da energia orbital
inicial dos pares.

c. A inclinacao destes alinhamentos distintos é de ~ 0,84, compativel
como previsto acima (~ 0, 82).

Retornando a Fig. 6.7, notamos que os colapsos ficam bastante confinados numa
regiao limitada de k; e k3 € apenas se separam em k5. Isto também é natural tendo
em vista que estes objetos tem mesma massa, mesmo M/L e sao aproximadamente
homdlogos (c.f. Tabela 6.2, quinta linha). Notamos, de passagem, que no plano
K1 X Kg, 0s colapsos K estao préximos das fusoes de King de CdCC95, e os colapsos
C (n = 1) parecem mais préximos das fusées de Hernquist.

A andlise das simulacoes no espaco-x portanto nos revela varios aspectos que ficam
ocultos quando as simulacoes sao vistas apenas no espaco dos parametros do PF.
Primeiro, notamos que o ajuste das fusoes no plano x; X k3 fica prejudicado pois
nossa amostragem em massa (k1) € bastante é limitada: os colapsos possuem massa
unica, com pequenas diferencas devido aos “escapers”; as fusdes com uma compo-
nente possuem trés geragoes e consequentemente uma amostragem em trés escalas
de massas distintas (também com pequenas diferencas devido aos “escapers”); e
o pior caso é o das fusoes com duas componentes, onde apenas duas geragoes - e
consequentemente duas escalas de massa - estao representadas. Segundo, a partir
da visualizacao das simulagoes no espaco-x, é possivel extrairmos uma prescri¢ao
natural para o espalhamento em torno no PF (definido no plano x; x k3): estaria
correlacionado a prépria energia orbital inicial dos pares.

Apesar da nossa sub-amostragem tanto em massa quanto em energias orbitais,
um “ajuste” bastante grosseiro pode ser tentado para as fusoes no plano x; X Ks.
Primeiro, identificamos a fusao de primeira geragdo com menor par [k1,43] e a fusao
de terceira geracao (ou de segunda no caso das fusdes com duas componentes)
também de menor par [ki,k3], e tracamos uma reta ligando estes dois pontos. A
inclinagao desta reta nos fornece um “ajuste” (c.f. Fig. 6.8). Evidentemente, nao
sabemos como seria preenchido o espaco entre a primeira e ltima geracao aqui
simuladas caso tivéssemos uma maior amostragem em massa. Porém parece natu-
ral considerarmos que este universo de simulacoes que estao faltando preencheria
basicamente o espaco acima desta reta, e o espalhamento seria preenchido até uma
certa altura em k3, paralelo a esta reta. Esta consideracao é razoavel, embora um
pouco fragil, uma vez que as energias orbitais minimas usadas na primeira geragao
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FIG. 6.8: Ampliagao da figura anterior para o plano-projetado ki X K3,

onde apresentamos apenas as fusoes de Hernquist com uma e
duas componentes. A inclinacao dos “filamentos” é indicada,
assim como a direcdo onde a energia orbital inicial é mais
negativa.
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(Eorbmin = —7,5 para o modelo D04) e terceira geracdo (Egrpmin = —10 para o
modelo F03) diferem em ~ 25%. Estas consideragoes ficam é claro mais debilitadas
para o caso das fusdes com duas componentes (onde as energias minimas da primeira
e segunda geragoes diferem em ~ 50%).

Como nao temos como checar as consideracoes acima feitas diretamente a nao ser
realizando mais simulacoes, reunimos aqui apenas os resultados qualitativos destes
“ajustes” (c.f. Fig. 6.8), assumindo que nossas consideragoes sdo aproximadamente
validas. Assim, obtivemos que simulagoes de fusdo com uma componente seguem
uma inclinagao similar a das elipticas: k3 ~ 0,125k, + C. Ja as fusdes com duas
componentes se desviam desta relacao, com k3 ~ 0,43k, + C. Nao oferecemos até
entao maiores explicagcoes sobre esta significativa inclinacao da relagao de escalas das
fusdes com duas componentes relativamente ao PF. J4 comentamos que é necessario
revermos as condicoes de equilibrio virial no caso onde o sistema é composto por duas
componentes. Como ja também comentado, isto serd visto com mais profundidade
no Capitulo 7. Aqui comentamos apenas de passagem que a inclinagao k3/k1 ~ 0,43
obtida acima pode ser compreendida, ou melhor, é compativel com a analise a ser
abordada naquele capitulo.

6.4 O Efeito de Maré sobre a Nao-Homologia Central

Verificamos anteriormente que a nao-homologia central dos produtos de fusao tem
uma dependéncia com a energia orbital inicial do par. Vimos também que uma com-
paracao entre colapsos e fusoes demonstra que suas propriedades dinamico-estuturais
assim como suas histérias em direcdo a relaxagao podem ser variadas e nao fornecem
informacoes claras e diretas de como esta nao-homologia surge. Por outro lado, ndo é
completamente descartavel a possibilidade de que o efeito de maré possa contribuir
seletivamente, no sentido de resultar numa nao-homologia cinematico-estrutural co-
mo funcao da energia orbital inicial dos pares. De fato, as perturbacoes de maré
mais intensas se dao no caso de encontros rapidos, o que qualitativamente apontam
na dire¢do de que as fusdes com energias orbitais mais negativas serdo as mais pro-
fundamente afetadas por este mecanismo (e.g. Gnedin, Hernquist e Ostriker 1997).
Alguns testes preliminares foram desenvolvidos neste sentido, que discutiremos a
seguir.

Ja comentamos que a fusdo de sistemas estelares ocorre devido a transferéncia da
energia orbital do par para os sistemas estelares como um todo. O mecanismo pelo
qual isto se da sao as interagoes de maré que levam a um aumento da energia interna
dos sistemas, as custas da energia orbital. A questao que procuramos levantar, no
que tange a relacao deste mecanismo com a nao-homologia central dos modelos
finais, é se a energia cinética interior a um dado raio r (i.e., K;(< 7)) é similar ou
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nao entre os modelos finais de equilibrio.

Esperamos, em primeiro lugar, que sistemas ndo-homoélogos tenham Ky, (< r) difer-
entes. Em outras palavras, se o efeito de maré provoca a nao-homologia, estamos
supondo que a transferéncia da energia orbital para as particulas dos par inicial se-
ria feita de acordo com a distancia da particula ao centro da galdxia a qual pertence.
Assim, dependendo da energia orbital do par, a transférencia de energia orbital
para as particulas dos sistemas em questdo seria seletiva (i.e., fungdo da distancia
da particula ao centro da galdxia a qual pertence), e isto se refletiria em K, (< )
diferentes, com dependéncia com a energia orbital inicial do par.

A Fig. 6.9 mostra como Ky, (< r) varia com 7, para cada modelo final das simulacoes
de CdCC95 (todas as geragoes foram incluidas nesta figura). De fato, parece haver
uma diferenga sistemédtica de Ko (< 7) com E,., no sentido correto de corroborar
nossa conjetura. Como, por esta figura apenas, fica dificil compararmos as regides
internas e externas dos modelos, procuramos quantificar melhor o efeito acima a
partir da razao das energias cinéticas totais das partes externas e internas, i.e.,
Kiot(r > zrp)/Kit(r < xrh) a trés raios distintos (z = 0,27y, 0,5r,, e 1ry) em
fungao das condigoes iniciais. Os resultados se encontram na Fig. 6.10.
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FIG. 6.9: Variagdo de Ky (< r) com r, para cada modelo final das sim-
ulagdes de CACC95 (todas as geragdes foram incluidas nesta
figura). O progenitor é a linha pontilhada.
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Vemos que, no geral, independentemente da fracao do raio efetivo utilizada para o
calculo das energias cinéticas, os colapsos nao apresentam qualquer tendéncia com a
condi¢do inicial (8); o caso mais claro sendo o dos colapsos A, e o mais “ruidoso”, o
dos colapsos C. Em particular, no caso dos colapsos K ocorre uma sequéncia onde a
razao das energias cinéticas é similar ao do progenitor para os casos mais “quentes”,
vai decaindo, e atinge aproximadamente um mesmo valor para os casos mais “frios”.

Por outro lado, as fusdes apresentam um comportamento sistematico com a condicdo
inicial: quanto mais negativa a E,.;, maior é a energia cinética das regioes externas
relativamente as internas. Este efeito é qualitativamente compativel com a idéia de
que as perturbagoes de maré mais intensas se dao no caso de encontros rapidos
(E,» mais negativas). Em outras palavras, as regides mais externas se “aquecem”
relativamente as internas, e este efeito é maior dependendo da energia orbital do par.
De fato, este comportamento é menos marcante na medida em que o raio da regidao
interna vai aumentando. Em r ~ 0, 57, ha uma transi¢ao, para praticamente todos
os modelos, onde a energia cinética na regiao interna é da ordem da externa. A partir
deste raio, o valor da energia cinética na regiao interna ultrapassa o da externa, e os
valores das razoes das energias cinéticas vao se tornando razoavelmente similares,
independentes da condicdo inicial dos modelos. No geral, as fusdes de hierarquias
superiores tendem a apresentar as razoes das energias cinéticas menores do que
fusdes de primeira geracdo com mesma energia orbital inicial (hd poucas excessoes
a este comportamento).

Como base comparativa, avaliamos as mesmas quantidades acima para um conjunto
de modelos de King homdlogos, de diferentes massas, como funcdo da massa total do
modelo (painel inferior direito da Fig. 6.10). O objetivo é compararmos modelos que
sabemos, por construcao, serem homologos. Note que variacoes em M e r, mudam
o valor do parmetro o do modelo de King por um fator (M/r,)2. Logo, para a
geragao deste conjunto de modelos homdlogos, impusemos a mesma razao M/ry, e
o mesmo potencial central (W, = 5; c.f. Apéndice B) do progenitor das fusoes. Os
resultados mostram que ndo ha uma variagao significativa das razoes de energias
cinéticas como funcao da massa do modelo, como pode ser visto claramente pela

figura.

TABELA 6.3: DIFERENCAS FRACIONAIS DE K,

K, | Fusoes de King | Fusodes de Hernquist | King Homélogos
0.2 79% 46% 16%
0.5 48% 33% 5%
1.0 23% 28% 4%
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FIG. 6.10: Razao das energias cinéticas nas regides externas e inter-
nas a trés raios r distintos: 0.2rp, 0.57,, e 1r), [notagdo da
figura: K, = Kin(r > ary)/Ki(r < zry)], em funcao
das condigoes iniciais. O simbolo estelar aponta o progeni-
tor (no caso de fusdes) ou o modelo inicial nao-perturbado
(no caso de colapsos). A linha pontilhada nos paineis indi-
ca Ki(r > arp)/Kin(r < xrp)
os simbolos sdo: diamantes para primeira geragdo, circulos
para terceira geracdo. No painel
inferior direito, apresentamos as mesmas razoes de energias
cinéticas para modelos de King homodlogos, em fun¢ao da mas-

orb

para segunda geracgao, e

sa total dos modelos.
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As diferencas fracionais entre o maior e menor valor das razoes de energias cinéticas
K = (Kgapv — Kgpav)/Kg-pv] destes modelos de King homdlogos, para cada,
um dos trés raios usados, foram computadas e se encontram na Tabela 6.3. Estes
valores podem ser comparados aos de fusoes de mesma energia orbital inicial, porém
de massas diferentes (geragoes diferentes). Os resultados para as fusoes de King e
de Hernquist, fixando a energia orbital em —3, também se encontram na Tabela
6.3. Os resultados mostram que para uma mesma energia orbital inicial, porém de
hierarquias (ou massas) diferentes, pode haver um espalhamento significativo das
razoes de energias cinéticas, principalmente para os casos onde o raio da regiao
interna é pequeno (r = 0,2ry), isto é, este espalhamento é maior do que aquele
indicado pelos modelos de King homélogos de diferentes massas.

Por fim, como ja visto anteriormente (c.f. Capitulo 5), a ndo-homologia sistemética
dos produtos de fusdao pode ser quantificada através dos coeficientes cinematico-
estruturais C, e C,, que variam sistematicamente com a energia orbital inicial do
par. Logo, é natural que os mesmo resultados acima devam se reproduzir como
funcao destes coeficientes. De fato, quando isto é levando em conta, os resultados
mostram a mesma tendéncia, como pode ser visto na Fig. 6.11. Note que os maiores
valores de C,, C,, etc., correspondem & energias orbitais iniciais dos pares mais
neqgativas.

6.5 Discussao

Vimos que uma pequena fracao da nao-homologia central nas fusdes com uma com-
ponente pode ser devida a um efeito da fenda para a medida da dispersao de ve-
locidades central projetada, porém este efeito nao é suficiente para explicar a nao-
homologia dos modelos, que persiste mesmo com o uso da dispersao de velocidades
tridimensional.

Uma andlise dos modelos no espago-x tornou mais clara a necessidade de uma maior
amostragem em massa € energias orbitais iniciais para nossas simulacées. Em par-
ticular, nesta tese apenas testamos a homologia de colapsos como fun¢dao do modelo
inicial e do fator de colapso inicial. Nao verificamos a homologia dos colapsos co-
mo funcao da massa, de forma a obtermos uma indicacao se colapsos de massas
diferentes sao também homologos. Por outro lado, vimos que os colapsos simples
de mesma massa tendem a aglomerar as simulagoes, enquanto que fusdoes de mesma
massa ja produzem objetos ndo-homdlogos com caracteristicas (viz. inclinagio do
PF) similares as das galdxias elipticas. Assim, seria improvavel que simulagoes de co-
lapso de diferentes massas, caso se apresentem nao-homologas, também reproduzam
exatamente um PF.
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€ uma componente.
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Uma andlise de carater preliminar acerca do efeito de maré produziu resultados
que vao no sentido correto para uma explicacao puramente dindmica para a nao-
homologia. A transferéncia da energia orbital para as particulas dos pares iniciais
parece ser conduzida de acordo com a distancia da particula ao centro da galaxia a
qual pertence, e quanto mais negativa é a energia orbital, mais seletiva (viz., funcao
do raio) parece ser esta transferéncia, resultando numa nao-homologia cinemdtico-
estrutural.
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CAPITULO 7

DINAMICA DE SISTEMAS ESTELARES NA
PRESENCA DE HALOS MASSIVOS

7.1 Motivacao

A partir de conceitos fisicos bastante fundamentais, espera-se que o estado de
equilibrio de sistemas estelares auto-gravitantes, estacionarios numa média tempo-
ral, sejam bem descritos pelo teorema do virial (c.f. Se¢do 1.2). De fato, as galdxias
elipticas, como j4 visto, representam uma familia bastante homogénea, expressa pelo
PF. Uma vez que se acredita que tais galdxias representam sistemas em equilibrio,
suas propriedades fisicas devem refletir suas condicoes de virializacao. No entanto,
devemos notar que as galdxias elipticas, tais como quaisquer estruturas colapsadas,
sao provavelmente envolvidas por halos massivos de matéria escura. As relacoes
do PF, por outro lado, surgem da componente observada (i.e., baridnica) destes
sistemas. Parece portanto natural se indagar como o estado de equilibrio da compo-
nente barionica sob a influéncia de seu halo massivo modificaria o teorema do virial
simples a uma componente.

De fato, tentativas de se construir modelos a duas componentes podem ser encontra-
dos na literatura recente. Por exemplo, os estudos de Ciotti, Lanzoni e Renzini 1996
indicam que a inclinacdao do PF poderia ser explicada por halos massivos extensos
de matéria escura envolvendo a matéria luminosa das galdxias mas com o seguinte
“chute”: um ajuste fino nao-realistico das distribuicoes de matéria luminosa-escura
seria necessario para explicar o pequeno espalhamento nas correlacoes do PF. Por
outro lado, resultados preliminares de Kritsuk 1997 sugerem que o PF das elipticas
e, também, o desvio observado das galdxias esferoidais anas daquele, pode seguir da
condicao de equilibrio derivada de um modelo a duas componentes.

Na tentativa de visualizar as propriedades fisicas dos sistemas estelares virializados
em vérias escalas num cendrio integrado (o espago k, introduzido no capitulo ante-
rior, c.f. Bender, Burstein e Faber 1992), Burstein et al. 1997 (BBFN97) concluiram
que os aglomerados globulares, as galdxias, grupos de galdxias, e aglomerados de
galdxias, também apresentam tendéncias sistemdaticas em suas propriedades obser-
vacionais, povoando o que aqueles autores denominaram de “metaplano fundamental
c6smico” (MPF) em seu espago de parametros. Este metaplano, também inclinado
relativamente a expectativa dada pelo teorema do virial simples, foi interpretado
como uma combinacao de inclinagoes do tipo PF associadas aos varios sistemas es-
telares. possivelmente refletindo suas diferentes populagoes estelares e historias de
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dissipacao. No entanto, sob esta interpretacao, um mecanismo de ajuste fino para a
variacao de M /L com M, para cada sistema estelar, também precisaria ser invocado
a fim de preservar a aparéncia espetacular do metaplano (veja também Schaeffer et
al. 1993). Da mesma forma, a anélise daqueles autores tornou evidente uma “zona
de exclusdo” (ZOE) onde nennhum sistema estelar poderia ser encontrado. Este
fato traz a questao de quais os processos de formagao gerariam tal tendéncia e os
mecanismos responsaveis para a producao do préprio metaplano.

Neste Capitulo, estudamos estas questoes com a hipotese de que os sistemas estelares
auto-gravitantes no universo sao envolvidos por halos escuros. Como consequéncia, o
teorema do virial estrito precisa ser substituido por uma nova equagao de equilibrio
que leva explicitamente em consideracao o potencial gravitacional produzido pelo
halo massivo que envolve a componente luminosa. Com esta consideragdo, apre-
sentamos um modelo alternativo que naturalmente explicaria algumas das questoes
levantadas acima.

7.2 A Hipdtese do Teorema do Virial a Duas Componentes
(2-VT)

O teorema do virial escalar para a componente baridonica de um sistema estelar
(componente-2), em equilibrio estavel envolvida por seu halo de matéria escura
(componente-1), pode ser prontamente deduzido da equagao de Jeans assumindo
que, em adi¢ao ao seu auto-potencial, também esta sujeita ao potencial externo pro-
duzido pela matéria escura (e.g. Binney e Tremaine 1987; ver também Limber 1959,
Spitzer 1969, Smith 1980). Neste caso, um novo termo é adicionado a energia poten-
cial gravitacional do sistema devido a interacao dos dois componentes. Assumindo
simetria esférica, podemos escrever a energia gravitacional da componente luminosa,
W3, como (a dedugio que nos leva a equagio a seguir se encontra no Apéndice G):

Wo=—G [~ 7p2(r)f42(r)dv -G [” 7’)2(’")?41(%1/, (7.1)

onde M,(r) é a massa total da componente-/, no interior do raio r. Se assumirmos
ainda que o halo de matéria escura - componente-1 - ¢ mais extenso do que a
componente barionica, tendo um perfil de densidade ndo muito acentuado dentro
da regido interior que contém a componente luminosa, entdo podemos aproximar a
segunda integral, que fornece a energia de interacdo, por:

0 o) M (1 AT 0 go(1)r3
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onde pg; € a densidade média do halo de matéria escura dentro da regiao contendo
a componente luminosa, e

[12pa(r)dV

Ve = Ty

(7.3)

Logo, o teorema do virial para a componente barionica colapsada, 2K, + Wy = 0,
pode ser escrito como (viz., “teorema do virial a duas componentes”, de agora em
diante, “2-VT”):

G M,

rg2

A7
(v3) = + ?GPO,KT%), (7.4)

onde rg 2 é 0 raio gravitacional da segunda componente.

Vemos que na presenca de um halo de matéria escura extenso o teorema do viri-
al adquire um termo extra no lado direito da equacao, que da conta da interacao
com o halo de matéria escura extenso (também conhecido como “efeito Limber”).
Como veremos na proxima secao, este termo é essencial para compreendermos as
tendéncias sistematicas das propriedades observadas dos sistemas estelares que dis-
cutimos anteriormente.

7.3 Versoes do 2-VT

7.3.1 O 2-VT Expresso em Termos das Variavies do PF

Em termos das quantidades observacionais, o teorema do virial a duas componentes
é escrito como:

. . CC, (M
0'3 =C (Iere + bT’g) onde C* = % (f)z (75)
(&
2R (M\! (r2)
b= ga (f)2 Po,1 com R = 7‘—2' (76)



Note que nestas equagdes todos os coeficientes estruturais assim como M/L se ref-
erem a componente barionica. O parametro b tem dimensao de uma densidade de

luminosidade, enquanto que C* tem dimensao de uma quantidade menos intuitiva
(i.e., GM/L).

A Eq.(7.6) é especialmente interessante, uma vez que relaciona o parametro b a
densidade central do halo de matéria escura. Analisamos numericamente os varios
modelos de equilibrio (especificamente, os modelos de Jaffe, King and Sersic, c.f.
Binney e Tremaine 1987, Ciotti 1991, Ciotti e Lanzoni 1997) e encontramos que
C,C, ~ 0.2, enquanto que R/C, varia significativamente, dependendo dos modelos:
R/C, ~ 10 — 25 para os modelos de King e Jaffe, e ~ 10 — 60 para os modelos de
Sersic. Adotamos R/C, ~ 20 como um valor tipico. E importante ressaltar que para

as galaxias esta aproximacao pode introduzir um fator 2 de diferenga no parametro
b.

7.3.2 O 2-VT Expresso em Termos das Variaveis do Espaco-x

No sistema de coordenadas  (c.f. capitulo anterior), o PF é visto de perfil, projetado
no plano (k1, k3), € 0 2-VT (Eq. (5)) pode ser expresso como:

log C*
K3 =

At % log (1 + 510%), (7.7)

onde
w= (k1 — V3ks)/V2 = —logI./re, (7.8)

isto é, w mede a densidade de luminosidade central dos sistemas estelares.

Das Eqgs. (7.7) e (7.8), vemos que o 2-VT define uma superficie no espago x cujas
caracteristicas principais podem ser melhor visualizadas a partir da curva definida
por sua intersec¢ao com o plano (k3,w), perpendicular ao plano (K1, k2). Uma breve
andlise da Eq. (7.7) mostra que a curva intercepta o eixo k3 em log C*/+/3. Se
nao houvesse halo escuro, b = 0, o que recupera o teorema do virial usual a uma
componente, k3 = cte. A partida desta linha horizontal num dado w depende do
termo b10“ e portanto da densidade do halo escuro. Para b10“ >> 1, a curva tende a
uma linha reta com inclinacdo fixa de 1//6, interceptando o eixo x5 em log(C*b)/v/3.
Isto é, o 2-VT prevé uma inclinagao fiza assintotica, caracteristica, relativamente
ao teorema do virial a uma componente. Note que, dentro de um fator que depende
dos coeficientes estruturais da componente barionica, o valor da densidade central
média do halo de matéria escura é dado por este intercepto.
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7.4 Aplicacoes do Teorema do Virial a Duas Componentes

7.4.1 Dados Observacionais

Na Figura 7.1 (painel a), apresentamos os dados no espago k, projetado no plano
(k1, k3) para sistemas estelares auto-gravitantes abrangendo todas as escalas de viri-
alizacao, desde aglomerados globulares, até aglomerados ricos de galdxias, usando
os dados apresentados por BBFN97. As curvas do 2-VT, dadas por C* = 8.28 e
b = 200, sao mostradas na linha pontilhada para varios intervalos dos parametros k.
Esta figura mostra a grande compatibilidade do “metaplano césmico” com as pre-
di¢oes tedricas do 2-VT - especificamente, a inclinacdo fiza assintdtica relativamente
ao teorema do virial estrito.

Estabelecemos a relagdo do 2-VT (Eq. (7.7)) assumindo duas diferentes hipdteses
acerca da relagdo de massa-luminosidade da componente bariénica: (a) que seu valor
¢é aproximadamente o mesmo daquele encontrado para aglomerados globulares, o que
parece razoavel, uma vez que estes sistemas sao muito bem descritos pelo teorema do
virial a uma componente, isto é, b10%steb clust << 1 (ver Bellazzini 1998); e (b) a partir
do ajuste do valor do intercepto em k3 (isto é, (M/L)s), para um valor maximo ainda
fornecendo um ajuste razoavel para grupos e aglomerados de galaxias. Ao fazer isto,
tentamos levar em conta a presenca da massa barionica nao-estelar e também dos
halos escuros excedentes das galdxias nestes sistemas.

149



ks

)
KN
o
-
)
w
N
3
)
~

FIG. 7.1: Projecao no espaco x dos dados apresentados por BBFN97.
Os simbolos sdo os que seguem: circulo aberto - grupos
dominados por galdxias elipticas; circulo fechado - galdxias
elipticas; quadrado aberto - galdxias espirais; quadrado fecha-
do - aglomerados de galdxias; estrela - aglomerados globulares;
triangulo aberto - grupos dominados por galdxias espirais. O
painel (a) mostra k; X k3, onde as linhas pontilhadas indicam
a variacao de ko de -2.5 a 5.0. Para ambas as projecoes, o
modelo do 2-VT ¢ vinculado por C* = 8.28 and b = 200.
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FIG. 7.1: CONTINUACAO. O painel (b) apresenta a projegio k1 X K,
onde as linhas pontilhadas representam os diferentes valores
de k3, tal como indicado.
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Encontramos para caso (a) (M/L)s ~ 1.6 (C* = 8.28), um valor que concorda
razoavelmente bem com o valor para aglomerados globulares (e.g. Pryor e Mey-
lan 1993). para caso (b), C* = 39.2, fornece (M/L)y ~ 7.4. As densidades cen-
trais dos halos de matéria escura foram estimados apds o ajuste do parametro b.
Para as galdxias (elipticas), encontramos que py; ~ 2.3 x 1072 My /pc® (b = 200),
enquanto que para elipticas dominadas por grupos e aglomerados de galédxias,
po1 ~ 5.8 x 10°% My/pc® (b = 0.20, para caso (a) e b = 0.004, para caso (b)).
Os valores correspondentes para as galaxias espirais e para grupos dominados por
espirais sao cerca de um fator 2 — 3 menor devido ao fato de que estes sistemas
aparecem levemente deslocados na direcao de maiores valores de w.

Na Figura 7.1 (painel b), claramente vemos que os pontos nio preenchem o espaco
continuamente. Ao contrario, estao arranjados em certas bandas definidas por val-
ores especificos de k3, que estao relacionados a valores especificos de w através da
Eq.(7.7). O parametro w rege a densidade de luminosidade nestes sistemas, e portan-
to estd associado as suas histdrias de dissipacao e a época em que o colapso ocorreu
(i.e. o espectro de flutuagdo de densidade). Logo, no contexto de um cendrio de
aglomeracao hierarquica, sistemas menores colapsam antes e sdo mais concentrados,
apresentando maiores densidades de luminosidade (w mais negativo); enquanto que
objetos maiores, que colapsaram depois, apresentam menores densidades de lumi-
nosidade (w mais positivo). O espalhamento na dire¢do perpendicular a w provavel-
mente reflete uma mudanca em massa que produz as bandas vistas na Figura 7.1
(painel b). Os hiatos entre diferentes objetos no plano (x1, ko) foram percebidos pela
primeira vez por BBFN97, mas agora quantificamos esta caracteristica através do
parametro w.

7.4.2 Dados das Simulagoes

Na Fig. 7.2, re-apresentamos as simulacoes de fusao no espago «, tal como ja vistas
no capitulo anterior (c.f. Fig. 6.7), adicionando as curvas preditas pelo 2VT. Naque-
le capitulo, haviamos comentado de passagem que uma possivel inclinagao para as
relacoes resultantes das fusoes com duas componentes era de ~ 0, 43. Esta inclinacao
é compativel com o valor assintético previsto pelo 2-VT (viz. 1/v/6 ~ 0,408). Assim,
a interpretacao oferecida nos capitulos anteriores de que estes objetos seriam bas-
tante nao-homélogos residia na suposicao de que eles obedeciam ao teorema do virial
em sua versao mais estrita. No entanto, vemos que € necessario re-interpretarmos
este resultado.

A partes luminosas das simulagoes de Hernquist com duas componentes, tal como
definidas pelo nosso modelo (e.g., razoao de massa halo/massa luminosa de 10, etc.),
obedecem as previsoes do 2-VT na regiao assintética. Este fato pode explicar ra-
zoavelmente a razao por que estas simulagoes reproduzem uma inclinacao que se

152



ZTTTTTTTTT//XTT/)T‘T\[\l\{\‘[‘[‘[““%

Kl - x x B
L X, . J
L . J
4= X ><- >§<><. - " m
. [ 4 LY X .>< 7
dados BBFN97: o L XXX x 4
" VIRGO: gE’s + CE’s = ) X 1
x COMA: E's - T .
T " ]
dados simulacoes: L i
Fusoes D, E, F L i
(] Fusoes Z - b
Fusoes CdCC95 2= 7

1 l 1 l 1 l 1 l 1 l 1 l 1

FIG. 7.2: Resultado das simulagoes no espago-«. A linha reta apresenta
o ajuste para as galaxias elipticas de Virgo, segundo Bender,
Burstein e Faber 1992. As linhas pontilhadas foram reproduzi-
das da mesma forma que as da figura anterior.
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desvia significativamente daquela definida pelo PF: para reproduzirem uma incli-
nacao menor, estes modelos precisariam de um valor menor para a densidade do
halo escuro, suficientemente ajustada para que os modelos resultassem na regidao
curva do 2-V'T, de menor inclinagao.

7.5 Discussao

Neste capitulo, desenvolvemos a hipotese do “teorema do virial com duas compo-
nentes”, sob a motivacao de que sistemas estelares em equilibrio e auto-gravitantes
em geral possuem um halo de matéria escura extenso. Encontramos uma boa com-
patibilidade desta hipdétese com as propriedades observadas de uma grande faixa
de sistemas estelares. Particularmente, mostramos que o “metaplano césmico”,
primeiramente discutido por BBFN97 como um conjunto de planos fundamentais
inter-relacionados, segue razoavelmente a superficie curva definida pelo 2-V'T.

As partes luminosas dos produtos de fusao aqui simulados também seguem razoavel-
mente o 2-VT em sua regiao assintética. Numa comparagao com os dados observa-
cionais, vemos que: (i) possiveis contrapartidas observacionais dos objetos a duas
componentes aqui simulados estariam deslocadas para altos valores de kq; ou (ii)
dado que os objetos simulados possuem valores limites de x que estao inteiramente
contidos nos limites do espalhamento dos dados observacionais (c.f. comparagao Figs.
7.1 e 7.2), os modelos também poderfam representar um sub-conjunto de galdxias
naquela regiao.

Nossa anélise reinforca a idéia de que as relagoes do PF podem surgir como uma
correcao dos parametros observados (luminosos) devida a presenca da matéria es-
cura que envolve estes sistemas. Esta hipdtese, portanto, pode ser considerada uma
possivel explica¢ao para o PF, evitando ajustes finos de quaisquer tipos (e.g., razao
M/L variando com a massa, etc.), porém inclui uma pequena curvatura na cor-
relacao do PF. Entretanto, dada a escala de aglomeracgao apresentada pelas galédxias
elipticas, o espalhamento do PF deveria ser conhecido com muito maior precisdao
para confirmarmos a presenca desta curvatura.
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CAPITULO 8
CONCLUSOES E PERSPECTIVAS FUTURAS

Nesta tese, procuramos investigar em maiores detalhes os resultados encontrados por
CdCC95 e nos propusemos a responder trés questdes essenciais: (1) os resultados
de CdCC95 sao dependentes dos modelos utilizados para as fusoes? (2) o PF surge
naturalmente da relaxacio gravitacional? (3) qual a importancia da presencga de um
halo escuro nas relacoes de escala da componente luminosa?

Sobre o primeiro ponto questionado, mostramos que as fusoes de Hernquist com
uma componente também reproduzem o PF das elipticas. Este efeito parece ser,
portanto, independente do modelo inicial.

O segundo ponto aborda questoes ainda mais amplas. A nao-homologia central nado
parece surgir naturalmente do mecanismo de relaxacao gravitacional apenas: colap-
sos (de mesma massa), no geral, formam objetos homélogos. O mecanismo de fusao
parece ser o ingrediente mais importante para produzir nao-homologia. De fato, sim-
ulacoes mais “frias” de colapso, no caso onde os modelos iniciais possuem pequenas
flutuacoes (e.g. modelos C, n = 1), também reproduzem objetos ndo-homélogos
(embora com inclinacdo diferente da do PF das elipticas). As pequenas flutuacoes
iniciais destes modelos provavelmente se amplificaram e se fundiram sucessivamente
ao longo da evolucao do sistema, reproduzindo um mini-universo de fusoes.

Para melhor entendermos os dois pontos acima, uma série de diagnésticos foi de-
senvolvida no Capitulo 5. Os estudos apresentados naquele capitulo mostram que
existem, de fato, algumas diferencas na estrutura e dindmica dos modelos simulados.
Evidenciamos uma, certa complexidade do mecanismo de relaxacao como funcao dos
modelos e condi¢oes dinamicas iniciais. Assim, nao é de todo claro como estas difer-
encas poderiam se correlacionar com o fato destes modelos reproduzirem ou ndo um
PF. No Capitulo 6, revisitamos e exploramos as analises anteriores mais detalhada-
mente. Estudamos a possibilidade de que o efeito de maré seja um mecanismo fisico
importante para a producao de nao-homologia. Nossos resultados mostram uma
tendéncia de que as particulas ao longo da fusao ganham energia seletivamente, tal
como previsto por um modelo de maré simples, e este efeito é funcao da energia or-
bital inicial dos pares ou, alternativamente, dos coeficientes cinematico-estruturais
dos modelos finais de equilibrio.

Sobre a terceira questao, encontramos que a presenca do halo pode ser significativa
no que tange a condicao de equilibrio, e, consequentemente, as relagoes de escala
da parte luminosa. Para analisar em maiores detalhes este efeito, estudamos uma
formulagao do teorema do virial que leva em conta a presenca do halo. Encontramos
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uma boa compatibilidade desta hipétese com as propriedades observadas de uma
grande faixa de sistemas estelares, onde mostramos que o “metaplano césmico”
segue razoavelmente a superficie curva definida pelo 2-VT. As partes luminosas dos
produtos de fusao também seguem razoavelmente o 2-V'T em sua regiao assintotica.
O 2-VT prevé a existéncia de uma curvatura no PF, mas o espalhamento do PF
das elipticas deveria ser conhecido com muito maior precisao para confirmarmos a
presenca desta curvatura.

Resumindo, a presente tese propoe duas hipéteses para a existéncia do PF: (i) a
dindmica de fusoes leva naturalmente ao PF, e a maré parece ser um mecanismo
plausivel para este efeito; e (ii) o 2-VT também explica naturalmente as relagGes de
escala das elipticas (incluindo as dos sistemas estelares auto-gravitantes em geral),
porém prevé uma curvatura que nao é atualmente observada.

Na verdade, podemos supor que ambos mecanismos sugeridos nesta tese podem ter
operando concomitantemente, em diferentes graus, na formacao de galdxias e objetos
auto-gravitantes em geral; no entanto, as hipdteses aqui apresentadas se baseiam em
modelos simplificados. Existem varios aspectos que nao foram abordados nesta tese
e que podem ser explorados futuramente.

Primeiro, ha uma necessidade natural de ampliarmos e refinarmos as simulagoes
de fusao em termos de varios aspectos, tais como: as condicOes iniciais (E , IA/), as
massas iniciais, as razoes de massa do halo/massa luminosa dos modelos com duas
componentes, a massa da particula de matéria escura, os modelos iniciais em si
(e.g., presenca de buraco negro central, etc.), a adigdo do efeito de fric¢io dinamica,
e assim por diante.

Em particular, as condi¢oes dinamico-estruturais iniciais dos modelos de fusao com
duas componentes, tal como definidas no presente trabalho, resultaram em objetos
finais (parte luminosa) que nao reproduzem o PF das elipticas. H4 uma necessidade
de se esclarecer melhor este resultado, e certamente este fato justifica a investigagao
futura de simulacgoes que envolvam condicoes diferentes e mais refinadas, como as
descritas acima. Em adigao, verificamos que ha uma grande similaridade entre o pro-
cesso de relaxacao de colapsos e o da componente luminosa inserida no halo escuro
(c.f. Capitulo 5). O grau de eficiéncia de mistura no espago de fase da componente
luminosa é bastante similar ao de colapsos. A andlise das médias de energias de
colecoes fixas de particulas, determinadas inicialmente pela ordenacao de suas ener-
gias individuais, mostra que as particulas que compdem o material luminoso tendem
a perder energia de forma qualitativamente similar aos colapsos.

Estes resultados fornecem algumas indicacoes pouco discutidas na literatura. De
fato, sabe-se que os halos tém papel bastante importante na dinamica de fusoes,
principalmente em escalas maiores (> 10 — 100 kpc): a fricgdo dindmica dos halos
desaceleram as galdxias (o material luminoso), levando a diferentes evolugdes orbitais
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e escalas de tempo para fusdo (e.g. Mihos 1999). No entanto, o desconhecimento da
estrutura detalhada dos halos em galdxias leva a incertezas bastante importantes
no que concerne o modelamento das fusdes, e consequentemente a compreensao
de como as galaxias foram formadas. Embora nao tenhamos incluido o efeito de
friccdo dinamica em nossas simulacgoes, o resultado de que a parte luminosa das
fusoes ndo se comporta como as fusoes com uma componente apenas parece indicar
algo de fundamental. O material luminoso segue um processo de relaxacao bem
mais eficiente do que fusdes com uma componente. Estas indicagoes mostram a
necessidade de investigarmos as caracteristicas dinamico-estruturais de objetos finais
(parte luminosa) resultantes de fusées no interior de um halo escuro em comum.

Segundo, sentimos a necessidade de um estudo mais detalhado que envolva uma
compara¢ao bem mais minuciosa de nossos modelos finais de equilibrio com modelos
baseados na hipdtese da relaxacao violenta, em seus varios refinamentos, como por
exemplo, o proposto por Hjorth e Madsen 1991 (c.f. também Hjorth e Madsen 1993
e Hjorth e Madsen 1995). Naquele trabalho, pressupoe-se que a relaxagao ocorra
de forma inteiramente eficiente em uma regiao limitada do sistema estelar. Esta
teoria leva a construcao de uma funcao de distribuicao que é a base de modelos que
seguem bem a lei de de Vaucouleurs, desde que o potencial gravitacional central seja
suficientemente profundo. Vimos nesta tese que os potenciais centrais dos produtos
finais de fusao com uma componente sao bem menos profundos do que os de colapsos.
Embora nio tenhamos feito ajustes a lei de de Vaucouleurs (tendo nos limitando a
uma comparacao qualitativa), vimos que, nao obstante os potenciais centrais nao

muito profundos destas fusoes, estes objetos tém perfis bastante proximos ao da lei
1/4
T,

J4 a parte luminosa das fusoes com duas componentes se desviam significativamente
da lei de de Vaucouleurs. Notamos que estes objetos em particular seguem bem a
lei de Maxwell-Boltzmann, mas numa faixa de energias bem menor do que as dos
outros modelos. Como ja discutido anteriormente, Binney 1982 mostra que hd uma
relacao entre um bom ajuste a lei de de Vaucouleurs e um bom ajuste geral a lei de
Maxwell-Boltzmann. Nossos resultados parecem indicar que esta correlacao deve ser
de fato consistente, desde que a faixa de energias no qual a lei de Maxwell-Boltzmann
¢é ajustada seja a mais ampla possivel.

Enfim, a presente tese aborda assuntos bastante amplos, que merecem, nao obstante,
ser investigados individualmente, com maiores detalhes. Indubitavelmente, estudos
das relacoes de escala de objetos resultantes de simulacoes cosmolégicas podem
também fornecer vinculos importantes ao estudos aqui apresentados.
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APENDICE A
O TERMO DE CORRECAO DE QUADRUPOLO

Vimos que uma das vantagens do “tree-code” reside em nao calcular a for¢ga “exata”
exercida por um conjunto de particulas suficientemente distantes da particula que
estd sendo analisada, mas apenas assumir um cdalculo aproximado neste caso. A
versao do cédigo utilizada nesta tese leva em conta a corregao de quadrupolo para
o calculo da forca exercida por um dado conjunto distante de particulas. Neste
Apéndice revemos de forma sucinta esta corregao.

O potencial gravitacional pode ser expresso da forma

ymz_%g (A.1)

somente quando a distribuicao de massa possui simetria esférica. Se assumirmos,
portanto, a Eq.(A.1) para uma distribui¢ao arbitraria, que é certamente o caso que
encontraremos nas simulagoes, o potencial calculado conterd um erro que sera sig-
nificativo se a distribuicao de massa desviar-se suficientemente da simetria esférica.

O potencial gravitacional para uma distribuicao de massa arbitraria é dado pela
expressao:

Mﬂz—G/fﬁldWC (A.2)

|7 =]

Porém, se a particula estiver suficientemente longe da distribuicao de massa, i.e.,
7> 7', podemos expressar o potencial como uma expansao em multipolo, tomando
para isto a série de Taylor em torno de 7' = 0 para o termo |

]

1 _ L (A.3)
P71 (@ ap+ (-9t (- ) |
1 .’L'k.’L',k 1 xkxl
TR R

onde 4% ¢ o Delta de Kronecker (6, =1 se k =1, e . = 0 para qualquer outro caso).
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O potencial dado pela integral (A.2) pode portanto ser escrito como:
kol
x®x
E le—S + ... (A.5)

onde definimos as seguintes quantidades: a massa total (M), o dipolo (D), e o
quadrupolo (Q*'), respectivamente:

M= / (@ )P, (A.6)
D= / 2'p(% "), (A7)
QM = / (322" — 1260\ p(T )3T . (A.8)

Escolhendo a origem das coordenadas como coincidente com o centro de massa da
distribuicao, o dipolo vai a zero. Incluindo a correcao de quadrupolo para uma
distribuigao arbitraria de massa', o erro cometido serd da ordem de ~ 1/r7.

1Com simetria esférica, o termo de quadrupolo vai a zero.
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APENDICE B
GERACAO DOS MODELOS DE KING

Partindo dos teoremas de Jeans (c.f. Binney e Tremaine 1987, B&T87), aplicados
a sistemas esféricos, e levando em consideracao os modelos mais simples, onde a
fungao de distribui¢ao (FD) do espago de fase depende apenas da energia, pode-se
construir modelos auto-consistentes que representem uma galdxia em equilibrio. A
partir da FD, pode-se obter a distribuicao de densidade correspondente do modelo
por integracao da FD em todo o espaco de velocidades. Um modelo simples é o dos
politropos, que obedecem a relacao:

p=c, V" (¥ > 0); (B.1)
onde p é a densidade, ¥ é o potencial gravitacional relativo (c.f. B&T87):
U =-+ (B.2)

sujeito & condigao de contorno: ¥(r — oc) — ®y; e ¢, é uma constante'. Para
n = 00, obtém-se o caso particular da esfera isotérmica. Neste caso, no entanto, o
modelo ndo seguird (B.1) mas sim a forma:

p=pe’l”, (B.3)

onde 02 é uma quantidade que tem o mesmo papel que 2L no caso de uma esfera

m
de gés politrépico.

Aplicando a Eq. de Poisson para o modelo definido por (B.3), uma solugao para a
distribuicao de densidade como funcao do raio sera:

2

pr) =5~ (B.4)

denominada “esfera isotérmica singular”. Para remediar a singularidade central
. .~ . 2 .
deste modelo, impomos condicdes de contorno na origem: p(0) = p;e¥©/7" finito

1O fndice n deve obedecer n > 1/2. Pode-se demonstrar que a distribuicio de densidade de
um politropo estelar de indice n é idéntica aquela de uma esfera de gds politrépico com indice
politrépico v, obedecendo a relagdo vy =1+ %
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e (dp/dr)y = 0 (i-e., ¥(0) é finito e ¥'(0) = 0). Definindo novas varidveis adimen-

sionais: p = £ e 7 = . O “raio do core” (ou “raio de King”), r¢, é definido
por:
902
Te = B.5
4Gpy’ (B5)

que € o raio no qual a densidade projetada da esfera isotérmica cai aproximadamente
a metade de seu valor central (usaremos esta quantidade adiante). Aplicando nova-
mente a Eq. de Poisson, mas agora utilizando estas novas variaveis, e eliminando a
densidade, obtemos a seguinte equacao:

d [ ,d/o? )
- [ﬂi(lz/f 7 )] = 972Vl (B.6)

onde ¢ = U(r) —¥(0). A solucao numérica desta equacao diferencial fornecera, por-

tanto, a funcdo ¢ (r)/o?. Assim, o perfil de densidade fica inteiramente determinado
(c.f. Eq.(B.3)).

Entretanto, além do problema da singularidade da esfera isotérmica, remediado
acima, hd um outro problema: a massa total deste modelo é infinita (M(r) é di-
vergente), o que limita a utilizagdo da esfera isotérmica. Uma solugao é construir
modelos finitos e que se desviem do modelo da esfera isotérmica apenas longe do
centro, uma vez que os perfis de brilho superficial das galdxias elipticas sao bem ajus-
tados por este modelo, até alguns poucos 7y’s. Os modelos de King sdo o resultado
da manipulac¢do da DF do modelo isotérmico para atingir este objetivo (detalhes em
B&T8T7). A densidade resultante deste modelo é dada por:

o) = e (). (B.7)

onde a funcao g(u) é:

g(w) = erf(Va) — % (1 + %“) Vi e, (B.8)

onde erf(x) é a fungao erro. Escrevendo a Eq. de Poisson para este modelo, similar-
mente ao que foi feito para a esfera isotérmica, nos fornece:

d lsz] = o7y (). (B.9)

dr dr 02
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Novamente temos, portanto, uma equacao diferencial cujas solugoes sao
parametrizadas pela fun¢ao ¥(r)/o?. As condigoes de contorno sio:

dv

%(r =0) = 0; (B.10)

e (c.f. Eq.(B.2)):

U(r=0)=—-®(r =0) + . (B.11)

U decresce (d?V¥/dr? < 0) para distancias cada vez mais afastadas do centro, até

que em um dado raio 7y, ¥(r = r;) = 0, e a densidade se anula. Assim, temos que
(c.f. Eq.(B.2)):

U(r=r)=0=—-®(r=r)+ P — &(r =r;) = Dy, (B.12)

U(r=0)=—-®(r=0)+o(r=r), (B.13)

onde

O(r=r)=—"—". (B.14)

O valor r; é conhecido como o “raio de maré” (“tidal radius”), pois como vimos é o
raio no qual a densidade vai a zero.

Assim, o modelo de King fica inteiramente especificado, uma vez definido ¥(r = 0),
o e a densidade central p; (c.f. Eq.B.7)). Para gerar numericamente este modelo,
especificamos estas quantidades e utilizamos o método Runge-Kutta (e.g., Press et
al. 1989) para integrar a Eq. de Poisson (B.9).

De posse do perfil de densidade, e tendo especificado o niimero de particulas do
modelo, podemos amostrar as posicoes e velocidades das particulas da seguinte for-
ma: primeiro computamos um conjunto [r.(n)]: o raio da casca esférica contendo
n estrelas. A posicao de cada estrela, portanto, pode ser especificada sorteando
as varidveis aleatdrias ¢, (o = 1,2,3) para cada componente (x,y,z) no intervalo
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[—1,...,1]. Assim, a particula 7 terd posigao x!, = r.(7)¢o/r (com normalizagio ini-
cial do modelo em r < 1). Por fim, a faixa de velocidades na qual uma estrela 4

pode ter num determinado raio 7 serd vi = [0, ..., 1/2®(r)], que também pode ser
amostrado aleatoriamente.

Uma quantidade 1itil é o indice de concentracao dos modelos de King, ¢, definido
por:

¢ =log,o(re/70). (B.15)

Assim, os modelos de King podem ser também gerados de forma prética por uma
sequéncia parametrizada em termos do ¢ (c.f. detalhes em B&T87).

Para a geracao dos modelos de K deste trabalho, adotamos as seguintes quantidades

para os modelos King antes de serem perturbados (c.f. Capitulo 4): Wy = ¥(r =
0)/0? =5 (c = 1,04, c.f. Figura 4-10 de B&T87), . = 2.
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APENDICE C
GERACAO DOS MODELOS DE HERNQUIST

Hernquist 1990 propde um modelo para galdxias elipticas que se aproxima ra-
zoavelmente da lei r'/4, com a vantagem de que vérias quantidades de interesse
fisico derivaveis do modelo podem ser expressas analiticamente.

O perfil de densidade de massa de Hernquist é dado por:

M a

p(r) = S a) (C.1)

onde M é a massa total e a é uma escala de comprimento. A distribuicao de massa
acumulativa correspondente é:

M) = M. (C.2)

Resolvendo para r, obtemos:

o/ 52
ou
an/ oy

r= 1_7@, (C4)

onde definimos p, = M(r)/M. O potencial gravitacional, obtido por integragio da
Eq. de Poisson, é dado por:

o(r) = _fj_\i (C.5)

Para gerarmos modelos de Hernquist com duas componentes, o seguinte procedimen-
to é seguido. Primeiro, assumimos que cada componente segue individualmente o
perfil de Hernquist, mas com diferentes escalas de tamanho e de massa. Assumimos
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para a componente luminosa que M = a = 1, enquanto que para o halo (com-
ponente escura), estas quantidades sdo pardmetros livres. Neste caso, escolhemos
Mpao = 10. Geramos um numero randomico entre 0 e 1 e associamos este nimero
a (i, resolvendo entdo a equacdo (C.4) para r.

A amostragem das velocidades é feita da seguinte maneira: Primeiro, o potencial
para um dado r amostrado (como descrito anteriormente) é calculado via Eq.(C.5).
Escolhemos uma velocidade v,,,, da particula assumindo:

1
Ev,%m =® = Vpaz = /2|2 (C.6)

Em seguida, obtermos um valor de velocidade randomicamente amostrado, v,, com
O S ,U’U, S Uma,x-

No entanto, este valor de velocidade v, somente serd aceito dependendo do seguinte
teste: A Férmula de Eddington (c.f. Binney e Tremaine 1987, pag 237, B&T87),
dada por:

_ 1 d (Edp d¥

IE)=Z=iE ) v vr v (€1

¢é utilizada para obtermos, numericamente, a funcao de distribuicao no espaco de
fase, f(FE), dados o perfil de densidade, p, o potencial relativo, ¥, e a energia
relativa, E (c.f. B&T87). Neste caso, calculamos duas funcdes de distribuicdo: (1) a
distribuicio faz(F), usando v = 0 na computagao do valor de E, e (2) a distribui¢ao
fo(E), com v = v, na computacio do valor de E. Se fy > @ faz, onde o é um niimero
randomico entre 0 e 1, entdo a velocidade v, é aceita (c.f. método da rejeicdo, Press
et al. 1989).

O procedimento descrito neste Apéndice é realizado N/2 vezes, para cada compo-
nente, onde N é o ntimero total de particulas’.

! As primeiras N/2 particulas sao consideradas da componente luminosa e as outras N/2, da
componente escura. Esta ordenacao é, evidentemente, sempre mantida pelo simulador.
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APENDICE D

GERACAO DOS MODELOS COM FLUTUACOES DE
ESPECTRO DO TIPO A, ~ k"

Seguimos o método descrito por Carpintero e Muzzio 1995 para a obtencao das con-
digoes iniciais das particulas dos modelos C. Neste Apéndice, faremos uma descri¢ao
detalhada deste método.

Desejamos que os modelos C representem nao uma simulagdo cosmoldgica em si,
mas apenas uma flutuacao esfericamente simétrica de matéria que se destacou da
expansao geral do universo. Nesta esfera, assumimos que a formacao estelar ocorreu
em rapida escala de tempo, de forma que, como nos modelos anteriores, estamos
representando um sistema que ird evoluir por dinamica estelar pura. A diferenca é
que os modelos C levam consigo “tracos” de relevancia cosmolégica, como veremos
a seguir.

Imaginemos inicialmente um cubo de lado L, com densidade p(Z). Esta pode ser
escrita como:

p(&) = pu 1+ A@)], (D.1)

onde p,, é a densidade média do cubo, e A(Z) é o contraste local de densidade. Este
pode ser representado por uma superposicao de ondas planas (e.g., Gleason et al.
1997), com fases randomicas (estamos assumindo que as flutuagoes de densidade sao
origindrias de um processo gaussiano):

INGED I Tl (D.2)
k#£0

onde k ¢ o vetor nimero de onda, com k = |k|. Excuimos o termo correspondente
ak = (0,0,0) da série de Fourier acima porque este representa uma flutuacao de
comprimento de onda infinito, ou seja, representa, no espaco “real”, densidade con-
stante, e esta ja se encontra incluida no primeiro termo da Eq.(D.1). As quantidades
0z sdo determinadas pelas equacdes (transformadas inversas de Fourier):

1 =\ _—ik-T
5 = —/UOlA(a:)e £z, (D.3)
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O espectro de poténcia P(k) das flutuacoes de densidade A(Z) é a fungdo P(k) =
|5,;|2. Esta quantidade fornece o “peso” da amplitude que cada onda plana deve ter
para que o somatério (D.2) represente o mais fielmente possivel as flutuagoes de
densidade do meio.

Por outro lado, devemos salientar que, como estamos considerando uma regiao finita
(ndo estamos representando o universo inteiro), somente modos com nimeros de
ondas

F= (ko) = ( (D.4)

2T, 2Ty 27mz)
L’ L’ L)’

onde ng, n,, € n, sao inteiros, podem ser representados. Ou seja, apenas os modos
k = (ng, ny,n,)ky, (D.5)

onde kf é o nimero de onda fundamental, podem ser representados, uma vez que
ondas confinadas podem apenas oscilar nestas determinadas frequéncias, ou “modos
normais” de oscilagdo. Uma outra consequéncia do fato de estarmos trabalhando
com uma regido finita é que teremos um niumero de onda minimo efetivo, k,ip,
representavel, i.e., kyin, = 2m/L = ky.

Ainda, devemos apontar um outro problema, de origem numérica, devido ao fato
de termos também um numero limitado de particulas para representar o sistema,
ou, alternativamente, uma resolucdo minima de escala representavel. Assim, nao
podemos representar a densidade de forma continua como na Eq.(D.1), sendo na
realidade uma funcao discreta da posicao, avaliada portanto numa dada malha, com
certo espacamento. A consequéncia deste fato é que existird também um niimero de
comprimento de onda minimo (A, = 27/ kipae) representavel.

Para entendermos este fato, tomemos o seguinte cenario simplificado: imaginemos
que estamos tratando do caso unidimensional, i.e., temos uma distribuicao discreta
de flutuagoes de densidade A(z;) (i = 0,1,..., N — 1) ao longo de um segmento de
reta de tamanho unitario, L = 1. Assim, espacamento da malha é dado por um valor
I = L/(N —1) fixo. Se tivéssemos apenas N;,; = 2 pontos na malha, com valores
A(zg) = 8 e A(x1) = —3, por exemplo, com apenas estes dois pontos e suas dadas
amplitudes poderiamos representar para A(zg,z;) uma fungio senoidal continua
A(Zeont)- Isto é, com apenas dois valores de amplitude, passamos um sendide de
comprimento unitdrio Ay = A(Ny,; = 2) = 1. Sendides de As menores do que o
definido acima nao poderiam ser representados neste caso. Porém se dobrassemos o
nimero de pontos inicial da malha (N = 2N;,; = 4), poderiamos representar duas
ondas e nao apenas uma como no caso anterior. Uma delas teria A = )y e a outra
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teria A = 0.5)\y. Portanto, dado N, temos um comprimento de onda minimo A\,
representavel. Assim, dado um niumero /N razoavelmente grande de pontos na malha,
temos que [ ~ L/N, ou, N ~ L/l ~ 1/l (pois L é unitario). Este nimero de pontos
ird portanto permitir representarmos N/2 ondas de comprimento até A, = ~ /2 Ao-
Como Ay =1, Apin = 27/ kmaz = N—/2 =2l = kyar = 7/l = ky, onde ky é chamado
de nimero de onda de Niquist.

Sem perda de generalidade, podemos extender o raciocinio acima para qualquer
dimensao. Assim, na verdade, a série de Fourier (D.2) é uma representagao que_ leva
em conta apenas uma amostra discreta de ondas planas, com kmm =k < k < kN =

kmaw

Agora, iremos assumir que o espectro de poténcia das flutuacdes de densidade
seguem uma lei de poténcia do tipo:

P(k) = |62 = A%K", (D.6)

onde A é uma constante a ser definida. A escolha de A é feita da seguinte maneira:
vimos que existird um k,,q, representavel. A amplitude de P (k) = P(ky) podera
ser fixada assumindo que o modo ky representa o limite de ruido branco do sistema.
Ou seja, se gerarmos um sistema com N particulas através de um processo Poissoni-
ano, o espectro de poténcia das flutuagoes de densidade deste sistema é o espectro
de ruido branco, dado por:

1

Prs(k) = . (D.7)

Entao, temos que, em nosso cubo, a amplitude do espectro de poténcia das flutuacoes
de densidade para o modo de maior k representdvel (i.e., para o k de Niquist) serd
fixado como:

1
P(ky) = Prp(k) = +- (D.8)
Assim,
) 1 INAA
= =—1|—- . D.
A Nk} N\« (D-9)

Por outro lado, estamos considerando que as ondas planas em (D.2) possuem fases
distribuidas randomicamente. Assim, precisamos explicitar no argumento da expo-
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nencial daquela equagao uma funcao randomica, ¢, representando o angulo de fase
para cada onda, e para isto basta que

6z = |0z|ex, (D.10)
ou

bz = Ak™?e'. (D.11)
Notemos, por fim, que, no espaco de uma dimensao:

1. Dado que a malha no espaco “real” esta particionada em v nos;

2. Dado que A(z;) (1=0,1,...,v — 1) é sempre uma fungao real;

entdo temos que o par de Fourier, &, (com j definido como j = —v/2 +1,...,v/2),
serd uma funcgao, complexa, com a propriedade: 6; = (4_;)*, onde o asterisco denota
o valor conjugado do nimero complexo em questao (Carpintero e Muzzio 1995).
Para trés dimensoes, teremos a mesma lei, i.e.:

Oijie = (0,5, 1) —V/2+ 1 <4, j,k < v/2. (D.12)

Tendo em maos as defini¢oes acima, podemos agora gerar numericamente o espectro,
da seguinte forma:

1. Determine o tamanho da particao [ da malha;
2. Determine o numero de nés v da malha;

3. Determine o expoente n da lei de poténcia;

4. Determine o nimero de particulas V;

5. Compute o valor de A via Eq.(D.9);

6. Compute os niimeros de onda via Eq.(D.4), para os modos 0 < ng, ny,n, <
v/2, e lembrando que L = lv ;

7. Use um gerador de nimeros randémicos para obter ¢; no intervalo [0, 27];

8. Compute os 6y via Eq.(D.11);
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9. Note que neste ponto teremos o espectro correspondente aos modos posi-
tivos, ou seja, apenas os de um octante do espaco k. Para obter o espectro
completo, basta utilizar a lei de simetria dada pela Eq.(D.12).

Ap6s a obtencao do espectro completo, basta calcularmos a anti-transformada de
Fourier dos coeficientes d; computados acima para se obter o conjunto {A(Z)}, e,
consequentemente, a densidade discreta pgis.(Z), via Eq.(D.1). Obtemos a densi-
dade continua por interpolagao simples. De posse da funcao p(Z), precisamos agora
distribuir as particulas. Para tal, utilizamos a técnica de rejei¢do, que se encontra
descrita em detalhes em Press et al. 1989.
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APENDICE E

CONDICOES INICIAIS PARA FUSAO DE DOIS
MODELOS GALACTICOS

Partindo do problema gravitacional de dois corpos. A Fig.E.1 ilustra as posi¢oes dos
dois sistemas de massas M7 e M, com distancias ﬁl e ﬁg ao referencial de origem O,
e com distancia do centro de massa (CM) ao referencial O dado pelo vetor Rew. No
referencial relativo ao C'M, estes dois sistemas, em érbita kepleriana, tem energia e
momento angular orbitais dados por:

Eiot = Eory + Ecu, (E.1)

Liot = Loy + Lo, (E.2)
onde

B, = M121712 M221722 - GJ\%MQ’ (E.3)

Eou = MZCQM, (E.4)

Lomy = M (7] x 1) + Mo(75 X 03), (E.5)

Loy = M(Rew x Vew). (E.6)

Em nossa andlise trataremos apenas a parte orbital. Definindo p como a massa
reduzida do sistema:

mime
_ e E.7
a mi + Mo ( )
temos que:
1 G M M.
Eorp = 5/1,1)2 - - 2a (E8)
r
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X

FIG. E.1: Ilustracao das posicoes dos dois sistemas de massas M; e Mo,

com relagao ao referencial de origem O e ao referencial definido
pelo CM.

Loy = (7 % ), (E.9)

com r = |7].
Como o momento angular L é uma constante do movimento, a érbita se d4 num

plano perpendicular & L,.;. Neste plano, podemos definir um sistema polar com
7= 7(r, ¢), de modo que:

7 = v, 7 + v, (E.10)

sendo v, = dr/dt e vy = rdo/dt, e 7 e (;AS os vetores unitarios respectivos. Assim,
temos que:

1 G M, M.
E,b = E,u(vf + “qu) - #, (E.11)

Emb = ,urvqbl;:, (E.12)

com o vetor unitario £ perpendicular ao plano orbital.
Estas equagoes podem ser combinadas para obtermos as equacoes de v, e v4. Porém,

antes iremos normalizar a energia orbital em termos da energia de ligagao das com-
ponentes. Isto é interessante porque, como vimos, a condicao de fusao depende nao
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s6 dos valores de E,.;, e L., mas também da energia de ligagao dos sistemas in-
dividuais. Isto justifica a normalizacao da energia orbital em termos das energias
de ligacdo dos componentes. Esta normalizacdo pode ser feita seguindo os mesmos
passos sugeridos por Binney e Tremaine (1987: BT87, cap.7). Supondo que os com-
ponentes estejam em equilibrio, obedecendo ao teorema do virial, entao:

Ei=K;+ W, (E-13)

2K; + W; =0, (E.14)

com ¢ = 1,2, onde a energia cinética total do sistema é:

K; = : (E.15)

e a energia potencial gravitacional total do sistema é:

M;
Wi = —y OM (E.16)
Thi

< v} > ¢ a dispersdo de velocidades estelares interna da componente i e 7, 0 seu
raio a meia-massa. O fator 7; depende da distribuicdo de massa da componente.
Combinando as Eqs.(E.13,14) acima, temos que:

E =-K; = % — _Ep, (E.17)

onde Ep é definida como a energia de ligacao do sistema.

Escolhemos fazer a normalizagdo pela média geométrica das energias de ligagao, i.e.,

E

(B Fo — VM1 My (v1)(v3) B 1\/’WG M, M, (E.18)
B14B2 — = — = 1Yo —/———. .
2 2 A/ThiTh2

Definindo as seguintes quantidades:

(v2) = \/(v}) (v3), (E.19)
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Th = \/ThiTh2, (EQO)

7= VN2 (E.21)

u= e (E.22)
e
r
= E.23
=1, (E.23)
obtemos que
— 1 — 1_GuM
I 2y — __x ) E.24
E=gyuM (v*) = =37 = (E.24)
Portanto, a normalizacao da energia orbital sera dada por:
A E
B =2t (E.25)

&

Obtemos, portanto:

. A
E':,/ﬁ(t—) E.26
com o parametro adimensional definido por:

AEQ%:é %N§ %, (E.27)
) AV 2\ p

onde fizemos uso da constatacao de que, para maioria dos perfis de densidade de
massa de sistemas esfericamente simétricos, 7 ~ 2/5 (Spitzer 1969).

Efetuando as transformagoes das varidveis (E.22,23) na expressdo do momento an-
gular orbital, Eq.(E.12), obteremos:

Loy = \/%,/lea(xud,). (E.28)
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Ou seja, a transformacao de varidveis acima nos leva, automaticamente, a uma
normalizacao do momento orbital na forma:

L'= T (E.29)
onde

L; = Mirpi(v})'/?, (E.30)
de modo que:

L =/LiLy = uM7 03 . (E.31)

Assim,

L' = ,/%mw,. (E.32)

As Egs.(E.26,32) simplificam se usarmos, no lugar de E'el

A M -
E=—F (E.33)
"
A M .
L=,/—L, (E.34)
V u

de modo que:

: (E.35)

L = zuy. (E.36)
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Assim, podemos definir uma grade de Orbitas iniciais para os experimentos
numéricos. A Fig. E.2 (painel inferior direito) é uma adaptacao da figura 7-9 de
B&T87, que pode ser utilizada como uma referéncia para a escolha dos valores inici-
ais de [E , ﬁ] que irao gerar uma fusdo. A posi¢ao inicial dos sistemas pode ser entao
computada da seguinte forma: notemos que, dado [E, IA/], de (E.35,36), temos:

2 2o (112 1 £
w2 =1 (—) + A (—) LB, (E.37)
X X
€
~ (1
up =1 (—) . (E.38)
X

Para érbitas fechadas, impusemos inicialmente que u, = 0 (escolhendo o apoastro),
de forma que, inserindo em (E.37), temos as solugdes:

27 1
= E.39
T T A1 (E-39)
onde a excentricidade da érbita é dada por
aoan 1/2
4I2FE
e= (1 + 12 ) . (E.40)

Escolhendo a solugdo para o periastro (o valor da menor distancia entre os dois
sistemas), temos:

Tmin = Th$+ = . (E41)

Para érbitas parabdlicas e hiperbdlicas, a condigao inicial imposta foi que os bari-
centros dos sistemas estivessem a 47, de distancia um do outro (ry é o raio & meia-
massa).

Os outros paineis da Fig. E.2 mostram as condicoes iniciais escolhidas para as varias
fusoes.
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Fusoes D Fusoes E Fusoes F
T 17 ] T 17 ] 5 EERNARE
- a - u - a
— % e e > — 3 —
— ® (15 — - 2 i—
L ° .7 — “7 1—e .*
— e e —  ee o -
| | | | - | L1 L1 |
\ \ \ \ \ \ L Ll \ \
-10 -5 0 10 -5 0 -10 5 0
E E E
Fusoes Z (1a.G) Fusoes Z (2a.G)
i T 17 ] i T/ ] ] 5 i TT T ]
L ] L ] b :
4 | 4 | 4 LA oy
L _ L i L & P
& :
31— — 3 — 3 (}@ P
_ i - L
a2 e — o 2 — o 2 S5
: 28
L = L i L 5
1 e 11— e — — g
L C L B | orbitas elipticas Eﬁ |
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0— 0000 0— [ = 0— $5
- L - - L= Hifusoes rapidas) : —
I S T B [ T B I S O
1 1 1
10 -5 0 -10 -5 0 -15 -10 -5 0 5
E E E

FIG. E.2: Os cinco primeiros paineis de cima para baixo mostram as
condicoes iniciais para fusao no plano E-L, para cada modelo
e geracao. O painel inferior direito mostra as regides proibidas
e as regioes permitidas das orbitas dos pares.

179



APENDICE F

SISTEMA COM “ESCAPERS” E O COEFICIENTE
VIRIAL 2K/W

O efeito do nimero de “escapers” sobre o coeficiente 2K /W, medido considerando
todas as particulas, e nao somente o conjunto que compoe o sistema em equilibrio,
pode ser entendido em detalhes, uma vez que se trata de um problema extremamente
simples.

Imaginemos que algumas particulas estejam distribuidas no “infinito”, “infinita-
mente” separadas, tal que podemos assumir que a energia total inicial (F;) deste
conjunto de particulas seja igual a zero, assim como as energias potencial gravita-
cional total inicial (WW;) e cinética total inicial (Kj;), i.e.,

Dado que pequenas perturbacoes farao com que estas particulas eventualmente se
aglomerem num conjunto final em equilibrio, suas energias: total final (Ey), poten-
cial gravitacional total final (W), e cinética total final (K ;) obedecerdo as condigdes:

E; = K;+ Wy (sistema conservativo) (F.2)

2Ky +W; =0 (teorema do virial), (F.3)

de forma que a combinacao das equagoes acima nos fornece:

1
By = 3Wy = -K;. (F.4)

Ou seja, o sistema se acomoda de tal forma que sua energia total final é sempre
a metade da sua energia potencial gravitacional final, que por sua vez é igual (em
mddulo) & energia cinética total final. Este resultado é independente da forma como
o sistema entrou em equilibrio (forcas gravitacionais sdo conservativas) e de detalhes
dindmicos internos, como a distribui¢do das érbitas das particulas do sistema (o sis-
tema obedece ao teorema do virial), como afirmam as equagoes que foram utilizadas
acima.
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No entanto, vamos considerar alguns detalhes desta questao, que passam um tanto
desapercebidas a primeira vista, pois estamos assumindo que o sistema partiu das
condicoes F; = K; = W; = 0. Recolocando a questdo acima de uma outra for-
ma, podemos dizer que o ganho em energia pelo sistema final, isto é, removido os
“escapers”, foi de

AE =E; - FE; = FEy, (F.5)
onde os ganhos em energia cinética e potencial foram de

AK =K;— K; = K;, (F.6)

AW =Wy —W; = Wy, (F.7)

respectivamente, ou ainda,
1
AE = §AW = -AK. (F.8)

Isto significa que metade da energia potencial gravitacional necessaria para trazer o
sistema de particulas do “infinito” a configuracdo final foi absorvida pelo sistema,
sendo exatamente o ganho de energia cinética que o sistema adquiriu devido ao co-
lapso. Ou seja, estamos apenas reafirmando o que ja foi colocado anteriormente, mas
explicitando os ganhos de energia do sistema em equilibrio final. No caso particular
em que F; = K; = W; = 0, estes ganhos sao inteiramente os préprios valores finais
das energias do sistema em equilibrio.

Evidentemente, como a energia total, de todo o conjunto de particulas, precisa ser
conservada, os “escapers” precisam carregar a outra metade do ganho em energia
potencial gravitacional, j4 que o colapso é nao-dissipativo, e nao ha como se livrar
desta energia de outra maneira (e.g., por radiagao).

As condicoes iniciais do colapso descrito acima sao idealizadas. Nas simulacdes, os
modelos evoluem a partir de configuragoes onde as particulas ja estdo aglutinadas
de alguma forma, embora fora do equilibrio. Nas simulagoes, os “escapers” car-
regam apenas uma pequena fragao (até ~ 10%) da massa do sistema inicial. Assim,
AE/E; Z — 0,1, de forma que os “escapers” ndo carregam tanta energia quanto no
caso idealizado.
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Portanto, ao medirmos o coeficiente virial 2K /W, considerando todo o conjunto de
particulas, teremos:

2K _ Q(Kf +Ke)

— ~e) F.9
W Wf + W, ’ ( )

onde K, e W, sao as energias cinética e potencial do conjunto de “escapers”. Como
K=K, —K;=-AK,e W, =W, — Wy =—-AW, temos que

2K 2(K; — AK)

_ F.10
W W, — AW (E.10)

ou seja, o coeficiente virial, medido para todo o conjunto de particulas, se distiguird
do valor —1, obtido para o sistema em equilibrio (i.e., removido de “escapers”), por
fatores que valem exatamente o quanto de energia cinética e potencial foi absorvida
pelos “escapers”, como nao poderia deixar de ser.

Iustramos este efeito na Fig. F.1, onde o valor de €, = [2K/W + 1| (quantidade
obtida para todo o sistema de particulas, i.e., incluindo os “escapers”) é apresentado
como funcao da fracdo de “escapers”: quanto mais “escapers” presentes apds a
relaxacao, maior é o desvio de €, do valor 0. O exemplo desta figura foi obtido
para as fusoes de Hernquist com uma componente (modelos D, E, F), mas é vélido,
evidentemente, para qualquer caso.

183



o
=
X
=
g 05— o _
o
QE
o®
L o l
o
o
i |
;0' |
0 |
0 10 20

N_ (%)

esc

FIG. F.1: Valor de €, = [2K/W + 1| (quantidade obtida para todo o
sistema de particulas, i.e., incluindo os “escapers”), apresen-
tado como func¢ao da fracao de “escapers”. Esta figura é um

exemplo obtido para as fusdes de Hernquist com uma compo-
nente (modelos D, E, F).
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APENDICE G

DEDUCAO DETALHADA DO TEOREMA DO VIRIAL A
DUAS COMPONENTES

O Teorema do Virial tensorial estrito (a uma componente) pode ser obtido (c.f.
Binney e Tremaine 1987, Capitulo 4, de agora em diante, B&T) partindo primeira-
mente da Equacao de Boltzmann acolisional, multiplicando-a pelas componentes de
velocidade v; e integrando-a para todas as velocidades. Esta operacao resulta nas
Equagoes de Jeans. Em seguida, estas equacoes sao multiplicadas pelas componentes
de posicdoxy e integradas para todas as posicoes, o que nos leva a uma equagao ten-
sorial, viz., o teorema do virial.

Seguiremos esta prescricio para o caso em que o sistema é composto por duas
espécies ou componentes acolisionais. Neste caso, podemos escrever diretamente as
equagoes de Jeans para cada componente p (c.f. equacao (4.24-a) de B&T):

%(Puv_j) + a%[pu(wj)] + Pug—i =0 (G.1)
com
@ =@, + Dy, (G-2)
o, = —G/ Pul@) o (G3)
|7 — 7

®, é o potencial gravitacional gerado pela componente u, ®.,; é o potencial grav-
itacional externo, gerado por outra(s) espécie(s). p, é a densidade de matéria da
componente u. As velocidades médias das particulas do sistema sao definidas como
na equagao (4-20) de B&T, viz.,

1
U= — | fud?, (G.4)
-/

P

onde f é a densidade do espago de fase, i.e., f = f(Z,7,1).
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A Eq. (G..1) deve ser entdo multiplicada por zy e integrada para todas as posi¢oes
para obtermos a equacao virial a duas componentes. Assim,

0 7 0 0d
¢ j

Analisemos cada um dos termos acima. O primeiro termo do lado esquerdo da Eq.
(G.5) pode ser escrito como:

0, 3. d 5o
/xka(p“vj)d?’x = %/Puﬂﬁkvjd%- (G.6)

Para desenvolvermos o segundo termo da Eq. (G.5), utilizemos uma consequéncia
do teorema da divergéncia (ou de Gauss). Lembremos este teorema. Dada a funcao
vetorial arbitraria F'(Z), temos que (e.g. B&T, pag 649):

/wlv-F”d?”: /Supﬁ-d2§. G.7)

Se utilizarmos a equacdo acima para uma funcao arbitraria h = gﬁ, onde g é um
escalar, temos que, dado que V-h =gV -F + (F -V)g,

/U L9V Fd'z = / . gF - 4?5 — / ) (F-V)gd*%. (G.8)
Chamemos entao:

9= Tk (G.9)

F; = pu(oi;). (G.10)

Assim, aplicando (G.9), (G.10) & Eq.(G.8), encontramos:

0z 5,
lpu(vivj)a—xid?’:r. (G.11)

zepu(TT5)dS; — |

Vo

9 =\1.737
| kg n (T T = /

sup

Assumimos que o primeiro termo a direita da equacao acima vai a zero, uma vez que
a densidade vai diminuindo até ir a zero na superficie que envolve todo o sistema.
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Nesta situagdo, as componentes (7;7;)dS; sdo nulas. Por outro lado, identificamos
que 5 a—% = d1;, onde o Delta de Kronecker d,; = 1 se k = 4, e §;; = 0 para qualquer
outro caso. Logo, a Eq. (G.11) pode ser escrita como:

d S 8o
xk%[ﬂu(m)]d% = —/(5k,-puvivjd3x. (G.12)

Ainda, podemos definir o tensor de energia cinética K* da componente p como:

1
Kf = 5/pﬂmd?’a}‘. (G.13)

Assim, assumindo a simetria do tensor K7, (c.f. B&T, pag 212), a Eq.(G.12) pode
ser escrita como:

0 —H\] 3
xkg[ﬂu(”f“f)]f = —2K}; = —2K}; (G.14)

Agora, retornemos & Eq. (G.5), onde analisaremos o ultimo termo do lado esquerdo.
Dada a Eq. (G.2), temos que este termo pode ser expandido como:

0o o 0P ez -
/xkppa d? —/xk,o”a — Pz +/xk Py 9, td?’ (G.15)

Definindo o tensor de energia potencial gravitacional W#* gerado pela componente
u (c.f. B&T, pdg 67) como:

/,ouxja —L P, (G.16)

entdo podemos escrever para o primeiro termo do lado direito da Eq. (G.15), assu-
mindo a simetria do tensor (W3 = W[, cf. B&T, pig 68),

0D,
Wi = /pu:vka—x’fﬁ = -Wi". (G.17)
J

Definindo agora o tensor de energia potencial gravitacional de interagao W*~¢* en-
tre a componente externa e a componente p, cOmo:

a@ewt

WN ext _ _/pu zp d3—' (G.18)
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notamos entao que o segundo termo da Eq. (G.15) também pode ser reescrito em
termos de W* ¢, porém tal tensor nao é simétrico: W{;~ et oL Wi eat

Inserindo as Egs. (G.6), (G.14), (G.17), e (G.18) em (G.5), tomando o cuidado para
renomear os indices “mudos” (“dummy”), obtemos entdo:

d
= / Ptk TidSE = 2KL, + WIS 4 Wheot, (G.19)

Agora, definimos o tensor momento de inércia I7; da componente y como:

I, = /pux]xkd z (G.20)
Derivando o tensor I, jx €m relagao ao tempo, obtemos:

dI“ [ Opy

k= | 5 — L d 7. (G.21)

Usando a equacao de continuidade,

Opu _ _ 9(pus)

= G.22
na equacao anterior, obtemos:
d 9(puTi) .
%IJ’.‘k = —/ a;i T2 d* T (G.23)
Usemos novamente o teorema da divergéncia. Chamemos:
g = XjTg; (G.24)
F; = p,v;. (G.25)
Assim, aplicando (G.25), (G.26) e (G.8) a Eq.(G.24), encontramos:
0(puvi) n _O(x;Tk) 13,
/wl a;i T7pd°F = /Su TP Ui dS; — / a;Z d*z. (G.26)
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Pelas mesmas razoes argumentadas anteriormente, o primeiro termo do lado direito
da equacao acima vai a zero. Assim, fazendo uso dos deltas de Kronecker, podemos
escrever:

d
%I]Hk = —/puv_i(xﬁm + .Z‘kéji)d?’f = — /,OH(W.TJ' + U_j.Tk)d?’.f. (G.27)

Por outro lado, o termo do lado esquerdo da Eq.(G.20) pode ser re-escrito como:

L 1d,

d s, 1d _ _
p /puxkvjd% =353 /pu(a:kvj + 2,05)d*T = 5%11'1«- (G.28)

Retornando, portanto, a Eq.(G.20), e dada a ébvia simetria do tensor I}, (c.f. Eq.
(G.21)), obtemos:

1 d —ext

. . 7 . N 7 .
Assumindo que para o sistema composto pela espécie y o tensor [i; é independente
do tempo, entao obtemos o teorema do virial tensorial a duas componentes:

2K} + Wi + Wi = 0. (G.30)

A versao escalar da Eq.(G.30) pode ser obtida tomando o trago (tr[A] = ?:1 Ajj)
dos tensores desta equacao.

Deduziremos agora a equagdo (7.1), que foi admitida na breve dedugéo do teorema
do virial a duas componentes apresentada no Capitulo 7. Para tal, renomeemos:

t ~ext .
Vi = Wit + W/ Notemos que este tensor pode ser re-escrito como:

Vi == (W + W) ; (G.31)

N | =

com (c.f. G.18):

y 0d, ..
Wi = —/p“xja—mkd%. (G.32)
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Assim, usando (G.3) e (G.31), e lembrando que:

1 -7
Vf(\f—f\) S (G-32)

entao aplicando estas equagoes em (G.32) obtemos:

LWl Wiy =

o, zj(x), — xx) + zp(a — x;) e
/pu(ﬂf)pu(x )[ AP : ]d% &’z (G-34)

Tomemos o trago da equacao tensorial acima:

Ve =tV = ?:1 VE =
G N [ij(xa x )] 32143
- 7 7 T G.35
D) pu(x)pu(‘f )J; 77— 73 d°z d°T, ( )

= (22 + 22 + 22)'/2, temos:

=y

ou, identificando o vetor ¥ =
)
e, / / pu(7 f, ﬁ|;)d3 ' (G.36)

Agora, assumindo simetria esférica do sistema, a equacao anterior pode ser integrada
da seguinte forma: chamemos a integral I, (7) de

-»/ : _7:) 3—’/
LA = [ pi | —— (G.37)

Entao,

_ o0 I ! 9 . 2
(7 = 27 / o, (F1)7 2dF! / s sindo (G.38)
0 [r2 4 72 — 271 cos 6]
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Agora chamemos a integral J de

. ' 2
J E/ rrcosf —r 573 Sin 0df; (G.39)
0 [r2+ 7" — 2rr' cosb]

e, fazendo a substituicao de varidveis u = cos #, temos:

_ +1 Iy — 2
J= / L > du. (G.40)
=1 [r2 4+ 72 — 2rriy]

Ainda, chamando
z=r>+1"?% - 2r'y, (G.41)
temos que

2 2
u = Wix’ (G.42)

2rr!

de forma que

—dz
du = . G.43
T oy ( )
Ainda,
Tr'u—r2=T2+T,2_x_2T2=T12_T2_$. (G.A4)

2 2

Substituindo (G.44), (G.43) e (G.41) em (G.40), e notando os limites de integracao

u=—-1—x=r>+7%+2r" = (r +1')>%

u=+1—=z=r>+7r%=2r" = (r —r")?,

obtemos:
1 /(TT')2 r?—r?—g
(

J=—
4rr!

e Y dz. (G.45)
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Desmembrando:

- 1 (r=r')? pl2 _ 2 (r—r)? 1

J=— / T - / - _dz). G.46
4rr! < (r+r")2 x3/2 v (r+7")? xl/? x) ( )

_ 1 1 (r=r')? (r—r")?

J=— —2(r'? — r?)— — 2512 : G.47
4rr! [ (== )x1/2 (r411)? ! (r+17)? ( )

Com pouca &lgebra, temos que:
B 1 TIZ _ 7.2 e .

Deste ponto, analisemos portanto as duas condigdes J(r' < r) e J(r' > r):

J(r'<r) = 2:7“’ <(TI __(:?(_T,:)— ) _ 2r' +r — r') = % (G.49)
J(r'>7r)= 2:7-' <(TI _TT)_(T;+ r_ 2r' + 7' — r) =0. (G.50)

Lembrando, portanto, da definicdo de J (Eq. (G.40)), e inserindo o resultado (G.50)
em (G.39), obtemos:

LM =" IR (G.51)
T 0

Definindo a massa da componente v no interior de ¥ como

M, (7) = 4r / " p (PR (G.52)
0
entao:
() = M"T(F). (G.53)

192



Finalmente, lembrando da defini¢ao de I, (Eq. (G.38)), e inserindo a tiltima equagao
acima em (G.37), obtemos:

— M
Vuy = _G/pu ,;n(f‘) dgfa (G54)

que é precisamente a Eq. (7.1) utilizada anteriormente.
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