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Resumo

O estudo da dinamica de barras em galaxias espirais barradas é essencial para compreender
sua evolucao estrutural e a redistribuicao de momento angular nesses sistemas. Neste
trabalho, é aplicado o método de Tremaine-Weinberg em modelos de simula¢des numéricas
de N-corpos para estimar a velocidade do padrao (£2,) da barra de galdxias espirais e
investigar como diferentes inclinagoes da galaxia e variagoes na distribuicao de massa
afetam essa estimativa. A partir das simulacoes de N-corpos e da andlise de duas galaxias
distintas, é possivel obter uma comparagao detalhada sobre a evolugao da barra e sua
desaceleracao ao longo do tempo. Os resultados indicam que o método fornece estimativas
confidveis de (2,, mas sua precisao ¢ influenciada pela inclinacao da galdxia e pela escolha
dos tragadores. No Modelo 1, o valor conhecido de €2, para o tempo de 1,45 bilhoes de anos,
é de 33 km/s/kpc , com uma margem de erro de £3 km/s/kpc, e foram encontrados os
valores de 23 km/s/kpc £4 km/s/kpc para a inclinagao de 20°, 28 km/s/kpc +2 km/s/kpc
para 40° e 25 km/s/kpc +4 km /s/kpc para 60°, evidenciando a hipdtese de que a inclinacao
é um fator importante a se considerar ao realizar as andlises. Para o tempo de 3 bilhoes de
anos, ainda do Modelo 1, o valor conhecido de €, é de 29 km/s/kpc, com uma margem de
erro de 3 km/s/kpc, e foram encontrados valores de 24 km/s/kpc £4 km/s/kpc para 20°,
26 km/s/kpc +3 km/s/kpc para 40°, 25 km/s/kpc £3 km/s/kpc para 60° e 20 km/s/kpc
+8 km/s/kpc para 80°. J4 no Modelo 2, foi utilizado o tempo de 1,73 bilhdes de anos, e o
valor conhecido de €, é de 64 km/s/kpc, com uma margem de erro de £3 km/s/kpc, através
das andlises os valores encontrados foram de -64 km/s/kpc £2 km/s/kpc para a inclina¢ao
de 20°, -63 km/s/kpc £3 km/s/kpc para 40°, -47 km /s /kpc +6 km/s/kpc para 60° e -26
km/s/kpc 12 km/s/kpc para 80°. Além disso, observou-se uma tendéncia de desaceleracao
da barra nos dois modelos, mas no Modelo 2, €2, diminuiu de 120 km/s/kpc nos estégios
iniciais para 60 km/s/kpe, indicando a transferéncia de momento angular da barra para
o disco e o halo. Este estudo trouxe uma contribuicao importante ao avaliar o impacto
da inclinacao na aplicacdo do método de Tremaine-Weinberg, permitindo uma analise
detalhada das limitagoes da técnica em diferentes configuragdes geométricas. Os resultados
reforcam a importancia do método de Tremaine-Weinberg na analise da dinamica de barras
galacticas e sua aplicabilidade tanto em simulagoes numéricas quanto em observagoes
astronomicas, contribuindo para a compreensao da evolucao dessas estruturas no contexto

da astrofisica extragalactica.

Palavras-chaves: Galaxias espirais, Barras, Método Tremaine-Weinberg, Simulacoes de

N-corpos, Velocidade do Padrao, Dinamica de galaxias.






Abstract

The study of bar dynamics in barred spiral galaxies is essential for understanding their
structural evolution and the redistribution of angular momentum in these systems. In
this work, the Tremaine-Weinberg method is applied to models in N-body numerical
simulations to estimate the pattern speed (£2,) of barred spiral galaxies and investigate
how different galaxy inclinations and variations in mass distribution affect this estimate.
From N-body simulations and from the analysis of two disinct models, is possible to obtain
a detailed comparison of bar evolution and its slowdown over time. The results indicate
that the method provides reliable estimates of €2,,, but its accuracy is influenced by the
galaxy’s inclination and the choice of tracers. In Model 1, the known value of €2, at 1.45
billion years is 33 km/s/kpc, with a margin of error of £3 km/s/kpc, and the values found
were 23 km/s/kpc +4 km/s/kpc for an inclination of 20°, 28 km/s/kpc +2 km/s/kpc for
40°, and 25 km/s/kpc £4 km/s/kpc for 60°, highlighting the hypothesis that inclination
is an important factor to consider in the analyses. At 3 billion years, still in Model 1,
the known value of 2, is 29 km/s/kpc, with a margin of error of +£3 km/s/kpc, and the
values found were 24 km/s/kpc £4 km/s/kpc for 20°, 26 km/s/kpc £3 km/s/kpcfor 40°,
25 km/s/kpc £3 km/s/kpc for 60°, and 20 km/s/kpc £8 km/s/kpc for 80°. In Model
2, at 1.73 billion years, the known value of €2, is 64 km/s/kpc, with a margin of error
of £3 km/s/kpc, and the analysis yielded values of -64 km/s/kpc £2 km/s/kpc for an
inclination of 20°, -63 km/s/kpc +3 km/s/kpc for 40°, -47 km/s/kpc £6 km/s/kpc for
60°, and -26 km/s/kpc £12() km/s/kpc for 80°. Additionally, a trend of bar slowdown
was observed in both models. However, in Model 2, €, decreased from 120 km/s/kpc in
the early stages to 60 km/s/kpc, indicating the transfer of angular momentum from the
bar to the disk and halo. This study provides an important contribution by evaluating
the impact of inclination on the application of the Tremaine-Weinberg method, allowing
for a detailed analysis of the technique’s limitations in different geometric configurations.
The results reinforce the importance of the Tremaine-Weinberg method in the study of
galactic bar dynamics and its applicability in both numerical simulations and astronomical
observations, contributing to the understanding of the evolution of these structures in the

context of extragalactic astrophysics.

Key-words: Spiral galaxies, Bars, Tremaine-Weinberg method, N-body simulations,

Pattern Speed, Galaxy dynamics.
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1 Introducao

1.1 Composicao e classificacao das galaxias

As galaxias sdo vastas estruturas compostas por estrelas, gas, poeira interestelar,
matéria escura, além de um ntcleo, dominado por um buraco negro supermassivo. Esses
componentes nao apenas definem as propriedades observaveis das galdxias, mas também
influenciam diretamente sua formacao e evolucao ao longo do tempo. A dimensao dessas
estruturas estd diretamente relacionada a quantidade de estrelas que elas abrigam. Gala-
xias que contém apenas alguns bilhoes de estrelas, por exemplo, sao classificadas como
anas, enquanto aquelas que abrigam de centenas de bilhoes até trilhoes de estrelas sao

consideradas gigantes.

As estrelas representam o componente visivel mais notavel das galaxias. Elas variam
em idade, massa e temperatura. A distribuicdo de densidade de matéria difere entre os
tipos de galaxias, concentrando-se em regides especificas, como os bracos espirais das
galdxias espirais, ou espalhando-se, como nas galaxias elipticas. Além disso, as estrelas
mais antigas, ao final de seus ciclos de vida, enriquecem o meio interestelar com elementos

pesados liberados durante eventos como supernovas.

O gas interestelar é essencial para a formacao de novas estrelas, sendo composto
principalmente de hidrogénio (neutro (HI), ionizado (HII) ou molecular (Hy)) e hélio (He),
além de uma pequena fragao de elementos mais pesados, como o carbono (C), oxigénio
(O) e nitrogénio (N) (Frisch; Slavin, 2003). Ele pode existir em diferentes estados, desde
nuvens moleculares densas e frias até gas quente e ionizado (Dyson; Williams, 1997).
Em galaxias jovens ou ativas, a formacao estelar é intensa, pois o gas é abundante. Ja
em galdxias mais antigas ou elipticas, o gas estd praticamente ausente, o que resulta na

predominancia de estrelas antigas e na auséncia de formagcao estelar recente.

A poeira é composta por particulas microscépicas de silicatos, como o silicio (Si),
o oxigénio (O), o magnésio (Mg) e o ferro (Fe), além do carbono (C), e desempenha um
papel importante ao absorver e dispersar a luz estelar. Essa poeira, que muitas vezes esta
associada ao gas interestelar, pode obscurecer regioes internas da galaxia, especialmente
em galdxias espirais ricas em material interestelar. No entanto, ela também ¢é crucial para
a formagao de estrelas, pois ajuda no resfriamento do géas interestelar, facilitando o colapso

gravitacional responsavel pela origem de novas estrelas (Evans, 1994).

A matéria escura, embora invisivel a luz, constitui a maior parte da massa de uma
galaxia. Sua presenca € inferida através de estudos das curvas de rotacao galacticas e da

dinamica de sistemas estelares e gasosos. Sem a matéria escura, seria impossivel explicar a
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coesao gravitacional necessiria para manter as galdxias unidas (Rodrigues; Herndndez-

Arboleda, 2021), apesar de sua natureza ainda nao ser completamente compreendida.

Por fim, muitas galaxias apresentam um ntcleo, que pode abrigar um buraco negro
supermassivo em seu centro. Em galdxias ativas, esses buracos negros sao responsaveis
pela emissdo de grandes quantidades de energia em forma de radiagao. Ja em galdxias

menos ativas, o nucleo é dominado por aglomerados densos de estrelas antigas.

Além da composicao, a forma como esses componentes se organizam permite a
classificagdo morfoldgica das galaxias. Edwin Powell Hubble (1899-1953) desenvolveu,
na década de 1920, um sistema de classificacdo que divide as galdxias em categorias.
As galaxias elipticas (E) tém formas esféricas ou elipsoidais, com pouco ou nenhum gés
e poeira, sendo compostas principalmente por estrelas velhas. As galdxias espirais (S)
possuem discos bem definidos e bragos espirais ricos em gas, poeira e regioes de formacao
estelar. J4 as galaxias espirais barradas (SB) apresentam uma estrutura central prolata em
forma de barra de estrelas que atravessa o niucleo e conecta os bragos espirais. As galdxias
lenticulares (SO e SB0) sao intermedidrias entre as elipticas e espirais, com discos, mas
sem bragos bem definidos, enquanto as galdxias irregulares (Irr) ndo possuem uma forma

bem definida, sendo muitas vezes ricas em gés e poeira (e.g. Koopmann, 1997).

Por fim, as galaxias irregulares, como o proprio nome sugere, nao apresentam formas
ou estruturas claramente definidas, muitas vezes resultando de intera¢oes gravitacionais

ou fusoes entre galaxias.

Esse sistema de classificacao é conhecido como “diagrama de Hubble”, representado
na Figura 1, e permanece como uma ferramenta essencial para o estudo das propriedades

das galaxias

Figura 1 — Esquema de Hubble para classificacao de galéxias.

Fonte: (IOWA, 2024)
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1.2 Galaxias espirais e espirais barradas

Este trabalho de dissertagao concentra-se na anélise de galaxias espirais barradas,
que constituem uma classe importante dentro da morfologia galactica. De maneira geral, as
galéxias espirais apresentam uma estrutura organizada, composta por diversos elementos
fundamentais, como mostra a Figura 2. O nicleo central, geralmente denso e luminoso,
abriga estrelas antigas, enquanto o bojo, uma regiao esférica ou elipsoidal em torno do
nucleo, contribui significativamente para o brilho central. O disco estelar, que contém uma
mistura de estrelas, gas e poeira, forma o plano principal da galaxia e é o local onde se
destacam os bragos espirais. Esses bragos, compostos por estrelas jovens, gas ionizado e
regides de formacao estelar, emergem do bojo central e se estendem em padroes distintos
ao longo do disco. Envolvendo toda a estrutura visivel, o halo de matéria escura fornece a
gravidade necessaria para a coesao da galaxia, desempenhando um papel crucial em sua

dindmica geral.

Figura 2 — Representagao esquematica de uma galaxia, destacando suas principais compo-
nentes: o bojo central, o niicleo, o disco e o halo.

Fonte: adaptado de ESA

Nas galaxias espirais barradas, essa estrutura é complementada pela presenca de
uma barra central que atravessa o ntcleo. Essa barra, formada por estrelas e, ocasio-
nalmente, gas, conecta o nicleo aos bragos espirais, que geralmente se originam de suas
extremidades. Essa configuragao caracteristica, descrita tecnicamente como um elipséide
prolato, influencia diretamente a dindmica interna da galdxia, especialmente no transporte
de gas para o nucleo (Gerhard, 2002a). Esse transporte pode desencadear processos impor-
tantes, como surtos de formacao estelar ou o aumento da atividade em buracos negros
supermassivos centrais, tornando as barras estruturas dinamicas relevantes para o estudo

da evolucao galéctica.
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A classificacao morfologica das galaxias espirais, proposta por Edwin Hubble, orga-
niza essas galaxias em subclasses com base em caracteristicas como o grau de enrolamento
dos bracos espirais, o tamanho desses bracos e o tamanho relativo do bojo em comparacao
ao disco galactico. As galaxias espirais comuns sao classificadas como Sa, Sb e Sc, enquanto
as espirais barradas recebem as designagoes SBa, SBb e SBc. As galaxias do tipo Sa e SBa
apresentam bracos espirais mais compactos e enrolados, associados a bojos centrais grandes
e luminosos. Por outro lado, as galdxias Sc e SBc possuem bragos espirais amplamente
abertos e bem resolvidos, com bojos menos proeminentes. As classes intermediarias, Sb e

SBb, apresentam caracteristicas que combinam elementos de ambos os extremos.

Essas diferencas refletem nao apenas variagdes morfologicas, mas também processos
dinamicos e evolutivos que diferenciam as galaxias espirais barradas das espirais comuns.
A presencga de uma barra central modifica significativamente a distribui¢do e o movimento
do gés e das estrelas no interior da galaxia, o que influencia desde a formacao de novas

estrelas até as interagoes gravitacionais com o meio intergaldctico.

1.3 Dinamica de galaxias

O comportamento dos sistemas estelares ¢ estudado por uma area da astronomia
denominada Dinamica de Galaxias. Essa vertente abrange diferentes segmentos, permitindo
o estudo desde o movimento orbital das estrelas individualmente em torno do centro
galactico, até a dindmica em grande escala de estruturas, como os bracos espirais, os
bojos e os halos galacticos. Andalises dindmicas sao cruciais para entender a formacgao e
evolucao das galaxias, bem como suas influéncias na distribuicao de massa, formagcao estelar,
formacao de estruturas e interagoes entre corpos galacticos. O estudo da distribuicao de
matéria, escura ou luminosa, é fundamental para a determinacao da estrutura das galdxias

e para a andlise de possiveis colisoes (e.g. Campos, 2006).

Dentro desse contexto, a curva de rotacao de uma galédxia espiral emerge como uma
ferramenta essencial para compreender a distribuicao interna de massa dessas galaxias.
Essa curva relaciona a velocidade de rotacao das estrelas e do gas em funcao da distancia
ao centro da galaxia. Observacionalmente, em galaxias espirais, as velocidades de rotacao
tendem a se manter aproximadamente constantes até grandes distancias do centro, um
fendmeno que reforca a importancia da distribuicio de massa e de suas implicagoes

dindmicas.

1.4 Velocidade de padrao e estruturas galacticas

Diferentemente de um corpo rigido, em que todas as partes giram com a mesma

velocidade angular (£2,), uma galdxia espiral exibe rotacao diferencial, onde a velocidade
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angular das estrelas e do gas varia com o raio. No centro da galaxia, as velocidades
angulares sao maiores, e a medida que se afasta do centro, a velocidade angular diminui,
resultando em diferentes velocidades de rotagao ao longo do disco galactico. Entretanto,
dentro das galaxias existem estruturas, como barras e bracos espirais, que se comportam
de maneira diferente do disco em geral. Essas estruturas sao teoricamente tratadas como
padrdes que giram como corpos rigidos, com uma velocidade angular constante, conhecida
como velocidade de padrao (ou pattern speed, €2,). Essa velocidade de padrao tende em
ser a mesma para todos os pontos da estrutura, o que contrasta com a rotacao diferencial
do disco galdctico (Pfenniger; Saha; Wu, 2023). No caso das barras, por exemplo, 2, é
a velocidade angular da rotacao da barra em torno do centro galactico, e para os bracos

espirais, €1, representa a velocidade com que o padrao espiral se move pelo disco.

Para compreender melhor essas dinamicas complexas e testar as hipoteses tedricas
sobre a rotagdo diferencial e a velocidade de padrao (£2,), analises numéricas se mostram
indispensaveis. As simulacoes de N-corpos, por exemplo, representam um ambiente con-
trolado, permitindo a obtencao de informacoes diretas e detalhadas sobre a distribuicao,
a dindmica e as propriedades das particulas em galdxias. Elas oferecem uma ferramenta

capaz de verificar as hipéteses formuladas com maior precisao.

1.5 Meétodos para determinar a velocidade de padrao

Existem diferentes métodos para determinar a velocidade de padrao em galaxias
espirais (Tremaine; Weinberg, 1984; Sellwood; Athanassoula, 1986; Pfenniger; Friedli,
1991). O método mais direto, atualmente, é o proposto por Tremaine e Weinberg (1984),

embora exista questionamentos sobre sua confiabilidade.

Nas galdxias espirais barradas, o método de Tremaine-Weinberg (TW) assume
uma velocidade de padrao constante em todo o disco. No entanto, essa suposi¢ao tem
sido questionada, pois simulagoes de N-corpos sao capazes de demonstrar variagoes na
velocidade de padrao entre a barra e os bragos espirais (Sparke; Sellwood, 1987). Além
disso, a interacao entre as barras e os bracos espirais pode influenciar significativamente a
velocidade de padrao (Hilmi et al., 2020). Essas consideragoes ressaltam a complexidade
do problema e a necessidade de realizar testes e ajustes para aprimorar a consisténcia e a

aplicabilidade do método.

1.6 Objetivos

Considerando a significativa influéncia da Dindmica de Galéxias nos estudos as-
trofisicos, este trabalho tem como objetivo aplicar o método Tremaine-Weinberg para

calcular a velocidade de padrao em algumas simulacoes de galédxias espirais barradas, com
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o propésito de verificar a validade do método.

1.7 Estrutura da dissertacao

A dissertacao esta organizada em quatro capitulos. No Capitulo 2, sdo discutidas as
caracteristicas das estruturas espirais, incluindo sua morfologia e composi¢ao. No Capitulo
3, ¢ apresentada a metodologia utilizada no trabalho, trazendo explicagdes sobre o calculo
do centro da galéxia, calculo dos momentos da equacao de Boltzmann sem colisoes, uma
explicagao detalhada do funcionamento do método Tremaine-Weinberg, assim como seu
processo matematico para determinar a velocidade de padrao com base em informagoes
conhecidas da galaxia. Além disso, sao detalhados os procedimentos para a geracao dos
modelos simulados, bem como a aplicacao desses modelos em simulacoes de N-corpos para
analisar a evolucao temporal das galaxias. Por fim, no Capitulo 4, sdo apresentadas todas
as andlises realizadas com as simula¢oes de N-corpos para os modelos gerados, destacando
os resultados obtidos e suas implicagoes para o método TW e para o entendimento das

dindmicas das galaxias.
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2 Galaxias espirais

Compreender a presenca e persisténcia dos bracgos na estrutura das galdxias espirais
sempre foi um desafio. O primeiro passo foi dado por Lindblad (1947). Lindblad reconheceu
que a estrutura espiral surge através da interagao entre as érbitas e as forcas gravitacionais
das estrelas no disco de uma galaxia, e que essas interagoes deveriam ser investigadas por
meio da dindmica estelar. Sua interpretacao era de que as estrelas e suas érbitas produziam
uma onda de densidade, ou seja, as posicoes geométricas das dérbitas estelares provocavam

um aumento de densidade em forma de bracos espirais.

Posteriormente, surgiram estudos na astronomia que aumentaram o interesse pela
estrutura espiral, sendo responsaveis por desenvolver parte do fundamento tedrico necessario

para o estudo da estrutura espiral e da estabilidade dos discos galacticos.

Um desses estudos foi apresentado por Lin e Shu (1964). Assim como Lindblad, eles
reconheceram que a estrutura espiral poderia ser interpretada como uma onda de densidade.
Os pesquisadores demonstraram que muitas das ferramentas utilizadas na mecanica de
ondas poderiam ser aplicadas ao estudo das propriedades das ondas de densidade em
discos estelares. Ao combinar essas percepgoes com a hipotese proposta por Lindblad, foi
possivel determinar que os padroes espirais de algumas galaxias eram duradouros, ou seja,
a aparéncia de seu padrao permanecia inalterada ao longo de muitos periodos orbitais
das galaxias. Esses novos conceitos culminaram na hipétese de Lin-Shu, que propoe que a

estrutura espiral € uma onda de densidade quase estacionéaria.

Através dessas novas pesquisas, a dindmica de discos com rotagao diferencial foi
desenvolvida em um formalismo denominado “Teoria das Ondas de Densidade”, sendo
essencial para a compreensao da formagao das estruturas espirais e da investigagao da

estabilidade gravitacional de galaxias.

2.1 Formacao estelar por choques

Um estudo conduzido por Roberts (1969) propoe um mecanismo de formagao
estelar induzido por choques em um cenario de ondas de densidade. Em sua pesquisa, ele
considerou o movimento relativo entre o gas no disco galactico e um padrao espiral de dois
bracos. Quando uma perturbacao!, como a crista de uma onda de densidade, atravessa
uma regiao do disco, ela promove a formagao de estrelas devido a velocidade relativa
entre a onda de densidade e o disco, ou seja, choque de regiao de mais alta densidade

com o material do disco, cuja densidade é momentaneamente aumentada. Em resumo, os

L Ver Secdo 2.2 para a definicdo de potencial perturbador.
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choques das frentes de ondas sao responsaveis pelo colapso gravitacional das nuvens de
gés, desencadeando a formagao estelar. Roberts descreveu o cendrio dos padroes espirais

da Via Lactea, conforme ilustrado na Figura 3.

Figura 3 — Padrao espiral na Via Lactea proposto por Roberts (1969). A imagem representa
o mecanismo de formagao estelar por choques, apresentando um padrao de
densidade espiral bissimétrico, onde a velocidade relativa entre o padrao e o
disco de gas gera uma faixa de estrelas novas e de regides Hil.

observed gasecus 0
spiral arm of HI

newly born stars
and HIL regions

Fonte: Roberts (1969).

A medida em que a onda de densidade atravessa o disco galactico, as estrelas
formadas sao deixadas para tras, envelhecendo e resultando em uma distribuicao azimutal

de idades estelares ao longo dos bragos espirais.

Para uma melhor compreensao, assumimos que o padrao espiral possui uma ve-
locidade angular aproximadamente constante, enquanto o disco de gas estelar apresenta
rotacao diferencial. O raio de corrotagao é definido como o raio no qual a velocidade
angular do padrao espiral (€2,,) ¢ igual a velocidade angular do disco (©2(R)). Dentro do
raio de corrotacao, a velocidade de rotagao do disco é maior que a velocidade do padrao

(2 > Q,), enquanto que fora deste raio ocorre o oposto (€2 < €,,).

Consequentemente, o cenario de formacgao estelar indica que dentro do raio de
corrotagao, o gas e as estrelas do disco atropelam o padrao espiral, enquanto fora do raio

de corrotacao é o padrao que atropela o material do disco. Essa interagao forma uma
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frente de choque nos bragos espirais, resultando no deslocamento da frente de choque do

lado concavo para o lado convexo do brago espiral no raio de corrotacao.

2.2 Estrutura Espiral

Um potencial perturbador refere-se a uma forga ou influéncia externa que pode
alterar o movimento e a dinamica de um sistema. No caso das galaxias, esse potencial
pode resultar de interagdes com outras galaxias, podendo impactar sua estrutura interna
ao promover a formacao de barras, a geracao de bragos espirais e a redistribuicao de gas e

estrelas.

O estudo desses potenciais é importante para compreender parte da evolucio
dindmica dos sistemas estelares. Athanassoula (1984) descreve um potencial perturbador

utilizando a notagao de onda
D(r,0,t) = A(r)e? VO HSat=m0) (2.1)

considerando r e 6 como coordenadas polares galactocéntricas, A(r) é a amplitude de
oscilagao da onda, €2, é uma frequéncia angular de oscilacao independente de 7, ¢ é o
tempo, m é o nimero de brago espirais, e W(r) é chamada de fase radial da onda. Deste

modo, se as curvas de fase forem constantes

U(r) + Q,t — mé = constante. (2.2)

Ao considerarmos o tempo t e a constante iguais a zero, obtemos

U(r) —mb = 0. (2.3)

Para toda funcdo ¥(r) monotonicamente crescente, a relagdo expressa pela equagao

(2.3) representa propriedades geométricas basicas de uma espiral simples.

Estudos realizados nesta area da astronomia mostraram que as espirais logaritmicas?,
U(r) = aln(r), sendo « o pitch angle®, sao capazes de descrever com precisao os bragos
de galdxias discoidais (Reynolds, 1925; Danver, 1942; Rots, 1975; Boeshaar; Hodge, 1977).

2.3 Representacao dos bracos em espirais logaritmicas

Quando utilizamos as coordenadas polares, podemos expressar uma espiral logarit-
mica através da seguinte equagao

r= 7"06_%9, (2.4)

Ver Secao 2.3 para a representacdo de bragos espirais logaritmicos.

3 Ver Secdo 2.4 para a definicdo de pitch angle.
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onde m é o nimero de bragos (ou periodicidade angular), r e 6 sdo as coordenadas polares,

e p é a variavel relacionada ao pitch angle o da espiral através da expressao

tan(a) = & 4 = arctan (_m) . (2.5)
p p

A funcao logaritmica é uma forma comum de se representar a estrutura espiral de
galaxias, pois captura a natureza de sua forma. Essa espiral é caracterizada pelo fato de
que o pitch angle é constante ao longo de toda a extensao do braco, o que implica que
sua forma nao muda conforme se distancia do ntcleo galactico, apresentando um formato

regular e simétrico.

2.4  Pitch Angle

O angulo de enrolamento dos bragos espirais, também conhecido como pitch angle
«), é um parametro fundamental na caracterizacao da estrutura espiral de galaxias. Este
¢ g

angulo quantifica o grau de enrolamento dos bracos espirais.

Quando os valores de pitch angle sao pequenos, os bracos espirais sao mais enrolados
(como nas galdxias de tipo Sa e SBa), enquanto os bragos menos enrolados possuem valores
de pitch angles maiores (Sc e SBc). Em muitas galdxias, o valor de o mantém-se constante
ao longo de toda a extensao dos bracos espirais, independentemente do raio, sendo que

uma galdxia espiral tipica possui um valor a ~ 10° — 15° (Binney; Tremaine, 2008).

Compreender o pitch angle é relevante para estudos da Dinamica, pois a forma e a
estrutura dos bragos espirais estao intimamente relacionadas aos padroes de movimento das
estrelas e do gas na galaxia. Uma medigao precisa do pitch angle pode fornecer informagoes
sobre a distribuigdo de massa, a presenga de barras e os processos de formacao estelar (Yu;
Ho, 2019).

2.5 Leading e Trailing

Os bracos espirais também podem ser classificados com base em sua orientagao
relativa a rotagao da galaxia. Os bragos denominados trailing sdo aqueles que apontam
na direcao oposta a rotagao da galaxia, enquanto os bragos leading apontam na mesma

diregao da rotagao da galdxia (ver Figura 4).

Observacionalmente, determinar se os bragos espirais de uma galaxia sao leading
ou trailing nao é uma tarefa facil, pois a inclinacdo da galaxia em relagao a linha de visada
pode levar a efeitos de projecao que dificultam a interpretacao da geometria tridimensional

dos bracos espirais.
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Uma galéxia é descrita como face-on quando é observada de frente, ou seja, olhando
diretamente para o plano do disco galactico, com uma inclinacao de 0°. Nessa orientacao,
vemos a galdxia como um circulo ou uma elipse, sendo possivel identificar claramente suas
caracteristicas espirais ou anulares, como os bracos espirais, o nucleo e, as vezes, a barra
central. Em galaxias face-on, a dire¢ao da rotagao nao pode ser determinada a partir das

velocidades radiais.

Uma galéxia é descrita como edge-on quando ¢ observada de lado, ou seja, olhando
para a borda do disco galactico, com uma inclinagdo de 90°. Nessa orientacao, a galaxia
aparece como uma linha fina ou um elipse alongada, e ¢é dificil discernir detalhes, como os
bracos espirais. No entanto, podemos observar caracteristicas como o bojo central e, por
vezes, uma barra, e as estruturas verticais, como o disco fino ou espesso, de forma mais

clara (Binney; Tremaine, 2008).

Figura 4 — A imagem ilustra a estrutura espiral de uma galdxia, destacando os bracos
leading e trailing. Os bracos leading seguem a direcao da rotacao da galaxia,
enquanto os bragos trailing se curvam na direcao oposta. A seta indica a direcao
de rotacao da galaxia, ajudando a diferenciar os dois tipos de bragos.

leading trailing

Fonte: Binney e Tremaine (2008)

2.6 Barras

A existéncia de uma barra central na Via Léctea foi proposta por Johnson (1957).
No entanto, essa hipotese nao foi amplamente aceita durante varias décadas, até que
evidéncias comegaram a surgir em pesquisas posteriores. Estudos observacionais modernos
sobre a barra na Via Léactea incluem a cinematica de HI e gas molecular nas regioes centrais
de alguns kiloparsecs, fotometria de superficie no infravermelho préximo, microlenteamento

gravitacional e contagem de estrelas (Gerhard, 2002b).
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As caracteristicas das barras variam conforme o tipo de galdxia (Elmegreen, 1996).
As galaxias early-type contém predominantemente estrelas mais antigas, com baixo con-
teudo de gas e poeira, e a taxa de formacao estelar é reduzida devido a falta de estruturas
como bragos espirais. As barras nesses tipos de galdxias nao sdo densamente concentradas

em seu centro, apresentando um brilho superficial quase constante ao longo do eixo maior.

Em contraste, as galaxias late-type possuem tanto estrelas jovens quanto antigas,
além de maior quantidade de gés e poeira, resultando em uma alta taxa de formacao estelar.
Essas galaxias possuem barras com perfis de brilho superficial exponenciais, semelhantes
aos do disco. Além disso, as barras em galdxias early-type sdo proporcionalmente maiores

em relagdo ao tamanho do disco.

Muitas galaxias espirais barradas exibem aglomerados de estrelas jovens e regides HIT
proximas as extremidades das barras. Essas galaxias apresentam algumas variagoes em suas
caracteristicas morfolégicas, particularmente no que diz respeito a forga e a proeminéncia
da barra central, que atravessa o nucleo galactico, podendo variar significativamente em

sua intensidade.

Nas galaxias espirais barradas ¢ possivel existir dois tipos distintos de barras que
podem ser observadas: as barras fortes e as barras fracas. Cada tipo contribui de maneira
Unica para a morfologia galactica, adicionando complexidade ao estudo das galaxias espirais
(Athanassoula, 2003).

2.6.1 Barras fracas

As barras fracas sdo menos proeminentes, possuindo uma intensidade e um contraste
menores em rela¢ao ao disco (Bureau; Athanassoula, 2005). Elas sdo caracterizadas por
uma densidade estelar mais baixa e uma menor influéncia gravitacional na redistribuicao
de gas e poeira ao longo do disco galactico, permitindo que a estrutura espiral perma-
neca relativamente intacta. Como consequéncia, a formacao estelar tende a ser menos

concentrada ao longo da barra, ocorrendo de forma mais distribuida nos bracos espirais.

Estudos anteriores mostraram que barras fracas tendem a ter perfis exponenciais
(Elmegreen; Elmegreen, 1985; Elmegreen et al., 1996; Kim et al., 2015; Kruk et al., 2018),
mas a comunidade cientifica ainda nao chegou a um consenso sobre a melhor forma
de defini-las. Detecta-las com precisao em observagoes astronomicas requer técnicas de
imagem de alta resolucao e analises detalhadas, pois sua menor luminosidade e contraste

tornam-nas mais dificeis de identificar.

Tradicionalmente, a maior parte da pesquisa tem se concentrado nas barras mais
fortes, ja que elas sdo estruturas mais evidentes. No entanto, as barras fracas, embora
menos destacadas, sdo estruturas muito comuns em galaxias. Géron et al. (2021) usaram

classificagoes morfolégicas do Galaxy Zoo (Lintott et al., 2008), baseadas em imagens do
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Dark Energy Camera Legacy Survey (DECaLS; Dey et al., 2019), para estudar barras
fracas, descobrindo que cerca de 28% de todas as galdxias discoidais possuem uma barra

fraca.

2.6.2 Barras fortes

As barras fortes estdo presentes em aproximadamente 16% das galaxias discoidais
(Géron et al., 2021). Essas estruturas sdo mais proeminentes e frequentemente mais longas,
estendendo-se por uma porcao significativa do disco galdctico. As barras fortes tém um
impacto maior na redistribuicao de gas e poeira, canalizando esses materiais em direcao
ao nucleo, que podem alimentar o buraco negro central da galédxia. Esse processo pode
resultar em uma formacao estelar intensa, tanto ao longo da barra quanto no ntcleo da
galaxia. A morfologia das galdxias com barras fortes é frequentemente dominada pela
barra, com os bracos espirais se originando nas extremidades da barra e sendo fortemente
influenciados por sua presenca. Essa influéncia pode criar padroes de densidade e fluxo de

gas mais complexos, resultando em uma morfologia mais assimétrica.

Duas galaxias barradas podem ser visualizadas nas imagens (a) e (b) da Figura 5,

a fim de compreender diferencas entre algumas barras.

Figura 5 — (a) Galdxia NGC 3351. Possui uma barra relativamente curta e menos proemi-
nente em comparagao com a estrutura espiral. (b) Galaxia NGC 1672. A barra
¢ uma caracteristica dominante desta galdxia, afetando fortemente a morfologia
e promovendo intensa formacao estelar ao longo da barra. Ambas imagens tém
9 minutos de arco de largura.

Fonte: ESASky.
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2.7 \Velocidade de Padrao

De acordo com a hipotese de Lin-Shu de que a estrutura espiral é uma onda de
densidade quase estaciondria, é possivel definir uma velocidade de padrao (€2,). Este padrao

é um parametro fundamental para os estudos dindmicos de galaxias.

Se a amplitude* do padrao espiral for pequena, o material na galdxia viaja em
Orbitas quase circulares a uma velocidade angular que varia com o raio. A velocidade
angular do material, Q(R), é uma fungao decrescente do raio para quase todas as galaxias,
pois a velocidade diminui a medida que se afasta do centro, devido a diminuicao da

influéncia gravitacional.

Quando um padrao espiral em um raio R tem a velocidade angular igual a velocidade
do padrao, ou seja, Q(R) = €, denomina-se raio de corrotagao. Portanto, quando a
velocidade angular do material é maior que a velocidade do padrao, Q(R) > (2, diz-se que
esta dentro do raio de corrotacdo, enquanto um padrao com Q(R) < €2, estd fora do raio

de corrotagao (Binney; Tremaine, 1987).

Existem evidéncias de que as barras também possuem um padrao de velocidade
bem definido, entao seria improvavel que estruturas transitérias estejam sendo enroladas
por uma rotagao diferencial, corroborando com a hipétese de Lin-Shu. A velocidade de
padrao da barra é dada por €2, sendo geralmente parametrizada pela razao entre o raio

de corrotagdo e o semi-eixo maior da barra, como mostra a equagao (2.6)

R = RCR/CLb. (26)

Argumentos dinamicos mostram que as barras fracas devem ter R > 1; ou seja,
as barras fracas nao podem se estender além do raio de corrotagao. Frequentemente se
diz que as barras sao “rdpidas” se 1 < R < 1.4 e “lentas” se R > 1.4 (Binney; Tremaine,
2008).

Diversos estudos apresentaram métodos para calcular a velocidade de rotagao
padrao. Uma abordagem popular é a transformada de Fourier aplicada a distribuicao
de particulas radiais em fungdo do angulo no tempo (Sellwood; Athanassoula, 1986); no

entanto, esse método apresenta varias limitagoes.

Primeiramente, o método de Fourier assume que os dados podem ser descritos por
fungoes periddicas. No entanto, os padroes de velocidade em galaxias espirais podem ser
complexos e nao seguir uma periodicidade bem definida, especialmente em regices afetadas
por interagoes ou perturbagoes. Além disso, a eficacia do método esta intimamente ligada

a resolucao dos dados.

4 Intensidade ou forca das perturbacdes que formam os bracos espirais em uma galdxia. Est4 relacionada

ao contraste entre as regides mais densas (os bragos espirais) e as regides menos densas do disco
galactico.
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Outro desafio é a presenca de ruido nos dados de observacao, que pode interferir
na qualidade da andlise. O ruido pode introduzir artefatos ou mascarar padroes reais,
dificultando a interpretacao dos resultados. Adicionalmente, galdxias espirais podem exibir
caracteristicas que nao sao periodicamente estruturadas ou que variam ao longo do tempo,
como bracos espirais deformados ou perfis de rotacao variaveis, o que complica a aplicacao
do método de Fourier (Pfenniger; Saha; Wu, 2023).

Um outro método, conhecido como Método Potencial, ou Integral de Jacobi, foi
apresentado por Wu, Pfenniger e Taam (2018). Este método consiste em calcular a
velocidade de padrao em galaxias por meio da determinacao do potencial gravitacional
que rege a dinamica de seus componentes. A precisao do método depende da exatidao com
que o potencial gravitacional é calculado. Se a distribuicao de massa usada para calcular o
potencial nao for precisa, o campo de velocidades derivado também sera impreciso. Isso
pode ocorrer se houver incertezas na modelagem da distribuicdo de massa da galdxia ou
se a resolucao espectral dos dados observacionais nao for suficiente. Além disso, o método
pode enfrentar dificuldades quando aplicado a galaxias com estruturas complexas ou
perturbagoes significativas, como interagoes com outras galaxias ou a presenca de grandes
nuvens de gas. Outra limitagdo é que o método assume que a galaxia esta em equilibrio
dindmico, o que pode nao ser o caso em algumas galdxias, especialmente em estagios ativos
de formacao estelar ou em galaxias que passaram por eventos de fusao. Nesses casos, a

dinamica da galaxia pode ser nao estacionaria, o que compromete a aplicacdo do método.

Outro método, especificamente para galaxias espirais barradas, foi proposto por
Pfenniger e Friedli (1991). A ideia central desse método é medir a velocidade padrao
associada a barra calculando o tensor de inércia para as particulas localizadas em uma
regiao especifica da galaxia. Para aplicar o método, é necessario calcular o tensor de inércia,
que descreve a distribuicdo da massa ao redor dos eixos principais da galaxia. Nesse caso,
o calculo é realizado considerando apenas as particulas localizadas em um cilindro com o
mesmo tamanho da barra galactica. Apos calcular o tensor de inércia, o método determina
o angulo do eixo maior da barra, que é entao utilizado para inferir a velocidade padrao da
barra da galaxia. A abordagem é projetada para fornecer uma estimativa quase instantanea

da velocidade, capturando a dindmica da barra em um dado momento especifico.

No entanto, o método tem uma limitacao significativa: a precisao dos resultados
pode depender do tamanho do cilindro escolhido para o calculo do tensor de inércia. Se o
tamanho do cilindro nao corresponder exatamente ao tamanho real da barra, os resultados
obtidos podem ser imprecisos. Essa dependéncia do tamanho do cilindro pode tornar
o método menos confidavel, pois é desafiador garantir que o cilindro representado reflita

adequadamente a barra da galdxia (Pfenniger; Friedli, 1991).

Atualmente, a maneira mais direta de medir a velocidade de padrao é a partir

do padrao de fluxo de uma populacao tracadora que obedece a equacao de continuidade,
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como estrelas antigas do disco. Este método foi proposto por Tremaine e Weinberg (1984),
com modifica¢oes subsequentes por Merrifield, Rand e Meidt (2006) e Meidt et al. (2008).
Neste método, assume-se a conservacao da populagao observada no plano galactico e,
através da integracao dos gradientes espaciais, é possivel obter a velocidade do padrao da
barra quando apenas o componente na linha de visada (line of sight - LOS) e o angulo
de inclinagdo sdo conhecidos. O método de Tremaine-Weinberg (TW) serd explicado com

mais detalhes no Secao 3.5.

Essa abordagem tem sido usada para medir a velocidade de barras em diversas
galdxias lenticulares e espirais early-type, com uma incerteza tipica de cerca de 30%.
O método é menos eficiente para espirais late-type, nas quais os dados cinematicos e
fotométricos sao contaminados por estrelas jovens que podem ter se formado em choques
associados a barra; essas nao satisfazem a equagao de continuidade e, portanto, violam

uma das premissas fundamentais nas quais se baseia o método (Binney; Tremaine, 2008).
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3 Metodologia

Neste Capitulo, sao descritas as etapas metodolégicas empregadas para a analise dos
padroes de velocidade em galaxias espirais barradas. Inicialmente, aborda-se a modelagem
das galaxias, destacando os parametros fundamentais utilizados na construcao dos modelos
numéricos. Em seguida, discute-se o processo de simulacao, no qual sao empregadas
técnicas computacionais para reproduzir cenarios realistas, permitindo a comparagao entre

previsoes tedricas e observagoes.

Apos a apresentacao da modelagem e da simulacao, é descrito o célculo do centro
da galaxia, fundamental para estabelecer uma referéncia precisa ao analisar a dinamica
galactica. O centro da galaxia é determinado a partir do minimo do potencial gravitacional,

garantindo uma base confiavel para a interpretacao dos movimentos internos.

Em seguida, sao apresentados os momentos da equacao de Boltzmann, que resumem
as propriedades dinamicas do sistema em termos de densidade, velocidade média e dispersao
de velocidade. Essa formulagdo permite uma transicdo entre a complexidade tedrica e as

interpretacoes fisicas observaveis.

Por fim, é detalhada a aplicacdo do método Tremaine-Weinberg, amplamente
utilizado para medir a velocidade de padrdes em galaxias. Além do método original,
explora-se suas variagoes e a implementacao em simulagoes de N-corpos, utilizadas como
banco de testes para validar e refinar os resultados. Essa abordagem integrativa conecta
teoria e simulacao, fornecendo uma visao abrangente da dinamica de galaxias espirais

barradas.

3.1 Geracao dos modelos de galaxias

A modelagem de galdxias consiste em representar, de maneira matematica e
numérica, seus componentes principais: disco, bojo, halo e gas. Os modelos construidos
para este trabalho seguiram as abordagens descritas por Hernquist (1990), Hernquist
(1993), Springel e White (1999) e Springel, Di Matteo e Hernquist (2005).

3.1.1 Disco Estelar

O disco estelar é descrito por uma densidade superficial exponencial, representada

por

Mg _
S(R) = g ol R/Ra (3.1)
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onde M, é a massa total do disco, e Ry, é o raio de escala radial. O brilho radial é responsavel
por capturar a concentracao de estrelas em direcao ao centro da galaxia, enquanto o perfil

vertical é modelado como uma folha isotérmica (Hernquist, 1993)

pa(R, z) = z;(R)SGChQ <Z) : (3.2)

20 20
onde 2 ¢ a espessura vertical do disco, ajustada para reproduzir o suporte gravitacional e

a estabilidade do sistema.

As velocidades das estrelas no disco sao configuradas usando o parametro de

estabilidade de Toomre (Q) e a dispersao de velocidades em cada direcao:
ROR

TG
onde x é a frequéncia epiciclical, o ¢ a dispersao de velocidade radial e G é a cons-

(3.3)

tante gravitacional. A dispersao de velocidade é calculada para garantir que o disco seja

dinamicamente estavel contra pertubagoes axissimétricas.

Se @ < 1: O disco é instavel, favorecendo o colapso gravitacional e o crescimento

de instabilidades, que podem levar a formacao de estruturas como bragos espirais e barras.

Se () > 1: O disco é estavel contra perturbagoes locais, impedindo a fragmentacao

em subestruturas densas.

No contexto da formacao de barras em simulagoes numéricas de galdxias isoladas, a
instabilidade de Toomre desempenha um papel essencial. Mesmo discos inicialmente estaveis
(@ > 1) podem desenvolver barras devido a processos seculares, como a realimentacao
de torque e a redistribuicdo de momento angular. Pequenas assimetrias podem crescer,
levando a formagao espontanea de uma barra central que redistribui massa e momento
angular dentro do disco. Esse comportamento é amplamente observado em simulagoes
de galaxias isoladas, sugerindo que barras podem surgir sem necessidade de interagoes

externas, apenas por instabilidades internas do préprio disco (Toomre, 1964).

3.1.2 Bojo

Os bojos foram modelados a partir do perfil de densidade de Hernquist (1990):

( ) Mb Ty

r)y= ————,
Po 21 r(r +1p)3
onde M, é a massa total do bojo, 1, é 0 raio de escala do perfil, e r representa a distancia

(3.4)

radial ao centro do sistema (ndo confundir com r, utilizado na Segao 3.10). Esse modelo
¢é capaz de reproduzir o aumento de densidade central que sao observados nos bojos
esferoidais, ao mesmo tempo que converge para massas finitas em grandes distancias
(Springel; Di Matteo; Hernquist, 2005).

1

Frequéncia com que uma particula em uma érbita quase circular em um potencial gravitacional executa
oscilagoes radiais ao redor de sua 6rbita média.
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3.1.3 Halo de Matéria Escura

Os halos de matéria escura podem ser descritos por perfis esfericamente simétricos,
como o perfil de Navarro-Frenk-White (NFW) ou o perfil de Herquist. O perfil NEFW é:

(3.5)

onde p(r) é a densidade de massa do halo em funcao da distdncia radial r ao centro
da galaxia; py é a densidade caracteristica do halo. Esse parametro esta relacionado a
densidade central do halo de matéria escura e depende da massa total do halo e da sua
concentracio; s é o raio de escala. E a distancia onde a inclinacdo da curva de densidade
(em escala log-log) muda de comportamento — ou seja, onde a densidade passa a decair
mais rapidamente. Define a transicdo entre a regiao interna (p ~ 1/r) e a regiao externa
(p ~ 1/r®) do halo.

Springel, Di Matteo e Hernquist (2005) compararam os perfis esféricos NFW e de
Hernquist (esfera isotérmica), e concluem que sao bastante similares para raios pequenos.
Para raios grandes, o perfil cai mais rapido que o NFW, o que permite a construgao de
halos isolados sem a necessidade de um truncamento ad-hoc. Como o perfil de Hernquist é
mais simples, pois tem uma funcdo de distribui¢ao analitica (ver Secdo 3.4), o que nao é o
caso para NFW. No caso do perfil de Hernquist, o mesmo ja usado para o bojo e adotado

neste trabalho também para o halo, a densidade é dada por:

Mh Th

2 r(r )3 (3.6)

pn(T)

onde M) é a massa do halo, e r;, é o raio de escala.

A relagao entre os pardmetros de escalas radiais do perfil NFW (r,) e a do perfil

de Hernquist (r,) é dada por:

Ty = \/2[1n1—|—c—c/(1+c)], (3.7)

onde c=Ryy/7s é 0 pardmetro de concentracao do halo. Por exemplo, ¢ = 10 teremos

r, =~ 1,73r,.

3.1.4 Gas Interestelar

Para modelar o gas frequentemente utiliza-se um perfil exponencial semelhante ao
do disco, com a densidade ajustada para incluir os efeitos de pressao térmica e gravitacional.
A estrutura vertical é determinada a partir da equacgao de equilibrio hidrostatico

or 0o

9. Pagy (3.8)
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onde P é a pressao e p, ¢ a densidade do gés. A pressao é frequentemente descrita por uma
equacao de estado efetiva que incorpora retornos de supernovas e processos de formacgao
estelar (Springel; Di Matteo; Hernquist, 2005).

3.1.5 Barras

As barras, nas galaxias espirais barradas, frequentemente emergem como resultado
de instabilidades dindmicas no disco galactico. Simulac¢oes de N-corpos tém demonstrado
que a formagao e a evolucao das barras sao impulsionadas por uma combinacao de
redistribuicdo de momento angular, interacoes gravitacionais e feedback estrutural interno
(Bureau; Athanassoula, 2005).

A formacao de uma barra ocorre geralmente quando o disco galactico se torna
instavel a perturbacoes nao-axisimétricas. Em galaxias isoladas, essa instabilidade pode

ser desencadeada por diversos fatores, como:

1. Um perfil de densidade concentrado no centro do disco.

2. Uma razao da dispersao de velocidades para velocidade de rotacao baixa, o que torna

o disco dinamicamente frio.

3. Troca de momento angular entre o disco e o halo de matéria escura, que pode

amplificar instabilidades em grandes escalas.

Durante a formacao, particulas no disco se reorganizam em o6rbitas elongadas
ao longo de uma direcao preferencial, criando a estrutura caracteristica da barra. Essa
redistribuicao ¢é influenciada pelo potencial gravitacional do sistema e pelo transporte de

momento angular para fora, geralmente absorvido pelo halo de matéria escura.

Pardmetros como a concentragao do halo, o indice de Toomre (Q), Equacgao (3.3),
e a razao de escala radial para a espessura vertical do disco afetam diretamente a forga
e a extensao das barras. Halos mais concentrados promovem barras mais fortes devido
a maior absor¢ao de momento angular em ressonancias, e valores de Toomre préximos
a estabilidade critica () ~ 1) facilitam a formagdo de barras ao permitir que o disco

permanega frio e suscetivel a pertubagoes (Bureau; Athanassoula, 2005).

3.1.6 Condicdes Iniciais dos Modelos Gerados

Para o presente trabalho, foram gerados dois Modelos diferentes de galaxias,
denominados de Modelo 1 e Modelo 2. A Tabela 1 apresenta os parametros de entrada
utilizados na geragao desses Modelos para as simulagoes de galdxias, ambos construidos

com base em diferentes perfis de concentracgao e distribuicdo de massa, partindo de um
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modelo inicial da Via Lactea e modificando-o, visando explorar a dindmica de galaxias

espirais barradas sob distintas condigoes iniciais.

Os parametros listados incluem a concentragao, o raio, a massa e a velocidade
caracteristica de cada modelo. Além disso, sdo detalhados os componentes estruturais da
galaxia, como o halo, o disco estelar, o disco de gés e o bojo. Para cada um desses compo-
nentes, sao especificados o niimero de particulas, a escala radial e a massa correspondente.

A seguir, sdo descritos os principais parametros fisicos presentes na tabela:
o Concentracgao: Define a distribuicao de massa do halo de matéria escura, sendo
calculada a partir da razao entre Rag € 7, (ver a seguir).

e Ry (Raio de virial): E o raio onde a densidade do halo é 200 vezes a densidade

critica do universo. Ele define a extensao do halo de matéria escura.
o My (Massa de virial): E a massa total contida até Ragy.

o Voo (Velocidade de virial): E a velocidade circular da curva de rotacio do modelo

em RQ[)().

e Nuimero de particulas no halo: Indica a quantidade de particulas utilizadas para

representar a distribuicao de massa do halo na simulacao.

« 7, (Escala radial do halo): Pardmetro associado ao perfil de densidade do halo,

determinando como a densidade decai com a distancia ao centro da galaxia.
e M, (Massa do halo): Corresponde a massa total do halo na simulagao.

« Numero de particulas no disco estelar: Indica a quantidade de particulas que

representam as estrelas no disco galactico.

« M, (Massa do disco estelar): Representa a massa total associada & componente

estelar do disco.

» R4 (Escala radial do disco estelar): Define a extensao caracteristica do disco

estelar, onde a densidade superficial decai exponencialmente.

+ 25 (Escala vertical do disco estelar): Representa a altura caracteristica do disco

estelar, definindo sua espessura vertical.

o« Niimero de particulas no disco de gas: Indica a quantidade de particulas

utilizadas para modelar a componente gasosa do disco.
« M,, (Massa do disco de gas): Corresponde a massa total de gas no disco galactico.

+ R;, (Escala radial do disco de gas): Define a extensdo caracteristica do disco de

gas, onde sua densidade superficial decai exponencialmente.
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« 2z, (Escala vertical do disco de gas): Representa a altura caracteristica do disco

de gés, sendo geralmente menor do que a do disco estelar.

o Numero de particulas no bojo: Indica a quantidade de particulas utilizadas para

representar a estrutura central mais esferoidal da galaxia.

« M, (Massa do bojo): Representa a massa total do bojo galactico.

« 1, (Escala radial do bojo): Define a extensdo caracteristica do bojo, normalmente

descrito por um perfil de densidade esferoidal.

Tabela 1 — Parametros dos modelos.

Modelo 1 Modelo 2
Concentracao 6,7 20
Rooo 230,2 kpc 160 kpc
Moo 143 x 101°M, 95 x 1010M,
Va0o 163,5kms™? 160kms~!
Numero de particulas no halo 300.000 300.000
Comprimento da escala radial do halo (1) 34,2kpc 8,0 kpc
Massa do halo (M) 126 x 1019 M, 90 x 1019 M,
Numero de particulas no disco estelar 360.000 200.000
Massa do disco (M) 3,72 x 101°M, 3,9 x 10" M,
Comprimento da escala radial do disco (Rqys) 2,2kpc 1,6 kpc
Espessura da escala vertical do disco (zs) 0,2kpc 0,16 kpc
Numero de particulas no disco de gas 150,000 200,000
Massa do disco de gds (Mqg) 0.157 x 10*° My 0,19 x 10 M,
Comprimento da escala radial do disco de gés (Rq) 4,34 kpc 6,0 kpc
Espessura da escala vertical do disco de gas (20) 0,2kpc 0,16 kpc
Numero de particulas no bojo 90,000 100,000
Massa do bojo (M) 0.007 x 101 My, 1,3 x 10 M,
Comprimento da escala radial do bojo (1) 0,393 kpc 0,32kpc
Numero total de particulas 900.000 800.000

Fonte: O Autor.

No caso do halo, os modelos apresentam o mesmo niimero de particulas, porém

com diferentes escalas radiais, refletindo perfis distintos de concentracao. O disco estelar e

o disco de gas possuem variacoes na massa, escala radial e espessura, permitindo testar a
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influéncia dessas caracteristicas na evolucao dinamica da galaxia. O bojo também apresenta

diferencas entre os modelos, com variagoes na massa e no comprimento da escala radial.

Os modelos gerados foram analisados no Capitulo 4, onde sao discutidos os efeitos
das diferentes condic¢oes iniciais na evolugao das estruturas galacticas, especialmente no que
se refere a formacao e dindmica das barras. Essas analises permitem avaliar a confiabilidade

dos modelos e sua adequacao para o estudo dos padroes de velocidade em galaxias barradas.

A Figura 6 apresenta as curvas iniciais de rotagao dos dois modelos de galaxia
simulados para o presente trabalho, o Modelo 1 (a) e o Modelo 2 (b). A principal diferenga
entre os modelos esta na amplitude da curva total. O Modelo 2 apresenta uma concentracao
maior que do Modelo 1, indicando que o modelo possui mais massa na parte central. Além
disso, o disco, o gas e o bojo do Modelo 2 também possuem contribui¢coes mais elevadas,

influenciando a forma da curva de rotacao nas regides centrais.

Figura 6 — Curvas iniciais de rotagao dos dois modelos de galdxia simulados para o
presente trabalho. Em (a) o Modelo 1 e em (b) Modelo 2. Em ambos os graficos,
a velocidade de rotagao (em km/s) é plotada em fungdo do raio (em kpc),
com a contribuicao das diferentes componentes: halo (linha azul), disco (linha
laranja), bojo (linha verde) e a curva total (linha preta), que representa a soma
quadratica dessas contribuigoes.

Curva de rotagao - Modelo 1 Curva de rotagao - Modelo 2

150 1

Velocidade (km/s)
Velocidade (km/s)

100
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Fonte: O autor

3.2 Simulagcoes numéricas

A evolugao temporal do modelo gerado foi simulada com o cédigo GADGET-4, uma

ferramenta amplamente utilizada para simulagdes numéricas de N-corpos e hidrodinamica

de particulas suavizadas (Smoothed Particle Hydrodynamics - SPH) (Springel et al., 2021).

Este codigo é paralelo e altamente adaptativo, permitindo a modelagem da evolucao

dinamica de galédxias, desde a estrutura estelar até a distribuicao de gas e matéria escura.

Sua flexibilidade permite a simulacdo de diferentes cenarios astrofisicos, tornando-o uma

das ferramentas mais avancadas na area.
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O GADGET-4 incorpora uma série de algoritmos sofisticados, incluindo métodos
hibridos para célculo da forga gravitacional, como TreePM e Fast Multipole Method (FMM)
(Springel et al., 2021), que garantem alta precisao em escalas dindmicas variadas. Para
tratar a hidrodinamica, o codigo permite o uso de diferentes formulacoes do SPH, sendo
capaz de resolver descontinuidades no gas de forma robusta. Além disso, sua abordagem
totalmente Lagrangiana e adaptativa possibilita ajustes refinados de resolucao espacial e
temporal, garantindo a captura de estruturas finas, como o ntcleo galactico e a formacgao

de subestruturas estelares.

As simulac¢oes numéricas desempenham um papel crucial na compreensao da dina-
mica galactica e da formacao de estruturas complexas, como barras e bracos espirais. Esses
modelos combinam técnicas computacionais avancadas com descrigoes fisicas detalhadas,
permitindo estudar o comportamento dinamico de componentes como estrelas, gas e

matéria escura em diferentes escalas de tempo.

Para particulas sem colisdes, como estrelas e matéria escura, o GADGET-4 emprega
métodos de N-corpos, garantindo uma descri¢do precisa das interagdes gravitacionais. Ja
para a componente gasosa, o cédigo utiliza o SPH, permitindo a simulacao de processos

complexos de fluido, como compressao e dissipacao de gas.

As simulagoes incluem diversos processos fisicos fundamentais para a evolucao

galactica, tais como:

« Gravidade: Principal forca responsavel pela estruturagao da galaxia e evolugao

dindmica das suas componentes.

e Resfriamento radiativo e aquecimento: Mecanismos essenciais para a formagao estelar,

influenciando a distribui¢ao do gas e sua condensacao em novas estrelas.

e Retroalimentac¢ao energética: Inclui a acao de supernovas e ventos estelares, processos

fundamentais que regulam a formacao estelar e afetam a evolucao da galaxia.

o Dissipacao de gas: Essencial para o colapso e formacao de discos galacticos.

O primeiro passo para a simulagdo é a geracao dos modelos de galdxias, em que sao
definidas as condi¢oes iniciais do sistema. Esse processo é detalhado na Secao 3.1, onde
sao apresentados os parametros adotados para a construcao dos modelos analisados neste

estudo.

Devido a complexidade e ao alto custo computacional das simulagdes numéricas,
a execucgao desses modelos demanda o uso de computadores de alta capacidade, como
clusters paralelizados e supercomputadores com grande quantidade de nucleos de processa-
mento e memoria RAM. O emprego de tais infraestruturas computacionais possibilita a
execucao eficiente de simulac¢oes de alta resolucao, reduzindo significativamente o tempo

de processamento e permitindo a andlise detalhada da evolucao dinamica das galaxias.
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As simulacoes apresentadas neste trabalho foram executadas no cluster HIPERCUBO, do

Laboratério de Computacao de Alto Desempenho do IP&D-Univap. 2

Neste trabalho utiliza-se duas simulagoes de galaxias isoladas, chamadas de “Modelo
17 e “Modelo 2”7, cujos parametros estao na Tabela 1. A evolugao desses modelos é feita
com o GADGET-4, com formagcao estelar e feedback, com duracao de 3 bilhdes de anos
(Gyr). A frequéncia de saida foi de um snapshot a cada 10 Myr, totalizando 300 snapshots
numerados. No Capitulo 4 faz-se referéncia a certos snapshots analisados pelo seu niimero.
Entao, por exemplo, ao fazer referéncia ao snapshot de nimero 145, estamos falando do

modelo que foi evoluido por 1,45 Gyr.

3.3 Calculo do Centro da Galaxia

O célculo do centro de uma galdxia em estudos de simulagoes de N-corpos é
um passo fundamental para garantir a precisao e a consisténcia das analises. Ele serve
como uma referéncia essencial para o sistema de coordenadas utilizado, permitindo que
propriedades dindmicas, como velocidades e densidades, sejam analisadas de maneira
consistente em relagdo a estrutura galactica. Sem um centro bem definido, medi¢ées como
a velocidade radial pode se tornar imprecisa, dificultando a interpretacao dos padroes de

movimento.

Além disso, o centro da galaxia é crucial para separar corretamente os diferentes
componentes galacticos, como o halo, o disco, o bojo e a barra. Por exemplo, no estudo
de barras galacticas, que frequentemente esta relacionado a velocidades de padrao, é
necessario identificar o centro com precisao para calcular corretamente momentos de
inércia ou densidades superficiais no plano galdctico (Athanassoula, 1984). Qualquer

desalinhamento nesse processo pode comprometer os resultados.

Outro ponto importante é que o calculo do centro permite corrigir movimentos
globais da galaxia no contexto da simulacao. Em muitos casos, as galaxias em simulacoes
de N-corpos apresentam movimentos residuais ou rotagoes globais que nao fazem parte de
sua dindmica interna (Sellwood; Sanchez, 2010). Identificar e corrigir esses movimentos
é essencial para focar no estudo dos movimentos internos que realmente descrevem o

comportamento dinamico da galaxia.

Quando se trata de analisar a velocidade de padrao, como os associados a barras
ou bracos espirais, o centro dindmico da galaxia é a referéncia necessaria para garantir que
essas medicoes sejam realizadas corretamente. Métodos como o de Tremaine-Weinberg,
dependem diretamente de uma determinacgao precisa do centro, ja que as velocidades e

fluxos de massa calculados em funcao do centro sdo fundamentais para a validade dos

2 O cluster HIPERCUBO foi adquirido com recursos de diferentes projetos: FINEP 01.10.0661-00, FAPESP
2011/13250-0, 2013/17247-9 e 2014/10489-0.
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resultados.

Por fim, o calculo do centro também ajuda a minimizar erros em estudos numéricos.
Simulagoes de N-corpos tém incertezas associadas ao método computacional e & modelagem
fisica. Um centro bem determinado reduz erros sistematicos, especialmente em sistemas
dindmicos complexos. Existem diferentes métodos para encontrar o centro em simulagoes,
como o calculo do centro de massa, a identificacdo do ponto de minimo do potencial
gravitacional ou métodos iterativos baseados na densidade. Portanto, calcular o centro de
uma galadxia é uma etapa indispensavel para garantir a qualidade e a confiabilidade das

analises dinamicas em simulagoes de N-corpos.

3.4 Momentos da Equacao de Boltzmann sem Colisoes

A Equagao de Boltzmann sem Colisdes (Collisionless Boltzmann Equation, ou
CBE) é uma ferramenta essencial na descrigdo da dindmica de sistemas gravitacionais,

como galaxias ou aglomerados estelares

of . of . of
ot T g TP ap—O (3.9)

onde f(q, p,t) é fungao de distribuigao no espaco de fases (utilizando varidveis generalizadas
q e p). q ¢é a derivada temporal da posigdo generalizada, ou seja, a velocidade (v). p é
a derivada temporal do momento generalizado, que corresponde a forga (F) ou, no caso

gravitacional, —V,®, onde, ® ¢ o potencial.

Essa equacao fornece uma representacao completa e detalhada do comportamento
de um sistema no espaco de fase, que combina as coordenadas de posicao e velocidade
das particulas que o compoem. No entanto, para andlises praticas e interpretagoes fisicas,
frequentemente ¢é mais 1til trabalhar com os momentos da equagao de Boltzmann, que
resumem as propriedades macroscopicas do sistema em termos de densidade, velocidade

média e dispersao de velocidade.

Os trés momentos — densidade, velocidade média e dispersao de velocidade —
permitem transitar da complexidade da funcao de distribuicdo no espaco de fase para
uma interpretacao fisica acessivel, conectando teoria e observagao. Na astrofisica, esses
momentos sao usados em uma ampla variedade de aplicagoes, desde a analise de curvas
de rotagao de galdxias até o estudo de aglomerados de estrelas e galaxias (Bienaymé,
2018). Por exemplo, em simulagdes numéricas, como aquelas realizadas com c6digos como
GADGET-4, esses momentos sao calculados para verificar a consisténcia entre os resultados
simulados e as observacoes astronomicas. Além disso, ferramentas como o método de
Tremaine-Weinberg (TW) permitem a andlise de velocidades de padrao em galéxias espirais
barradas, utilizando os momentos da equac¢ao de Boltzmann para medir a velocidade do

padrao das barras galacticas.
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Em resumo, os momentos da equagao de Boltzmann simplificam a descri¢ao de
sistemas gravitacionais ao resumir suas propriedades em grandezas fisicas essenciais.
A densidade determina como a matéria estd distribuida, a velocidade média descreve
movimentos organizados, e a dispersao de velocidade captura os movimentos aleatorios.
Juntos, esses momentos permitem uma compreensao profunda da dindmica e da estrutura
de sistemas astrofisicos, conectando o microcosmo das particulas individuais ao macrocosmo

das galaxias e aglomerados.

Para todos os momentos é considerado o espago de fases, em que r = (z,y,2) e

V = (Vg, vy, V).

3.4.1 Momento 0: Densidade

O primeiro momento da equagao de Boltzmann é chamado de momento zero, e
esta associado a densidade de massa ou nimero de particulas em uma regiao especifica
do espago. Esse momento é calculado ao integrar a funcao de distribuigao f(r,v,t) sobre
todas as velocidades possiveis, resultando em uma quantidade que descreve como a matéria
esta distribuida no espaco. A densidade é uma grandeza fundamental, pois define a massa
total presente em cada regiao e é essencial para calcular o potencial gravitacional, que
influencia diretamente os movimentos das particulas no sistema. Em sistemas galacticos,
como discos ou halos, a densidade fornece uma base para identificar diferentes estruturas

e estudar como a massa é distribuida

p(r, 1) = / Flr, v, t)d% (3.10)

Na Equagao (3.10), f(r,v,t) é a funcao de distribuigao, que representa o nimero
de particulas por unidade de volume no espaco de fase, e d®v representa o elemento de

volume no espacgo de velocidades.

3.4.2 Momento 1: Velocidade Média

O momento 1 da equagao esta relacionado a velocidade média, que representa o
movimento médio das particulas em uma regiao especifica. Esse momento é obtido ao
calcular a média ponderada das velocidades das particulas usando a funcao de distribuigao.
A velocidade média é crucial para descrever o movimento organizado de um sistema,
como a rotacao de uma galaxia. Em galaxias espirais, por exemplo, a velocidade média
das estrelas ou do gas ao redor do centro permite a construcao de curvas de rotacao.
Essas curvas nao apenas descrevem a dinamica do disco galactico, mas também revelam a
presenca de matéria escura, que influencia a velocidade das estrelas em regioes periféricas

onde a matéria luminosa nao é suficiente para explicar os movimentos observados
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1 3
u(r,t) = p/vf(r,v, t)d°v (3.11)

Na Equagao (3.11), v representa a velocidade da particula, e p representa a

densidade calculada na Equacao (3.10), e é utilizada para normalizar a média.

3.4.3 Momento 2: Dispersao de Velocidade

Ja o momento 2 se refere a dispersao de velocidade, que mede o grau de aleatoriedade
nos movimentos das particulas em torno da velocidade média. Essa dispersao é calculada a
partir do espalhamento das velocidades e reflete a “temperatura cinética” do sistema. Em
galaxias, a dispersao de velocidade desempenha um papel fundamental para entender a
estabilidade dinamica e a estrutura global do sistema. Em galaxias elipticas, por exemplo,
que sao sustentadas principalmente pela pressao associada a dispersao de velocidade,
essa grandeza ajuda a descrever como as estrelas se movem em 6rbitas mais cadticas e
menos organizadas do que em galaxias espirais. Além disso, a dispersao de velocidade é
uma ferramenta indispensavel para inferir a distribuicao de matéria escura em sistemas
gravitacionais, pois estd diretamente relacionada ao potencial gravitacional do sistema

como um todo

21‘ _1 V—Ll2 r,v 31}
Tty = v = w2 v, (3.12)

Na Equagao (3.12), o termo (v — u) representa a diferenca entre a velocidade de
uma particula e a velocidade média, e ao elevarmos essa diferenca ao quadrado, obtemos o

termo que mede o desvio quadratico da velocidade em relacao a média.

3.5 Meétodo Tremaine-Weinberg

O método Tremaine-Weinberg (TW), introduzido por Tremaine e Weinberg (1984),
¢ utilizado para medir a velocidade angular de padroes em galaxias. Este método é
particularmente importante porque é capaz de determinar a velocidade do padrao de
uma galaxia sem a necessidade de modelos complexos ou suposi¢oes especificas sobre a

estrutura interna da galéxia.

A importancia deste método reside na sua capacidade de medir a velocidade angular
dos padroes estruturais em galaxias, tais como barras e bragos espirais, que desempenham
papéis criticos na evolugao dindmica de um sistema estelar. Essas estruturas influenciam a
redistribuicdo de massa, a formacao estelar e a evolugao geral da galaxia. Por exemplo, as
barras galacticas sao capazes de canalizar e transportar gas para o ntucleo, desencadeando

surtos de formagao estelar, o que afeta a morfologia da galaxia.
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Nas galdxias observadas, a aplicacao do método TW enfrenta alguns desafios
praticos, como a necessidade de dados de alta resolucao espectral e espacial para capturar
precisamente a densidade superficial de luminosidade e as velocidades ao longo da linha
de visada. A inclinagdao da galdxia também é um fator que deve ser cuidadosamente
considerado, pois pode afetar a projecao das velocidades observadas. Além disso, a separagao
das componentes de disco, bojo e barra pode ser complexa, especialmente em galaxias com
alta inclinacao, onde as projecoes da linha de visada podem complicar a interpretacao dos
dados.

Nas simulagoes de sistemas de N-corpos, o método TW pode ser aplicado com maior
controle sobre os pardmetros iniciais e as condicgoes fisicas consideradas. As simulacoes
permitem explorar a evolucao das estruturas de padroes ao longo do tempo, oferecendo uma
visdo muito mais detalhada dos processos dindmicos que as moldam. Além disso, através
das simulagoes, é possivel separar e analisar individualmente as diferentes componentes,
como as estrelas, o gas, o disco e o bojo, o que facilita a compreensao das interagoes. No
entanto, é importante considerar as limitagoes intrinsecas das simulagoes, como a resolucao
numérica e as simplificacdes nos modelos fisicos, que podem influenciar a precisao e a

generalizagao dos resultados.

3.5.1 Calculo do método Tremaine-Weinberg

O método baseia-se na conservagao do fluxo luminoso de um padrao em movimento,
combinando a densidade superficial de luminosidade e a velocidade radial ao longo da
linha de visada para extrair a velocidade angular do padrao. A abordagem ¢é baseada em

trés principios:

(i) A galaxia possui um disco plano, ou seja, sem deformagoes, pelo menos até uma

distancia onde a intensidade do tracador caia quase a zero;
(ii) A velocidade angular da barra (€2,) é bem definida,;

(iii) O perfil de brilho do tragador deve obedecer a equagao de continuidade ao longo de
varias Orbitas, o que significa que o material constituinte do tragador nao deve ser

criado ou destruido em quantidades significativas.

Inicialmente, assume-se que o disco da galaxia é plano e de espessura nula. As
coordenadas cartesianas no plano do disco sdo denotadas por (z,%), enquanto no plano do
céu utiliza-se (X,Y). O ponto (z,y) no disco é projetado como (X,Y) = (x,ycosi) no
céu, onde ¢ representa a inclinagdo do disco. Para simplificagdo, considere que ¢ = 0° para
uma galaxia espiral vista de frente (face-on), e i = 90° para uma galdxia espiral vista de

perfil (edge-on).
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O tragador pode ser escolhido conforme as caracteristicas da galaxia a ser analisada.
Trabalhos anteriores mostraram ser possivel realizar as anélises utilizando emissao a 21
cm no espectro de radio para o hidrogénio neutro (H1) (e.g. Bureau et al., 1999), luz
infravermelha para as estrelas (e.g. Merrifield; Kuijken; Debattista; Gerssen; Kuijken;
Merrifield, 1995, 1998, 1999), e emissoes de CO (*CO(1-0)) para o gis molecular (Hy)
(e.g. Zimmer; Rand; McGraw, 2004).

O brilho superficial do tragador é representado por X(x,y,t) e depende apenas da
coordenada radial r e do angulo ¢ — Q,t, onde r e ¢ sao coordenadas polares no plano do

disco
S(x,y,t) = B(r, ¢ — Qt). (3.13)

Essa relacao implica que o brilho superficial é constante em um quadro que rotaciona

com a velocidade angular €2,,.

Para o tracador utilizado, assume-se que a equacao de continuidade é valida, ou
seja, o tracador nao é criado nem destruido durante a observagao. Para galaxias do tipo
SBO, esta é uma boa aproximagao, pois o tragador pode consistir em estrelas velhas (e.g.
Merrifield; Kuijken; Debattista; Gerssen; Kuijken; Merrifield, 1995, 1998, 1999). No caso
de galaxias espirais, a continuidade é menos confiavel, especialmente se o tragador for HI,
devido a possivel conversao para hidrogénio molecular ou formagao de estrelas (Zimmer;
Rand; McGraw, 2004).

Se a equagao de continuidade for valida, tem-se

O Sy, oy, ] =0, (3.14)

2@ 1) 0 15y tyoa(a,y, ) + 3

ot ox

onde (v,,v,) é a velocidade média do tracador no ponto (z,y,t) em relagao ao referencial

do disco. Utilizando a equacao (3.13):

0w 0% Qp(yaz az)l 5.15)

ot Tog or oy
Substituindo este resultado na equagao (3.14) e integrando em x

py/ fda: /Ooxayd /_O:O a%];z)dx - /_O:O 8(?;1/>dx = 0. (3.16)

Tremaine e Weinberg mostram que o primeiro e o terceiro termo da equagao (3.16)
podem ser desconsiderados, pois X(z,y,t) — 0 quando |z| — co. Integrando em relagao a

T para +oo
Q / (x,y,t xdm—/ X(z,y, t)vy(z,y, t)dx, (3.17)

—00

onde a constante de integracao é nula, pois X(z,y,t) — 0 quando |y| — oco.
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Agora, é possivel observar a dependéncia explicita de ¥ e v no tempo, e expressar
a equagao (3.17) em termos das coordenadas do plano do céu (X,Y) = (z,ycosi) e da

velocidade radial Viog = v, sin

Q) sin / T S(X,Y)X dX = / T S(X,Y)Vios(X, Y)dX. (3.18)

Ao multiplicar ambos os lados por uma fungao arbitraria de peso h(Y') e integrar

em relacao a Y, obtém-se

2o h(Y)AY [25 5(X, Y ) Vios(X, Y)dX

[ (Y)Y [2 XE(X,Y)dX (3.19)

Q,sini =

A equacao (3.19) determina o valor de €2, em termos de quantidades observaveis,

como a inclinacao, a distribuicao de brilho superficial e o campo de velocidade.

No método TW, o numerador mede o fluxo de massa superficial através de cada
fenda espectral. O denominador indica onde a maior parte do tragador esta cruzando
a fenda, em relagao ao eixo menor da galdxia (alinhado com a dire¢do Y'), o que estéd
relacionado ao gradiente tangencial da densidade superficial. Para um padrao movendo-se

com velocidade angular constante, essa razao deve ser constante.

3.5.2 Variacdes do método TW

A partir do método TW, desenvolveram-se outras maneiras de medir as velocidades
de padrao das barras. De acordo com a Equagao (3.19), €2, pode ser medido a partir da
medicdo de uma tnica fenda espectral. Essa variacao propoe a média entre diferentes
medigoes, ou seja, com a utilizagdo de mais de uma fenda (Kent, 1987; Bureau et al., 1999).

Este método pode ser referido como o método TW-média.

Merrifield e Kuijken (1995) também propuseram um refinamento do método para
as galdxias observaveis. Os autores reescreveram a equagao (3.19) normalizando os termos

do numerador e do denominador

Q,sini = (3.20)
onde (V) e (X) sao as médias ponderadas pela intensidade da velocidade na linha de visada
e da posicao do tragador, respectivamente. Vs e X, sao, respectivamente, a velocidade

sistematica da galdxia e a coordenada X do seu centro. Na equacao original de TW, isto

representa ") : = )
[ h(Y)AY [22 Vies(X,Y)E(X,Y)dX

W)= T2 hY)dY =, 5(X, Y)dX (3:21)

(X) = IS h(Y)AY 20 XE(X,Y)dX (3.22)

[ h(Y)dY [Z 5(X,Y)dX



50 Capitulo 3. Metodologia

Uma variacao de TW, para medir o valor de (2, ¢ através da utilizacao do célculo
da inclinac¢do de (V') em fungao de (X), como sugerido pela equacao (3.20). No entanto,
a normalizacdo desenvolvida por Merrifield & Kuijken tende a colapsar os espectros
para medir os valores de (V') e (X). Nesse método, esses termos podem ser igualmente
derivados a partir de medicoes de X(X,Y) e de Vipg em cada posigao ao longo das fendas
espectrais, seguindo as equagoes (3.21) e (3.22). Este método pode ser referido como

método T'W-ajuste.

3.6 Aplicacao do método em simulacoes de N-corpos de galaxias

barradas isoladas

O método TW foi concebido para extrair o valor de €2, a partir de dados obser-
vacionais, que devem incluir imagem e espectros de fenda longa ou cubos de dados de
espectroscopia de campo integral (unidade de campo integral (Integral Field Unit - IFU),
mapeamento em radio, etc). Foi decidido analisar o método TW utilizando modelos de
galaxias em simulagoes de N-corpos como mesa de teste, pois, nessa situacao, conhecemos
previamente o valor real de €2,, bem como todas as variaveis envolvidas. Para isso, o
método foi implementado em linguagem PYTHON, utilizando a equagao (3.20), com o
objetivo de testar tanto o método original quanto as trés variacoes apresentadas na Secao
3.5.2.

O cédigo foi estruturado com diferentes fungoes que desempenham papéis especifi-

COS:

(i) Centro da galaxia: Essa fungao é responsavel pela determinagdo precisa do centro
da galaxia é fundamental para a analise das propriedades dinamicas e estruturais
da simula¢do. Em vez de utilizar o centro de massa (CM), que pode ser afetado
por assimetrias na distribuicao de particulas, o centro da galdxia é definido como o
ponto de minimo potencial gravitacional. O calculo é realizado iterativamente para
garantir maior precisao, permitindo que os calculos subsequentes sejam feitos em
um referencial no qual a galédxia esteja corretamente centrada. Esse procedimento
é essencial para evitar distor¢des na analise de velocidades, densidade superficial e

outros parametros estruturais.

(ii) Céalculo dos momentos: Essa funcao foi inferida sobre a CBE, e é projetada para
calcular os momentos de distribui¢ao de particulas em uma simulagao, especificamente
a densidade superficial, as velocidades médias e a dispersao de velocidades. Isso
¢ feito ao dividir o plano XY em uma grade bidimensional e calcular estatisticas

relevantes dentro de cada célula dessa grade. Essas estatisticas sao calculadas a
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(iii)

(iv)

partir das particulas simuladas, levando em consideragao suas posicoes, velocidades

€ Imnassas.

Tremaine-Weinberg: Essa é a funcao central para a aplicacao do método TW.
Ela calcula as integrais de Tremaine-Weinberg, (X) e (V). A primeira ((X)) é a
integral do produto da densidade superficial ¥ ao longo de uma linha que representa
uma fenda espectral, pela coordenada X. A segunda ((V)) é a integral do produto
da densidade superficial ¥ pela componente y do vetor velocidade (V},) ao longo da
mesma linha. A razao entre essas integrais fornece, em principio, uma medida da

velocidade do padrao da barra €2, para cada fenda analisada.

Velocidade de Padrao da barra: Essa fun¢ao coordena o processo completo,
carregando os dados da simulacao e aplicando todas as fun¢oes anteriores para obter

a velocidade angular da barra (£2,,).

Apés a aplicagao das integrais do método TW para calcular a velocidade padrao

(€2,), é essencial realizar a visualizagdo e a interpretagio dos resultados, pois elas permitem

compreender a dinamica dos padroes de movimento na galaxia simulada, como a rotacao

de uma barra.

A visualizacao dos resultados foi feita por meio de graficos que oferecem uma andlise

detalhada dos componentes calculados e da propria velocidade de padrao. Os graficos

gerados no programa podem ser visualizados no capitulo 4.
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4 Resultados

4.1 Modelo 1

Para o primeiro modelo testado pelo método Tremaine- Weinberg através da imple-
mentacao em PYTHON, foi utilizada a abordagem TW-ajuste e TW-média. Os parametros
adotados para a geragdo do modelo foram detalhados na Secao 3.1, na Tabela 1, e os
snapshots utilizados foram os 145 e o 300, que correspondem a tempos de evolucao dos

modelos de 1,45 e 3 Gyr, respectivamente.

O tragador utilizado para realizar a andlise da velocidade do padrao foram as
estrelas do disco original do modelo; nao foram usadas as estrelas formadas durante a sua
evolugao. A escolha equivale, em uma galdxia real, a usarmos como tracador, suas estrelas
velhas, cuja populagao nao varia com o tempo respeitando a equacao da continuidade,
requisito para o bom funcionamento do método. Uma possibilidade para trabalhos futuros
¢ incluir as estrelas jovens, formadas durante a evolucao do modelo, para testarmos os
efeitos da nao-continuidade na validagdo do método. Nas imagens (a), (b) e (c¢) da Figura
7, sao apresentados mapas do momento 0 do CBE (explicado na Secao 3.4) das particulas
do snapshot 145, para 3 inclinac¢des diferentes do modelo: 20°, 40° e 60°, a fim de analisar

a distribuicao de massa no plano galéctico.

Observa-se que ha uma concentragao central de alta densidade localizada apro-
ximadamente em X = 0 e Y = 0, sugerindo a presenga de uma estrutura densa. Ao
redor desta regiao central, a densidade superficial decai gradualmente, com areas de baixa
densidade se espalhando em dire¢oes variadas, sugerindo a presenca de estruturas como
bragos espirais. A analise desses padroes de densidade pode fornecer informagoes sobre
a morfologia galactica, a distribui¢cao de massa e a dinamica das estrelas ou do gas na
galaxia estudada. Comparando este mapa com o mapa do momento 1, a distribuicao de
velocidades apresentado na Figura 9, é possivel inferir a relacao entre a distribuicao de
massa e o movimento das particulas na galdxia, oferecendo uma visdao mais completa da

sua estrutura interna e dos processos dinamicos em curso.

Também foi realizada a andlise do momento 0 no ultimo snapshot gerado na
simulagdo, o snapshot 300, representado nas imagens (a), (b), (¢) e (d) da Figura 8,
agora para as inclinacoes de 20°, 40°, 60° e 80°, a fim de analisar diferencas ocorridas na

densidade com o passar o tempo.

No snapshot 145, a galdxia mostra uma estrutura mais difusa. A barra galactica
¢ menos evidente. Essa configuracao sugere que a galdxia ainda estd em um estagio de

organizac¢ao dindmica, com uma estrutura barrada ainda em formacao. J4 no snapshot
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Figura 7 — Momento 0 da equacao de Boltzmann sem colisdes para uma galaxia espiral
barrada no Modelo 1, tempo de 1,45 Gyr. As imagens representam a densidade
superficial projetada para diferentes inclinagoes do plano galactico: (a) 20°, (b)
40° e (c) 60°.
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300, a galaxia evolui para uma estrutura mais bem definida e dindmica. A barra galactica
se torna mais pronunciada, apresentando uma concentracao de densidade muito maior
ao longo de seu eixo maior. O nicleo aparece mais compacto e denso, com um gradiente
acentuado de densidade entre as regides internas (em amarelo) e externas (em roxo). Isso
indica que, com o tempo, a barra galactica se tornou mais dominante e gravitacionalmente

coesa, com redistribuicao de massa em dire¢ao ao niucleo e a barra.

Outra diferenca importante é a extensao do disco e do bojo. No snapshot 145,
as regioes externas da galdxia (em baixa densidade superficial) sdo menos pronunciadas,
enquanto no snapshot 300 essas regioes se expandem, mostrando uma maior estabilizacao

dindamica e crescimento do disco. Esse comportamento é consistente com o transporte de

Density
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Figura 8 — Momento 0 da equacao de Boltzmann sem colisdes para uma galaxia espiral
barrada no Modelo 1 e tempo de 3 Gyr. As imagens representam a superficie
de densidade projetada para diferentes inclinagdes do plano galactico: (a) 20°,

(b) 40°, (c) 60° e (d) 80°.
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momento angular, que redistribui massa do ntcleo para as regides externas com o passar

do tempo.

As imagens representadas na Figura 9 foram geradas com o objetivo de analisar o

campo de velocidades médias das particulas do tragador, no caso, as estrelas do disco. Esse

tipo de visualizacao é essencial para entender a dindmica interna da galdxia, fornecendo

informagoes detalhadas sobre o movimento das particulas ao longo da linha de visada.

O momento 1 reflete as médias da componente Z das velocidades das particulas em

cada regiao da galaxia, possibilitando mapear como as diferentes partes do disco e da barra
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estao se movendo. Em galédxias espirais barradas, esse campo de velocidades geralmente
exibe padroes caracteristicos, como gradientes que refletem a rotacgao diferencial. As regices
proximas ao nucleo da galaxia, onde a influéncia gravitacional é mais forte, costumam
apresentar gradientes de velocidade maiores, enquanto as regioes mais externas giram mais

lentamente.

Figura 9 — Momento 1 da equacao de Boltzmann sem colisdes para uma galaxia espiral
barrada no Modelo 1 e tempo de 1,45 Gyr da simulagdo. As imagens representam
o campo de velocidades médias projetadas ao longo da linha de visada para
diferentes inclinagoes do plano galdctico: (a) 20°, (b) 40° e (c¢) 60°. Os contornos
evidenciam as perturbagoes nos campos de velocidade.
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Fonte: O Autor

Além disso, a barra galactica tem um papel importante na perturbacao do campo

de velocidades do disco. Essa estrutura pode gerar movimentos nao circulares, desviando
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as particulas do movimento esperado apenas pela rotacao do disco. Essas perturbagoes sao
evidenciadas nos mapas do momento 1 através dos contornos em vermelho, que ajudam
a identificar como a barra afeta o movimento de massa dentro da galaxia. Isso é crucial
para entender a dinadmica de formacao e evolucio da barra. E justamente na identificacao

dessas distor¢oes que o método TW se baseia.

Outro ponto fundamental é o estudo dos efeitos da inclinagao na proje¢do do campo
de velocidades. As imagens (a), (b), e (c) da Figura 8, apresentadas com inclinagoes de
20°, 40° e 60°, respectivamente, simulam como a galaxia seria observada de diferentes
dngulos. Com baixas inclinagoes (préximas de 20°), o gradiente de velocidades tende a ser
mais simétrico, enquanto inclinagbes maiores (como 60°) destacam distorgoes causadas

pela visao mais lateral da galéxia.

Foi realizada a analise do momento 1 no ultimo snapshot da simulagao, o 300,
representado na Figura 10, a fim de analisar diferencas ocorridas no campo de velocidades

com O passar o tempo.

No snapshot 145, a galaxia apresenta um campo de velocidades menos estruturado,
com gradientes de velocidade mais suaves. Isso ¢ evidenciado por uma transicao gradual
entre as regioes de velocidades mais baixas e mais altas. Esse padrao sugere que, nesse
estagio inicial da simulacao, a barra galactica ainda nao exerce uma influéncia gravitacional
significativa para gerar movimentos nao circulares expressivos ou deformagoes marcantes no
campo de velocidades. As velocidades parecem refletir, predominantemente, o movimento

de rotacao diferencial do disco.

No snapshot 300, observam-se mudancas significativas no campo de velocidades. O
gradiente de velocidade torna-se mais acentuado, com transi¢des mais rapidas entre regioes
de velocidades altas e baixas. Esse comportamento indica que a barra galactica se tornou
mais proeminente e dinamica ao longo do tempo, exercendo uma influéncia gravitacional

mais forte sobre as particulas.

Em resumo, o snapshot 145 representa uma galdxia em um estagio inicial de
evolucao, com um campo de velocidades dominado pela rotacao diferencial do disco e com
pouca influéncia gravitacional da barra. Por outro lado, o snapshot 300 evidencia uma
galaxia mais evoluida, onde a barra se tornou mais dominante, induzindo movimentos
nao circulares mais expressivos e gerando um campo de velocidades mais complexo e
estruturado. Essas mudancas sao consistentes com a evolugao dinamica esperada em

galédxias espirais barradas ao longo do tempo.

As imagens (a),(b) e (c¢) da Figura 11 foram geradas com o objetivo de analisar a
dispersao de velocidades das particulas que compoem a galaxia simulada, nesse caso, as
particulas das estrelas do disco galactico. A dispersao de velocidades é uma medida da

variabilidade dos movimentos das particulas em relagdo a velocidade média local e fornece
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Figura 10 — Momento 1 da equacao de Boltzmann sem colisoes para uma galdxia espiral
barrada no Modelo 1 e tempo de 3 Gyr da simulacao. As imagens representam
o campo de velocidades médias projetadas ao longo da linha de visada para
diferentes inclinagdes do plano galdctico: (a) 20°, (b) 40°, (c) 60°, (d) 80°. Os
contornos em vermelho evidenciam as perturbagdes nos campos de velocidade.
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informacoes sobre a dinamica interna da galdxia e sua distribuicdo de massa.
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Nas regioes centrais da galaxia, como o ntucleo, a dispersao de velocidades é tipica-

mente mais alta. Isso ocorre porque a gravidade mais intensa no nicleo gera movimentos

mais desordenados. Por outro lado, nas regioes externas do disco, a dispersao de velocidades

¢é geralmente menor, refletindo um movimento mais ordenado, dominado pela rotagao

diferencial do disco galactico. Esse contraste entre o ntcleo e o disco permite identificar

como a dindmica da galdxia varia em funcao da distancia ao centro.



4.1. Modelo 1 59

Figura 11 — Momento 2 da equagao de Boltzmann sem colisdes para uma galaxia espiral
barrada no Modelo 1 e tempo de 1,45 Gyr de uma simulagdo. As imagens
mostram o mapa de dispersao de velocidades das particulas projetadas ao
longo da linha de visada para diferentes inclina¢oes do plano galdctico: (a)
20°, (b) 40° e (c) 60°.
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Fonte: O Autor

A barra galactica também desempenha um papel importante na dispersao de
velocidades. Ela pode induzir movimentos nao circulares em certas regioes, aumentando
a dispersao localmente. O momento 2 da CBE ajuda a identificar essas perturbagoes

causadas pela barra e a entender como ela interage com o disco.

Além disso, as imagens geradas para diferentes inclinagdes da galdxia (20°, 40°,
60°) permitem estudar como a dispersao de velocidades se manifesta sob diferentes dngulos
na linha de visada. Isso ¢ importante para conectar os resultados das simulagoes as

observagoes de galdxias reais, que sao vistas de perspectivas variadas no céu. As projecoes
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inclinadas ajudam a avaliar como as propriedades dinamicas da galaxia, como a dispersao

de velocidades, seriam interpretadas nas observacoes.

Outro aspecto importante é a relacao entre a dispersao de velocidades e a distribui-
¢do de massa gravitacional. Regioes de alta densidade, como o ntcleo, estao geralmente
associadas a uma dispersao mais alta, enquanto regioes menos densas, como o disco externo,
apresentam dispersao mais baixa. Assim, o momento 2 também é uma ferramenta para

inferir a estrutura interna da galaxia e seus gradientes de massa.

Essas imagens sao particularmente tteis para comparar os resultados de simulagoes
com dados de galdxias reais, obtidos por meio de espectroscopia IFU ou de fenda longa. A
validacao das simulagoes com observagoes permite ajustar os modelos tedricos e melhorar

a compreensao dos processos dinamicos que moldam as galaxias.

Foi realizada a analise do momento 2 no ultimo snapshot da simulacgao, o 300,
representado na Figura 12 para angulos de inclinacao de 20°, 40°, 60° e 80°, a fim de

analisar diferencgas ocorridas na dispersao de velocidades com o passar o tempo.

No snapshot 145, a dispersao de velocidades ¢ menor nas regioes externas e aumenta
gradativamente em dire¢do ao nucleo, onde a influéncia gravitacional é maior. A transicao
entre as dreas de baixa dispersdo (roxo) e alta dispersao (amarelo) ocorre de forma suave,
indicando que o sistema ainda nao alcancou um estado dinamico plenamente desenvolvido.
Nesse estagio inicial, a galdxia apresenta uma configuracao onde a barra galactica e o disco
externo interagem de maneira menos intensa, resultando em menores niveis de desordem

no movimento das particulas.

Por outro lado, no snapshot 300, observa-se uma dispersao de velocidades signi-
ficativamente maior, especialmente no nucleo e ao longo da barra galactica. A area de
maior dispersao ¢ mais pronunciada, sugerindo que a barra se tornou mais dominante
dinamicamente, exercendo uma influéncia gravitacional mais forte. Essa maior dispersao
reflete 0 aumento dos movimentos nao circulares induzidos pela barra e, possivelmente,

interagoes mais intensas entre as particulas na regiao central.

Além disso, a transicao entre as regioes de baixa e alta dispersao no snapshot 300 é
mais abrupta, indicando que a galaxia evoluiu para uma configuracao mais estruturada e
complexa, onde o nicleo e a barra desempenham papéis dindmicos mais ativos. Nas regices
externas, no entanto, a dispersao permanece relativamente baixa, o que é consistente com

a rotacao ordenada do disco, longe da influéncia gravitacional mais caética do ntcleo.

Comparando as inclinagoes (20°, 40°, 60°) nos dois snapshots, as diferengas na
dispersao de velocidades sao mais evidentes no snapshot 300, onde o impacto da barra e do
nucleo na cinematica do sistema é mais acentuado. No snapshot 145, as proje¢coes mostram

uma galaxia menos perturbada, com uma distribui¢do de dispersao mais uniforme.

A Figura 13 (a), (b) e (c) apresenta um grafico de dispersao que mostra a relagao
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Figura 12 — Momento 2 da equagao de Boltzmann sem colisdes para uma galaxia espiral
barrada no Modelo 1 e tempo de 3 Gyr de uma simulagdo. As imagens mostram
o mapa de dispersao de velocidades das particulas projetadas ao longo da
linha de visada para diferentes inclinagoes do plano galctico: (a) 20°, (b) 40°,
(c) 60° e (d) 80°.
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entre as quantidades integradas (X) e (V), obtidas a partir do método de Tremaine-
Weinberg. O eixo X representa a integral de superficie ponderada pela posigao ((X)),
enquanto o eixo Y exibe a integral de superficie ponderada pela velocidade ((V)). Cada
ponto no grafico corresponde a uma fenda, com as cores indicando a densidade superficial

das particulas associadas a essa abertura, conforme mostrado na barra de cores a direita.

A escolha de utilizar uma simulagao de N-corpos para testar o método deve-se ao
fato de que o valor de €2, é previamente conhecido. Nesse modelo, para o snapshot 145,

(2, apresenta um valor de 33 km/s/kpc, com um erro estimado de +3 km/s/kpc. A linha
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Figura 13 — Relagao entre as integrais de Tremaine-Weinberg (X) e (V') calculadas para
o componente de disco da galdxia simulada, no tempo de 1,45 Gyr, para
diferentes inclinagdes do plano galdctico: (a) 20°, (b) 40° e (c) 60°. A dis-
tribuicao dos pontos reflete a relacao entre a posicao média ponderada e a
velocidade média ponderada ao longo do eixo Y. A linha preta representa
o ajuste linear aos dados. A escala de cores dos pontos indica a densidade
superficial das particulas, destacando como diferentes regides contribuem para
o padrao global de movimento.
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Fonte: O Autor

preta ajustada aos pontos representa a melhor reta que descreve a relagao linear entre (X)
e (V).

O valor de €2,, que caracteriza a velocidade do padrao da barra galdctica, é
determinado pela razao entre o coeficiente angular da reta ajustada e o seno da inclinagao
da galdxia. Nesse contexto, os valores estimados para €2, foram 23 km/s/kpc £4 km/s/kpc
para a inclinacgao de 20°, 28 km/s/kpc +2 km/s/kpc para a inclinagao de 40° e 25 km/s/kpc
+4 km/s/kpc para a inclinagao de 60°. Como a margem de erro estimada é de £3 km/s/kpc,



4.1. Modelo 1 63

é possivel verificar que a melhor inclinagdo para analisar a velocidade de padrao, dentre as
testadas, é de 40°.

As imagens (a), (b), (c¢) e (d) da Figura 14 ilustram as distribuigoes de velocidades
para diferentes inclinagoes correspondentes ao snapshot 300 da presente simulacao. Esses
graficos foram gerados com o proposito de comparar a velocidade de padrao em dois
momentos distintos da evolugao da simulagao, representados pelos snapshots 145 (meio da
simulagao) e 300 (final da simulagdo), abrangendo, inclusive, uma inclinagao extrema de
80°.

Figura 14 — Relacao entre as integrais de Tremaine-Weinberg (X) e (V') calculadas para o

componente de disco da galdxia simulada, no tempo de 3 Gyr para diferentes
inclinagoes do plano galactico: (a) 20°, (b) 40° (c) 60° e (d) 80°.
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Fonte: O Autor

Os valores determinados para €2,, empregando o método T'W-ajuste, nas inclinacoes
de 20°, 40°, 60° e 80° foram, respectivamente, 24 km/s/kpc £4 km/s/kpc, 26 km/s/kpc £3
km/s/kpc, 25 km/s/kpc £3 km/s/kpc e 20 km/s/kpc £8 km/s/kpc. Para este snapshot, o
valor esperado, conhecido a partir da simulagao, é de 29 km/s/kpc, com um erro estimado
de £3 km/s/kpc.

Os resultados apresentados confirmam a afirmacao proposta por Tremaine e Wein-

berg (1984), que argumenta que a galaxia ndo pode estar excessivamente inclinada para
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que o método TW forneca padroes de velocidade consistentes, assim como mostra a
Figura 14 (d). Entre as inclinagoes testadas, os dados indicam que as inclinagdes de 40° e
60° apresentam o melhor desempenho, com os padroes de velocidade mostrando maior
consisténcia e menor dispersao em torno da linha de ajuste linear. Esse resultado destaca
a importancia de uma configuragao geométrica adequada para aplicar o método com

precisao, reforcando a limitagao mencionada no estudo original.

Figura 15 — Distribuicdo da velocidade de padrao (£2,) em fungao da coordenada Y para o
componente de disco da galaxia simulada no tempo de 1,45 Gyr para diferentes
inclinagoes do plano galactico: (a) 20° (b) 40° e (c) 60°. Cada ponto representa
o valor de (£2,) em uma determinada posi¢ao ao longo do eixo Y, com a cor
dos pontos indicando a densidade superficial associada. Os eixos X e Y sao
expressos em kiloparsecs (kpc) e km/s/kpe, respectivamente.
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Fonte: O Autor

A Figura 15 (a), (b) e (c) apresenta um grafico de dispersao que exibe a variagao
da velocidade do padrao 2, em funcao da coordenada Y. No eixo horizontal, temos a
posicdo Y, enquanto o eixo vertical mostra o valor de €, (em km/s/kpc), que foi calculado

utilizando o método Tremaine-Weinberg (TW). Cada ponto no gréfico representa uma
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célula da fenda ao longo da direcao Y, e a coloracdo dos pontos indica a densidade

superficial associada, conforme representado pela barra de cores a direita.

Este grafico revela como a velocidade de padrao (2, varia ao longo da extensao da
galaxia ou da estrutura estudada, fornecendo informagoes sobre a dindmica interna do
sistema. A dispersao dos valores de €2, em diferentes posi¢oes Y pode sugerir variagoes
locais na velocidade de rotagao ou perturbagoes dinamicas, como a presenca da barra ou
dos bragos espirais na galaxia. A distribuicao das cores reflete a densidade superficial, o
que permite correlacionar as regioes de maior densidade com as flutuacoes na velocidade

de padrao.

Se os valores de 2, mantém-se relativamente constantes ao longo de Y, isso indica
que o padrao rotacional é constante, sugerindo uma estrutura bem estabelecida e estavel.
Essa uniformidade pode ser interpretada como evidéncia de um componente dinamico coeso,
onde diferentes partes da galaxia giram em sincronia, preservando a forma e a integridade
das estruturas internas ao longo do tempo. Por outro lado, se h& varia¢oes significativas
nos valores de €2, em funcao de Y, isso pode indicar a presenga de perturbacoes ou

complexidades na dinamica galactica, como serd visto na Figura 22.

A partir dos valores obtidos para cada ponto ao longo do gréfico, é possivel aplicar
o método de TW-média para determinar os valores de (2, calculando a média aritmética
de todos os valores encontrados. Para a inclinacao de 20°, o valor estimado de €, foi de 24
km/s/kpc; para a inclinacao de 40°, obteve-se €2, = 26 km/s/kpc; e, para a inclinacao de
60°, o valor encontrado foi €2, = 16 km/s/kpc.

Sabendo que para esse snapshot, o valor conhecido de €2, é de 33 km/s/kpc, temos
que a melhor inclinacao para se realizar as analises, neste caso, também ¢ a de 40°. Um
aspecto relevante, conforme discutido por Meidt et al. (2008), é que o método TW-média
apresenta limitagdes em sua confiabilidade, uma vez que sua variacdo pode ser superior ao
esperado. De fato, ao examinarmos a analise na inclinagao considerada ideal, obtém-se

0, = 26 km/s/kpc, um valor que excede a margem de erro de £3 km/s/kpc.

De forma andloga a Figura 14, a Figura 16 (a), (b), (¢) e (d) foi elaborada com
o propoésito de analisar as diferencas entre dois momentos distintos da simulacao. Por
meio do método de T'W-média, foram determinados os valores de €2, para as inclinacoes
de 20°, 40°, 60° e 80°, que resultaram, respectivamente, em 23 km/s/kpc, 25 km/s/kpc,
26 km/s/kpc e 88 km/s/kpc, sabendo que seu valor é de 29 km/s/kpc. Esses resultados

evidenciam a discrepancia observada para inclinac¢oes elevadas, como no caso de 80°.

Por fim, a Figura 17 representa a evolugao da velocidade de padrao da barra (£2,)
da galaxia simulada para o Modelo 1 ao longo do tempo, a partir do momento em que
sua barra comeca a se formar. A curva azul exibe a variagao temporal da velocidade de

padrao da barra galactica. Para gerar essa figura, foi utilizada a técnica de Andlise de
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Figura 16 — Distribuigao da velocidade padrao (£2,) em fun¢ao da coordenada Y para o
componente de gas da galdxia simulada no tempo de 3 Gyr para diferentes
inclinagoes do plano galdctico: (a) 20°, (b) 40°, (c¢) 60° e (d) 80°. Cada ponto
representa o valor de (£2,) em uma determinada posicao ao longo do eixo Y,
com a cor dos pontos indicando a densidade superficial associada. Os eixos X
e Y s@o expressos em kiloparsecs (kpc) e km/s/kpe, respectivamente.
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Fonte: O Autor

Componentes Principais (PCA, Principal Component Analysis), que permitiu identificar a
dire¢cdo da barra para cada snapshot da simulacao. Dessa forma, foi possivel verificar a
orientacao da estrutura barrada ao longo do tempo e, a partir dessa informagcao, calcular
a variagao da velocidade de padrao €2,. A linha laranja representa um ajuste quadratico,
evidenciando a tendéncia geral de desaceleragao da barra ao longo de 3 Gyr. O ajuste

resultou na equacao 4.1 de €2, da barra em fungdo do tempo (t):

Q, =2,19¢* — 11,17t + 45,15 . (4.1)

A andlise dessa evolugao revela um comportamento esperado para galaxias espirais
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Figura 17 — Evolu¢ao temporal da velocidade do padrao da barra galdctica (£2,) no Modelo
1, ao longo do tempo a partir da formacao de sua barra. A linha azul representa
a variacao temporal da velocidade de padrao da barra galactica, enquanto a
linha laranja corresponde a um ajuste quadratico da tendéncia geral. Observa-
se uma diminuigao progressiva de {2, com o tempo, indicando o processo de
desaceleracao da barra devido a transferéncia de momento angular para o
halo e o disco da galaxia.
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Fonte: O Autor

barradas. Inicialmente, a barra se forma com uma velocidade de padrao por volta de 36
km/s/kpc. No entanto, com o passar do tempo, observa-se uma tendéncia de redugao
gradual de €, atingindo valores préximos de 30 km/s/kpc ao final da simulagao. Essa
diminui¢ao na velocidade de padrao é um fenémeno bem documentado em estudos sobre
barras galdcticas e estd associada a processos dindmicos fundamentais (Athanassoula,
2003).

O principal mecanismo responsavel por essa desaceleracao é a transferéncia de
momento angular da barra para outros componentes da galdxia, como o halo de matéria
escura e o disco externo. A barra interage gravitacionalmente com o halo, causando a
redistribuicdo de momento angular. Esse processo faz com que a barra perca parte de sua

rotagao inicial, resultando na redugao gradual de €2,,.

A evolucao da velocidade angular da barra também pode fornecer informacoes

sobre a sua estabilidade e maturacao. No inicio, a variacao de {2, é mais pronunciada,
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refletindo a fase de crescimento e estabilizagdo da estrutura barrada. A medida que a barra
se consolida dinamicamente, a curva azul exibe flutuagoes menos abruptas, indicando que

a barra atinge um estado mais estavel e evolui de maneira mais suave.

Esse comportamento é consistente com estudos anteriores sobre barras galacticas
que sugerem que barras jovens tendem a ser mais rapidas e desaceleram a medida que
interagem com o meio circundante (e.g. Binney; Tremaine, 2008). Esse resultado também
tem implicagdes observacionais, pois galaxias reais com barras lentas podem indicar

sistemas mais evoluidos e sujeitos a um histérico prolongado de intera¢oes dinamicas.

4.2 Modelo 2

Para o segundo modelo testado pelo método TW através da implementacao em
PyTHON, também foi utilizado a abordagem TW-ajuste e TW-média. Os parametros
adotados para a geragao do modelo foram detalhados na Segao 3.1, na Tabela 1, e o
snapshot utilizado foi o 173, evoluido por 1,73 Gyr. A diferenca mais marcante deste

modelo, com respeito ao Modelo 1, é que neste a barra é muito mais rapida.

O tracador utilizado para realizar a analise da velocidade de padrao nesse modelo
foram as estrelas do disco, o mesmo adotado no estudo do Modelo 1. Nas Figuras 18 (a),
(b), (c) e (d) é apresentado um mapa do momento 0 do CBE (explicado na Segao 3.4) das
particulas, a fim de analisar a distribuicdo de massa no plano galactico para as inclinagoes
de 20°, 40°, 60° e 80°, respectivamente.

A interpretacao da imagem é facilitada pela escala de cores, que representa a
variacdo da densidade superficial ao longo da galaxia. As regides mais brilhantes, em
amarelo, indicam areas de maior densidade superficial, geralmente associadas ao nucleo e
a barra galactica, onde a concentracao de matéria é mais intensa. Nessas regides centrais,
a gravidade exerce uma influéncia significativa sobre a dindmica do sistema, tornando-se
locais importantes para processos de transporte de momento angular e redistribuicao de
matéria. Por outro lado, as regioes em roxo e azul escuro representam areas de menor
densidade superficial, que correspondem as partes mais externas do disco galactico. Nessas
regioes, a influéncia gravitacional do ntcleo e da barra é menos pronunciada, e as particulas

tendem a se mover de forma mais dispersa.

A imagem apresenta diferentes projecoes da galaxia (20°, 40°, 60° e 80°), mostrando
como a densidade superficial varia quando o sistema é visto sob diferentes inclinagoes.
Os mapas de densidade superficial como esse também sao amplamente utilizados para
comparagao com observagoes reais de galaxias espirais barradas. Essa comparagao permite

validar modelos tedricos e aprimorar a compreensao da evolugdo dindmica das galaxias.

A Figura 19 apresenta a distribuicao da velocidade média da galaxia no Modelo 2,
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Figura 18 — Representacao do momento 0 da equagao de Boltzmann para o Modelo 2
e tempo de 1,73 Gyr, mostrando a distribui¢do da densidade superficial da
galdxia simulada projetada para diferentes inclina¢des do plano galactico:

(a) 20°, (b) 40°, (c) 60° e

(d) 80°. As cores indicam diferentes niveis de

densidade, onde as regioes centrais apresentam maior concentracao de massa
(tons amarelos) e as areas periféricas exibem densidades mais baixas (tons

rOXOS).
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correspondente ao Momento 1 da equagao de Boltzmann. As cores indicam as varia¢oes

de velocidade ao longo da linha de visada, onde os tons mais claros representam regioes

de maior velocidade média, enquanto os tons mais escuros indicam velocidades menores.

Essa variacao é resultado da rotacao diferencial do disco galactico e da influéncia da barra

central na redistribuicao do momento angular, evidenciado pelos contornos em vermelho.

Ao comparar com os resultados do Modelo 1, observa-se que a distribuicao da

velocidade média no Modelo 2 pode apresentar alteracoes em relagao a transicao entre

regioes de alta e baixa velocidade. No primeiro modelo, o padrao de rotagao era mais
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Figura 19 — Distribuicao da velocidade média (Momento 1 da Equacao de Boltzmann)
para o Modelo 2 e tempo de 1,73 Gyr, projetada para diferentes inclinagoes
do plano galdctico: (a) 20°, (b) 40°, (c) 60° e (d) 80°. A escala de cores
representa as variagoes de velocidade ao longo da linha de visada, onde tons
mais claros indicam valores mais altos de velocidade média, enquanto tons
escuros representam regioes de menor velocidade. Os contornos em vermelho
evidenciam as perturbagoes nos campos de velocidade.
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Fonte: O Autor.

bem definido, com uma separacdo clara entre as diferentes regides da galdxia. No entanto,
no segundo modelo, a presenca da barra parece causar um efeito mais pronunciado na
redistribuicao das velocidades. Isso pode ser interpretado como uma consequéncia da
interacao da barra com o disco, alterando a dindmica do sistema e modificando a forma
como o momento angular é transportado. Essa diferenca sugere que a barra no Modelo 2
pode estar promovendo uma redistribuicdo mais intensa da matéria, afetando a estrutura

da rotacao galactica.

Vz Velocity

Vz Velocity
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A variacao da inclinacdo nas projecoes também desempenha um papel importante
na analise da cinematica da galdxia. Dependendo do dngulo de observacao, certos padroes
de velocidade tornam-se mais ou menos evidentes, o que pode impactar a interpretagao dos
resultados. No Modelo 1, a transicdo de velocidades era observada de forma mais homogénea,
enquanto no Modelo 2, algumas projecoes sugerem perturbagoes mais significativas na
distribuicao da velocidade média. Isso reforca a necessidade de considerar a inclinacao ao
analisar a estrutura cinematica das galaxias, pois diferentes perspectivas podem revelar

caracteristicas distintas da dindmica interna.

Figura 20 — Distribui¢ao da dispersao de velocidades (Momento 2 da Equagao de Boltz-
mann) para o Modelo 2 e tempo de 1,73 Gyr, projetada para diferentes
inclinagoes do plano galdctico: (a) 20°, (b) 40°, (c) 60° e (d) 80°. A escala de
cores representa a variacao da dispersao de velocidades na galaxia, onde tons
mais claros indicam regioes com maior dispersao, sugerindo maior desordem
nos movimentos das particulas, e tons mais escuros representam areas com
menor dispersao, onde os movimentos sao mais ordenados.
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A Figura 20 representa a dispersao de velocidades da galaxia no Modelo 2, cor-
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respondente ao Momento 2 da equacao de Boltzmann. Regides onde essa dispersao é
elevada indicam a presenca de interagoes gravitacionais mais intensas e movimentos mais
desordenados das particulas. A escala de cores da imagem evidencia essa variagao: tons
mais claros indicam maior dispersao de velocidade, enquanto tons escuros representam
regioes onde os movimentos sdao mais ordenados. Como no caso dos momentos anteriores,
as diferentes projecoes apresentadas correspondem a distintos angulos de inclinacao da

galdxia, permitindo avaliar como a dispersao se manifesta sob diferentes perspectivas.

No centro da galaxia, observa-se uma dispersao de velocidades significativamente
maior, o que é esperado devido a influéncia gravitacional mais intensa nessa regiao. Essa
elevagao da dispersao ocorre porque, préximo ao ntcleo, as forcas gravitacionais sao
mais pronunciadas, gerando movimentos estelares mais cadticos e aleatorios. Nas regioes
mais externas do disco, por outro lado, os movimentos seguem um padrao mais regular,
resultando em valores de dispersao menores. Esse comportamento é consistente com a
rotacao diferencial da galdxia, onde a influéncia da barra e de outras estruturas internas

pode introduzir perturbacoes nos padroes de movimento.

Comparando com os resultados do Modelo 1, é possivel notar algumas diferencas
na dispersao de velocidades. No primeiro modelo, a transicao entre regioes de baixa e alta
dispersao era mais suave, sugerindo que a estrutura da barra ainda nao havia causado
grandes perturbagoes na distribuicao de velocidades. Ja4 no Modelo 2, a dispersao parece
mais intensa e concentrada na regiao central, o que pode indicar um estagio evolutivo
mais avancado da barra galactica. Essa diferenca sugere que, no segundo modelo, a barra
pode ter desempenhado um papel mais significativo na redistribuicdo do momento angular,
gerando uma dispersao de velocidades mais pronunciada. Além disso, a maior dispersao ao
longo da barra indica que essa estrutura esta contribuindo ativamente para a reorganizacao

da dinamica do sistema.

A inclinagao da galaxia também influencia a forma como a dispersao de velocidades
é percebida. Dependendo do angulo de observacao, certos padroes podem se tornar mais
ou menos evidentes, impactando a interpretacao dos dados. No Modelo 1, as varia¢oes na
dispersao eram menos sensiveis as mudancgas de inclinacao, enquanto no Modelo 2, nota-se
que a projecao pode acentuar ou suavizar certas regioes de alta dispersao. Essa diferenca
refor¢ca a importancia de considerar multiplas inclina¢ées ao comparar simulagoes com
observacoes reais, pois diferentes perspectivas podem alterar a interpretacao da estrutura

cinematica da galaxia.

A Figura 21 ilustra a aplicagdo do método de Tremaine-Weinberg (TW) para o
Modelo 2, onde sao calculadas as integrais (X) e (Y') a partir das propriedades da galaxia
simulada. Nesse modelo, €2, apresenta um valor de, aproximadamente, 64 km/s/kpc, com

um erro estimado de +3 km/s/kpc.

Esses valores correspondem, respectivamente, a razao entre o coeficiente angular
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Figura 21 — Relacao entre as integrais de Tremaine-Weinberg (X) e (Y') para o Modelo 2
e tempo de 1,73 Gyr, considerando diferentes inclinagoes do plano galactico:
(a) 20°, (b) 40° (c) 60° e (d) 80°. Cada ponto representa uma fenda espectral
ao longo do disco da galaxia, e as cores indicam a densidade superficial das
particulas. A linha preta corresponde ao ajuste linear, utilizado para estimar
a velocidade do padrao da barra galactica (£2,)
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Fonte: O Autor.

da reta ajustada e o seno da inclinacao da galdxia. A relagdo entre essas quantidades é
expressa na forma de um ajuste linear, cuja inclinagao fornece uma estimativa da velocidade
do padrao da barra galdctica (§2,). Nesse contexto, os valores estimados para (2, foram
aproximadamente —64 km/s/kpc +2 km/s/kpc para a inclinagao de 20°, —63 km/s/kpc
+3 km/s/kpc para a inclinagao de 40°, —47 km/s/kpc +6 km/s/kpc para a inclinagao de
60° e —26 km/s/kpc 12 km/s/kpc para a inclinagao de 80°.

O sinal negativo nos valores estimados para €2, no Modelo 2 reflete uma diferenca

na convencao adotada para a orientagao da rotacao galactica.

Ao comparar os resultados do Modelo 1 e Modelo 2, nota-se que, no primeiro caso,
os dados se alinham melhor com a reta ajustada em todas as inclinagoes testadas. Isso
sugere que a estrutura da barra no Modelo 1 exibia uma maior regularidade dinamica,
favorecendo uma medicao mais estavel de €2,. J4 no Modelo 2, a dispersao maior nos

pontos indica a presenca de variagoes na distribuicao de velocidades que podem estar



74 Capitulo 4. Resultados

associadas a efeitos dinamicos internos, como interagoes entre a barra e o disco ou variagoes

na estrutura da barra ao longo do tempo.

As diferengas observadas entre os dois modelos ressaltam a importancia de conside-
rar a evolugao da barra e a inclinacdo da galdxia ao aplicar o método TW. Em simulagdes,
onde €2, é conhecido a priori, essas comparagoes permitem avaliar a precisao do método sob
diferentes condigoes e identificar limitagoes que devem ser levadas em conta em aplicagoes

observacionais.

Figura 22 — Distribui¢ao dos valores estimados da velocidade do padrao da barra galactica
(€2,) em funcdo da posigao ao longo do eixo Y, para as inclinagoes de (a) 20°,
(b) 40°, (c) 60° e (d) 80° do plano galactico no Modelo 2 e tempo de 1,73 Gyr.
Cada ponto colorido representa um valor de (2, obtido em uma determinada
posicao, e as cores indicam a densidade superficial das particulas associadas
a essa regiao. A variacao nos valores reflete a dispersao dos resultados para
cada inclinacao analisada.
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A Figura 22 exibe a variacdo da velocidade do padrao da barra galactica (£2,) ao
longo do eixo Y para diferentes inclinagoes do plano galactico no Modelo 2. Cada ponto
no grafico representa um valor estimado de {2, em uma determinada posi¢ao dentro da
galaxia, e as cores dos pontos indicam a densidade superficial das particulas associadas.
Esse tipo de analise é fundamental para avaliar a estabilidade da barra e a robustez da

estimativa de sua velocidade de rotagao.
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Os valores obtidos para (2, mostram uma dispersao consideréavel, sugerindo variacoes
locais na cinematica do sistema. A dispersao dos pontos pode estar associada a perturbagoes
dindmicas, como a influéncia da barra sobre o disco ou a presenca de outras estruturas
galacticas que interferem na medicao da velocidade do padrao. Em algumas inclinagoes,
como em 60° e 80°, a dispersao parece mais acentuada, o que pode indicar que a projegao

da galaxia influencia diretamente a precisao da estimativa de €,,.

Comparando com os resultados obtidos no Modelo 1, utilizando o método do
TW-média observa-se que os valores de €2, para o Modelo 2 apresentam uma dispersao
mais elevada e uma variacao mais significativa entre diferentes inclinagdes. No Modelo 1,
os valores estimados para (2, foram relativamente consistentes, no Modelo 2, os valores
apresentam maior variabilidade, com valores de -56 km/s/kpc para 20°, -68 km/s/kpc
para 40°, -65 km/s/kpc para 60° e -25 km/s/kpc para 80°.

A maior dispersao observada no Modelo 2 pode ser interpretada como um reflexo
da interacao mais intensa da barra com o disco, o que pode estar causando variagoes
espaciais na velocidade do padrao. Além disso, a diferenca de sinal em relagao ao Modelo
1 reforca a importancia da escolha da convencao de coordenadas na aplicagdo do método
de Tremaine-Weinberg. Se a rotagio da galdxia for observada em um referencial oposto ao

adotado no Modelo 1, os valores de (2, estimados apresentarao um sinal invertido.

Os resultados desta andalise mostram que, apesar do método de Tremaine-Weinberg
ser uma ferramenta poderosa para medir a velocidade do padrao da barra galactica,
fatores como a inclinagao do plano galactico e a estrutura interna da galaxia podem
influenciar significativamente os valores estimados de (2,. Portanto, a comparagao entre os
dois modelos permite avaliar os limites do método e entender melhor a evolugao da barra

galactica sob diferentes condi¢oes dindmicas.

Por fim, a Figura 23 representa a evolugao da velocidade de padrao (£2,) da galaxia
simulada para o modelo 2 ao longo do tempo, a partir do inicio de sua formacao. A curva
azul exibe a variagao temporal da velocidade de padrao da barra galactica. Para gerar
essa figura, também foi utilizada a técnica de Andalise de Componentes Principais (PCA,
Principal Component Analysis), que permitiu identificar a diregdo da barra para cada
snapshot da simulagdo. A linha laranja representa um ajuste quadratico, evidenciando a
tendéncia geral de desaceleracao da barra ao desde a sua plena formagao (300 Myr apds
o inicio da simulacao) até 3 Gyr. O ajuste resultou na equagao 4.2 de €2, da barra em

funcao do tempo (t):

Q, =10,31¢* — 53,05t + 130,28 . (4.2)

No inicio da evolugao, a variagao de €2, ¢ mais intensa, sugerindo um perfodo de

ajuste dindmico da barra. Conforme a estrutura se estabelece e interage gravitacional-
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Figura 23 — Evolugao temporal da velocidade do padrao da barra galactica (£2,) no Modelo
2. A curva azul representa a variacao de €2, ao longo do tempo, enquanto a linha
laranja corresponde a um ajuste quadratico, evidenciando a tendéncia geral
de desaceleracao da barra. Essa redugao gradual esta associada a transferéncia
de momento angular da barra para outros componentes da galdxia, como o
disco externo e o halo de matéria escura.

Modelo 2

120 4 == Quadratica

110 A

=

o

o
1

[0
o
1

Omeg_P [km/s/kpc]
(e}
o

é

'|I I 1L
[agdic [ TTWRY [ TT
60 - R | w

0.5 1.0 1.5 2.0 2.5 3.0
Time [Gyr]

Fonte: O Autor

mente com os demais componentes da galdxia, sua desaceleracao se torna mais gradual,
aproximando-se de um regime mais estavel. Esse fenomeno esta diretamente ligado a

dindmica da barra e a forma como ela redistribui o momento angular dentro da galaxia.

Comparando com o Modelo 1, percebe-se que ambos os modelos seguem uma
tendéncia de diminuicao de €2,, mas em ritmos distintos. No Modelo 1, a desaceleracao
foi mais sutil, indicando que a barra manteve sua estrutura e rotacao por um periodo
mais longo. J& no Modelo 2, a variacao foi mais expressiva, sugerindo uma interacao mais
intensa entre a barra e os outros componentes da galaxia, o que pode ter acelerado a perda

de momento angular.

Os dados analisados correspondem ao snapshot 175, o que significa que a simulacao
ainda nao atingiu sua fase final (é esperado a geragao de 300 snapshots). No entanto, a
tendéncia observada sugere que (2, devera se estabilizar conforme a barra atinge um estado
de equilibrio dinamico. Esse comportamento ¢ comum em galéxias barradas, pois, apos

um periodo de desaceleragao, a barra tende a alcancar um ponto em que sua rotagao se
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mantém aproximadamente constante.






79

5 Conclusao

O presente trabalho teve como objetivo a anélise da dindmica de barras em galaxias
espirais barradas por meio do método de Tremaine-Weinberg, utilizando simulagoes
numéricas de N-corpos. A partir da aplicacdo do método, foi possivel estimar a velocidade
do padrao (£2,) em diferentes configuragoes e inclinagoes, permitindo uma avaliagdo da
robustez do método sob condigoes variadas. Além disso, foram realizadas comparagoes
entre dois modelos distintos, possibilitando uma compreensao mais profunda sobre como

diferentes parametros iniciais afetam a evolugao da barra e sua desaceleracao.

Os resultados mostraram que o método de Tremaine-Weinberg ¢ eficiente para
medir 2, em sistemas bem definidos, mas sua precisao pode ser impactada por fatores
como a inclinacao da galaxia e a escolha dos tracadores. No Modelo 1, o valor conhecido
de €2, para o snapshot 145 ¢ de 33 km/s/kpc £3 km/s/kpc, através das andlises pelo
método TW-ajuste foram encontrados os valores de 23 km/s/kpc +4 km/s/kpc para a
inclinacao de 20°, 28 km/s/kpc +2 km/s/kpc para a inclinagao de 40° e 25 km/s/kpc +4
km/s/kpc para a inclinagao de 60°. Ainda no Modelo 1, mas para o snapshot 300, o valor
de Q, conhecido é de 29 km/s/kpc £3 km/s/kpc, e foram encontrados os valores de 24
km/s/kpc £4 km/s/kpc para 20°, 26 km/s/kpc £3 km/s/kpc para 40°, 25 km/s/kpc +3
km/s/kpc para 60° e 20 km/s/kpc £8 km/s/kpcpara 80°. A pouca variacao do valor de

2, ao longo do tempo indica uma estabilidade maior da barra.

No Modelo 2, no entanto, a estimativa da velocidade do padrao apresentou maior
dispersao, o valor de €2, conhecido é de 64 km/s/kpc £3 km/s/kpc, e foram encontra-
dos valores através das andlises pelo método TW-ajuste de -64 km/s/kpc para 20° +2
km/s/kpe, -63 km/s/kpc £3 km/s/kpc para 40°, -47 km/s/kpc £6 km/s/kpc para 60°
e -26 km/s/kpc £12 km/s/kpc para 80°, sugerindo um impacto mais significativo da
inclinacao e da estrutura da galdxia na medicao da velocidade de padrao. Os valores

encontrados apresentam sinal negativo devido a rotacao galactica.

A andlise dos momentos da equacao de Boltzmann permitiu verificar a distribuicao
de densidade, a velocidade média e a dispersao de velocidades dos componentes estelares,
evidenciando padroes consistentes com as expectativas tedricas. A comparacao entre
diferentes snapshots revelou que, embora a barra inicialmente apresente uma rotacao mais
rapida, a tendéncia geral é uma desaceleracao progressiva, resultante da transferéncia de
momento angular para o disco e para o halo da galaxia. No Modelo 2, a variacao de (2,
ao longo do tempo mostrou uma redugao significativa, partindo de aproximadamente 120
km/s/kpc nos estagios iniciais para valores préximos de 60 km/s/kpc no snapshot 175,

confirmando a tendéncia de desaceleracao da barra. Esse comportamento, amplamente
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estudado na literatura (Debattista; Sellwood, 2000), indica que o método aplicado é capaz

de capturar esse efeito de forma realista.

Diferentemente de outros estudos publicados, este trabalho explorou o impacto
da inclinagao da galaxia na aplicagdo do método de Tremaine-Weinberg em simulagoes,
permitindo uma avaliacdo mais detalhada dos limites do método em diferentes confi-
guragoes geométricas. Além disso, a andlise comparativa entre dois modelos dindmicos
distintos possibilitou uma investigacao mais abrangente sobre a influéncia da estrutura e

da distribuicao de massa na determinacao de €,,.

Apesar dos avangos proporcionados pelo presente estudo, algumas limitagoes devem
ser consideradas. Fatores como a resolucao numérica e a escolha dos parametros iniciais
podem impactar a precisao dos resultados obtidos. Trabalhos futuros podem incluir a
analise de simulagdes com maior resolucao temporal e espacial, bem como a aplicacao
do método a modelos com diferentes condigoes iniciais, incluindo interagées com outras

galaxias.

Uma previsao para trabalhos futuros ¢ a aplicacao do método de Tremaine-Weinberg
em galaxias observadas, utilizando espectroscopia de campo integral para obter as distri-
bui¢oes de densidade e velocidade necessarias para o calculo de €2,. Com o programa em
Python em funcionamento, sera possivel realizar essa andlise em bases de dados como o
MaNGA (Mapping Nearby Galaxies at Apache Point Observatory) e o CALIFA (Calar Alto
Legacy Integral Field Area Survey), que fornecem observagoes detalhadas da cinemética
de galaxias proximas. Esse avanco permitira testar a robustez do método em condigoes
reais de observacao e comparar diretamente os valores de (2, inferidos a partir de dados
simulados e observacionais, contribuindo para uma melhor compreensao da evolucao das

barras galacticas.

A aplicacao desses métodos a galaxias reais permitira validar os resultados obtidos
em simulacoes e investigar possiveis desvios sistematicos introduzidos por fatores como a
resolucao espectral e a contaminacao por populacoes estelares complexas. Além disso, ao
comparar as medidas de €2, com outros parametros estruturais das galdxias, sera possivel
aprofundar a investigacao sobre a relagdo entre a desaceleracao da barra e a presenca de

halos de matéria escura ou outros mecanismos de realimentacao dinamica.

Por fim, este estudo reforca a relevancia do método de Tremaine-Weinberg na
analise de padroes de velocidade em galdxias espirais barradas, destacando seus pontos
fortes e suas limitacoes. A aplicagdo desse método em simulacdes numéricas permite
nao apenas validar técnicas observacionais, mas também aprimorar a compreensao sobre
a evolucao dinamica das barras galacticas, contribuindo para o avango da astrofisica

extragalactica.
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