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RESUMO

Neste trabalho, investigamos os pares de galdxias interagentes AM 2058-381 e AM 1228-260
por meio de simulacdes hidrodinamicas de N-corpos utilizando o c6digo GADGET-4. O estudo
fundamentou-se nos dados observacionais de (Hernandez-Jimenez et al., 2015), obtidos com o
telescopio GEMINI com espectroscopia de fenda longa. Devido a escassez de dados para as
galéxias secunddrias, aplicamos métodos baseados em razdes massa-luminosidade e relagdes
de escala cosmoldgica para a estimativa dos parametros fisicos necessarios a andlise dinamica.
Para o sistema AM 2058-381, as simulagdes com 1,01 x 10° particulas revelaram que o surto de
formacao estelar observado decorre da sinergia entre a formacao espontanea de uma barra estelar
e os torques de maré da interacdo, resultando em um incremento de 1,81% na massa estelar
total e intensificagcdo do feedback energético. No sistema AM 1228-260, a impossibilidade de
reproduzir a estrutura anelar com os parametros da literatura sugere que a concentragdo do halo
(c = 39) e o regime orbital demandam revisdes estruturais no modelo dindmico. Os resultados
reiteram a eficiéncia das fusdes menores (minor mergers) como motores da evolu¢do quimica e
morfolégica de galdxias.

Palavras-chave: Fusdes Menores; Simulacdes Numéricas; Galdxias Interagentes; Dindmica
Galactica.



ABSTRACT

In this work, we investigate the interacting pairs of galaxys AM 2058-381 and AM 1228-260
through N-body hydrodynamic simulations using the GADGET-4 code. The study was based on
observational data from (Hernandez-Jimenez et al., 2015), obtained with the GEMINI telescope
with long-slit spectroscopy. Due to the scarcity of data for the secondary galaxies, we applied
methods based on mass-to-light ratios and cosmological scaling relations to estimate the physical
parameters required for the dynamical analysis. For AM 2058-381, simulations with 1.01 x 10°
particles revealed that the observed starburst is a result of the synergy between the spontaneous
formation of a stellar bar and tidal torques from the interaction, leading to a 1.81% increase in
total stellar mass and the intensification of energetic feedback from supernovae. In the AM 1228-
260 system, the inability to reproduce the ring structure using parameters from the literature
suggests that the halo concentration (¢ = 39) and the orbital regime require structural revisions
in the dynamical model. The results demonstrate the efficiency of minor mergers as mechanisms
for galactic evolution and chemical enrichment of the interstellar medium.

Keywords: Minor Mergers; Numerical Simulations; Interacting Galaxies; Galactic Dynamics.
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1 INTRODUCAO

Galaxias sao estruturas césmicas compostas fundamentalmente por estrelas, gases, poeira
e matéria escura. Elas sdo classificadas morfologicamente (Hubble, 1926) em espirais, elipticas,
lenticulares e irregulares. As galdxias espirais possuem trés componentes principais: 0 bojo
central (uma concentracdo densa geralmente composta por estrelas mais antigas), o disco (onde
se concentram o gds, a poeira e a formacao estelar ativa) e o extenso halo de matéria escura, que
domina o potencial gravitacional. A razdo entre o tamanho do bojo e do disco, bem como o grau
de enrolamento de seus bragos, definem seus subtipos: de Sa (para bragos mais enrolados e bojo
mais proeminente) a Sc (para bragos menos enrolados e bojo menor). As galdxias elipticas, por
outro lado, ndo apresenta disco ou bragos espirais evidentes, sendo sustentadas principalmente
pela dispersao de velocidade de suas estrelas, e sua subclassificacao estd relacionada a sua excen-
tricidade projetada: de EO (para uma aparéncia quase esférica) a E7 (para uma excentricidade
alta, achatada). As galéxias lenticulares (S0), por sua vez, possuem um bojo e um disco, mas
lhes faltam a estrutura espiral e o gas frio necessario para intensa formacao estelar (The Realm
of the Nebulae, 1936). Por fim, as galdxias irregulares nio se enquadram nas categorias citadas,
uma vez que ndo apresentam simetria ou estruturas morfolégicas bem definidas, muitas vezes

em decorréncia de perturbagdes externas.

A evolucdo morfoldgica e cinemadtica das galdxias ndo ocorre de forma isolada. Interacdes
gravitacionais desempenham um papel crucial no Universo, podendo induzir modificacdes
drasticas nas estruturas originais das galdxias envolvidas. Forcas de maré geradas durante
aproximagdes deformam os discos, criando pontes de matéria e longas caudas que ejetam estrelas
e gds para o meio intergaldctico. Além das distor¢des visuais, essas interacdes provocam fortes
torques que levam a perda de momento angular do gés, canalizando-o rapidamente para as
regides nucleares. Esse acimulo de material no centro € capaz de desencadear intensos surtos de
formacao estelar (starbursts), um mecanismo fundamental evidenciado de forma pioneira por
(Toomre; Toomre, 1972b) e (Larson; Tinsley, 1978). Este fendmeno pode ocorrer mesmo em
galaxias elipticas, as quais tipicamente possuem uma taxa de formacao estelar muito baixa ou
nula devido a escassez de gés frio ou a auséncia de colapsos necessarios para a producdo estelar.
O par de galaxias AM 2058-381 é composto por uma galdxia espiral de tipo tardio, AM 2058 A,
e uma galdxia and que possui um pseudo-bojo e uma estrutura de disco, AM 2058B. J4 o par
AM 1228-260 apresenta uma galdxia espiral barrada com um anel estelar, AM 1228A, e uma
companheira menor, AM 1228B, que também exibe um pseudo-bojo e estrutura de disco, e
que possui um formato peculiar de casca de amendoim (do inglés peanut-shaped) (Hernandez-
Jimenez et al., 2015).

(Hernandez-Jimenez et al., 2015) sugere que ambos os pares ja experimentaram sua

primeira passagem perigaléctica, o que justificou o inicio das nossas simulacdes de N-Corpos
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em um periodo anterior a essa primeira passagem. O par AM 2058-381 encontra-se em um
estado posterior a primeira passagem perigaldctica, enquanto o par AM 1228-260 estd iniciando
a segunda passagem, ou seja, em processo de fusdo. Este estado avancado de interagdo justifica a
elevada razdo de luminosidade de 20:1 entre a galdxia principal e a secundéria observada em
AM 1228-260 (Hernandez-Jimenez et al., 2015). Durante a primeira aproximacao perigalactica,
os fortes torques gravitacionais induziram o colapso do gés e desencadearam intensos surtos de
formacao estelar em ambas as componentes. Entretanto, devido a acentuada diferenca de massa,
a galdxia principal, possuindo um pogo de potencial gravitacional mais profundo, foi capaz de
reter a maior parte do seu gas, sustentando a formacao de estrelas jovens e altamente luminosas.
Em contrapartida, a galdxia secunddria teve seu reservatorio de gas rapidamente exaurido no
surto inicial ou removido pelas for¢as de maré da componente principal. Consequentemente, ao
iniciar a segunda passagem, a galdxia secunddria é dominada por uma populagdo estelar mais
velha e consideravelmente menos brilhante, culminando na disparidade visual e de luminosidade

que pode ser observada nas imagens do DESI Legacy Survey (Figura 1).

Os dados observacionais disponiveis para as galdxias principais foram mais completos
do que aqueles obtidos para as galdxias secundarias. Grandezas como massa total, velocidade
circular (necessdria para determinar a curva de rotagdo) e parametro de concentragcdo do halo nédo
foram fornecidas para as secundarias devido ao seu reduzido tamanho angular. Para suprir esta
caréncia de dados, utilizamos métodos indiretos: a razao massa-luminosidade (Y) das galédxias
foi estimada utilizando a equagdo fornecida por (Bell; Jong, 2001), cujo trabalho baseou-se na
observacao de diversas galdxias peculiares (galdxias em interacdo). A razdo Y é um indicador
fundamental do estado evolutivo e da composi¢do de um sistema galdctico. Galdxias que nao
passaram por surtos recentes de formacao estelar, ou regides dominadas por populacdes de
estrelas mais velhas e de baixa massa, apresentam tipicamente um estado de alta razdo massa-
luminosidade estelar, visto que as estrelas massivas e muito luminosas ja evoluiram e deixaram
a sequéncia principal. Além disso, uma alta razio massa-luminosidade dindmica evidencia
a presenca considerdvel de um halo de matéria escura, caracteristica marcante em galadxias
satélites menores. Embora as for¢as de maré em interagdes gravitacionais possam induzir intensa
formacdo estelar e alterar localmente essa razao, o uso de indices de cor fotométricos permite
inferir as massas com confiabilidade. O parametro de concentra¢do do halo de matéria escura foi
estimado por meio da equacio proposta por (Maccio; Dutton; Bosch, 2008), derivada do estudo
de galaxias isoladas. Esses dados compdem os parametros iniciais da simulacdo de N-Corpos,
necessarios para gerar as galdxias inicialmente isoladas. Em seguida, verifica-se a estabilidade
dessas estruturas, garantindo que as galdxias ndo colapsem devido ao potencial gravitacional do
halo de matéria escura e que mantenham sua estrutura em equilibrio antes do inicio da interacdo
(Springel; White, 1999; Springel; Di Matteo; Hernquist, 2005).

Para investigar os cendrios das galdxias interagentes e reproduzir a morfologia e a
cinemdtica atualmente observadas, utilizamos métodos computacionais que tratam a matéria de

maneira discretizada, conhecidos como simulacdes de N-Corpos. Inicialmente, faz-se necessario
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Figura 1 — Pares (a) AM 2058-381 e (b) AM 1228-260.
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Fonte: DESI Legacy Survey

determinar as possiveis trajetorias orbitais que conduzem ao cendrio atual. Isso é realizado
explorando abordagens tedricas que avaliam desde Orbitas puramente Keplerianas até modelos
que consideram os potenciais estendidos das galdxias e a perda de energia orbital via fric¢ao
dindmica. Com as 6rbitas candidatas estabelecidas, as galdxias sdo modeladas como um conjunto
de milhares a milhdes de particulas interativas. O processo de simulacio € conduzido em etapas
progressivas de refinamento: inicia-se com resolu¢des menores para explorar eficientemente o
espacgo de parametros orbitais e verificar a formacgdo de estruturas morfolégicas — como anéis
e bracos de maré —, além de perfis de velocidade radial. Posteriormente, com os parametros
otimizados, utiliza-se alta resolu¢@o para a simulagdo final, o que demanda intensa infraestrutura

de alto desempenho computacional para o cdlculo das interagdes gravitacionais.

O trabalho estd organizado da seguinte maneira: O capitulo 2 explica como e quais dados
foram observados assim como seus valores e modelos de distribuicdes (brilho e luminosidade)
e também as curvas de rotagdo das galdxias principais, todos obtidos por (Hernandez-Jimenez
et al., 2015). O capitulo 3 trata dos dados obtidos para as galdxias secundarias. O capitulo 4
trata do preparo do ambiente das simula¢des assim como o funcionamento de todos os softwares

envolvidos. O capitulo 5 apresenta os resultados obtidos na simulagdo de N-Corpos.



2 APRESENTACAO DOS DADOS OBSERVADOS

O estudo realizado por (Hernandez-Jimenez et al., 2015) investigou trés pares de galdxias
interagentes, AM 1219-430, AM 2058-381 e AM 1228-260. Os autores realizaram simulacdes de
N-Corpos somente para um desses sistemas (AM 1219-430). Os dados observacionais fornecidos
por este trabalho, que sdo pertinentes a nossa andlise, inclusive Mao' foram extraidos e estio
detalhados na Tabela 1.

Os dados observacionais dos pares investigados foram obtidos com o telescopio Ge-
mini South, de 8 metros de diametro, utilizando o espectréografo GMOS (Gemini Multi-Object
Spectrograph). As imagens de fenda longa foram adquiridos, empregando o filtro r’ (vermelho-
alaranjado). A escala de placa do GMOS € de 0,073 por pixel. Para cada observacao, foram
utilizados tempos de exposi¢ao entre 30 e 40 segundos. As imagens foram obtidas com uma
amostragem espacial de 2x2 pixels, resultando em uma escala espacial de 0,146 pixel !
(Hernandez-Jimenez et al., 2015). O comprimento de onda central do filtro foi de 6300 A em um
intervalo de AL = 4562 A - 6980 A.

Tabela 1 — Dados obtidos através do trabalho observacional de (Hernandez-Jimenez et al., 2015). Y e
Y, representam as razdes massa-luz do bojo e do disco, respectivamente. O parametro c¢ € a
concentracdo do halo NFW (Navarro; Frenk; White, 1997), Mg é a massa total do sistema, e
M, e M), sdo as massas do disco e do bojo, respectivamente. Os indices de cor sdo apresentados
na banda (B—V).

Parametro AM2058A AM2058B AM1228A AM1228B

Y, 0,28 - 0,04 -
Y, 1,06 - 0,84 -
c 17.5+2,0 - 39,0+3,0 -
Moo (1012M5) 0,907 03 - 0,10% 003 -
My (101°M,) 8,47 - 2,27 -
M, (10'°M) 0,56 - 0,33 —
(B—V) 0,60 0,40 0,52 0,66

Fonte: (Hernandez-Jimenez et al., 2015).

A distancia projetada entre os centros das galdxias foi determinada por (Hernandez-
Jimenez et al., 2015) utilizando o posicionamento da espectroscopia de fenda longa diretamente
sobre os nicleos de cada componente do par. Através dessa técnica, a separacdo angular projetada
para o par AM 2058-381 foi estimada em ~ 43,3 kpc. J4 para o par AM 1228-260, a distancia

mensurada foi significativamente menor, da ordem de ~ 11,9 kpc.

Para contextualizar geometricamente a severidade da interacdo, (Hernandez-Jimenez et

al., 2015) compara essas separagdes com o tamanho de suas respectivas galdxias principais. E

I Mo é a massa contida dentro de um raio onde a densidade é 200 vezes a densidade critica do universo.
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fundamental esclarecer a definicdo de “diametro” adotada para essa métrica. Em estudos prévios,
como a andlise fotométrica e cinematica de AM 2058-381 realizada por (Ferreiro; Pastoriza,
2004), o tamanho galactico € frequentemente tratado pelo didmetro isofotal padrao D,s5. No
entanto, os valores adotados por (Hernandez-Jimenez et al., 2015) (9,84 kpc para AM 2058A e
5,97 kpc para AM 1228A) referem-se estritamente ao limite fisico observdvel extraido de suas

proprias imagens no telescopio Gemini South.

Conforme detalhado na Subsecdo 2.1.2, o autor definiu o limite espacial (didmetro)
das galéxias utilizando a isofota que se destaca do ruido de fundo do céu, empregando o nivel
de 1o para AM 2058A e 50 para AM 1228A, na banda r’. Sob essa delimitacao fotométrica
especifica ao instrumento, a distancia projetada de 43,3 kpc de AM 2058-381 equivale a cerca de
4,4 diametros visiveis de sua galdxia principal. De maneira andloga, a separagdo de 11,9 kpc em

AM 1228-260 corresponde a aproximadamente 2 didmetros da respectiva galdxia principal.

2.1 FOTOMETRIA DOS PARES

2.1.1 CALIBRACAO

A calibragdo fotométrica, conforme descrito em (Hernandez-Jimenez et al., 2015), foi
realizada utilizando estrelas de campo brilhantes e isoladas através da fotometria de PSF (Point
Spread Function). Este método ajusta um modelo gaussiano ao perfil de espalhamento da
luz de uma fonte pontual no detector — alargamento causado fundamentalmente pelo seeing
atmosférico. Esse ajuste permite integrar o fluxo total da estrela, minimizando a interferéncia do

ruido de fundo e a contaminacao de fontes vizinhas.

2.1.2 NIVEL DO FUNDO DO CEU

Para estabelecer a extensdo maxima detectdvel das galdxias nas imagens, (Hernandez-
Jimenez et al., 2015) definiram o limite fotométrico (ou fronteira fisica aparente) baseando-se
no nivel de ruido do fundo do céu. Para a galdxia AM 2058A, a isofota correspondente a 1o
acima do nivel médio do céu foi adotada como o limite da galdxia. Por outro lado, para a galdxia
AM 1228A, adotou-se um critério mais conservador, definindo sua extensao maxima até a isofota
de 50. Tais limiares ndo representam o fim absoluto da matéria galdctica, mas indicam até onde
o brilho superficial de cada galaxia pdde ser distinguido de forma confidvel do ruido de fundo

nas referidas observacoes.

2.1.3 PERFIS DE LUMINOSIDADE DAS GALAXIAS E SUAS ESTRUTURAS

Para verificar as magnitudes e as luminosidades das galdxias e de estruturas como caudas
de maré e anéis, (Hernandez-Jimenez et al., 2015) tracaram isofotas. Isofotas sdo contornos
que conectam regides com o mesmo brilho superficial. Para o par AM 2058-381, foi utilizada

a isofota no nivel de 1o para determinar a magnitude. J4 para o par AM 1228-260, a isofota
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Figura 2 — Representacdo dos Angulos de posicio de de inclinagio em uma galdxia separadamente.

(a) Angulo de Posigéo (PA) sobre o Plano do Céu (b) Inclinagdo (i) sobre o Plano do Céu

Linha de Visada
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Plano do Céu
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de 50 foi empregada. A luminosidade foi obtida pelos autores a partir da magnitude absoluta,

utilizando o método descrito por (Blanton et al., 2003).

2.1.4 INCLINACAO DOS DISCOS GALACTICOS

Para calcular a inclinacdo dos discos galacticos, (Hernandez-Jimenez et al., 2015) utili-
zaram o método de simetrizacdo de imagens de (Elmegreen; Elmegreen; Montenegro, 1992).
O método consiste em obter uma imagem simétrica através de rotacoes de 180° da imagem
original. Apés a remocao das regides HII, que evidenciam a interagdo gravitacional do par,
esse método permitiu aos autores calcular um angulo de posi¢ao (PA) médio das isofotas mais
externas, bem como as inclinagdes dos discos (). Segundo (Hernandez-Jimenez et al., 2015),
as imagens simétricas revelam o disco subjacente das galdxias. Eles consideraram este método
mais eficaz do que outros que empregam transformadas de Fourier. Os valores dos angulos de
posicao médios das isofotas externas assim como as inclina¢des obtidas estdo listadas na Tabela

2. As figuras 2 e 3 exibem tais angulos sobre a andlise se uma galéxia.

Tabela 2 — Pardmetros obtidos através do método de simetrizacdo de (Elmegreen; Elmegreen; Montenegro,

1992).
Galaxia i (graus) PA (graus)
AM 2058A 58.1°+£0.2° 198.9°+0.5°
AM 2058B 70.2°4+0.2° 289.0°+0.1°
AM 1228A 63.6°+0.7° 162.1°+0.5°
AM 1228B 69.4°4+0.2° 151.3°4+0.1°

Fonte: (Hernandez-Jimenez et al., 2015).

2.1.5 PERFIS DE DISTRIBUICAO DE BRILHOS

Para a modelagem da distribuicdo de brilho das galdxias, (Hernandez-Jimenez et al.,

2015) utilizaram o perfil de (Freeman, 1970) para o disco e (Sérsic, 1968) para o bojo, dados
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Figura 3 - Representacdo em trés dimensdes dos Angulos de Posigio e Inclinagio de uma galaxia.

Representac&o 3D: Inclinaco (i) e Angulo de Posicao (PA)
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— Linha dos Nodos

pelas equacgdes 2.1 e 2.2, respectivamente.

1(r) = lyexp [— (%)] , @.1)
I(r) = Iyexp [—kn (ri) ] ky = 2n—0.324, 2.2)

onde & € o comprimento de escala do disco, Iy € a intensidade luminosa central do disco, I}, é
a intensidade luminosa central do bojo, r, € o raio efetivo do bojo e n € o indice de Sérsic. Os

parametros desses modelos, ajustados as galdxias em estudo, estdo na Tabela 3.

2.2 ESPECTROSCOPIA

Os dados coletados por (Hernandez-Jimenez et al., 2015) foram obtidos utilizando espec-
troscopia de fenda longa, com dimensdes de fendas de 17 de largura por 108 de comprimento.
A rede de difracdo empregada foi a B600G5323. A Figura 4 exibe os angulos de posicdo das

fendas em cada uma das galdxias da amostra.
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Tabela 3 — Parametros de brilho, utilizados por (Hernandez-Jimenez et al., 2015) para determinar a
distribui¢do. r, € o raio efetivo do bojo e i € o comprimento de escala do disco. n é o indice de
Sérsic empregado para cada bojo.

Galaxia Filtro  r, (arcsec)  r. (kpc) h (arcsec) h (kpc) n
AM 2058A r 0,63 + 0,025 0,51 7,37 + 0,26 5,96 0,90 + 0,08
AM 2058B ’ 1,56 + 0,01 1,27 6,00 £+ 0,19 486 0,41 40,02

r
AM 1228A r 0,99 £ 0,06 038 1236105 480 0,86=+0,16
AM 1228B r 0,60 = 0,13 0,23 8,58 £ 0,47 3,33 2,08 £0,95

Fonte: (Hernandez-Jimenez et al., 2015).

Os espectros obtidos por (Hernandez-Jimenez et al., 2015) tiveram uma amostragem de
2x4 pixels nas diregdes espacial e de comprimento de onda, respectivamente. Cada espectro foi
adquirido com uma abertura de 1” x 1,17”. A velocidade sistémica de cada galaxia foi calculada

a partir do espectro no marco 0,0 kpc, que corresponde ao centro de cada galaxia.

Os passos para a calibragdo espectroscOpica das observagdes foram realizados, conforme
a propria natureza da fenda longa, por (Hernandez-Jimenez et al., 2015). O processo incluiu:
subtragdo do campo do céu para descontar a luz emitida pelo céu préximo ao objeto observado;
calibracdo em comprimento de onda e fluxo; e por fim, a co-adi¢do das exposi¢des obtidas para
cada posicao de fenda. Na Figura 4 estdo as fendas utilizadas, assim como seus referenciais de
posicao.

Tabela 4 — Dados obtidos através da espectroscopia. A coluna central mostra a velocidade sistémica (Vjy,)
de cada galdxia medida sobre os Angulos de posicdo da coluna da direita.

Galdxia Viys (kms~T)  PA da fenda (°)

AM 2058A 121744£5 350
AM 2058B 12309+4 94
AM 1228A 5844+3 319
AM 1228B 593743 4

Fonte: (Hernandez-Jimenez et al., 2015).

2.2.1 CINEMATICA DAS GALAXIAS PRINCIPAIS

Além dos dados apresentados na Tabela 1, a velocidade sistémica também ¢é relevante
para simulacdo de N-corpos, elas foram obtidas por (Hernandez-Jimenez et al., 2015) e estao
listadas na Tabela 4. As diferencas entre as velocidades sist€micas das galdxias de cada par
sio de ~ 135kms~! e ~ 92kms~! para AM 2058-381 e AM 1228-260, respectivamente. A
distancia média da Terra até cada par é de 167 Mpc e 80 Mpc para AM 2058-381 e AM 1228-260,

respectivamente (Hernandez-Jimenez et al., 2015).

Utilizando as linhas de emissdo mais intensas de [NII] (16548,04A e 16584 A), Ho
(6563 A) e [SII] (A 67171&) toda a cinematica foi obtida (Hernandez-Jimenez et al., 2015). Para
obter os PVRs (Perfil de Velocidade Radial) finais, foi subtraido da velocidade radial final de

cada espectro a velocidade sistémica da galéxia.
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Figura 4 — Imagens dos adngulos de posi¢do utilizados por (Hernandez-Jimenez et al., 2015) para estudar
a espectroscopia dos pares. (a) AM 2058-381 e (b) AM 1228-260.
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Fonte: (Hernandez-Jimenez et al., 2015).

2.2.1.1 CURVAS DE ROTACAO

As curvas de rotacao das galdxias foram obtidas a partir dos perfis de velocidade radial
(PVRs) que se alinham com o eixo maior de cada galdxia, passando mais proximos do centro.
(Hernandez-Jimenez et al., 2015) consideraram esses eixos 0os mais simétricos em termos de
velocidade. Para a galdxia AM 2058A, o angulo de posi¢@o (PA) utilizado para construir a curva
de rotacao foi de 350°, enquanto para AM 1228A foi de 319°. As curvas de rotagdo finais para
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AM 2058A e AM 1228A sdo apresentadas na Figura 5.
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Figura 5 — Curvas de rotagdo para (a) AM 2058A e (b) AM 1228A. A linha tracejada representa a curva
de rotacdo para o halo e a linha pontilhada representa a curva do disco. A linha continua
representa a soma das components.
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2.2.2 MODELOS DE MASSA

A massa total das galdxias principais foram calculadas a partir da soma das massas de
cada componente: bojo, disco e halo. Para encontrar essas massas, (Hernandez-Jimenez et al.,
2015) utilizaram a distribuicdo de (Kent, 1987), que pressupde que a distribui¢do de massa segue
a de luminosidade nas componentes de bojo e disco. Com as massas das componentes luminosas

(disco e bojo) e suas respectivas curvas de rotacdo, os autores determinaram a massa do halo.

2.2.2.1 MODELO DE MASSA DO BOJO

A distribui¢do de densidade de cada galaxia principal foi derivada por (Hernandez-
Jimenez et al., 2015) utilizando a integral de Abel (Binney; Tremaine, 1987), sob a hipétese
de (Kent, 1987). Com a distribuicdo de densidade, os autores determinaram as massas € as

velocidades de rotacdo dos bojos a partir das equagdes 2.3 e 2.4, respectivamente.

My (r) =4n / rrzp(r) dr, (2.3)
0
v =M, 24)

onde p € a densidade do bojo e G a constante gravitacional de Isaac Newton.

2.2.2.2 MODELO DE MASSA DO DISCO

(Hernandez-Jimenez et al., 2015) assumiram uma distribui¢do de massa exponencial. A
partir do brilho superficial, eles seguiram o método de (Toomre, 1963) e utilizaram a equacao
2.5.

My(r) = ZanIdr[% [1 —exp(—r/ra)(1+r/rq)], (2.5)

onde Y; € a razdo massa-luminosidade do disco e I; ¢ uma funcdo de Bessel. A velocidade
circular do disco foi obtida com a equagdo 2.6 também retirada do método de (Toomre, 1963)

segundo (Hernandez-Jimenez et al., 2015).

V3(r) = 4G Y algray* o () Ko(y) — 11 () K1 (v)], (2.6)

onde y = 5, I, e K, sao func¢des de Bessel modificadas (Hernandez-Jimenez et al., 2015).
Zrd

2.2.2.3 MODELO DE MASSA DO HALO

J4 para a componente escura, foi empregado o modelo de perfil de densidade proposto
por Navarro, Frenk e White (Navarro; Frenk; White, 1997), doravante NFW. A férmula analitica
do modelo NFW para a densidade radial do halo de matéria escura é dada por:
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OcPe
5
(£) (1+%)

onde p. € a densidade critica do universo e r; € o raio de escala do halo. A grandeza &, é um fator

p(r) = 2.7)

adimensional conhecido como contraste de densidade caracteristico, que depende da grandeza

de concentragdo do halo (c) e é obtido por:

O = (2.8)

3 In(l+c¢)— 15

A concentragdo do halo, por sua vez, € definida como: ¢ = Q% A grandeza ryog € o raio que
delimita uma regido cuja densidade média € duzentas vezes a densidade critica do universo. A
massa acumulada do halo pode ser calculada substituindo a equagdo 2.7 na Equacao 2.3. Para a
velocidade circular da componente do halo de matéria escura (V},), pode-se expressar a férmula
matematicamente consistente com o perfil NFW em fun¢@o da massa virial My e do parametro

C:

Cr/r200
2 GM In <1 + %) ~ T+er/moo
Vi) === T — (2.9)
14c

A curva de rotagdo teodrica final foi entdo construida utilizando a soma quadrética das

velocidades de cada componente:

VA(r) = Vi () +Vi(r)+Vi(r) (2.10)
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3 DETERMINACAO DE PARAMETROS DINAMICOS PARA AS GALAXIAS SECUN-
DARIAS

No Capitulo 2, foi constatado que, devido ao seu reduzido tamanho espacial e limitacdes
observacionais, pouca informacao estrutural e cinematica (Hernandez-Jimenez et al., 2015)
pdde ser extraida diretamente das galdxias secunddrias de cada par. Para suprir essa caréncia de
dados empiricos, buscou-se na literatura astrofisica relacdes de escala e modelos semi-empiricos
que permitissem a obten¢do das grandezas essenciais para a inicializagdo de uma simulacdo de

N-corpos.

Na Tabela 1, nota-se que somente o indice de cor (B — V) e a magnitude puderam ser
obtidos através das observagdes fotométricas para as componentes secunddarias. Essa grandeza
fotométrica serviu como a principal "ancora"observacional para derivar, em cascata, todos
os parametros dinamicos e de massa de entrada da simulacdo. Abordaremos neste capitulo a
metodologia detalhada aplicada para estimar tais parametros, bem como as premissas assumidas

em cada etapa.

3.1 DETERMINACAO DAS MASSAS DAS GALAXIAS SECUNDARIAS

3.1.1 MASSAS ESTELARES

Para estimar as massas estelares (M,) das galdxias secundérias, AM 2058B e AM 1228B,
utilizou-se o0 modelo de sintese de populacdo estelar de (Bell; Jong, 2001). Baseados em um vasto
nimero de observacdes de galdxias, incluindo galdxias peculiares e em interacdo, os autores
demonstraram que existe uma forte correlac@o entre a razdo massa-luminosidade estelar (Y;) e
as cores Opticas integradas das populacoes estelares. Através dessa relacio, é possivel determinar

a massa estelar a partir do indice de cor, utilizando a Equacao 3.1.

log,o(Y) =ay +by-(B-V), (3.1

onde a; e b, sdo coeficientes que dependem tanto da banda fotométrica observada quanto do
indice de cor utilizado. Em nosso estudo, aplicamos a banda r’ ¢ o indice (B—V'). A variabilidade
desses coeficientes, que engloba diferentes modelos de evolugdo galdctica e Fungdes Iniciais
de Massa (IMF), estéd detalhada na Tabela 5. Multiplicando a razao massa-luminosidade obtida
pela luminosidade intrinseca da galdxia na mesma banda, obtém-se a massa estelar total do

componente baridnico.
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Tabela 5 — Derivados do trabalho de (Bell; Jong, 2001) para a banda fotométrica r’ e para o indice
de cor (B—V). Os coeficientes utilizados para estimar a massa das galdxias AM 2058B e
AM 1228B estdo na primeira linha. A tabela original inclui todos os coeficientes para cada
banda fotométrica.

Cor a b,

(B-V) -0.660 1.222
(B-R) 0.820 0.851
(V-I)  -1.314  1.528
(V) -1.319 0.794
(V-H) -1.515 0.684
(V-K) -1.501 0.627

Fonte: (Bell; Jong, 2001).

3.1.2 DETERMINACAO DA MASSA DO HALO (M)

A relagdo utilizada para estimar a massa do halo de matéria escura, M5, a partir da
massa estelar, baseou-se nas relagdes de abundéncia de halos e modelagem cinemadtica, como as
discutidas por estudos estruturais de galdxias anas (e.g., (Moster et al., 2010)). Em cendrios de
evolucdo secular, galdxias ands tendem a ser dominadas por matéria escura, com a massa do halo

sendo frequentemente superior a dez vezes a massa estelar observada (Mg > 10M.,).

Entretanto, em ambientes de intera¢des gravitacionais severas, a massa do halo estendido
¢ a primeira componente a sofrer truncamento e reducao significativa por efeitos de maré
induzidos pela galdxia primaria. Como a taxa de perda de massa escura depende fortemente da
geometria orbital e do tempo desde a primeira passagem, determinar um valor exato torna-se
invidvel sem dados cinemdticos resolvidos. Desta forma, adotou-se uma premissa conservadora,
estabelecendo que a massa do halo para as galdxias secunddrias AM 2058B e AM 1228B seria

parametrizada exatamente como sendo dez vezes a massa estelar (Moo = 10M,,).

3.1.3 DETERMINACAO DO RAIO VIRIAL (r590)

Utilizando a densidade critica do universo (p.) € a constante de Hubble!, o raio do halo
de matéria escura, g, foi derivado analiticamente. Por defini¢do da cosmologia padrao, rpgg €
o raio que delimita o volume dentro do qual a densidade média € 200 vezes a densidade critica.
A relacdo € expressa através da Equagdo 3.2, alimentada pelos valores de M>og determinados na
Secdo 3.1.2.

200
Moo = 3 Pe 47730 (3.2)

1 1

A constante de Hubble foi adotada com o valor de Hy = 73 km s_lMpc’ , mantendo estrita consisténcia com o

adotado no trabalho observacional de Hernandez-Jimenez et al. (2015).



Capitulo 3. Determinagdo de Pardmetros Dindmicos Para as Galdxias Secunddrias 16

3.1.4 PARAMETRO DE CONCENTRACAO DO HALO (c)

A distribui¢do radial da matéria escura no interior do halo depende do parametro de
concentragdo (c). Este parametro foi obtido utilizando a relagdo proposta por (Maccio; Dutton;
Bosch, 2008). Em seu trabalho, os autores analisaram simulacdes cosmoldgicas envolvendo
cerca de 5 x 103 halos de matéria escura em estado de relaxamento, a partir das quais derivaram
uma relagdo empirica entre a massa virial do halo (M3() e a concentration, dada pela Equacao
3.3.

M
log,oc = 0.971 —0.094 x log;, <ﬁ> 3.3)
©

Uma vez obtido o parametro de concentracdo, o comprimento de escala do halo (r;) é
trivialmente determinado pela relagdo ry = rygp/c, definindo a estrutura interna do perfil de NFW

para a simulag@o.

3.1.5 VELOCIDADE CIRCULAR DO HALO (V1)

Para manter a coesdo matemadtica e fisica com as modelagens das galdxias principais
descritas por (Hernandez-Jimenez et al., 2015), utilizamos a equacao classica do modelo NFW
(abordada no capitulo anterior) para determinar a velocidade circular do halo na borda virial,
Vaoo. Esta grandeza representa a velocidade kepleriana de uma particula de teste orbitando a

distancia rqg.

3.2 ANALISE DE SENSIBILIDADE DO MODELO FRENTE AOS PARAMETROS
ADOTADOS

Como as galdxias secunddrias carecem de restricdes cinemadticas diretas, € imperativo
reconhecer que os parametros deduzidos neste capitulo compdem uma cadeia de derivacdes
interconectadas, na qual o indice de cor observacional (B — V) atua como o tdnico vinculo
empirico inicial. Consequentemente, as incertezas de cada premissa tedrica acumulam-se ao

longo do processo.

A primeira fonte de incerteza reside no préprio modelo de (Bell; Jong, 2001). A estimativa
da massa estelar sofre influéncia das escolhas assumidas para a IMF e dos histéricos de formagdo
estelar (bursts recentes podem introduzir dispersdes da ordem de ~ 0.1 a 0.2 dex na estimativa de
Y, ). A segunda e mais sensivel incerteza encontra-se na ado¢ao empirica da relagdo Moo = 10M..
Enquanto galdxias isoladas podem abrigar fracOes de matéria escura significativamente maiores,
sistemas satélites em intenso processo de fusdo perdem parte substancial de seus halos externos
por arrancamento de maré antes que as assinaturas visiveis no disco estelar se tornem severas.
Tratar essa relagdo como uma constante introduz uma margem de erro sistemdtica inerente a

complexidade das fusdes menores.
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No entanto, do ponto de vista dindmico da simulacdo de N-corpos, o efeito dessas
incertezas no comportamento global do sistema é atenuado por duas razdes geométricas e
matematicas. Primeiro, a grandeza da velocidade (V»og) € o raio (rgp) escalam apenas com
a raiz cibica da massa (V o< M'/3), de modo que um super ou subdimensionamento no fator
limitante da matéria escura nao altera drasticamente as propriedades cinemdticas calculadas.
Segundo, a equacao de (Maccio; Dutton; Bosch, 2008) impde que halos de menor massa sejam
mais concentrados. Esta compensacdo natural garante que o po¢o de potencial central da galdxia
secunddria mantenha-se relativamente profundo, conferindo a componente a coesao gravitacional
necessdria para sobreviver até as passagens perigaldcticas tardias observadas nos modelos

numéricos.

Os parametros finais deduzidos por essa cadeia metodoldgica, utilizados como condi¢des

iniciais nas simulagdes de N-corpos, estao sintetizados na Tabela 6.

Tabela 6 — Pardmetros observacionais para as galdxias AM 2058A e AM 1228A e parametros estimados
para AM 2058B e AM 1228B. As estimativas foram realizadas em cascata com base no indice
de cor obtido no trabalho observacional de (Hernandez-Jimenez et al., 2015).

Galdxia Moo (10" Me) Voo (kms™')  rago (kpe) ry (kpe) rq (kpe) 1y (kpe) ¢

AM2058A 9.02 141.41 194 11.1 5.96 0.51 17.5
AM 2058B 1.06 69.05 95.6 8.57 4.86 1.27 11.15
AM 1228A 1.02 68.3 94 24 4.80 0.38 39.0
AM 1228B 0.29 46.8 64.8 5.02 3.33 0.23 11.89

Fonte: Elaborada pelo autor com base em dados de (Hernandez-Jimenez et al., 2015) e nas rela¢des estruturais de
(Bell; Jong, 2001) e (Maccio; Dutton; Bosch, 2008).
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4 SIMULACAO DE N-CORPOS

Neste capitulo, serdo abordadas as equacdes que governam as interacdes gravitacionais
em corpos extensos, como galdxias. Além disso, serd detalhada a metodologia aplicada na simu-
lacdo de N-corpos, desde a preparacdo do ambiente computacional até a andlise dos resultados
obtidos.

4.1 INTERACOES GRAVITACIONAIS

As primeiras formula¢des matematicas sobre a interacdo entre corpos celestes foram
desenvolvidas por Johannes Kepler, resultando nas leis que descrevem as 6rbitas dos planetas.
Suas leis serviram de base para [saac Newton formular a sua Teoria da Gravitacdo Universal,

que ainda hoje € utilizada para descrever a atracao entre corpos celestes:

Fip = _G@fqz, (4.1)
"2

onde Fi; € a forca que atua entre dois corpos de massa M e m separados por uma distancia ry,
com £, sendo o vetor unitdrio na direcio entre os corpos. O sinal negativo indica que a forca €
atrativa. A solugdo analitica para o problema de dois corpos € simples, no entanto, em sistemas
com bilhdes de corpos, como as galdxias, a equacio que governa os movimentos e distribui¢des
desses corpos € denominada equacdo de Boltzmann Sem Colisdo (CBE). Também conhecida
como equacdo de Vlasov (Binney; Tremaine, 1987), ela foi originalmente formulada para
descrever o movimento de particulas em gases onde as colisdes entre particulas sdo despreziveis.
Essa formulacdo € altamente aplicdvel a galaxias, visto que a probabilidade de colisdo direta
entre estrelas é extremamente baixa (= 10~!3), mesmo durante uma colisdo entre galaxias
(Carroll; Ostlie, 2017). A justificativa para utilizar essa equacdo como método de andlise em uma
simulagdo € o longo tempo de relaxacido de uma galdxia (equacdo 4.2). O tempo de relaxagdo é o
tempo necessario para que um sistema atinja o equilibrio por meio da interacdo gravitacional

entre seus membros (Chandrasekhar, 1943):

RN

trelax = —T—» 4.2
el vlogN ( )

onde R € o raio da galdxia, v a velocidade tipica da estrela no raio R, N o nimero de particulas

(estrelas) da galéxia.

A funcao de distribuicdo, representada pela equagdo 4.3 (Springel, 2005), descreve a
localizac@o das particulas no espaco de fase, ou seja, suas posicoes (7) e velocidades (V) em um
dado tempo (¢). Essa funcdo possui sete varidveis independentes (trés para posi¢ao, trés para

velocidade e a varidvel tempo).
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f(#v,0)d>r, (4.3)

A CBE, mostrada na equacio 4.4 (Springel, 2005), ¢ uma declaracio da lei de conserva-

¢do de massa no espago de fase:

df Jdfdr¥  Jdfav

o Torar Tavar 0 *4)
onde o primeiro termo (d f/dt) representa a variagdo temporal local da fungdo de distribuigo,
o segundo termo descreve a advecg¢do das particulas no espaco de posi¢des (sendo d7/dt =V
a velocidade), e o terceiro descreve a adveccao no espaco de velocidades devido a aceleragao
(dV/dt = d) gerada pelo campo gravitacional. O fato de a soma destes termos — que constitui a
derivada total d f /dt — ser estritamente igual a zero expressa o Teorema de Liouville (Binney;
Tremaine, 2008) aplicado a um sistema ndo-colisional. Isso significa que a densidade do fluido
estelar se conserva ao longo de sua trajetoria no espacgo de fase. Em outras palavras, o fluido
evolui de forma incompressivel, sem colisdes diretas e sem fontes ou sumidouros de matéria,
muito embora a distribuicio global do sistema varie dinamicamente ao longo do tempo durante a

interagdo galactica (d f/dt # 0).

O potencial gravitacional de uma galdxia nio € estdtico, ele varia de acordo com a

distribui¢do de massa das particulas. Essa relacdo pode ser descrita pela equacio de Poisson:

V2® = 47Gp. (4.5)

4.2 PREPARACAO DO AMBIENTE DA SIMULACAO

Em um simulag¢do de N-Corpos, cada particula € uma entidade de que possui massa,

velocidade, posi¢do e faz parte de alguma componente como halo, disco, bojo.

Apesar das grandes distincias em uma galdxia resultarem em uma probabilidade de
colisdo estelar extremamente baixa, colisdes diretas ainda sdo possiveis em simula¢des numéricas.
Para evitar que isso ocorra em uma simulacao de N-corpos, a for¢a gravitacional foi modificada,
conforme a equacdo 4.6. A inclusdo do parametro de suavizacdo (softening, €, eq. 4.7) é
uma necessidade numérica estritamente decorrente da resolucdo espacial e de massa finitas da
modelagem. Em sistemas galécticos reais, a dinamica € essencialmente ndo-colisional; ou seja, a
vastidao do espago interestelar torna a probabilidade de encontros estelares diretos praticamente
nula, e o potencial gravitacional global € intrinsecamente suave. No entanto, nas simulacdes de N-
Corpos, o sistema € discretizado em um nimero de elementos muito inferior ao nimero de estrelas
reais, de modo que cada particula representa uma grande fracao de massa (milhares a milhdes
de massas solares). Sem a introdu¢do do softening, a forca gravitacional Newtoniana divergiria

caso duas dessas macro-particulas se aproximassem demasiadamente (r — 0), resultando em
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espalhamentos artificiais e violentos. O parametro € atua distribuindo efetivamente a massa
da particula em um pequeno volume, atenuando a forca a curtas distancias e garantindo que
a simulagdo reproduza o comportamento fluido, coletivo e ndo-colisional caracteristico das
galéxias. A determinacao do valor de € em uma simulagdo, em geral, depende da resolucgdo,
governada pelo nimero de particulas N empregado. Uma forma simples € considerar regides
de alta densidade e calcula-se a distancia média entre as particulas dessa regido. Numa galdxia,
podemos pensar na sua regido central, na parte interna do bojo. Nesse caso o softening seria uma
fracdo dessa distdncia média. No GADGET-4 o valor de € pode ser calculado individualmente
para cada particula, baseado na distincia média as suas particulas vizinhas mais proximas. O

softening pode ser expresso pela equacdo 4.7, conforme (Springel, 2021).

F12 = —G+I‘12 (46)

} n.
é(re) = — ! jriz 47

Wz(l’lz/h.&‘()

A determinagdo do parametro de softening (€), portanto, estd diretamente ligada a
resolucgdo espacial da simulacdo. Nessa abordagem, a forca entre duas particulas é modificada
para evitar picos de quando a distincia entre elas € muito pequena. Nesse contexto, a equagdo 4.7
utiliza a func@o kernel W, (r /&), onde &y é o valor de softening (que pode ser fixo ou adaptativo).
Para implementar computacionalmente a suavizag@o das forcas gravitacionais a curtas distancias,
o c6digo de N-Corpos substitui a massa pontual das macro-particulas por uma distribui¢ao de
densidade estendida, governada pela funcao kernel. Esta fun¢do, determina como a massa da
particula € distribuida em um volume cujo raio de escala € o préprio parametro de softening (€o).
A utilizagdo do kernel W, assegura que, para distancias interparticulares muito menores que &,
a forca gravitacional decaia suavemente até zero, prevenindo divergéncias numéricas durante
encontros préximos. Simultaneamente, o perfil matematico do kernel garante que, para distancias
superiores ao limite de suavizacdo, o potencial reverta de forma exata e continua ao regime
da gravitacdo Newtoniana pura, preservando a fisica em larga escala do sistema em interagao.
O valor numérico de & é um tépico de intensa discussao na literatura. Em geral, ele deve ser
ajustado em fun¢do do niimero de particulas utilizadas, visando representar a menor escala fisica

que a simulac¢do € capaz de resolver (Springel; Yoshida; White, Simon D. M., 2001a).

Ao modificar a forga gravitacional, o potencial associado também ¢ alterado, uma vez
que ele depende da distribuicao de massa. Esse novo potencial € conhecido como potencial
de Plummer, que foi originalmente utilizado por (Plummer, 1911) (equagdo 4.8) para modelar
perfis de densidade de aglomerados globulares. A inclusao do parametro de softening na forca
gravitacional em simula¢des numéricas resulta em uma forma matemadtica que, convenientemente,

corresponde a esse modelo:
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GM

4.2.1 PERFIS DE DENSIDADE

A distribuicdo das particulas € realizada em components: (i) bojo; (ii) disco de estrelas;
(i11) disco de gés e (iv) halo de matéria escura. Cada componente € estruturada de acordo com
uma lei de distribuicao especifica. A massa de cada componente € sempre uma fracdo da massa
total do sistema, que, no software MAKEDISKGALAXY (utilizado para criar essas distribuicdes),
€ definida como a massa do halo. Conforme estabelecido nos capitulos 2 e 3, essa massa €

referida como M.

4.2.1.1 COMPONENTE BOJO

Para a componente bojo, a distribuicdo das particulas é dada pelo perfil oblato de

(Hernquist, 1995). Sua distribuicdo € dada por:

M, 1 , 2 2P
_ EEN A 4.9
2nac? m(1+m)3 C =gttt 49)

py(m)

onde M), € amassa do bojo, a é o comprimento de escala do eixo maior do bojo, ¢ é o comprimento
de escala do eixo menor. Nas simulacdes realizadas, a foi tomado igual a c, e os raios utilizados

estdo na Tabela para modelar o bojo de cada galédxia, estdo na Tabela 6.

4.2.1.2 COMPONENTE DISCO

Para a modelagem do disco estelar e do disco de gés, € utilizado um perfil cilindrico,

conforme o trabalho de (Freeman, 1970). A distribuicdo de densidade € dada pela equacao:

pi(R,z) = Lgexp(—R/h)sechz(z/zo), (4.10)

4mh 20

nesse perfil, a distribui¢do na direcdo z do disco € tratada como laminas finas. A largura de escala
dessas laminas € zo = 0, 1/, onde & é o comprimento de escala radial do disco. Os valores de &

utilizados também estdo na Tabela 6.

4.2.1.3 COMPONENTE HALO

A distribuicdo da componente de matéria escura seguiu o perfil proposto por (Hernquist,

1995), que € uma esfera isotérmica truncada. A densidade de massa € dada pela equacdo:

M, ocexp(—r?/v?)
ph(r)_2n3/2y rrrz @10
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onde 7y € o raio de truncamento do halo; rg € o raio de escala do halo; & € o raio de Hernquist um

parametro de normaliza¢do dado pela equagdo:

a = {1—v/Tgexp(d?)[1 —erf(q)]} ", 4.12)

com g = rs/y. Os valores de r; utilizados também estdo na Tabela 6.

Nesse ponto, o software MAKEDISKGALAXY determina as posi¢des iniciais das par-
ticulas utilizando o momento de ordem zero da CBE e as velocidades iniciais a partir do
primeiro momento. Com base nesses cédlculos (saida do MAKEDISKGALAXY), um algoritmo
em PYTHON I€ e plota as curvas de rotagdo das galdxias. Para as galdxias principais, essas
curvas devem estar em concordancia com as curvas observacionais, enquanto para as galdxias
secunddrias, essa comparacdo ndo foi possivel. A Figura 6 exibe as curvas de rotagdo feitas pelo

MAKEDISKGALAXY.
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Figura 6 — Curvas de rotagio simuladas para as galdxias secundarias (a) AM 2058B e (b) AM 1228B.
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Fonte: Elaborada pelo autor a partir de dados gerados pelo software MakeDiskGalaxy e processados em algoritmo

desenvolvido em Python.
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4.2.2 DETERMINACAO DAS ORBITAS

Em interacdes gravitacionais puras, os corpos sdo mutuamente atraidos em virtude
de suas massas. Quando esses corpos podem ser aproximados por massas pontuais — como é
frequentemente o caso em sistemas estelares simples ou planetarios —, suas trajetorias descrevem
orbitas keplerianas, cujas solugdes matemadticas resultam em sec¢des cOnicas. Para sistemas
gravitacionalmente ligados, que descrevem Orbitas elipticas ou circulares, a energia mecanica
total do sistema (a soma das energias cinética e potencial gravitacional) permanece constante
ao longo do tempo. E exatamente esse continuo balango dindmico entre a velocidade do corpo

orbital e sua distdncia 2 massa central que garante a estabilidade e a manutencao da drbita.

Para corpos extensos, como galédxias, as Orbitas se alteram conforme a aproximacao.
Essa alteracdo ocorre devido ao efeito de friccdo dindmica, que pode ser compreendido como a
perda de energia resultante do atrito entre dois corpos extensos. Em fusdes menores, a galdxia
secunddria perturba a distribuicdo de massa da galdxia principal e perde energia apds a primeira

passagem perigaldctica, e sucessivamente apds cada passagem, até se fundir a galdxia principal.

Determinar a érbita entre duas galdxias ndao € uma tarefa simples, uma vez que ela se
altera com o tempo, gerando uma configuragcdo quase cadtica. A seguir, serdo explicados os tipos
de orbitas existentes entre dois corpos extensos, bem como a escolha das 6rbitas utilizadas nas

simulacdes dos pares.

4.2.2.1 TIPOS DE ORBITAS EM INTERACOES GRAVITACIONAIS

Orbitas gravitacionais seguem perfis conicos, que podem ser matematicamente distingui-
dos por uma grandeza adimensional denominada excentricidade (e). A excentricidade de uma
conica €, em geral, a razdo entre a distancia do centro ao foco e a distancia do centro ao vértice a,
também conhecido como semieixo maior. Orbitas elipticas possuem excentricidade menor que 1,
enquanto Orbitas parabdlicas tém excentricidade igual a 1 e as hiperbdlicas, excentricidade maior

que 1.

Em interagdes de galdxias, o ponto de maior proximidade entre duas galdxias é chamado

de pericentro. A relacdo entre o pericentro (g) e a excentricidade € expressa nas equacoes 4.13.

a= (elipse), a= (hipérbole), (4.13)
A velocidade no pericentro (v,) segue a equagao vis-viva:
I 1
=4 /2u( ——— 4.14
Vq u (q 261) ’ ( )

onde 4 = G(M +m).
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4.2.2.2 ORBITAS PROGRADAS E RETROGRADAS

Uma 6rbita prograda tem o mesmo sentido orbital que o sentido rotacional da galdxia
principal, enquanto uma 6rbita retrograda possui sentido orbital oposto ao sentido de rotagdo da
galdxia principal (equagdo 4.15).

prograda <= L, - Lgisk > 0, retrograda <= Lgw - Lgisk <0, 4.15)

onde L, € 0 momento angular da 6rbita, dado por Ly, =r X v. A Figura 7 exibe a geometria

de interagdo em cada um dos casos.

Figura 7 - Ilustracdo de 6rbitas prégradas e retrégradas em interacdes de galdxias.

Galaxia Central / Nucleo

/— Galaxia Satélite

Orbita
Retrégrada

Rotacdo da Galaxia Direcdo do
Galaxia Central Movimento Orbital
(Anti-horaria) . (Hor4aria)

Fonte: Elaborada pelo autor.

O momento angular do disco das galdxias € determinado utilizando seus angulos de
posicdo e inclinagdo. A visualizacdo prévia desse momento angular foi realizada através de uma

rotina desenvolvida em PYTHON, como podemos observar nas Figuras 8 e 9.
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Figura 8 — Visualizagdo do momento angular (spin) dos discos das galaxias (a) AM2058A e (b)
AM 2058B.
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Fonte: Elaborada pelo autor.
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Figura 9 — Visualizagdo do momento angular (spin) dos discos das galaxias (a) AM 1228A e (b)
AM 1228B.
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Fonte: Elaborada pelo autor.
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E possivel verificar também o lado de aproximagio (approaching) e o lado de afastamento

(receding) dos discos das galédxias em relacdo ao observador.

4.2.2.3 PROGRAMA QUEORBITA_G_CSV

Em andlises observacionais, nao € possivel obter alguns dados relevantes para simulagcdes
de N-corpos, como a distancia exata de cada estrela ou nuvem de gas (coordenada de posi¢ao z)

e as velocidades no plano do céu (eixos x,y).

Portanto, ao considerar a equag¢do de Boltzmann sem Colisdes, torna-se necessario
determinar trés das seis coordenadas do espaco de fase: vy, vy, z. Para encontrar a 6rbita adequada
em uma interacao de galdxias que respeite as condi¢des de entrada apresentadas na Tabela 7, o
algoritmo calcula orbitas possiveis que reproduzam as propriedades fisicas atuais do sistema em
interacao.

Tabela 7 — Parametros de entrada para o programa QUEORBITA_G_CSV. Tolerancias como janela para v,
podem ser configuradas em leituras adicionais do cédigo.

Parametro Descricao
Excentricidade eini (inicial), ey, (final), ey, (passo)
Distancia de pericentro  giui» 4 fin» gstep [KpC]
Massas M (galdxia principal), m (galdxia secundaria) [10'°M]
Posi¢oes gx, 8y [kpc]
Velocidade v, [km/s]
Vetor spin[3] (eixo do disco da galdxia primdria)

Fonte: Elaborada pelo autor.

O sequenciamento do algoritmo € o seguinte: (i) Leitura dos dados da Tabela 7. (i1)
Cdlculo da constante gravitacional reduzida (u). (iii) Determinac¢do do parametro da conica (p).
(iv) Calculo do semieixo maior da conica (a). (v) Calculo do momento angular especifico (h)

pela equacdo 4.16.

h= /L p, (4.16)

para estabelecer a configuracdo geométrica inicial do sistema e reproduzir o cendrio observado,
o centro de massa da galdxia principal € fixado na origem do sistema de coordenadas, (0,0,0). A
partir dessa referéncia, a separacdo espacial projetada no plano do céu entre as componentes €
calculada pela relagdo R = /g2 + g%. J4 a posicdo dindmica da galaxia secundéria em sua Orbita
€ definida pela anomalia verdadeira (v), que corresponde ao angulo medido no plano orbital a
partir do pericentro. Consequentemente, para um dado valor de v, a distancia orbital fisica real

entre as galdxias € determinada através da equacdo 4.17.

p
V)= ———. 4.17
r( ) 14+ecosv ( )
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Como o angulo é medido através do pericentro da o6rbita, quando v < 0 temos os
momentos pré-pericentro e quando v > 0 temos o momento pds-pericentro. As Figuras 10a e

10b exemplificam melhor a situagcdo, em duas dimensoes.
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Figura 10 - Visualizacdo da geometria orbital mostrando as possiveis Orbitas (eliptica, parabdlica e
hiperbdlica) que sdo cruzadas pela galdxia secundéria. Todas as 6rbitas possuem foco no

pericentro. (a) Momento pré-pericentro (v < 0), onde a posi¢@o da secunddria ilustra uma
possivel situacdo atual de simulagdo. (b) Momento pds-pericentro (v > 0).
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Fonte: Elaborada pelo autor.

Para a posicdo g;, o sinal € fixado através do flag pré e pOs-pericentro, isso significa
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essa coordenada varia de sinal apés as passagens perigaldcticas devido a galdxia principal ser a

origem do referencial:

g: =4/ r(v)2—R2, (4.18)

quando o sinal € positivo, temos uma posi¢do mais préxima do observador, sinal negativo o

oposto. A tolerincia dessa coordenada € escolhida pelo usudrio.

O algoritmo utiliza os parametros de entrada, detalhados na Tabela 7, bem como a
tolerancia definida para a coordenada g,, para gerar um conjunto de solugdes orbitais consistentes
com os dados observacionais. Uma inspec¢ao dos resultados revela que estas solucdes tendem a
agrupar-se em "familias". Este agrupamento permite uma simplificacio metodoldgica: as drbitas
pertencentes a uma mesma familia sdo dinamicamente tdo equivalentes que a sele¢do de qualquer
membro individual como representante do grupo ndo impacta significativamente os resultados

subsequentes da simulacao.

4.3 GADGET-4

O co6digo de simulacao cosmolégica GADGET-4, acronimo para GAlaxies with Dark
matter and Gas intEracT, foi desenvolvido primordialmente por (Springel; Yoshida; White,
Simon D. M., 2001b) e aprimorado em sucessivas versdoes com contribui¢des da comunidade
cientifica. A sua flexibilidade permite a execucao de diferentes tipos de simula¢des numéricas,
desde cendrios em um espaco Newtoniano estitico até integracdes cosmoldgicas em um universo
em expansdo, que utilizam coordenadas comoveis. O c6digo também € otimizado para simulacdes

do tipo "zoom", nas quais uma regido especifica do volume cosmoldgico € estudada.

O célculo da forca gravitacional entre as particulas € realizado por meio de algoritmos.
Entre os principais métodos, destacam-se o algoritmo de arvore (do inglés, Tree algorithm),
0 Método Répido de Multipolos (Fast Multipole Method - FMM) e uma abordagem hibrida
que combina o método de drvore para curtas distancias com um método de malha de particulas

(Particle Mesh) para longas distancias, conhecido como TREEPM.

Para simular a interag@o entre galdxias, o GADGET-4 parte de um arquivo de condi¢des
iniciais. Este arquivo contém os dados fundamentais de cada particula do sistema, como seu vetor
posicado, vetor velocidade e massa. Parametros fisicos que descrevem os halos de matéria escura
(e.g., Mhoo, 00, perfil de densidade, esses dados ja foram obtidos na Tabela 6) e os parametros
orbitais da interacdo sdo tipicamente utilizados por softwares auxiliares para gerar o arquivo de
condicdes iniciais, que € entdo fornecido como entrada para a simula¢do. Conforme detalhado na
secdo 4.2.2.3, a determinag@o desses parametros orbitais foi realizada com o auxilio do programa
QUEORBITA_G_CSV. A partir dos dados de particulas gerados, 0 GADGET-4 evolui o sistema
no tempo, fornecendo como resultado "snapshots", arquivos que representam o estado completo

do sistema em intervalos de tempo pré-determinados.
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4.3.1 FORCAS GRAVITACIONAIS
43.1.1 METODO TREECODE

O método TREECODE (ou algoritmo de drvore) é uma técnica hierarquica utilizada para
otimizar o calculo das for¢as gravitacionais, reduzindo seu custo computacional para uma ordem
de O(NlogN). Sua implementacdo no GADGET baseia-se na constru¢do de uma drvore octal
(oct-tree) de (Barnes; Hut, 1986). Neste processo, o volume computacional que contém todas
as particulas € recursivamente subdividido em oito cubos filhos com metade do tamanho do
cubo pai. Esta subdivisdo continua até que os nds terminais, conhecidos como "folhas"da arvore,
contenham um nimero reduzido de particulas. Cada n6 da arvore armazena as propriedades do
conjunto de particulas que ele contém, como a massa total, o centro de massa € os momentos de
multipolo (monopolo, quadrupolo, etc.). Uma melhor visualizacdo do funcionamento do método

em duas dimensdes estd na Figura 11.

Figura 11 — Representacdo 2D do Método TREECODE.

Fonte: (Springel; Yoshida; White, Simon D. M., 2001b).

Uma vez que a arvore estd construida, o cdlculo da for¢a para uma determinada particula
¢ realizado através de uma "caminhada pela arvore"(tree walk). Durante essa caminhada, para
cada n6 encontrado, o algoritmo avalia se a for¢a exercida pelo grupo de particulas dentro
daquele n6 pode ser aproximada por sua expansdao em multipolos. A decisdo € governada pelo

critério de abertura de (Barnes; Hut, 1986), expresso na equagao 4.19:

)
Z 4.19
r> 0’ (4.19)

nesta equagao, r € a distancia entre a particula alvo e o centro de massa do nd, [ € o comprimento
do lado do cubo que representa o nd, e 6 € o "angulo de abertura", um parametro de precisao

definido pelo usudrio.

Se a condicao for satisfeita, o né € considerado suficientemente distante, e sua contribui-
¢do para a forga € calculada usando a aproximacao de multipolo (tipicamente até a ordem de
£ N

quadrupolo), encerrando a recursdo naquele ramo da arvore. Caso contrario, o n6 € "aberto", € o

algoritmo continua a caminhada, analisando seus oito nés filhos em busca de uma aproximacao
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mais precisa. O custo computacional estd diretamente ligado ao parametro 6: valores menores
impdem uma condi¢io mais estrita, forcando o algoritmo a abrir mais nds, o que resulta em um
célculo de forca mais preciso, porém computacionalmente mais caro. A Figura 12 exibe em duas

dimensdes, o caminho seguido no método de (Barnes; Hut, 1986).

Figura 12 — Esquerda, o espaco é subdividido recursivamente (em uma quadtree) até que cada célula
contenha, no mdximo, uma particula. Direita, a representacdo dos dados em 4rvore, onde nés
internos e a raiz armazenam o centro de massa local reduzindo o tempo computacional.

Particionamento Espacial (Quadtree) Estrutura da Arvore (Barnes-Hut)

NW NE

Fonte: Elaborada pelo autor.

4.3.1.2 METODO PM (PARTICLE MESH)

O método Particle Mesh (PM), ou Malha de Particulas, € uma técnica para calcular as
forcas gravitacionais de longo alcance em simulagdes periddicas. Seu funcionamento consiste em
impor uma malha cartesiana regular sobre o volume da simulagdo, na qual a massa das particulas
€ depositada, criando um campo de densidade continuo. A partir desse campo, a equacao de
Poisson (equacdo 4.5) é resolvida para obter o potencial gravitacional em cada ponto da malha,
geralmente com o auxilio de Transformadas Rapidas de Fourier (FFT). O campo de for¢a € entdo
derivado desse potencial e interpolado de volta para a posi¢ao de cada particula, fornecendo
assim a componente de longo alcance de sua aceleracdo. A grande vantagem do método PM
¢é sua velocidade, que pode ser otimizada escolhendo-se dimensdes para a malha que sejam
poténcias de dois, ou um ajuste controlado pelo usudrio. A Figura 13 ilustra a distribui¢do desse

poténcial em uma simulagdo.
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Figura 13 — Etapas fundamentais do algoritmo Particle-Mesh (PM). (Esquerda) Atribui¢do da massa das
particulas aos nds da grade pelo método Cloud-In-Cell (CIC). (Centro) Célculo eficiente
do potencial gravitacional resolvendo a Equagdo de Poisson via Transformada Répida de
Fourier (FFT). (Direita) Interpolacao da forca obtida na malha de volta para a particula.

1. Atribuigdo de Massa 2. Célculo do Potencial 3. Interpolagao de Forca
(Particulas — Grade) (Equag&o de Poisson na Grade) (Grade — Particulas)
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Massa interpolada

para os 4 nos
(Método Cloud-In-Cell)

Fonte: Elaborada pelo autor.

4.3.1.3 METODO FMM (FAST MULTIPOLE METHOD)

O Método Réapido de Multipolos (Fast Multipole Method - FMM) € uma técnica rela-
cionada aos algoritmos de drvore comuns, porém diferencia-se fundamentalmente na maneira
como aproxima o efeito gravitacional de fontes distantes. Enquanto o método de arvore calcula
a interacao entre uma particula alvo e cada n6 distante individualmente, o FMM reorganiza
o célculo de forma mais eficiente. Ele converte as expansdes em multipolos de todos os nds
distantes relevantes em uma tnica expansao local do campo gravitacional em torno da regiao
da particula alvo. A forca sobre as particulas naquela regido € entdo obtida avaliando-se este
campo local combinado. Essa abordagem evita calculos redundantes, pois grupos de particulas
proximas avaliam o mesmo campo de forgas distantes, resultando em maior eficiéncia com-
putacional sem comprometer a precisao da simulagdo. O desenvolvimento seminal do método
FMM foi apresentado por (Greengard; Rokhlin, 1987). A Figura 14 exibe a rotina eficiente
do algoritmo. Ao invés de calcular a influéncia gravitacional particula por particula para as
que se encontram numa "caixa alvo", o método considera que todas as particulas dessa caixa
sofrerdo a influéncia gravitacional conjunta de uma "caixa fonte"equivalente. Essa abordagem

evita cdlculos redundantes e otimiza o tempo computacional.



Capitulo 4. Simulagdo de N-Corpos 35

Figura 14 — Diagrama de funcionamento do Fast Multipole Method (FMM). (Painel 1) Defini¢do de caixas
"Fontes’ distantes e caixas ’Alvo’ na grade espacial. (Painel 2) O conceito central: particulas
distantes sdo codificadas em uma Expansio de Multipolo (M), que € "traduzida"para uma
Expansao Local (L) na regido de interesse. (Painel 3) O fluxo hierdrquico das operacdes:
M2M (subida/codifica¢do), M2L (transferéncia lateral distante), L2L (descida/decodifica¢do)
e P2P (interagdo direta apenas com vizinhos préximos).

1. Cenario e Definigoes
(Caixas 'Fonte' e 'Alvo’)

3. Fluxo Hierarquico Completo
(M2M, M2L, L2L e P2P)

2. A Ponte FMM (Longa Distancia)
® (Expansdes Multipolo e Local)

Fonte: Elaborada pelo autor.

4.3.1.4 METODO SPH PARA TRATAMENTO HIDRODINAMICO DO GAS

Para o tratamento hidrodindmico do gds, o método SPH (Smoothed Particle Hydrody-
namics), ou Hidrodinamica de Particulas Suavizadas, é empregado. Este método Lagrangiano
envolve as equacdes fundamentais que governam a dinamica de fluidos ideais e inviscidos. As
equacgoes relevantes, sdo a equacdo da continuidade (equagdo 4.20), que descreve a conservagao
da massa e a evolugao da densidade, a equacdo de Euler (equagdo 4.21), que descreve a evolugdo
da velocidade sob a acdo de gradientes de pressdao P e do potencial gravitacional ®, e a primeira
lei da termodindmica (equagdo 4.22), que governa a variacao da energia interna por unidade de

massa u, incluindo termos de trabalho e possiveis fontes ou sumidouros de calor A(u, p).

dp
—+pV.v= )
7 +pV-v=0 (4.20)
dv vp
T Vo 421
7 P (4.21)
du P Au,p)
—=——V.y—-—277 4.22
7 P v b (4.22)

no método SPH, o fluido € discretizado em um conjunto de particulas que carregam massa e outras
propriedades termodindmicas. Uma caracteristica central do SPH € o uso de um comprimento de

suavizacdo adaptativo, h;, para cada particula i. Este parametro ajusta-se dinamicamente para
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manter o nimero de particulas vizinhas dentro da esfera de raio 4; aproximadamente constante e
igual a um valor alvo Nj, estipulado pelo usudrio. Manter N, constante assegura que a resolucao
de massa do método permaneca aproximadamente uniforme, enquanto a resolucao espacial,
representada por A;, adapta-se inversamente a densidade local do fluido.

O processo de determinacdo de 4; a cada passo de tempo envolve uma etapa de predicao,

(old)

que pode utilizar o valor anterior ;" , o niimero de vizinhos encontrado N; e a divergéncia de

velocidade local (V- v);:

1/3 R . 1
1+ <—S> +h;iAt, onde h; = ghi(V V)i, (4.23)

ap6s essa predi¢do (f;), realiza-se uma busca de vizinhos. Se o nimero encontrado desviar
significativamente de Ny, o valor de h; é ajustado iterativamente até que a condi¢ao sobre o
nimero de vizinhos seja satisfeita dentro de uma tolerancia especificada. Essa natureza adaptativa
do comprimento de suavizacio permite que o SPH modele eficientemente a evolugdo do gas
em diversos cendrios astrofisicos, desde galdxias isoladas até interacdes complexas, onde a
densidade do gis pode variar por muitas ordens de magnitude. O método SPH foi introduzido
independentemente por Lucy (1977) e Gingold e Monaghan (1977). A Figura 15 ilustra como
uma fun¢do modela a densidade de uma particula como o método SPH atua.
Figura 15 — Esquema do método SPH para fluidos. (Esquerda) O dominio de intera¢do de uma particula do
gds ¢ limitado pelo raio de suavizagdo (h), e a influéncia dos vizinhos decai com a distancia
conforme a funcdo de kernel (W). (Direita) A obtenc@o de grandezas macroscdpicas: a

densidade local € calculada pela soma ponderada das massas das particulas vizinhas dentro
dessa esfera de influéncia.
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Fonte: Elaborada pelo autor.
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4.3.2 METODO UTILIZADO NOS PARES AM 2058-381 E AM 1228-260

Para realizar as simulagdes dos pares em questdo, foi utilizado um método hibrido,
onde para forcas de longo alcance o método PM foi empregado, enquanto para curto alcance o
método FMM foi empregado. As simulagdes iniciais foram realizadas com 2,3 x 10° particulas
para AM 2058-381 e com 1,4 x 10° particulas para AM 1228-260, com diversas hipéteses de
excentricidade, pericentro e inclinacdo do plano da 6rbita. As simula¢des mais promissoras

foram realizadas, posteriormente, com 1,01 X 100 particulas.

4.3.2.1 SIMULACOES DO PAR AM 1228-260

A morfologia em anel observada em galdxias pode ter origens fisicas distintas, variando
desde processos seculares internos — como o acimulo de gds em zonas de ressonancia dindmica
induzidas por uma barra central — até eventos puramente interativos. A andlise observacional
do sistema em estudo evidencia que a estrutura anelar possui origem interativa. No cendrio
classico de formacgdo de anéis colisionais, proposto pioneiramente por (Lynds; Toomre, 1976),
a morfologia mais simétrica resulta da passagem de uma galdxia intrusa diretamente através
do centro do disco da galdxia alvo. Este evento, ocorrendo em um angulo aproximadamente
perpendicular, impulsiona o material para o centro e, em seguida, desencadeia uma onda de
densidade radial que se expande pelo disco, comprimindo o gis e induzindo intensa formacao
estelar. Cabe ressaltar que a geometria do encontro dita a estrutura final: colisdes com parametros
de impacto descentralizados tendem a formar anéis assimétricos ou arcos abertos, enquanto
interacdes rasantes e coplanares podem resultar na disrupcao da galdxia secundaria por forcas
de maré, depositando suas estrelas na forma de um anel de escombros sobreposto ao disco da

componente principal.

Com base nessa premissa, foram realizadas diversas simulagdes de N-corpos. A Tabela 8
apresenta o conjunto de modelos executados, para AM 1228-381, listados conforme os parame-
tros fisicos e orbitais iniciais: excentricidade da orbita (e), distancia de pericentro (g), angulo de

inclinacao do spin orbital (s), concentracio do halo e voqq.

Tabela 8 — Pardmetros iniciais das simulagdes realizadas para o par AM 1228-260. As colunas represen-
tam: (1) Identificacdo da simulac¢do; (2) Excentricidade orbital; (3) Distancia de pericentro
em kpc; (4) Angulo entre o vetor momento angular do disco da galdxia primdria e o vetor

momento angular orbital em graus; e (5) Concentracio do halo utilizada para AM 1228A.

ID da Simulacdo Excentricidade Pericentro Spin 6rbita Concentracao

(@ (9) [kpc] () [°] (©
orbit-e07-q4-s15 0,7 4 15 39
orbit-e07-q4-s30 0,7 4 30 39
orbit-e07-q4-s45 0,7 4 45 39
orbit-e07-q5-s15 0,7 5 15 39
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orbit-e07-q5-s30 0,7 5 30 39
orbit-e07-q5-s45 0,7 5 45 39
orbit-e07-q6-s15 0,7 6 15 39
orbit-e07-q6-s30 0,7 6 30 39
orbit-e07-q6-s45 0,7 6 45 39
orbit-e07-q7-s15 0,7 7 15 39
orbit-e07-q7-s30 0,7 7 30 39
orbit-e07-q7-s45 0,7 7 45 39
orbit-e¢08-q2-s20 0,8 2 20 39
orbit-e08-q4-s15 0,8 4 15 39
orbit-¢08-g4-s30 0,8 4 30 39
orbit-e¢08-q4-s45 0,8 4 45 39
orbit-e08-q5-s15 0,8 5 15 39
orbit-e08-q5-s30 0,8 5 30 39
orbit-e08-q5-s45 0,8 5 45 39
orbit-e08-q6-s15 0,8 6 15 39
orbit-e08-q6-s30 0,8 6 30 39
orbit-e08-q6-s45 0,8 6 45 39
orbit-e08-q7-s15 0,8 7 15 39
orbit-e08-q7-s30 0,8 7 30 39
orbit-e08-q7-s45 0,8 7 45 39
orbit-e09-q2-s60 0,9 2 60 39
orbit-e09-q2-s70 0,9 2 70 11,13
orbit-e09-q2-s85 0,9 2 85 39
orbit-¢09-q2-s85 0,9 2 85 39
orbit-e09-q2-s85 0,9 2 85 39
orbit-e09-q3-s20 0,9 3 20 39
orbit-e09-q3-s60 0,9 3 60 39
orbit-e09-q4-s10 0,9 4 10 39
orbit-e09-q4-s60 0,9 4 60 39
orbit-e09-q4-s70 0,9 4 70 11,13
orbit-e09-q7-s10 0,9 7 10 39
orbit-e09-q7-s60 0,9 7 60 39
orbit-e09-q11-s10 0,9 11 10 39
orbit-e09-q11-s45 0,9 11 45 39
orbit-e09-q11-s60 0,9 11 60 39
orbit-e1q2s79 1,0 2 79 11,13
orbit-e1q4s78 1,0 4 78 11,13
orbit-e1-q4-s85 1,0 85 39

Fonte: Elaborada pelo autor.
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4.3.2.2 SIMULACOES DO PAR AM 2058-381

Devido a presenca de uma extensa cauda de maré em AM 2058A e de uma estrutura
em ponte conectando as duas galaxias, as simulacdes adotaram 6rbitas de baixa inclinagdo e
excentricidades menores (e < 1). A justificativa reside no acoplamento spin-6rbita do par, carac-
terizando uma interacdo prograda, onde o movimento orbital da galdxia secunddria acompanha o

sentido de rotacdo do disco da galdxia principal (Hernandez-Jimenez et al., 2015).

Conforme demonstrado por (Toomre; Toomre, 1972a), esta configuracdo favorece uma
quase-ressonancia cinemdtica: no pericentro, a velocidade angular da companheira assemelha-se
a velocidade orbital das particulas do disco. Isso maximiza a duracdo da forca perturbadora
sobre cada estrela ou nuvem de gés, amplificando as distor¢des de maré. O resultado € a ejecao
violenta de material do lado oposto para formar a cauda e a atragdo de material do lado préximo
para formar a ponte, sendo que excentricidades menores (passagens mais lentas) aumentam a
eficdcia da captura de material pela companheira, tornando a ponte mais robusta. A Tabela 9

exibe as drbitas testadas para o par AM 2058-381 nas simulagdes com poucas particulas.

Tabela 9 — ParAmetros iniciais das simulagdes realizadas para o par AM 2058-381. As colunas represen-
tam: (1) Identificacdo da simulagdo; (2) Excentricidade orbital; (3) Distancia de pericentro em
kpc; (4) Angulo entre o vetor spin érbita e o plano da galdxia em graus.

ID da Simulacdo Excentricidade (¢) Pericentro (g) Spin érbita (s)

[kpc] [°]
orbit-e08-q55-s20 0.8 5 20
orbit-e08-q55-s45 0.8 5 45
orbit-e08-q7-s20 0.8 7 20
orbit-e08-q7-s45 0.8 7 45
orbit-e08-q7-s9 0.8 7 9

Fonte: Elaborada pelo autor.

44 HARDWARE UTILIZADO

Para a realizacdo das simulacdes de N-Corpos, utilizou-se a infraestrutura computaci-
onal do Instituto de Pesquisa e Desenvolvimento (IP&D) da Universidade do Vale do Paraiba
(UNIVAP). O equipamento utilizado foi o cluster denominado Hipercubo, cuja arquitetura é
composta por um no principal (Headnode) responsavel por centralizar o software disponivel,
gerenciar o cluster e abrigar o sistema de armazenamento, operando em conjunto com 14 nés de
processamento (de uma configuracao original de 16 n6s). Os recursos de hardware do sistema
totalizam 488 nucleos (cores) 16gicos (correspondendo a 244 nicleos fisicos) e 1 TB de memoria
RAM DDR3, com a conectividade assegurada por redes de administragdo (LAN) e IPMI do tipo
Gigabit, além de uma interconexdo de alta velocidade Infiniband QDR de 40 Gb/s. O subsistema
de armazenamento € constituido por um SSD de 500 GB dedicado ao sistema operacional, um

SSD para a escrita de dados durante as simulagdes, um volume l6gico de 20 TB para armazena-
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Figura 16 — Arquitetura de comunicagdo do Hipercubo.

INFRAESTRUTURA COMPUTACIONAL “HIPERCUBO”

STORAGE SUBSYSTEM
HEADNODE
(Hipercubo Head) ’ ’
0S SSD SIMULATION
(500 GB) SCRATCH SSD

DATA VOLUME  BACKUP VOLUME
(20 TB) (46 TB)

STORAGE SUBSYSTEM

14 NOS DE
PROCESSAMENTO
(Compute Nodes)

Total: 488 Logical Cores (244 Physical), 1 TB RAM DDR3

Fonte: Elaborada pelo autor.

mento de dados e um volume 16gico de 46 TB destinado a backups e armazenamento secundério.

A Figura 16 exibe a arquitetura do Hipercubo.
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5 RESULTADOS OBTIDOS

Os resultados preliminares, referentes as simulagdes com menor resolu¢ao numérica
(poucas particulas), serdao abordados inicialmente. Diversas medi¢des sdo necessdrias para
comparar os resultados simulados com os dados observacionais, tais como a distancia projetada
entre os pares, curvas de rotagdo e mapas de velocidade. O processamento dessas informagdes
foi realizado a partir dos snapshots das simulagdes, utilizando bibliotecas em PYTHON como
ASTROPY, PYNBODY, UNSIO, entre outras.

5.1 AM 2058-381

O cddigo GADGET-4 gerou 100 snapshots ao longo de 1,0 Gyr com cada galaxia isolada
para verificar a estabilidade das estruturas e posteriormente, para a interacao entre AM 2058A e
AM 2058B gerou 150 snapshots ao longo de uma evolugdo dindmica de 1,5 Gyr, resultando em
uma resolucdo temporal de 10,Myr por arquivo. Identificou-se que o snapshot 92 (0,92 Gyr) re-
presenta o estidgio que melhor reproduz a configuracio observada atualmente no sistema. A partir
da simulacdo orbit-e08-q7-s9, que apresentou a maior fidelidade morfolégica, procedeu-se a
validacdo da distancia projetada. A Figura 17 confirma uma separagdo de 41,46 kpc, valor em

concordancia com os dados de (Hernandez-Jimenez et al., 2015).
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Figura 17 — Distancia projetada calculada para o tempo de 0,92 Gyr da simulagdo do par AM 2058-381.
Para a determinacdo das coordenadas, o algoritmo define uma esfera de busca e reduz seu raio
iterativamente até convergir para o mdximo de densidade local, encontrando assim o centro
da galdxia principal. Em seguida, a regido correspondente ao raio da primadria, conforme
determinado por (Hernandez-Jimenez et al., 2015), é mascarada, e o procedimento € repetido
para identificar o centro da galdxia secunddria.
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Fonte: Elaborada pelo autor.

Ap6s a constatacdo da compatibilidade morfoldgica com a imagem observada (Figura 1)
e a validagdo da distancia projetada (43,3 kpc), procedeu-se a investigacdo dos momentos da

CBE para a andlise das densidades e do campo de velocidades dos sistemas.

5.1.1 MOMENTOS DA EQUACAO DE VLASOV

A evolugdo temporal da funcao de distribuicdo f(7,V,t) no espago de fase é governada
pela Equacao de Boltzmann sem Colisdes (CBE), frequentemente referida em contextos astrofi-
sicos como Equacgdo de Vlasov (4.4). Devido a alta dimensionalidade da funcdo de distribuicao
(sete dimensdes), € comum trabalhar com os momentos desta equagdo, obtidos através da in-
tegracdo sobre o espaco de velocidades. Estes momentos conectam a descri¢cdo estatistica as

grandezas macroscépicas observaveis das galdxias.
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5.1.1.1 MOMENTO DE ORDEM ZERO

O momento de ordem zero € obtido integrando a equacio 4.4 sobre todas as velocidades.
Este processo resulta na equacio da continuidade, que descreve a conservacdo da massa (ou

numero de particulas) no sistema:

p(ir) = [ F77.00, (5.1)

onde p(7,t) representa a densidade espacial. Em linhas gerais, o momento zero descreve a
distribui¢do das particulas no volume da simulagdo, indicando as regides de maior ou menor

concentragdo de massa.

5.1.1.2 PRIMEIRO MOMENTO

O primeiro momento da equacdo de Vlasov estd relacionado a velocidade média, que
representa o movimento macroscopico ordenado das particulas em uma regido especifica. Este
momento € obtido através do calculo da média ponderada das velocidades das particulas, utili-

zando a fun¢do de distribuicdo como peso estatistico.

A velocidade média é uma grandeza que descreve o movimento organizado de um
sistema, tal como a rotacao de uma galdxia. Em galdxias espirais, por exemplo, o calculo da
velocidade média das estrelas ou do gas em func¢do do raio permite a construcdo de curvas de
rotacdo. Essas curvas ndo apenas descrevem a dinamica do disco galdctico, mas também revelam
a presenca de matéria escura. A matéria escura influencia a velocidade das estrelas nas regides
periféricas, onde a matéria luminosa (baridnica) ndo € suficiente para explicar os movimentos
observados (Andrade, 2025).

Matematicamente, o campo de velocidade média (7,t) é expresso por:

H(7, 1) = / (R, 0)d. (5.2)

p(7.1)

Na Equagido 5.2, V representa a velocidade individual da particula e p(7,¢) representa a densidade

espacial (obtida no momento zero), a qual € utilizada para normalizar a média.

5.1.1.3 SEGUNDO MOMENTO

O segundo momento da equacdo de Vlasov refere-se a dispersdo de velocidades, grandeza
que quantifica o grau de aleatoriedade nos movimentos das particulas em torno da velocidade
média. Calculada a partir do espalhamento das velocidades individuais, a dispersao reflete a

chamada “temperatura cinética” do sistema.

Em dindmica galéctica, a dispersdo de velocidades permite a compreensao da estabilidade

e da estrutura global do sistema. Em galéxias elipticas, por exemplo, a sustentacdo dindmica
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¢é provida principalmente pela pressao associada a dispersdo de velocidades, indicando que as
estrelas descrevem Orbitas mais cadticas e menos organizadas do que em discos de galdxias
espirais. Além disso, a dispersdo de velocidades permite inferir a distribuicdo de matéria escura,
uma vez que estd diretamente relacionada a profundidade do poco de potencial gravitacional do
sistema (Andrade, 2025).

A expressao matemadtica para a dispersdo de velocidades quadratica média € dada por:

1
sz(?,t) =

oG / (V—id)>f (7, 9,1)d’V. (5.3)

Na Equagdo 5.3, o termo (V — i) representa a velocidade peculiar da particula, ou seja, a diferenca
entre sua velocidade individual e a velocidade média local do fluido. Ao integrar o quadrado
dessa diferenca ponderado pela fungdo de distribui¢ao, obtém-se o termo que mede o desvio

quadratico da velocidade em relacdo a média.

5.1.2 UTILIZACAO DOS MOMENTOS DA CBE PARA ANALISE DA SIMULACAO

Utilizando os momentos da CBE, podemos verificar as grandezas como densidade,
velocidades médias assim como a dispersdo de velocidades das particulas da simula¢do. A Figura
18 apresenta 0 momento zero da CBE do par AM 2058-381.
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Figura 18 — O algoritmo divide a imagem em uma malha e conta quantas particulas existem em cada
espaco da malha utilizando a propriedade de massas no tempo de 0,92 Gyr. Quanto maior a
quantidade de particulas, maior a densidade local. A densidade local é dada pelo gradiente de
cores em escala logaritmica, mais a azul para densidade menor, mais amarelo para densidade
maior.
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Fonte: Elaborada pelo autor.

Para o momento 1 da CBE, é possivel comparar as velocidades radiais da simulacdo com
a observavel, onde existe uma grande semelhanca com as regidoes de aproximacao e afastamento
como podemos comparar na Figura 19.
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Figura 19 — Mapa de velocidades de AM 2058-381. Em azul esta a regido onde a galdxia se aproxima do
observador; em vermelho, onde se afasta.
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Fonte: Elaborada pelo autor.

J4 o segundo momento da CBE pode ser evidenciado na Figura 20. A alta dispersao de
velocidades € devido a interacdo entre AM 2058A e AM 2058B.
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Figura 20 — Dispersdo de velocidades de AM 2058-381 no tempo de 0,92 Gyr.
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Fonte: Elaborada pelo autor.

Para efeito de comparagdo entre o mapa de velocidades e posteriomente os PVRs,
utilizamos as medi¢des das fendas com os seguintes métodos: (i) Rotaciona-se todas as particulas
a um valor de angulo de posicao utiliza-do no trabalho observacional (350° e 94° como eixo
maior das duas galédxias); (i1) Realiza-se as medi¢des das velocidades radiais (v;). (iii) Verifica-se

a compatibilidade com o PVR observado.

5.1.3 ANALISE DOS PVRS

A Figura 21 apresenta o PVR derivado do tempo de 0,92 Gyrs para a galaxia AM 2058A,
sob a PA de 350°, em conjunto com os dados observacionais. Nota-se que o perfil cinemdtico da
simulagdo apresenta concordancia com os dados empiricos, tanto em amplitude de velocidade

quanto no comportamento da curva de rotagao.
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Figura 21 — PVR obtido através da simulag@o ao longo do eixo maior da galdxia principal AM 2058 A
(350°). As barras de erro representam a dispersdo de velocidades em cada intervalo. A
metodologia de medicao seguiu os parametros do trabalho observacional, utilizando a escala
de 1” = 0,808kpc e abertura de fenda de 1”7 x 1,17".
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Fonte: Elaborada pelo autor.

Para facilitar a visualizacdo espacial e a verificacdo do alinhamento da PA, apresenta-se

na Figura 22 a justaposicao entre o mapa da simulacdo e a imagem do trabalho observacional.
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Figura 22 — Comparacio entre a imagem observacional e a simulagdo para a galaxia AM 2058A. (a)
Imagem processada do trabalho observacional alinhada aos eixos Sul/Norte. (b) Mapa de
velocidade radial da simulagdo com a fenda virtual sobreposta na mesma escala.
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(b) Mapa de velocidade da simula¢do com fenda

Fonte: Elaborada pelo autor com base em dados de (Hernandez-Jimenez et al., 2015).
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Adicionalmente, realizou-se a comparagao quantitativa direta entre os dados observacio-

nais e simulados em um unico grafico (Figura 23).

Figura 23 — Comparagdo entre o PVR simulado e as medi¢des observacionais em mesma escala. O tempo
de 0,92 Gyr apresentou a maior compatibilidade com o PVR observado.
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Fonte: Elaborada pelo autor com base em dados de (Hernandez-Jimenez et al., 2015).

Procedimento anélogo foi aplicado a galdxia AM 2058B. Ressalta-se, contudo, que o
trabalho observacional dispde de dados limitados para este componente. Identificou-se que o eixo
de 94° cruza a regido mais proxima ao centro galdctico de AM 2058B, sendo esta a orientacao
adotada na andlise da simulacdo para fins comparativos. A Figura 24 exibe o mapa de velocidades
de AM 2058B e a fenda virtual posicionada em 94°.
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Figura 24 — O PA utilizado atravessa a regifio proximal ao centro galactico de AM 2058B (94°), sendo
considerado por (Hernandez-Jimenez et al., 2015) como o PA correspondente ao eixo maior.
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Fonte: Elaborada pelo autor.

Cabe ressaltar o motivo da aparente discrepancia visual nas cores do mapa de velocidade
da galdxia secundaria (AM 2058B) nesta figura, em comparacdo com seus mapas cinematicos
isolados 24. No mapa de velocidade em que ambos os objetos sdo plotados simultaneamente,
a escala de cores foi calibrada subtraindo-se exclusivamente a velocidade sistémica da galdxia
principal (AM 2058A) como referencial para todo o sistema. Consequentemente, a galdxia
secundaria apresenta um forte deslocamento global de cor (aparentando estar inteiramente em
recessao, com velocidades positivas), o que reflete apenas o seu movimento orbital em bloco
(afastamento) em relacdo ao referencial da galdxia primdria. Esse referencial global acaba por
mascarar o gradiente de rotacdo interna da galdxia secundaria. Em contrapartida, nas figuras onde
AM2058 B € analisada individualmente, a cinemaética € referenciada a sua propria velocidade
sistémica, o que revela corretamente os seus lados de aproximacdo (negativo) e afastamento
(positivo). Devido a escassez de dados no estudo observacional, a comparacdo entre as medicdes
e a simulac@o restringiu-se a um intervalo de 6” de arco. O PVR obtido por (Hernandez-Jimenez
et al., 2015) é apresentado na Figura 26. Para ilustrar a orientacdo do PA em relacdo ao plano do
céu, a imagem de AM 2058B do trabalho de (Hernandez-Jimenez et al., 2015) foi processada e
alinhada (Figura 25).
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Figura 25 — Comparacio entre a imagem observacional e a simulacgdo. (a) Imagem tratada do trabalho
observacional alinhada aos eixos Leste/Oeste. (b) Mapa de velocidade radial da simulacéo
com a fenda virtual sobreposta na mesma escala.
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Fonte: Elaborada pelo autor com base em dados de (Hernandez-Jimenez et al., 2015).
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Figura 26 — O perfil cinemético simulado demonstra consisténcia com os dados disponiveis para o trecho
central de AM 2058B.
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Fonte: Elaborada pelo autor com base em dados de (Hernandez-Jimenez et al., 2015).

5.1.3.1 CURVA DE ROTACAO FINAL

Para obter a curva de rotagdo, foi utilizado o formalismo descrito no Capitulo 2. O prop6-
sito € comparar a curva de rota¢do gerada por (Hernandez-Jimenez et al., 2015) para AM 2058A
com a simulagdo, e apresentar a curva tedrica para AM 2058B, cuja anélise observacional foi

restringida pela escassez de dados.

Em um snapshot, as particulas sdo discretizadas por components: bojo, disco, halo,
estrelas e gas. Para realizar a distin¢do espacial entre as particulas pertencentes a cada galédxia e
determinar seus centros dinamicos, desenvolveu-se um algoritmo que segue a seguinte rotina: (i)
Aplica-se o método estatistico de agrupamento K-MEANS (MacQueen et al., 1967) as particulas
do bojo, permitindo uma segregacdo preliminar entre os dois ntcleos densos do sistema; (ii) Para
o refinamento da centralizagdo, adota-se a técnica da Shrinking Sphere (Esfera Encolhedora),
validada para determinacdes de picos de densidade em simula¢des de N-Corpos (Power et al.,
2003). Este procedimento define uma esfera inicial centrada na estimativa preliminar e recalcula
iterativamente o centro de massa, reduzindo o raio da esfera a um fator constante a cada passo.
Tal abordagem assegura a convergéncia para o pico de densidade do potencial gravitacional,
evitando desvios no centro de massa que seriam artificialmente causados por assimetrias ou
extensas caudas de maré; (iii) Uma vez definidos os centros, calcula-se a velocidade circular
tedrica (Ve jre = \/m) computando a massa total encerrada em cascas esféricas de raio
r para cada componente individual e para o sistema total. As curvas de rotacdo resultantes para
AM?2058A e AM 2058B sdo apresentadas na Figura 27.
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Figura 27 — Curvas de rotagéo tedricas obtidas da simulag@o de (a) AM 2058A e de (b) AM 2058B.
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Fonte: Elaborada pelo autor.

A curva de rotacdo simulada para AM 2058A exibe velocidades circulares inferiores para
o disco as inferidas observacionalmente, uma discrepancia atribuida ao modelo utilizado por
(Hernandez-Jimenez et al., 2015) (sem bojo). Em contrapartida, o perfil rotacional de AM 2058B
apresenta concordancia com as estimativas iniciais descritas no Capitulo 3, corroborando a
metodologia de constru¢do do modelo baseada em (Bell; Jong, 2001) e (Maccio; Dutton; Bosch,
2008).
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5.1.4 TAXA DE FORMACAO ESTELAR

A Taxa de Formacdo Estelar (SFR) foi determinada a partir da andlise temporal das
particulas do tipo stars geradas ao longo da evolu¢do da simulacio. Diferente da andlise estatica
de um tunico instante, desenvolveu-se um algoritmo que & um arquivo de saida do GADGET-4

chamado SFR.TXT que contém tal evolugdo temporal.

A modelagem da formacao estelar em simula¢des hidrodinamicas, como as realizadas
pelo cédigo GADGET-4, fundamenta-se empiricamente na lei de Schmidt-Kennicutt (Kennicutt
Jr., 1998). Esta relacdo estabelece que a densidade superficial de taxa de formacao estelar (Xgrg)

¢ proporcional a densidade superficial de gés (X¢,) elevada a uma poténcia N:

Torr = AZp, (5.4)

onde A € o coeficiente de normalizacdo e N ~ 1,4, indicando que regides de maior densidade

gasosa convertem gis em estrelas com maior eficiéncia.

Para isolar os efeitos da interacao gravitacional da evolucdo galdctica intrinseca, estabeleceu-
se um cendrio de controle baseado na evolucdo secular, ou seja, foi realizada uma simulagdo de
cada galdxia isolada no intervalo de 1,0 a 2,5 Gyr para verificar a SFR formada. Este consiste na
soma aritmética das SFRs das galdxias AM 2058A e AM 2058B simuladas isoladamente sob as
mesmas condicdes iniciais. A Figura 28 ilustra a formacao estelar no cendrio isolado. E fécil

notar um aumento na formacgao de estrelas no periodo de aproximadamente de 1,4 Gyr.
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Figura 28 — Historico da SFR. A linha tracejada vermelha marca o instante t = 1,0 Gyr, onde a evolucéo
isolada termina e a interacdo dindmica comega. E importante resaltar que a imagem exibe a
linha cheia como a taxa de formacao de estrelas das galdxias isoladas, porém no periodo em
que ocorre a interagao.
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Fonte: Elaborada pelo autor.

Para quantificar o impacto da fusdo na massa estelar final, foi realizado um comparativo
direto com um cendrio de controle (evolugdo secular). Desta forma, a SFR secular do sistema foi

definida como a soma das taxas individuais de cada galdxia em evolugdo isolada:

SFRsecuiar(t) = SFRapm20584 (1) + SFRam20588() (5.5)

Essa abordagem permite isolar com precisao os efeitos hidrodinamicos causados pela
interacdo gravitacional, eliminando incertezas associadas a modelos genéricos de deplecao de

7

gés.

A Figura 29 ilustra a massa acumulada. A curva de evolugdo secular (linha azul) repre-
senta o consumo natural do reservatério de gas das galdxias sem perturbacdes externas. Em
contraste, a simulagdo da colisdo (linha roxa) apresenta um excesso de massa estelar, eviden-
ciando a eficiéncia das for¢as de maré em canalizar o gis para regides densas, desencadeando

surtos de formacao estelar (starbursts) que nao ocorreriam no cendrio isolado.
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Figura 29 — Massa acumulada de novas estrelas. A linha azul representa a soma da massa estelar formada
nas simulacdes das galdxias AM 2058 A e AM 2058B isoladas. A linha roxa indica a massa
formada na simulacdo da fusdo. A drea sombreada representa o excesso gerado exclusiva-
mente pelos processos dindmicos da interacao.
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Fonte: Elaborada pelo autor.

Em ambas as situagdes (isoladas e em interacdo), a conversao fisica de particulas de
gds em particulas estelares no c6digo GADGET-4 segue o modelo multifdsico de (Springel;
Hernquist, 2003a). O critério primdrio para a formacao estelar é que a densidade do gas local
ultrapasse um limiar critico (p > p;,). Quando essa condicdo € satisfeita, a particula de gds
passa a representar um fluido multifasico composto por nuvens frias e gds ambiente quente. A
formacao de estrelas ocorre estocasticamente a partir dessas nuvens frias, onde a probabilidade
de uma particula de gés ser convertida em uma particula de estrela num intervalo de tempo At
€ dada por p=1—exp (—f—*’), sendo 7, a escala de tempo caracteristica de consumo do gis,

calibrada para reproduzir a lei de Schmidt-Kennicutt observacional (equagdo 5.4).

A evolucgdo temporal da SFR global do sistema € apresentada na Figura 30, para distinguir
inequivocamente os efeitos induzidos pela interagdo gravitacional daqueles decorrentes da

evolucdo galactica natural.
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Figura 30 — Historico da SFR do sistema AM 2058-381. A linha cinza tracejada representa a transig¢ao
entre o cendrio de evolugdo secular e as simulacdes. A linha vermelha indica a SFR (suavi-
zada) medida na simulacio da interag@o. A linha azul apresenta a soma da SFR da evolug@o
isolada das galdxias AM 2058A ¢ AM 2058B (também suavizada). Nota-se o incremento da
formacdo estelar na curva da interacdo apds a primeira passagem perigaldctica.
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Fonte: Elaborada pelo autor.

A andlise comparativa entre os cendrios revela a natureza dos mecanismos de inducdo da
formacao estelar. Ao contrdrio de um declinio monotdnico, o cendrio isolado (linha azul) exibe
um pico inicial de atividade proeminente, que ocorre em perfeita sincronia com o primeiro pico

observado na simulagdo da colisdo.

A inspecao morfoldgica detalhada da evolugdo isolada de AM 2058A permitiu identificar
a causa deste fenomeno: a formacao espontanea de uma barra estelar. Esta estrutura torna-se
evidente exatamente no tempo de 1,31 Gyrs. A coincidéncia temporal entre o surgimento da
barra e o pico de SFR corrobora o cendrio de evolucao secular descrito por (Martinet; Friedli,
1997), onde barras jovens induzem fortes torques gravitacionais que removem momento angular
do gés. Este processo canaliza rapidamente o material para a regido nuclear, desencadeando um

surto de formagdo estelar intenso e breve, exatamente como observado na simulacdo isolada.

A influéncia dindmica da fusdo, portanto, distingue-se apenas em estagios posteriores.
Enquanto a SFR da galédxia isolada decai apds o consumo do gas canalizado pela barra, a
simulacdo da colisdo (linha vermelha) sustenta taxas elevadas e apresenta um segundo pico de
atividade. Este segundo estdgio € impulsionado pelos torques de maré da interagdo gravitacional,
que continuam a alimentar o centro galactico e geram o excesso de massa estelar observado (4rea

sombreada na Figura 29).
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5.1.5 ANALISE DA POPULACAO ESTELAR: FUNCAO INICIAL DE MASSA (IMF)

Para compreender o impacto do starburst na demografia estelar do sistema AM 2058-381,
aplicou-se uma Funcao Inicial de Massa (IMF) sobre a massa total de novas estrelas formadas. A
IMF descreve a distribuicao estatistica das massas estelares em uma populacdo recém-formada,
sendo fundamental para converter a massa total de gds consumido em nimero de estrelas

discretas.

Adotou-se a IMF canoénica de (Kroupa, 2001), utilizada em simulacdes extragaldcticas
por corrigir o excesso de estrelas de baixa massa presente na antiga funcdo de Salpeter. A

distribui¢do € definida por uma lei de poté€ncia com intervalos:

0.3 se0,01 <m<0,08M
E(m) =~ o m-%  com =413 se0,08<m<0,50M, (5.6)
23 520,50 <m < 120M,

5.1.5.1 METODOLOGIA DE NORMALIZACAO

Desenvolveu-se um algoritmo em PYTHON para normalizar esta fun¢do com base nos
dois cendrios de formacao estelar obtidos na secao anterior: (i) a massa real acumulada durante a

colisdo (M,,,;) € (i1) a massa projetada para a evolucao secular (Mecyiar)-

A constante de normalizacdo A foi calculada garantindo que a integral da massa ponde-

rada pela IMF seja igual a massa total de novas estrelas formada na simulacdo:

Mtotal
S m - § (m) dm

Mimin

A= 5.7

onde os limites de integracdo foram definidos de m,;;, = 0.01M, (limite de ands marrons) até
Mmax = 120M, (limite superior de estabilidade estelar). Uma vez obtido o fator A, o nimero

total de estrelas N em um intervalo de massa [m;,m;| é dado por:

Ny my] = A / “E (m)dm (5.8)

mj

5.1.5.2 DISTRIBUICAO POR TIPO ESPECTRAL

A andlise foi segmentada por tipos espectrais da Sequéncia Principal para visualizar
quais populagdes estelares foram afetadas pelo surto de formacdo. A Figura 30 apresenta a
comparacdo direta entre o cendrio secular (linha azul) e o cendrio real com interagdo (linha

vermelha). As faixas de massa seguem a classificagdo estelar padrao:

* O/B (Azul Claro): m > 2, 1M, (Estrelas massivas de vida curta);
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A/F (Azul): 1,04 <m <2,1Mg;

G (Verde): 0,80 < m < 1,04M., (Tipo Solar);

K (Laranja): 0,45 <m < 0,80M;

M (Vermelho): 0,08 < m < 0,45M, (Anas vermelhas);

L/T (Marrom): 0,01 < m < 0,08M,, (Objetos subestelares).

A fim de discriminar a contribui¢do de cada classe espectral para a massa total final,
as distribuicdes foram decompostas individualmente. A Figura 31 apresenta os resultados da
integracdo numérica da IMF de (Kroupa, 2001) particionada pelas faixas de massa estelar,

permitindo a visualiza¢do da abundancia relativa e absoluta de cada tipo.

Comparando-se o cendrio de controle (evolugdo secular) com o cendrio de interagdo,
nota-se que o incremento de massa estelar de 1,81% (como previsto na Figura 29) ndo se restringe
a uma unica popula¢do, mas eleva a normalizacio global da funcdo. Os valores detalhados dessa

comparacao estdo apresentados na Tabela 10.

Em termos astrofisicos, embora as estrelas de baixa massa (ands M e L/T, representadas
em vermelho e marrom) dominem a contagem numérica absoluta, conforme previsto pela Func¢ao
Inicial de Massa (Kroupa, 2001; Chabrier, 2003), o aumento proporcional na populacdo de estre-
las massivas (O/B e A/F, em ciano e azul) no cendrio com interacdo € o fator determinante para a
atividade de feedback energético e enriquecimento quimico observada no sistema (Hopkins et al.,
2014; Nomoto; Kobayashi; Tominaga, 2013). Mesmo um incremento percentual aparentemente
modesto traduz-se em milhdes de novas estrelas massivas geradas durante o starburst colisional
(Mihos; Hernquist, 1996), as quais, em escalas de tempo de poucos milhdes de anos, explodirdao

COmMo supernovas.

Tabela 10 — Comparagdo quantitativa das populagdes estelares formadas nos cendrios secular e com
interacdo. As contagens foram obtidas integrando a IMF de (Kroupa, 2001) normalizada para
a massa total formada em cada caso.

Tipo Espectral Intervalo (M:) N (Secular) N (Interacao)
O/B (Gigantes) 2,11-120,0 1,11 x10°  1,13x10°
A/F (Brancas) 1,04-2,11 1,67 x 10° 1,70 x 10°
G (Tipo Solar) 0,82—1,04 1,13 x 10° 1,15 x 10°
K (Anis Laranjas) 0,45-0,82 430x10°  4,37x10°

M (Anis Vermelhas) 0,08-0,45 2,19x 100 2,23 x 100
L/T (Ands Marrons) 0,01-0,08 1,78 x 1010 1,81 x 100

Total 0,01-120,0  4,79x 100 4,87 x 100

Fonte: Elaborada pelo autor.



Capitulo 5. Resultados Obtidos 61

Figura 31 — Comparacio direta das populagdes estelares formadas por tipo espectral. As barras azuis
representam o cendrio secular (modelo isolado) e as barras vermelhas o cendrio com intera-
¢do (simulacao). Os valores numéricos exatos estdo indicados sobre cada barra em escala
logaritmica, correspondendo aos dados da Tabela 10.
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Fonte: Elaborada pelo autor.

A quantificacio deste excesso nas faixas de alta massa confirma que a interacao entre
AM 2058A e AM 2058B atuou como um mecanismo eficiente para catalisar a formagdo de uma
nova geragao estelar, superando a taxa de declinio natural esperada pelo esgotamento de gas em

galdxias isoladas.

5.1.5.3 FEEDBACK ESTELAR E ENRIQUECIMENTO QUIMICO

O aumento na populacio de estrelas massivas (M > 8M,), evidenciado na analise da
IMF, possui implicacdes diretas na termodindmica e na composicao quimica do ISM simulado.
No modelo hibrido multifasico do GADGET-4 (Springel; Hernquist, 2003a), estas estrelas de

vida curta s3o as principais responsdveis pelo mecanismo de feedback energético.

O feedback é tratado fenomenologicamente assumindo que as estrelas massivas explodem
como supernovas do Tipo II (SNII) quase instantaneamente na escala de tempo cosmoldgica.
Estas explosdes injetam energia térmica e cinética no gés circundante. Sem esse mecanismo, o
gds nas regides centrais resfriaria de forma excessivamente eficiente, levando a taxas de formagao
estelar irreais e muito superiores as observadas (Katz, 1992; Springel; Hernquist, 2003b). A
energia liberada pelas supernovas aquece a "fase quente"do meio interestelar e evapora as nuvens
frias, pressurizando o meio e auto-regulando a formacgao de novas estrelas (Springel; Hernquist,
2003b).
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Simultaneamente ao aporte energético, ocorre o enriquecimento quimico. As estrelas
massivas sdo os sitios primordiais de nucleossintese estelar, fundindo hidrogénio e hélio em
elementos mais pesados (metais). Quando ocorrem as supernovas de colapso de nucleo (SNII),
esses metais recém-sintetizados sdo ejetados e misturados ao gés vizinho (Woosley; Weaver,
1995; Tornatore et al., 2007). Portanto, o excesso de estrelas dos tipos O e B observado no
cenério de interacdo (curva vermelha da Figura 30) indica que a passagem perigalactica nao
apenas acelerou o consumo de gis, mas provavelmente também intensificou a taxa de producao
de metais, alterando a metalicidade do sistema de forma mais acentuada do que ocorreria em

uma evolucao secular isolada (Montuori ef al., 2010).

5.1.6 EVOLUCAO TARDIA E PROJECAO PARA 2,5 GYR

Para avaliar o destino do sistema AM 2058-381, a simulacao foi estendida e analisada
até o tempo de 2,5 Gyr. A projecdo temporal para este periodo evidencia a consolida¢do de uma
ponte de matéria entre os nicleos e uma distor¢ao profunda provocada pelo efeito cumulativo
das forcas de maré. A Figura 32 ilustra a morfologia final e a distincia projetada neste estdgio

avancado.
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Figura 32 — Evolu¢ao da morfologia e distancia projetada entre os nticleos estelares no tempo de 2,5 Gyr
de AM2058-381. O célculo foi realizado via algoritmo de pico de densidade local para
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Fonte: Elaborada pelo autor.

Neste estdgio, a caracterizacdo cinemadtica revela o impacto estrutural assimétrico da
interacdo. A Figura 33 apresenta o Perfil de Velocidade Radial da galdxia principal (AM 2058A)
Em contrapartida, a Figura 34 demonstra como a galadxia secundaria (AM 2058B) experimenta

perturbacdes dindmicas muito mais severas, refletidas de forma clara no seu perfil cinematico

distorcido.
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Figura 33 — PVR sobre o PA de 350° de AM 2058A no tempo de 2,5 Gyr.
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Fonte: Elaborada pelo autor.
Figura 34 — PVR sobre o PA de 94° de AM 2058B no tempo de 2,5 Gyr.
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Fonte: Elaborada pelo autor.

A andlise da trajetdria orbital nos instantes finais da simulag¢do aponta para um colapso
iminente do sistema. A reducdo progressiva da distincia relativa entre os centros de massa é
corroborada pela Figura 35, que ilustra o decaimento continuo da distancia projetada ao longo

dos dltimos 100 milhdes de anos de simulacdo (entre 2,40 e 2,50 Gyr).
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Figura 35 — Evolugdo da distancia projetada entre os nicleos de AM 2058A e AM 2058B ao longo dos
ultimos 100 milhdes de anos da simulagdo (2,40 a 2,50 Gyr).
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Fonte: Elaborada pelo autor.

5.2 AM 1228-260

A analise dindmica do par AM 1228-260 apresenta desafios singulares devido a presenga
de uma estrutura anelar na galdxia principal, descrita no trabalho observacional de (Hernandez-
Jimenez et al., 2015). Segundo o modelo cléssico de interacdo galactica proposto por (Lynds;
Toomre, 1976), a formacdo de tais anéis colisionais requer uma geometria de impacto especifica,
caracterizada por uma passagem da galdxia intrusa proxima ao centro da galdxia alvo, em uma

configuracio quase perpendicular ao disco, assemelhando-se a um “tiro ao alvo”.

Diversas abordagens orbitais foram testadas para reproduzir este cendrio, conforme
listado na Tabela 8. Inicialmente, a simulagdo orbit-el-g4-s85 demonstrou-se visualmente
promissora. Contudo, a andlise dos primeiros estdgios da evolucdo dindmica revelou a remog¢ao
completa do componente gasoso da galdxia secundéria (AM 1228B) logo apds a primeira
passagem perigalactica. Investigou-se que este fenomeno foi causado pela alta concentragao do
halo de matéria escura de AM 1228A (¢ = 39), derivada diretamente dos dados observacionais
de (Hernandez-Jimenez et al., 2015). O pogo de potencial profundo da galéaxia principal atuou

como uma “peneira” gravitacional, removendo o gias de AM 1228B.

A Figura 36 ilustra este cendrio problemdtico no tempo de 1,0 Gyr. Nota-se que as
particulas de gas (em vermelho) permaneceram confinadas exclusivamente na galdxia principal,

evidenciando a perda total do meio interestelar da secunddria devido a intensidade da interagdo.
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Figura 36 — Simulac@o preliminar de AM 1228-260 (orbit-el-q4-s85). As particulas vermelhas repre-
sentam o gas, que permaneceu retido apenas na galaxia AM 1228A, tendo sido completamente
removido da secunddria pelas fortes forcas de maré decorrentes da alta concentracio do halo.

AM1228-260

® Estrelas Novas

Fonte: Elaborada pelo autor.

Adicionalmente, verificou-se que o didmetro da galdxia principal na simulagdo excedia
significativamente o valor observacional de 5,97 kpc. Para mitigar a remocdo prematura do gas e
corrigir as dimensdes galacticas, procedeu-se ao recdlculo dos pardmetros de entrada. Utilizando
as relacdes de escala de (Bell; Jong, 2001) e (Maccio; Dutton; Bosch, 2008), estimou-se uma
concentracdo menor para o halo de AM 1228A, bem como uma reducio em seu raio virial (r0)

€ massa total.

Embora esses ajustes nos parametros estruturais tenham solucionado a estabilidade do
gds e as dimensdes individuais das galdxias, nenhuma das simulag¢des subsequentes apresentou
compatibilidade visual satisfatéria com a morfologia de anel ou com a distancia projetada
observada. A reproducio da estrutura anelar exige uma distancia de pericentro (g) proxima a
zero, consistente com uma colisdo frontal. A Figura 37 ilustra a geometria orbital de “tiro ao

alvo” necessdria para este sistema.
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Figura 37 — Representacio esquemdtica da configuracéo orbital necessdria para a formagdo do anel em
AM 1228A, caracterizada por um pardmetro de distancia de pericentro quase nulo.
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Fonte: Elaborada pelo autor.

A tentativa de implementar érbitas com pericentro nulo ou muito préximo de zero revelou
uma limitagdo técnica no cédigo gerador de 6rbitas, QUEORBITA. O algoritmo apresentou

instabilidades ao tentar convergir solucdes para Orbitas com g ~ 0.

Foram realizados testes variando a atuagdo da friccdo dindmica nas interagdes. Nas
simulagdes onde a friccdo dindmica foi desabilitada, o par ndo se manteve gravitacionalmente
ligado apds a passagem perigaldctica, resultando na ejecdo da galdxia AM 1228B. A Figura 38
exemplifica uma das tentativas onde, apesar das correcdes estruturais (gds e tamanho resolvidos),

a dindmica orbital falhou em reproduzir a configuracio espacial do par.
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Figura 38 — Tempo de 0,92 Gyr da simulagdo orbit-el-q4-s79 com parimetros corrigidos. Apesar
da preservacdo do gés, a distAncia projetada, a morfologia final e o fato da secundéria
escapar do potencial gravitacional da principal, divergem dos dados observacionais devido a
impossibilidade de simular o pericentro nulo.

Distancia Projetada: 16.69 kpc

20
Gés
Disco
Bojo
Estrelas

Ndcleos
15 X

10

Y [kpc]
o

-10

=15

-20 -15 -10 -5 0 5 10 15 20
X [kpc]

Fonte: Elaborada pelo autor.

Diante destas restricdes computacionais, ndo foi possivel obter uma reprodu¢ao mor-
fologica e cinemdtica perfeitamente fiel do sistema AM 1228-260 no escopo deste trabalho.
Contudo, o amplo espago de pardmetros explorado forneceu vinculos fisicos rigorosos: a rapida
remoc¢ao do gés sob o potencial de ¢ = 39 sugere que a galédxia principal deve possuir um halo

consideravelmente menos concentrado do que o reportado na literatura.

Reportar a incompatibilidade entre os parametros observacionais derivados e a estabili-
dade hidrodinamica constitui um resultado analitico fundamental. Além disso, as instabilidades
matemadticas identificadas na geracdo de drbitas radiais singulares foram devidamente mapeadas
e reportadas, de modo que o c6digo QUEORBITA passard por uma revisdo estrutural por parte de

seu desenvolvedor, Prof. Dr. Irapuan Rodrigues, visando viabilizar estudos futuros de galdxias
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em anel colisional.
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6 CONCLUSOES

A investigacdo dinamica do sistema AM 2058-381 permitiu concluir que a evolugao da
sua Taxa de Formacgdo Estelar (SFR) € governada por um processo multifasico. A andlise da
simulagdo revelou que, embora a colisdo galactica seja 0 motor do excesso de massa estelar a
longo prazo, a formac¢do de uma barra estelar em AM 2058A desempenhou o papel de gatilho
inicial para o starburst, ao remover momento angular do gis e canaliza-lo para as regides

nucleares.

A caracterizagdo cinematica, baseada nos PVRs e curvas de rotagdo, demonstrou que
a galdxia secundaria AM 2058B experimenta perturbacdes dinamicas muito mais severas que
a componente principal no estagio evolutivo atual. As projecdes temporais para o tempo de
2,5 Gyr, discutidas no capitulo de resultados, evidenciam a consolidacao de uma ponte de matéria
entre os nuicleos e uma distor¢ao profunda no perfil cinemético de AM 2058B, refletindo o efeito

cumulativo das for¢as de maré.

A reducdo progressiva da distancia relativa entre os centros de massa nos 100 Myr
finais da simulacdo (entre 2,40 e 2,50 Gyr) aponta para um decaimento continuo da drbita.
Essa aproximacgao constante, aliada ao aumento tardio da SFR, sugere que o par AM 2058-381
encontra-se em uma trajetoria de fusdo inevitdvel. Este processo implica um enriquecimento
quimico acelerado do meio interestelar, impulsionado pelo incremento na taxa de supernovas do

Tipo II decorrentes da nova populagdo de estrelas massivas identificada na anélise da IMF.

Em relacdo ao sistema AM 1228-260, este trabalho estabeleceu limites fisicos importantes
para a modelagem de galdxias em anel. A incompatibilidade entre os parametros observacionais
reportados na literatura e a estabilidade hidrodinamica do géds sugere que a concentracao do
halo de matéria escura necessita de reavaliacdo. Identificou-se, ainda, uma limitagcdo técnica
no gerador de orbitas radiais para o regime de pericentro nulo, o que constitui um diagndstico

fundamental para o aprimoramento de c6digos de simulagdo.

6.1 PROSPECCOES FUTURAS

Como desdobramento deste trabalho, pretende-se utilizar a versdo atualizada do software
QUEORBITA para explorar um novo espago de pardmetros para o sistema AM 1228-260, testando
modelos de halo menos concentrados e 6rbitas de colisdo frontal estrita. Espera-se que a resolugao
das instabilidades matemadticas encontradas permita a publicacdo de um estudo detalhado sobre
a dindmica de formacdo do anel colisional neste par, contribuindo para a compreensao geral
das interacdes tipo “tiro ao alvo”. Outra melhora planejada para 0 QUEORBITA é o tratamento
da interac@o, ndo mais como massas puntuais, o que gera orbitas puramente keplerianas, mas

introduzir no cdlculo os efeitos da fric¢cdo dinamica, que altera consideravelmente o caminho
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orbital e, em certos casos como o do par AM 1228-260, inviabiliza a andlise por esse método.
Também vale mencionar que o autor do QUEORBITA est trabalhando em um artigo em que
serd em breve apresentada uma versao alternativa e mais robusta ao método de (Chandrasekhar,

1943) e (Binney; Tremaine, 1987), que devera ser também incorporado ao QUE()RBITA 2.0.
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APENDICE A - REPOSITORIO DO CODIGO DE ANALISE

Como parte do compromisso com a Ciéncia Aberta e a reprodutibilidade dos resultados
obtidos nesta pesquisa, o algoritmo de andlise desenvolvido foi disponibilizado publicamente na

plataforma de versionamento GitHub.

O repositério contém o ambiente de Jupyter Notebook (GADGET-4 Analises.ipynb)
utilizado para o processamento minucioso dos snapshots brutos gerados pelo codigo GADGET-
4. O script centraliza a implementa¢do de todos os procedimentos fisicos e numéricos detalhados

no Capitulo 4 e 5, especificamente:
* Leitura e extracdo dos vetores de posi¢cao, velocidade e massa das particulas através da
integracdo com a biblioteca UNSIO.

* Determina¢do matemadtica dos centros dos pocos de potencial gravitacional das galdxias

interagentes por meio dos métodos estatisticos K-MEANS e da técnica Shrinking Sphere.

* Mapeamento da matriz espacial para a geracdo de contagens de densidade, velocidades

médias e dispersdo cinética (resolugcdo pratica dos momentos da Equagdo de Vlasov).

* Implementagdo de fendas espectroscdpicas virtuais e rotacdes planares para a obtengao

comparativa dos Perfis de Velocidade Radial (PVRs) e curvas de rotagdo tedricas.

* Tratamento dos logs evolutivos de Taxa de Formacdo Estelar (SFR) e aplicacdo analitica

da Funcao Inicial de Massa (IMF) de (Kroupa, 2001) a demografia espectral.

Para acessar o cédigo-fonte, clonar o projeto ou examinar a documentacao estrutural, o

leitor pode visitar o seguinte link:

https://github.com/aleaugusmac1403/
An-lises-de-Simula-es-de-N-Corpos-Realizadas-Atrav-s-do-GADGET-4


https://github.com/aleaugusmac1403/An-lises-de-Simula-es-de-N-Corpos-Realizadas-Atrav-s-do-GADGET-4
https://github.com/aleaugusmac1403/An-lises-de-Simula-es-de-N-Corpos-Realizadas-Atrav-s-do-GADGET-4
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