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Resumo

Neste trabalho foram apresentadas simulagoes numéricas hidrodinamicas tridimensio-
nais de ventos galacticos impulsionados por explosoes de supernovas (SNs), com aplicacao
especial ao vento da galdxia de starburst M82. Em particular, foram realizadas simu-
lagoes tridimensionais incluindo-se o resfriamento radiativo das espécies quimicas fora do
equilibrio de ionizagao. Embora trabalhos anteriores tenham também levado em conta os
efeitos das perdas radiativas do gés em suas simulacoes tridimensionais, estes se concen-
traram apenas na formacgao da estrutura filamentar. Sendo assim, neste estudo, foram
realizadas as primeiras analises sobre a evolugao de diferentes espécies no vento galactico.
No calculo explicito do resfriamento radiativo do vento foram consideradas as substancias
quimicas do H ao O, sendo este ultimo um importante agente resfriador para gases em al-
tas temperaturas, como ¢ o caso dos ventos galacticos. Todas as simulagoes foram realiza-
das com uma versao modificada para este fim do cédigo de rede adaptativa YGUAZU.
Para comparar com calculos analiticos prévios de ventos estacionarios, foram realizadas,
primeiramente, simulacoes de ventos continuos adiabaticos e com resfriamento radiativo
explicito e também implicito. Neste calculo implicito, distintamente do explicito, evoluiu-
se o vento considerando a equacao de conservacao de energia em sua forma adiabatica e
corrigindo a mesma a cada passo temporal dos efeitos das perdas radiativas do gas.

As simulacgoes de vento continuo irrompendo do disco estratificado da galdxia para
o halo revelaram a formacao de um fluxo bipolar em apenas alguns milhoes de anos.
Este vento apresenta uma estrutura bifdsica, com uma componente quente e rarefeita,
movendo-se a velocidades de até 2500 km/s (em concordancia com estimativas analiticas
previas), e uma componente mais densa e fria, envolvendo a componente quente com

uma casca, formada pelo impacto supersonico do vento com o meio ambiente. Com a



evolucao do vento, esta casca de material chocado eventualmente se quebra em estruturas
filamentares devido a agao da instabilidade de Rayleigh-Taylor. Tais estruturas movem-se
com velocidades bem menores que a fase quente do vento (da ordem de 400 - 600 km/s).
Em presenga do resfriamento radiativo, a casca resfria-se rapidamente, formando filamentos
bem mais densos e frios que no caso adiabatico.

Em uma segunda etapa, foram realizadas simula¢oes numéricas de ventos intermitentes,
resultantes de explosoes de SNs em aglomerados estelares distribuidos aleatoriamente (no
espago e no tempo) dentro da regiao central da galaxia, em um raio R = 200 pc. Estas simu-
lagoes foram realizadas com o intuito de se reproduzir de modo mais realistico as condi¢oes
observadas no vento de M82. Esta galaxia apresenta em sua regiao central de atividade de
starburst uma complexa estrutura de associagoes estelares (cerca da 100 em R ~ 200 pc)
permeada por uma complexa distribuicao de gas. As simulagoes de ventos intermitentes
resultaram, como esperado, em fluxos morfologicamente bem mais complexos que os ventos
continuos, com a formacao de uma estrutura de filamentos bem mais rica. Na presenca do
resfriamento radiativo, tanto nos cdlculos implicitos como explicitos, os filamentos formados
apresentam bastante semelhanga com a estrutura filamentar observada no vento de M82,
com filamentos de extensoes da ordem de 300 - 1000 pc (para uma evolucao de até 5.8-10°
anos), massas 10* a 10° Mg, velocidades ~ 200 - 500 km/s, densidades de 1072 a 10
cm ™ e temperaturas ~ 10* K. Verificou-se, entretanto, que a estrutura de filamentos
resfriados no caso dos calculos implicitos é ligeiramente mais rica que no caso dos calculos
explicitos. Como nos calculos implicitos foi utilizada uma curva de resfriamento para o
gas que leva em conta também os metais mais pesados que o oxigénio, enquanto que nos
calculos explicitos foram levadas em conta as espécies quimicas somente até o oxigénio, é
possivel que a presenca de resfriadores como o neénio e o ferro no caso implicito tenham
ajudado a aumentar a taxa de resfriamento do gas chocado nesses calculos.

Finalmente, a partir das simulagoes numéricas com resfriamento radiativo explicito,
pode-se construir mapas das concentragoes de HI, HII, CII, CIII, CIV, OI, OII e OIII,
carregadas pelo vento, varridas do meio interestelar da galdxia para o meio intergalactico.
Foi também possivel estimar a fracao de metais em excesso, produzida pelos dejetos das
SNs e carregada com o vento. As estimativas obtidas das simulagoes indicam que de

1.5 a 4% da massa total do vento é de metais. Estes valores sao compativeis com uma



abundancia metélica proxima a solar.






Abstract

In this study we presented numeric hidrodynamic tridimensional simulations of galatic
winds driven by supernovae (SNe) , with a special aplication to the starburst M82 galactic
wind. In particular, we performed three-dimensional simulations including the radiative
cooling of chemical species out of ionization equilibrium. Although previous studies have
also taken into account the effects of radiative losses of the gas in three-dimensional simula-
tions, they focused only on the formation of the filamentary structures. Therefore, in this
study, we performed the first analysis of the evolution of different species in the galactic
wind. For the calculation of this explicit radiative cooling in the wind, we considered
the chemicals species from H to O. The O element is an important cooler for the gas at
high temperatures, as in the case of galactic winds. All simulations presented here were
performed with a modified version of the adaptive code YGUAZU. In order to compare
with previous analytical calculations of steady state winds, we first performed simulations
of continuous adiabatic winds, with explicit and implicit radiative cooling. For the implicit
radiative cooling calculations, differently from the explicit, we considered the equation of
energy conservation in its adiabatic form, and then corrected it for the effects of radiative
losses of the gas, at each time step.

Simulations of continuous winds revealed the formation of a bipolar outflow in just a
few million years. These winds have a biphasic structure with a hot and rarefied component
moving at speeds up to 2500 km/s (in agreement with previous analytical estimates), and
a denser and colder shell that surrounds the hot component and is formed by the impact
of the supersonic wind with the environment. With the evolution of the wind, this shell
(of shocked material) eventually breaks into filamentary structures due to the action of the

Rayleigh-Taylor instability, and these structures move with velocities much smaller than



the warm phase of the wind (around 400 - 600 km /s). In the presence of radiative cooling,
the shell cools rapidly, forming much denser and colder filaments than the adiabatic case.

In a second step, we performed numerical simulations of intermittent winds induced
by SNe explosions within star clusters randomly distributed (in space and time) in the
central region of the galaxy, within a radius R = 200 pc. These simulations are able to
reproduce the observed wind conditions in M82 more realistically. This galaxy presents in
its central starburst active region a complex structure of stellar associations (about 100
clusters within a region with R ~ 200 pc) permeated by a complex distribution of gas.
The simulations of intermittent winds resulted, as expected, into a much more complex
morphological outflow structure than in the case of continuous winds, with a richer filament
structure. In the presence of radiative cooling, both in implicit and explicit calculations,
the filaments formed resemble the filamentary structure observed in the wind of M82, with
sizes of about 300 to 1000 pc (for a time of evolution of 5.8 - 10® years), mass about 10* to
10° Mg, velocities ~ 200 - 500 km/s, densities about 1072 - 10 cm 3, and temperatures
~ 10* K. We have found, however, that the filamentary structures in the implicit case
is slightly richer than in the case of explicit calculations. In the inplicit calculations, we
employed a cooling function for the gas that has also taken into account metals heavier
than the oxygen. It is then possible that the presence of cooler agents like neon and iron
species in the implicit case have helped to increase the cooling rate of the shocked gas in
these calculations.

Finally, from the numerical simulations with explicit radiative cooling, we were able to
construct maps of the distribution of the species HI, HII, CII, CIII, CIV, HI, OII and OIII
in the wind, swept from the interstellar medium of the galaxy to the intergalactic medium.
We were also able to estimate the fraction of metals in excess produced by the SNe and
carried out by the wind. The estimates indicate that 1.5 to 4 % of the total mass of the
wind is of metals. These values are consistent with metal abundances close to the solar

value.
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Capitulo 1

Introducao

A ejecao de material sob forma de ventos e chafarizes é um fendmeno bastante comum,
observado especialmente em galaxias ricas em gds, como galaxias com surtos de formagao
estelar (ou em inglés “starburst”), ou mesmo espirais normais. Nesta dissertagdo serd
estudado esse fenomeno, dando particular enfoque a formagao de ventos galacticos, aplicada
a galaxia starburst M82. A seguir, serd apresentada uma breve descri¢ao sobre as diferentes
formas de ejecao de fluidos que podem ocorrer nas galaxias, as quais sao em sua esséncia

manifestacoes do mesmo tipo de fenomeno, porém com diferentes graus de intensidade.

1.1 Chaminés e Chafarizes Galacticos

Galdxias espirais observadas lateralmente (“edge-on”) freqiientemente exibem halos
compostos de gas quente e ionizado, os quais podem estender-se por alguns kpc de altura
sobre o disco fino regular de hidrogénio neutro (HI) da galaxia.

Estes halos parecem ser alimentados por gas lancado do disco em estruturas que lem-
bram “chaminés” e “chafarizes” (e.g., Korpi et al.| (1999); de Avillez (2000)); de Avillez e
Berry| (2001)); Melioli et al.| (2008, 2009)). A presenga de chaminés sob a forma de bura-
cos na distribuicao de H, além da freqiiente presenca de gas ascendendo do disco, é clara
em varias galaxias espirais observadas em perfil. Na Via Lactea, sua presenca é prin-
cipalmente evidenciada através de fragmentos e estruturas verticais em mapas extensos
da distribui¢ao de HI em radio (Figura [1.1). Além disso, observagoes na nossa prépria
galdxia indicam que os chaminés sao geradas por explosoes de supernovas (SNs), as quais
produzem super-bolhas de gés quente. Estas se expandem através do halo sob a acao das

forgas de empuxo do disco, cavando buracos (chaminés), com diametros de 100 a 150 pc no
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Figura 1.1: Mapa da distribuicao de gas no disco do gés no e no halo galdctico: combinagao
de observagoes em radio do hidrogénio neutro (HI) do meio, com uma imagem no visivel da
Via Léctea (o disco galdctico no meio da figura). As nuvens de hidrogénio, de alta e média
velocidades, tais como os complexos A e C, estao localizadas acima e abaixo do disco. Um

chafariz galdctico também é identificado no mapa a direita. Fonte: [Wakker e Richter| (2004)

disco de HI, através dos quais o gas quente e enriquecido de metais dos remanescentes de
SNs (RSNs) escapa. Assim, os chaminés estabelecem uma conexao entre o disco galdctico
e o halo, alimentando-o com gas quente. Apds chegar a uma altura maxima, o material dos
chaminés retorna ao disco sob a acao de sua gravidade, formando um chafariz galactico
(“galactic fountain™) e completando assim, o ciclo de circulagao de gas quente entre o halo
e o disco.

Um outro levantamento de dados, feito para 23 galaxias espirais com formagao estelar,
em comprimentos de onda do raio-X ao radio, por Dettmar e colaboradores (e.g., Dettmar
e Soida) (2006)), revelou uma correlagao direta das taxas de formacao estelar no disco e
a injecao de energia térmica por SNs com a distribuicao do gés quente no halo dessas
galaxias, sugerindo pois que os halos gasosos parecem de fato estar associados a processos
de formagao estelar no disco (de Gouveia Dal Pino et al.| (2009)).

Outro fenomeno que parece correlacionar-se a circulagao de gas entre disco e halo e aos

chafarizes galacticos sao as denominadas nuvens de alta velocidade e nuvens de velocidade
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Figura 1.2: Esquerda: Visao lateral de uma simulacao hidrodinamica tri-dimensional de um
chafariz galdctico em ¢t = 50 - 10% anos quando o gés ascendente atinge sua altura méxima
(z = 2 kpc). Direita: Imagem face-on da evolugdo do disco da galdxia em rotagdo com a
formacao de chafarizes provocada por explostes randémicas de SNs, a uma distancia de 8.5

kpc do centro galactico (Melioli et al.| (2008, |2009))).

intermedidria, ou do inglés - High and Intermediate Velocity Clouds (HVCs e IVCs). A
Figura [I.1} como comentado anteriormente, mostra um mosaico da complexa distribuicao
do gas em torno do disco da Via Lactea. Além das galaxias satélites Pequena e Grande
Nuvem de Magalhaes, distinguem-se chafarizes e complexos de nuvem a alturas elevadas.
Estas sdo nuvens de HI com extensoes que vao de poucos parcecs até 100 pc (e massas
de até ~ 10* My). Elas sao observadas no halo de nossa e de outras galdxias espirais
em alturas tipicas entre 300 pc e 2.5 kpc, e caindo sobre o disco com velocidades em
geral entre -20 km/s e -90 km/s. As HVCs podem, no entanto, atingir alturas ainda
mais elevadas, de até 12 kpc e velocidades de até -140 km/s. Possivelmente, as IVCs
formaram-se da condensacao do gas dos chafarizes levantados do plano pelas explosoes de
SNs, e simulagbes numéricas de chafarizes realizadas, por exemplo, por |de Avillez| (2000),
de Avillez e Breitschwerdt| (2005]), Melioli et al.| (2008, 2009), indicam que essa poderia ter
sido, de fato, a sua origem.

A Figura mostra uma simulacao numérica hidrodinamica de um chafariz produzido
para as condigoes tipicas do disco da Via Léactea. A condensagao do material ejetado

no chafariz produz nuvens do tipo IVC, a uma altura de no maximo ~ 2 kpc. O gés
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empurrado pelas SNs tem uma massa total de 2.5 - 10° Mg, e cerca de 92% deste material
se condensa em densos filamentos com uma temperatura ~ 10* K. Além disso, apenas 20%
dos metais ejetados pelas SNs sao depositados nessas nuvens, ficando o restante retido
no disco, no meio interestelar (MIS) (Melioli et al. (2008)). Entretanto, a origem das
HVCs ¢ ainda controversa. A dificuldade em se gerar nuvens a alturas acima de 5 kpc por
chafarizes galacticos nas simulagdes puramente hidrodinamicas (Melioli et al.[ (2008, 2009))
e a baixissima metalicidade observada em algumas dessas HVCs, indicam que as mesmas
poderiam ter sido originadas por outro processo, possivelmente a partir da captura de gas
externo a galdxia (ou seja, do meio intergaldctico - MIG), ou de gas acretado de galdxias
satélites (e.g., [Fraternali e Binney (2006)). A Figura sumariza esquematicamente os
varios mecanismos possiveis de alimentacao do halo da Via Lactea. E ainda possivel que o
campo magnético do disco galactico seja empurrado para o halo através da agao conjunta da
instabilidade de Parker-Reileigh-Taylor e de raios césmicos produzidos pelas SNs (Hanasz
et al.| (2004); [Kowal et al.| (2006); |[Everett et al.| (2008)); Otmianowska-Mazur et al.| (2007,
2009)). De fato, campos magnéticos ordenados com comprimentos de coeréncia da ordem
de kpc foram observados nos halos de varias galaxias espirais com formacao estelar, e
este campo poderia entao ajudar a empurrar o gas dos chafarizes para alturas superiores
a b kpc, produzindo pelo menos parte da populacao de HVCs. Simulagoes numéricas
magneto-hidrodinamicas da producao de chafarizes poderiam responder a essa questao em
particular.

Os resultados de Melioli et al.| (2008}, |2009) indicam que os chafarizes ndo devem ser os
agentes mais eficazes para injetar metais nos MIS e MIG. Além disso, nao devem mudar
o gradiente de metalicidade da galaxia significativamente. Ou seja, o enriquecimento em
metais nas nuvens de baixa velocidade é muito pobre, o que é compativel com os modelos
de evolucao quimica de galaxias mais recentes. Porém, o material dos chafarizes retorna
ao disco, podendo proporcionar a formagao de novas nuvens moleculares (que podem vir a
ser um bergo de novas estrelas) e estruturas filamentares supersonicas (que irdo alimentar
o MIS com turbuléncia), fechando assim o ciclo do gas entre o disco e o halo (de Avillez e

Breitschwerdt| (2005)) ; Melioli et al.| (2008, 2009)).
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Figura 1.3: Visao esquematica dos processos que alimentam o halo da Via Léctea. Acima
a esquerda: chafarizes galacticos; acima a direita, IVCs e HVCs; abaixo a esquerda: caniba-

lizacao galactica; e abaixo a direita: captura de gés do meio inter-aglomerado. Fonte: |Wakker

1.2 Ventos Galacticos Induzidos por Supernovas

Um exemplo extremo de ejecao de gés do disco das galéxias, através de explosoes de SN,
é a producao de ventos, os quais sao energéticos o suficiente para escaparem do potencial
gravitacional da galdxia para o MIG. Ventos espetaculares estendendo-se por dezenas de
kpc acima do disco sao observados, particularmente, em galaxias com surto de formacao
estelar (starburst), como por exemplo, as galixias NGC 3079, NGC 1482 e NGC 839,
mostradas na Figura[l.4] Estas galdxias chegam a possuir taxas de formagcao estelar até 20
vezes superior a de uma galaxia de formacao estelar normal, como a Via Lactea. Isto, aliado

a alta concentracao de aglomerados estelares em seu centro, explicaria a formagao de um
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vento altamente energético. O protdtipo dessa classe, a galaxia de starburst M82, apresenta

clara evidéncia observacional de que seu vento vem sendo alimentado por explosoes de SNs

de vérias associagoes estelares ao redor da regiao nuclear (O’Connell e Mangano (1978));

‘Westmoquette et al.| (2007, 2009)).

Estas galaxias e seus ventos sao observadas tanto em baixos quanto em altos redshifts.
Elas possuem caracteristicas em comum, como por exemplo, o angulo de abertura 260 ~
10° - 45° perto da base, podendo chegar a ~ 45° - 100° em maiores alturas. Além disso,
apresentam filamentos e condensagoes que vao de um tamanho de cerca de 1 kpc até

maiores que 20 kpc. Muitas vezes estes ventos nao sao simétricos, o que indica assimetrias

na distribuicao da densidade do disco e na populagao estelar (Veilleux et al. (2003, 2005));
Strickland e Heckman! (2009); |Anorve-Zeferino e Corona-Galindo| (2010))).

Ventos galacticos sao importantes em diversos aspectos, como por exemplo, para rea-
lizar o transporte de metais para fora da galaxia, afetando a evolucao quimica das galaxias
e do MIG; e para o re-aquecimento do MIG. Estes aspectos fazem do vento galdctico um
importante ingrediente em modelos cosmoldgicos atuais de formagao de galaxias. Os ventos
afetam diretamente a fungao de luminosidade das galaxias, e mais significativamente nas

galdxias de baixa massa (Strickland e Stevens| (2000); Veilleux et al.| (2005))).

Modelos de geracao de ventos galacticos, sobretudo de galaxias starbursts, impulsio-

nados por explosoes de SNs, foram também explorados na literatura no contexto analitico

(e.g., de Gouveia dal Pino e Tanco| (1999))) onde se propde um mecanismo magneto-

centrifugo para aceleracao do vento, e também no contexto numérico através de simulagoes

hidrodinamicas bi e tri-dimensionais (e.g.,|Cooper et al.| (2008)), Tomisaka e Tkeuchi| (1988)),
Tomisaka e Bregman| (1993), Suchkov et al| (1994, [1996), D’Ercole e Brighenti (1999),
'Tenorio-Tagle e Munoz-Tunon (1998)), |Strickland e Stevens (2000), Tenorio-Tagle et al|

(2003))). Todos esses modelos postulam que a fonte de ignicao dos ventos sdo as SNs.

Os modelos mais recentes (como por exemplo [Strickland e Stevens (2000); Tenorio-Tagle|

et al| (2003); |Strickland e Heckman| (2009)), em particular, explicam a correlagdo obser-

vada entre a emissao em raio-X do halo e a emissao Ha do disco dessas galdxias de modo
semelhante ao que se verifica no caso dos chafarizes galacticos, isto é, a emissao Ha parece
provir de filamentos, ou originados no disco e carregados pelo vento através do halo ou for-

mados do resfriamento do material chocado na interface vento/halo; ja os raios-X provem
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Figura 1.4: (a) Imagem de NGC 3079 (15 x 5 kpc) pelo Hubble Space Telescope (HST)
(vermelho: Ha + [N II], verde: banda I, azul: CXO). Intimeros filamentos em Ha e um
vento em forma de V sdo observados (Veilleux et al.| (2005)) (b) Galaxia M82. Composi¢ao
das imagens obtidas pelo observatério Kitt Peak e pelo telescopio Hubble. No Kitt Peak, o
roxo representa emissao de hidrogénio ionizado (Ha) e nitrogénio ionizado, e o verde azulado
representa o enxofre ionizado. Na imagem do Hubble, estas cores referem-se a Ha e nitrogénio
separadamente. Fonte: http://www.noao.edu (c¢) Galaxia starburst NGC 1482 (vermelho:
Ha, verde: [N II], azul: CXO). Possui uma barra de 3 kpc de tamanho (Veilleux et al.
(2005)) (d) Comparagao lado a lado de M82 (& esquerda) e a galdxia starburst NGC 839.
Esta galaxia possui um vento semelhante ao de M82. Imagem de M82 feita pelo HST nos
filtros B,V, I e Hey, e a de NGC 839 feita também pelo HST nos filtros B, R, I e Ha (Meurer
et al.| (2006)); [Mutchler et al| (2007)); Rich et al| (2010)).

do gas quente ejetado no vento, e também do proprio material empurrado do halo. Tal
como nos chafarizes, campos magnéticos em larga escala foram detectados nesses ventos,
mas sua influéncia na geracao e propagacao dos ventos ainda nao é bem compreendida
(de Gouveia Dal Pino et al.| (2009)). Ha ainda trabalhos que analisam a importancia da
pressao dos raios césmicos, os quais sao por sua vez gerados nos remanescentes de SNs,

para ajudar a empurrar os ventos galacticos (Siejkowski et al. (2010)). Em particular,



36 Capitulo 1. Introducao

Everett et al| (2008) analisam esse mecanismo para a geragao de um vento galdctico na
propria Via Lactea. De qualquer modo, todos os modelos identificam as explosdes de SNs
e os seus produtos como a fonte basica de ignicao dos ventos galacticos. Nesta dissertacao

esse mecanismo sera explorado em detalhe.

1.2.1 Caracteristicas Gerais de M82

A galdxia M82 (também conhecida como Galdxia Charuto, Figura [1.5] ¢ uma galdxia
starburst, localizada acerca de 3.9 Mpc de distancia, na diregao da constelagao de Ursa
Maior. Seu disco possui ~ 5 kpc de raio, e massa ~ 10'° M. Apesar de esta galdxia ter
sido classificada como irregular do tipo II, observagoes recentes mostraram a presenca de
uma barra (tamanho ~ 1 kpc) e de bragos espirais (observados no infravermelho préximo)
(Mayya et al| (2005)); Barker et al.| (2008)); Strickland e Heckman| (2009)). Um vento com
estruturas filamentares se ergue em ambos os lados do disco, estendendo-se por ~ 10
kpc (Devine e Bally| (1999); |Lehnert et al.| (1999); Engelbracht et al.| (2006); [Strickland e
Heckman| (2009)) acima do disco galdctico (Figura[L.5).

Essa galaxia sofreu uma interacao de maré com a galdxia espiral M8&1, fazendo com
que uma grande quantidade de gas de M82 esteja sendo canalizada para seu ntcleo, nos
tltimos 200 Manos - Figura [I.6l O encontro mais recente e importante aconteceu ha ~ 2
- 5-10® anos, causando um surto concentrado de formacao estelar, que durou por cerca
de 50 Manos, a uma taxa de 10 My /ano. Dois surtos de formagcao estelar subseqiientes
ocorreram, sendo que o mais recente deles (acerca de 4 - 6 Manos atrds) pode ter formado,
pelo menos, alguns dos principais aglomerados estelares centrais (Barker et al.| (2008])).

A regiao de starburst localizada no centro de M82 tem um diametro aproximadamente
de 1 kpc (Figura . Dentro dela, ha uma regiao definida opticamente consistindo de
porcoes com alta luminosidade superficial, denominadas de A, C, D e E por |[O’Connell
e Mangano (1978), as quais podem ser visualizadas na Figura . Estas regioes cor-
respondem a fontes de raios-X, infravermelho e radio. O vento bipolar da galaxia parece
concentrar-se nas regioes A e C, e é impulsionado pela energia injetada por SNs. A taxa
de formacao estelar é estimada em 10 Mg, /ano, o que leva a uma taxa atual > 0.1 SN/ano.
A regiao central possui uma massa de ~ 7 - 10% My, (da qual aproximadamente 108 Mg

estd na forma de gés), pressao > 1072 dyn cm ™2, temperaturas ~ 10* - 10° K e densidades
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Figura 1.5: Galaxia M82. Enquanto que o disco é visto no éptico (verde e amarelo), emitido
pela luz das estrelas, o cone bipolar é constituido de gds quente, que emite em raio-X (azul),
e é entremeado por estruturas mais frias emitindo no infravermelho (vermelho). (Crédito:
X-ray: NASA / CXC / JHU / D. Strickland; Optical: NASA / ESA / STScI / AURA / The
Hubble Heritage Team; IR: NASA / JPL-Caltech / Univ. of AZ/C).

~ 103 - 10* em™3, sendo que os valores extremos de densidade sao encontrados em nuvens
compactas com temperaturas ~ 10* K (Cottrell (1977); |O’Connell ¢ Mangano (1978);
Schaaf et al| (1989); |Westmoquette et al. (2007, 2009)). As taxas de energia e massa
injetadas pelas SNs na regiao central da galdxia sao estimadas como sendo ~ 2 a 3 - 10%2
erg/s e 1 a 1.4 Mg /ano, respectivamente (Strickland e Heckman| (2009)).

Em um raio de 500 pc, existem em torno de 200 aglomerados, com um tamanho médio
de ~ 5.7+ 1.4 pc e massa em estrelas entre 10* - 10 My, (Melo et al.| (2005); Strickland e
Heckman| (2009))). Os 20 aglomerados mais brilhantes possuem idades ~ 5 - 10 - 10° anos
(McCrady et al.| (2003); [Strickland e Heckman, (2009)).

O vento bipolar da galaxia M82 possui uma extensao total acima do disco de ~ 10

kpc (Devine e Bally| (1999); [Lehnert et al. (1999); Engelbracht et al. (2006); [Strickland e
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Figura 1.6: Interacao de maré observada no grupo de galaxias M81, ao qual pertencem as

galéxias: M81 (localizada no centro de cada imagem), M82 (acima) e NGC 3077 (abaixo). A

esquerda: imagem observada no infravermelho e visivel, e a direita: imagem no radio. Fonte:

http://starryvistas.net e http://www.stsci.edu

Heckman| (2009))). As observagoes indicam que o vento possui uma luminosidade (em raio-
X) ~ 100 erg/s; temperaturas ~ 10 - 10® K, incluindo desde o material difuso e quente
até os filamentos, poeira e gids molecular, e uma velocidade na dire¢ao 2’ (perpendicular ao
plano do disco) dos filamentos ~ 600 km/s. Ranalli et al.| (2008) conseguiram detectar (em
raio-X) regioes do vento de M82 onde as densidades e pressoes chegam a ~ 3.3 - 321073
cm 3 e ~ 3.5-54-10712 dyn cm ™2, respectivamente.

A metalicidade do ambiente frio do MIS e do gds quente em M82 é incerta. As ob-
servacoes Opticas e infravermelhas sugerem uma abundancia de metal similar a solar para
o gas frio, enquanto as observagoes em raio-X do gas quente dao uma abundancia de menos
de um tergo do valor solar (Strickland e Stevens (2000))).

A geometria do vento deve ser comparada aquela inferida das observagoes dpticas e em
raio-X de M82, isto é, um vento inicialmente conico (r ~ 420 pc, para z < 330 pc) que se

alarga acima de z = 330 pc num cone com angulo de abertura total ~ 30°, como ilustrado
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Figura 1.7: Galaxia M82 com a regiao central de 500 pc de raio circulado. A cor vermelha
representa a emissao em raio-X mole, a cor verde representa o dptico e o azul representa

emissdes em raio-X duro (Strickland e Heckman| (2009)))

na Figura|1.9| (McKeith et al.| (1995)).

Para compreender a complexidade de ventos galacticos como o de M82, e poder tracar
sua evolucao, varios estudos analiticos e numéricos bi e tri-dimensionais foram realizados,
muito dos quais aplicados a M82 (por exemplo, Chevalier e Clegg (1985)); [Tenorio-Tagle
e Munoz-Tunon| (1998)); |Tenorio-Tagle et al.| (2003)); [Strickland e Stevens (2000)); |Cooper
et al.| (2008); Strickland e Heckman (2009)).

Todos estes estudos tentaram tragar as caracteristicas dinamicas e morfolégicas de M82.
Chevalier e Clegg (1985) foram os primeiros a propor um modelo simples analitico de um
vento estaciondrio e adiabatico para M82. Este mesmo modelo foi posteriormente reavali-
ado, considerando-se as perdas radiativas do gas ejetado (pelas SNs e pelo meio interestelar
empurrado pelo vento). Ja Tenorio-Tagle e Munoz-Tunon (1998)) realizaram si-mulacoes
bi-dimensionais com resfriamento radiativo de um vento biconico, considerando a acrecao
de matéria do meio externo, a fim de determinar a quantidade minima de massa de estrelas

e gas na regiao de starburst necessaria para o vento contrabalancar a queda de material



40 Capitulo 1. Introducao

30"~ 500 pc

Figura 1.8: Imagem no éptico da regiao central de M82, que tem um diametro de 500 pc e é
definida opticamente pelas regices de superficie mais brilhantes, denotadas por A, C, D e E

(IO’Connell e Mangano| (I1978|)). Fonte: |Westmoquette et al.| (l2007|)

acretante. |Strickland e Stevens (2000) e [Strickland e Heckman| (2009), efetuando sim-

ulacoes bidimensionais axi-simétricas, estudaram como a dinamica, morfologia e emissao
de raios-X do vento dependem da distribuigao do MIS da galaxia, da histéria da formacao
estelar na regiao de starburst, da intensidade deste e também da presenca e distribuicao
de massa em nuvens densas. Eles encontraram que os ventos galacticos, embora eficientes

em transportar grandes quantidades de energia para fora das galdxias, sao ineficientes

em transportar massa para fora das mesmas. Tenorio-Tagle et al| (2003) investigaram a

formacao dos filamentos no vento, modelando, também como simulagoes bi-dimensionais

hidrodinamicas, a formagao de um vento a partir da injegao de energia por SNs de varios

aglomerados estelares. |Cooper et al.| (2008), com a ajuda de simulagoes tridimensionais,

examinaram a formacao do vento em um disco nao homogéneo, e verificaram que a pre-
senga de um meio interestelar nao homogéneo no disco pode ter um efeito importante na
morfologia do vento e na distribuicao dos filamentos. De modo geral, todos esses estudos
numéricos indicam que no vento coexistem um material menos denso e quente que se ex-
pande livremente e um material mais frio (de estrutura filamentar que emite linhas Ha) que

se expande mais devagar. Esses modelos também prevéem que o material mais quente (T
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Cool gas outflow geometry in M82
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Figura 1.9: Imagem de M82 que mostra a geometria do vento. As cruzes brancas apontam

os RSN mais jovens, indicando a regiao de starburst (lStrickland e Stevens| (IQOOOI)).

<108 Ken>10"% cm™3, onde T é a temperatura e n é a densidade em particulas) possui
uma velocidade ~ 1000 - 2240 km/s, enquanto o material mais resfriado (T > 10* K e n
< 10% em™?) possui uma velocidade terminal de ~ 600 km/s, a qual estd em concordancia
com as observagoes, conforme visto anteriormente.

No presente trabalho essas analises prévias serao estendidas por meio de um estudo
analitico e numérico detalhado da formagao de um vento galdctico impulsionado por
explosoes de SNs. Utilizar-se-4 o vento de M82 como referéncia para a obtencao de
condicoes iniciais adequadas, embora os resultados possam sem aplicados a ventos e ejecoes
galacticas em geral. Neste estudo numérico, efetuar-se-ao simulagoes tri-dimensionais
hidrodinamicas, tanto para ventos adiabaticos, como ventos sujeitos a perdas radiativas. O
estudo em trés dimensoes ¢ particularmente importante para permitir a descricao da com-
plexa estrutura nao-axissimétrica do vento. Além disso, um estudo levando-se em conta
as perdas radiativas do gas permite tratar de modo realista a formagao das estruturas e

filamentos densos e frios observados coexistindo em equilibrio com a componente quente e
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rarefeita do vento.

Neste trabalho sera considerado nao sé o resfriamento do géas radiativo tanto dentro do
equilibrio de ionizacao como fora dele. Neste tltimo, sera considerado também a evolucao
quimica das espécies mais abundantes do gds. Isto permitira avaliar o enriquecimento
metdlico dos ventos e a contaminac¢ao do MIG pelos mesmos. Embora |Cooper et al.| (2008)
tenham também levado em conta os efeitos das perdas radiativas do gas em suas simulagoes
tri-dimensionais, eles nao descriminaram a evolucao de diferentes espécies quimicas no
vento e se concentraram na formacgao da sua estrutura filamentar. Neste trabalho, também
serao comparados ventos continuos (e.g. Tenorio-Tagle e Munoz-Tunon| (1998) e Strickland
e Stevens| (2000))), isto é, ventos com uma taxa constante de injegdo de energia por SN,
com ventos intermitentes, formados a partir de injecao randomica de energia de SNs de
vérios aglomerados estelares, tal como nos estudos de Tenorio-Tagle e Munoz-Tunon| (1998)
e (Cooper et al.| (2009).

No Capitulo [2] serao examinadas analiticamente as condigdes para as quais uma super-
bolha, formada pelas explosoes de SNs, pode romper o disco galactico e empurrar o gas
do mesmo, formando um vento. Também sera estudada a evoluc¢ao unidimensional deste
vento, considerando-se os cenérios prévios propostos por [Chevalier e Clegg (1985) e |Strick-
land e Heckman! (2009).

No Capitulo[3|serao apresentados simulagoes numéricas hidrodinamicas tri-dimensionais
dos primeiros estagios da evolugao do vento da galaxia M82, incluindo neste estudo numérico
o resfriamento radiativo do gas dentro e fora de equilibrio radiativo e a evolugao de algumas
espécies quimicas mais abundantes no vento. Para esse estudo, foi empregado o cédigo de
rede adaptativa YGUAZU (Apéndice , o qual foi amplamente testado e utilizado em
diversas aplicagoes anteriores do grupo (Raga et al.| (2000)); Masciadri et al. (2002); Raga;
et al.| (2002)); Gonzalez et al| (2004); Melioli e de Gouveia Dal Pino| (2004); Melioli et al.
(2005, 2006, 2008, [2009))).

No Capitulod|sao apresentadas as principais conclusoes deste trabalho e as perspectivas

futuras.



Capitulo 2

Estudo Analitico de Chafarizes e Ventos Galacticos

Induzidos por Supernovas

Neste capitulo serd estudada desde a formagao de super-bolhas, a partir de remanes-
centes de SN (RSNs), até sua evolucao através do disco galactico, e também a ejegao de
material para fora do disco impulsionada pelas mesmas, a qual leva a formacao de cha-
farizes e ventos galacticos. Finalmente, sera estudada a evolucao unidimensional de um
vento continuo induzido por supernovas (SNs), tomando como exemplo aplicativo o vento

gerado pela galaxia M&2.

2.1 Formacao de Super-Bolhas a partir da Explosao de SNs

2.1.1 Remanescente de Supernovas

Quando uma estrela supermassiva explode (SN), seu envelope segue expandindo-se su-
personicamente formando um choque (ou descontinuidade) em relagao ao meio interestelar
(MIS), chamado de RSN (ou simplesmente casca). Dentro deste hé gas quente e rarefeito.

Na fase inicial do RSN, chamada de adiabatica ou de Sedov, a entropia é conservada.
Enquanto a casca nao é densa o suficiente, ela segue expandindo-se (e empurrando o meio) e
resfriando adiabaticamente. Em um determinado instante, a frente de choque tera varrido
material do meio e atingido uma densidade grande o bastante para que comece a irradiarﬂ.

Neste momento, o RSN estara na fase radiativa.

! Lembrando que a emissividade do gés opticamente fino é dada por: ey ~ n? A(T) erg/cm?/s, onde
A(T') é fungao de resfriamento dependente da temperatura T', e n a densidade do gés (veja, por exemplo,

Raymond et al.| (1976])).
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Assume-se que 0 RSN entra em uma fase radiativa quando [ Lrsn(t) dt = (1/3) Esy,
onde Lrsy € a poténcia irradiada pelo RSN e Egy é a energia injetada por uma SN, ou
seja, ap6s um tempo t, = 3 - 10'E%?? n=5 anos, onde Es; é a energia de uma SN em
unidades de 105! erg e n ¢ a densidade numérica do gds MIS (McCray| (1985))). Apds esse
periodo a frente de choque fica cada vez mais densa, fria e fina, deixando de emitir em
raio-X. Quando a pressao dinamica do RSN ficar igual a pressao do meio, o remanescente
ird parar de expandir.

Para um RSN, considerando conhecidos n, Egy e a escala de tempo t de evolucao,
pode-se demonstrar que, na fase adiabatica (Melioli et al. (2006); Leao, de Gouveia Dal

Pino, Falceta-Gongalves, Melioli e Geraissate| (2009)):

Lo\ U5
Rpsna () ~ 13 (i) ti/5 pe (2.1)
n
B\’ —3/5
VRSN,a (t) ~ 507 (—) t4 k:m/s (22)
n
Es \*°
Tren (t) = 3.3 x 10° <£> £, (2.3)
n
e na fase radiativa:
E0.23 9/7
RRSN,T’ (t) ~ 19 ng.l% t4/ pc (24)
B 57
Vrsn . (1) ~ 530 036 t, " km/s (2.5)

onde t4 é o tempo dado em unidades de 10* anos, e Rsnr, vsnr € Tsyr sd0 o raio, a
velocidade e a temperatura do RSN, respectivamente. As equacoes acima sao obtidas
considerando-se o sistema unidimensional, ou seja, em expansao radial e isotropica, impli-

cando uma dependéncia somente com a coordenada radial.



Secao 2.1. Formacao de Super-Bolhas a partir da Explosao de SNs 45

2.1.2 Super-Bolhas

Em aglo-merados estelares, as estrelas nascem praticamente ao mesmo tempo, e as mais
massivas (8 Mg ou mais) irdo explodir como SNs de tipo II quando tiverem uma idade
~ 30 milhoes de anos ou menos (a qual é uma escala de tempo quase que instantanea
comparada a escala de tempo dos aglomerados). Os RSNs que se formam no aglomerado
poderao se fundir, gerando ao final uma super-bolha.

Uma super-bolha é caracterizada por: (a) uma alta temperatura interna (7 ~ 10° K)
e uma baixa densidade (n ~ 1072 - 107! ecm™3), composta por uma pequena fragao do gas
interestelar varrido; (b) uma casca fina (envoltéria da bolha), densa e fria com raio Ry, e
que expande com velocidade R , composta por material dos RSNs misturado com maior
parte de gas interestelar varrido e (c) o ambiente interestelar (Cox (1972); Castor et al.
(1975); Weaver et al.| (1977)).

A dinamica de uma super-bolha serd muito parecida com a de um tnico RSN. Nova-
mente, os fatores principais que determinam a sua taxa de expansao sao: a densidade do
MIS, a fonte central de energia e o seu tempo de evolugao. Deve-se notar que nos aglo-
merados estelares, além das SNs de tipo IIEL os ventos estelares também devem contribuir
como fonte de energia. Esta porém, é cerca de uma ordem de magnitude menor que a
energia mecanica injetada pelas SNs de tipo II (Melioli et al. (2008)), e néo sera portanto,

levada em conta neste estudo.
2.1.3 Evolucgao de Super-Bolhas em um Meio Homogéneo: Raio, Energia e Pressao do
Super-Remanescente em Expansao Adiabatica em Fungao do Tempo

Apoés um longo tempo de evolugao, a massa contida dentro no remanescente sera prati-

camente igual & massa do MIS que foi varrida por ele (a qual é maior que a massa inicial

2 A casca expande com velocidade R no MIS por causa da sua maior pressao dindmica relativa ao meio.
Esta se mantém alta devido a continua injecao de energia no centro da super-bolha, fornecida por novas

explosoes de SNs (Melioli (2006])).
3 Durante todo este estudo, sempre que se fizer referéncia a SNs ou SNs de tipo II, estar-se-a incluindo

todas as supernovas resultantes da explosao do nicleo de estrelas massivas (M > 8 M®). Isto inclui nao
apenas as genuinas SN II, mas também SNs Ib e Ic (Melioli et al.| (2008); [Habergham et al.| (2010)). H&
evidéncias observacionais recentes que indicam que ambientes de starburst, como o de M82, possuem uma

concentracdo maior de SN Ib/Ic que de SNII isoladas e menos massivas (Habergham et al.| (2010)))
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ejetada pelas SNs que deram origem ao super-remanescente). Esta massa, m(t), pode ser

escrita como:
m(t) = — (Ru(t))’ p (2.6)

onde p é a densidade do MIS (que serd aqui considerada constante por simplicidade) e
Ry (t) é o raio do super-remanescente em expansao.
A for¢a F' que empurra o RSN devido a pressao Py, interna do gas da super-bolha é
dada por:
F F

Psb:_

1 = FRQI) = F= 47TR§stb (27)

onde Py, é a pressao do gas no interior da casca esférica (regiao (a)). Sendo:

dRsb
v =

o= R (2.8)

a taxa na qual o RSN expande. A partir da segunda lei de Newton, tem-se que:

d .
F= <mR> S i

d (1 .
7 (ngibR> = Ry, Py, (2.9)

Agora, assumindo que no inicio da expansao a energia total Ep é principalmente térmica

e que a pressao interior € uniforme, tem-se:

3
Er = 3 WV = 21 R, Py, (2.10)

onde se estd considerando um gés ideal e monoatoémico (P =n kg T)).

A luminosidade (ou poténcia) mecanica L da super-bolha é definida por:
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_ NsonEsy
t

I (2.11)

onde Ngx é o numero total de SNs que explodem dentro de um intervalo de tempo ¢. Uma
parte da energia da regido (a) serd convertida em trabalho (7) realizado contra a casca

densa (b),

4
=P,V = %Réjbpsb (2.12)

de modo que a taxa total de variagao de energia da regido (a) obedece a equagao:

Ep=1-— % — L — 41R% RPy, (2.13)

Assim, tem-se um conjunto de equagoes, dado por (2.9), (2.10)) e (2.13)) (com incdégnitas:

Er, Ry e Py, assumindo-se como dados constantes L e p).

Substituindo (2.10) em (2.9)) e (2.13]):

dET dRg Er
—=L-2 2.14
dt dt Rg, (2.14)

Br—oriy S (Lome i (2.15)

T = 4T det 3p sb ’
Substituindo (2.15)) em (2.14)):
dRg d , 5 - 2, 5 3L
il - = 2.1

Esta é uma equacao (desacoplada) somente para Rg,. Sera considerado um ansatz do
tipo Ry = A t°, com A e b constantes, para obter sua solugao (Dyson e Williams| (1997)).

Substituindo na equacao anterior, tem-se que:

b=3/5 (2.17)
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125L \ /°
A= 2.1
(1547Tp) (2.18)

Com os valores de A e b, tem-se R,,. Achado Ry, é possivel encontrar como evolui Er,

pela equacao (2.15). Com Er e Ry, encontra-se a fungao para Py, pela equagao (12.10)).
Portanto, o raio do remanescente, sua energia mecanica e pressao em fun¢ao do tempo sao
) Y s

dados por (Weaver et al.| (1977)):

I 1/5 ~1/5 15 . 3/5
Rsb =134 PC\ === era L (L> -
3.2-10% =4 14/11 mpy 1 em=3 0.1-10%anos

(2.19)

L t
Er =4.6-10* 2.20
’ " (3.2 - 1042 %) (0.1 : 106an05> (2.20)

b dyn I 2/5 ’ 3/5( n >3/5 ¢ —4/5
T em2 \3.2- 1012 92 14/11 my 1cem=3 0.1 - 108anos

(2.21)

lembrando que a densidade em massa p = pu n, onde n = ny (= 0.9 n) + ny. (= 0.1n)
é a densidade numérica (em atomos ou moléculas), u = 14/11 my é o peso molecular
médio em um MIS neutro, assumindo ny./ny = 0.1 e my = 1.67 - 1072 g. Os valores
utilizados na parametrizacao das equacoes acima seriam apropriados para a galdxia de
M82 (Cooper et al. (2008); Westmoquette et al.| (2009); |Strickland e Heckman (2009) e
Capitulo , considerando-se a formacao de uma super-bolha na regiao central da galaxia
a partir da explosao de cerca de 3 - 10° SNs em 30 - 10° anos (o que leva a uma taxa de
0.1 SNs/ano, compativel com as observagoes - ver Capitulo . Isto corresponde a injecao
de uma luminosidade de 3.2 - 102 erg/s (supondo que cada SN injeta uma energia igual
a 10°! erg/s). A super-bolha entao atingiria um raio em um meio difuso de acordo com a
equacao (2.19).

Diferenciando a equagao obtém-se uma expressao para a velocidade da camada

superficial da super-bolha (taxa de expansao) que vale:
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_ I 1/5 ~1/5 1 y ~2/5
R=790km/s [ —" L (L> N —
3.2-10% =4 14/11 mpy 1em=3 0.1-10%anos

(2.22)

Dependendo da energia injetada (e portanto da pressdo dentro de uma super-bolha) e
da densidade do MIS, uma super-bolha pode alcancar um raio maior do que a espessura do
disco galactico onde se formou ou, do contrario, ficar confinada dentro do disco, se a sua
pressao for da mesma ordem que a pressao do MIS. No primeiro caso, havera formacao dos
chamados “worms” ou chaminés (Heiles (1979, |1980), |Tomisaka e Tkeuchi| (1986]); Ikeuchi
(1987)), por meio dos quais o gds quente terd um caminho privilegiado para fluir para
fora da galdxia e formar chafarizes ou ventos (como descrito no Capitulo . No segundo
caso, a medida que o gas quente resfria, a super-bolha comecara a fechar-se, diminuindo
o proprio raio e eventualmente colapsando para seu centro. No primeiro caso, a casca da
bolha estard sujeita a uma aceleragao através do ambiente mais rarefeito do disco galactico
(acima da regiao HII), a qual poderd acarrear o desenvolvimento da instabilidade Rayleigh-
Taylor (que ocorre quando um fluido mais denso é acumulado para um fluido menos denso
Chandrasekhar| (1961); de Gouveia Dal Pino (2008))). Esta ird causar a fragmentacao da
superficie da bolha e permitira que o gas quente comece a misturar-se com o MIS ou com
o gés do ambiente intergaldctico (e.g. [Elmegreen (2003); Melioli et al. (2008, 2009); de
Gouveia Dal Pino et al| (2009, 2010))).

O proximo passo é descrever a evolucao das super-bolhas no disco galactico.

2.2 FEscala de Tempo e Luminosidade Minima Necessaria para Romper o

Disco Galactico

Na maioria das vezes a evolucao de uma super-bolha acontece em discos de galéxias
caracterizados por uma distribuicao nao-homogénea de gas. Nestes casos a densidade
decresce ao longo da diregao vertical e por isso a propagacao da bolha ao longo do eixo
perpendicular ao plano da galaxia é mais rapida do que a propagacao ao longo da direcao
horizontal, paralela ao disco. Isto permite, em primeira aproximagao, considerar um céalculo

unidimensional na direcao Z, normal ao disco da galaxia. O equilibrio hidrostatico sera
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considerado no célculo da escala de altura H do disco.

Se a energia injetada na bolha for suficientemente alta, a superficie pode expandir além
da altura caracteristica do disco e entao comecar a acelerar, irrompendo através do disco da
galdxia e se encontrando “de repente” com o halo galactico, que é um meio mais rarefeito
e quente que o disco. Os detalhes do processo de ruptura por explosoes sequenciais de
SNs foram tratados teoricamente por [Tomisaka e Ikeuchi| (1986). Ao invés de incorporar
seus calculos detalhados, o problema sera simplificado, como em [Heiles) (1987)), assumindo
que a densidade do gas ¢é constante até a altura H do disco, e que em conseqiiéncia da
ruptura, a pressao interna da super cavidade ¢ dissipada no halo da galéxia, onde a pressao
¢ menor do que no disco. Neste ponto a pressao interna da super-cavidade deve diminuir
rapidamente para o valor do halo. O super remanescente ird, portanto, esculpir uma super
cavidade cilindrica no disco. O campo gravitacional da galdxia serd desprezado neste
momento. Isto é justificivel, uma vez que os remanescentes rompem o disco a grandes
velocidades em comparacao com a velocidade do som. O campo gravitacional que ja
contrabalanceia a pressao de gas (lembrando que a altura do disco H é determinada pelo
equilibrio hidrostédtico entre o campo gravitacional e a pressao) terd entao pouco efeito
sobre a dinamica do remanescente antes da ruptura.

Sera admitido que Ngy supernovas serao necessarias para que a pressao dinamica da
bolha se sobreponha a pressao do meio. Se houver Ngy SNs num determinado aglomerado
estelar explodindo basicamente ao mesmo tempo, haverd Ngy -10°! erg de energia injetada
numa area com raio igual ao do aglomerado. Este serd o mecanismo de indugao de um
vento galactico. Essa energia injetada vai acelerar o material, que devera irromper através
do disco estratificado, abrindo um buraco no mesmdf}

Serd chamada de L, a luminosidade caracteristica que determina se uma bolha tem
energia minima suficiente para fragmentar-se e expandir-se para fora do disco (estimada
através da conservacao de momento e energia). Esta é definida como a luminosidade para
a qual a velocidade da casca da super-bolha na escala de altura do disco torna-se igual
a velocidade do som isotérmica naquela regiao. Se a superficie da super-bolha alcanca a

méaxima altura do disco com uma velocidade maior ou igual a velocidade do som, ela volta

4 Nas simulacdes feitas de chafarizes galdcticos por Melioli et al.| (2008, 2009) vé-se a formacao de buracos
no disco que se fecham com o tempo (veja Figura [1.2). Através destes é injetada energia de novas SNs

que empurraram o gas para cima do disco.
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a se acelerar por causa da menor densidade do gas encontrada acima do disco, e comega
entao a fragmentar-se (Melioli et al| (2008)). A escala de altura do disco (H) para uma

atmosfera em equilibrio hidrostatico pode ser obtida como funcao da densidade a partir

de:

H = ! /000 p(z)dz (2.23)

o

Mas, por simplicidade, serd tomada a equacao (2.19)), considerando-se que quando a
super-bolha expande a um raio R = H, tera se passado um certo tempo t,. Sendo assim,

o tempo t, é tal que:

H 5/3 " 1/3 n 13 I _1/3
t,~1.2-10° e ( ) L -
anos (15() pc) (14/11 mH) Tem =3 <3.2 : 1042%> (2.24)

Fazendo L = L,, na equagao 1) a velocidade R do super remanescente no momento

de ruptura serd igual a velocidade do som isotérmica ¢, 7 (condi¢do minima de ruptura do

disco). Substituindo (2.24) em (2.22), fazendo R = H, e lembrando que P = py ¢4 no

caso isotérmico, obtém-se (Weaver et al.| (1977)):

2
L,=12-10" erg/s P H CoT (2.25)
P 1079 dyn/cm? 150 pe 30 km/s

A equagdo acima possui vérias simplifica¢oes implicitas (e.g. [Heiles (1987)). Em
primeiro lugar, assume-se que as nuvens moleculares que poderiam estar presentes den-
tro da super-cavidade nao sao centros de condensacao importantes. Se levadas em conta,
poderiam reduzir muito a fragao de energia (injetada pelas SNs) disponivel para o trabalho
mecanico necessario na expansao do super-remanescente (Melioli e de Gouveia Dal Pino
(2004)); (Cooper et al.| (2008)). Em segundo, assumiu-se que nao existe um resfriamento
radiativo significativo no interior quente. De acordo com McCray e Kafatos| (1987)), o res-
friamento atuaria a partir de um raio R, ~ 680 [L/(10% erg/s)]>* n=%6 pc, o qual, para

parametros galacticos, ¢ muito maior do que a escala de altura H. Finalmente, assumiu-se
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que a perda de energia por evaporagao de HI de nuvens difusas é pequena quando com-
parada a evaporacao da casca densa. Esta hipotese deve ser véalida para as nuvens difusas
(mas nao necessariamente para as moleculares). Antes da primeira explosao de uma SN,
as nuvens difusas ja teriam sido destruidas por fotons ionizantes provenientes de estrelas
quentes (Elmergreen (1976); McKee et al.| (1984)). Isso deve ter ocorrido dentro do raio de
Stromgren de um conjunto inteiro de estrelas quentes no aglomerado, igual a 65 n, 23 N3
pc (Heiles) (1987)).

As simplificagoes apontadas acima sugerem que a equagao ¢ adequada apenas
para uma estimativa bem aproximada para a luminosidade de ruptura. Em condic¢oes
mais realistas, os efeitos acima devem ser considerados, como por exemplo, a contribuicao
da pressao turbulenta do MIS. Desse modo, o valor minimo possivel para a razao L/L,
para que a bolha possa realmente dar origem a uma ruptura tem que ser determinado
através de célculos numéricos (veja Capitulo Bﬂ) O que se espera é que esse valor seja
pelo menos maior que 1, pois a frente de choque deve alcancar alturas correspondentes a
algumas vezes a escala de altura antes de sair completamente do disco galéctico e comecar
a acelerar (veja, por exemplo, Koo e McKee (1992))). Mac Low e McCray| (1988) mostraram
que uma condicao suficiente para que se possa gerar um vento a partir da evolucao de uma
super-bolha é L/L, > 5. Este valor nao corresponde a uma condi¢do necesséria, a qual
parece ser um pouco menor, ou seja, L/L, > 3 (Koo e McKee| (1992)).

Para continuar essa estimativa analitica, assume-se que a luminosidade necessaria para

se ter ruptura do disco é entao ~ 3 L,, ou seja:

L 3.5-10%rg/ P H O\ ( cur (2.26)
ruptura — 9-9° erg/s :
P g 10=2dyn/em? ) \ 150 pc 30 km/s

Essa luminosidade critica de ruptura deve ser associada ao numero real das SNs que
explodem em uma determinada regiao. A luminosidade mecanica L, que é a luminosidade
efetiva de uma regiao afetada por Ngy explosoes de SNs (cada uma com energia Fgy) num

determinado intervalo de tempo ¢, pode ser denotada tal como em (2.11)), como sendo a

5 Os efeitos da presenca de um meio mais complexo e sujeito & formacdo de estruturas densas e frias
devido ao resfriamento serao tratados quando for estudada a evolugao espago-temporal de um vento mais

realista através de simulagoes hidrodinamicas tri-dimensionais no Capitulo
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poténcia de injegao de Ngn SNs (Mac Low e McCray| (1988)) e Heiles (1990)):

-1
L =32-10%erg/s Nsw £ ! (2.27)
3-106 SNs ) \ 10%'erg/s ) \ 30 - 10%anos

De acordo com as defini¢bes de Heiles| (1990), vale lembrar que o fenomeno de ruptura
pode ser parcial ou completo. No primeiro caso, chamado de ruptura parcial, a super-bolha
consegue quebrar somente a estrutura do disco fino, de uma galaxia espiral como a Via
Léctea, por exemplo. Ja no segundo caso (ruptura total) a super-bolha quebra inteiramente
a estrutura do disco da galaxia (disco fino e espesso), alcangando assim o halo e o espago
intergaldctico (processo no qual se estd interessado). Pode-se obter o nimero de SNs
necessario para que aconteca uma ruptura total, comparando-se as equagoes acima

e [2:27):

L Z Lruptura =

<1of9dp 2) (15{){ > (306121 >(3010§5 )
Noy > 3.3 - 10410 _m/em ve mfs) 23010 anos (2.28)

£
10%lerg/s

Evidentemente este é um nimero muito alto, pois é realmente muito dificil que um

unico aglomerado estelar possua um numero tao grande de SNs produzidas por estrelas
massivas (SNs de tipo II). Por outro lado, essa quantidade pode ser produzida por varios
aglomerados, como parece ser o caso M82 onde uma ou duas centenas de aglomerados
na regiao central devem estar participando no processo de formacao do vento (Capitulo
1). Por este motivo, eventos de ruptura total devem ser raros em galdxias comuns. Além
disso, é preciso lembrar que na equacao acima as perdas radiativas foram consideradas
despreziveis. Em situacoes onde as emissoes radiativas tornam-se importantes, o niimero
de SNs necessario para gerar um vento com condigoes semelhantes pode ser ainda mais
alto (ver Capitulo [3). Esses fatos sugerem ainda que os ventos devem desenvolver-se
somente nas regioes centrais das galaxias, onde ha uma maior concentragao de aglomerados

estelares.
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2.3 Ejecao de Material das Galaxias - Uma Solucao Analitica de Vento

Galactico Estacionario Adiabatico

Nas sec¢oes precedentes foram examinadas as condigoes necessarias através das quais
as SNs (principais fontes de energia de uma galdxia) podem romper o disco galdctico e
empurrar o gas a velocidades transonicas. Agora, precisa-se estimar qual serd a velocidade
atingida pelo fluido ejetado e compara-la com a velocidade de escape, para saber se esse
material retornard ao disco (formando chafarizes galdcticos), ou se a velocidade do vento
excederda a velocidade de escape da galaxia permitindo a formagao do vento galactico e o
escape definitivo do gés ejetado para o MIG.

A velocidade de escape é a velocidade minima necessaria para o gas vencer a gravidade
e pode ser obtida da equacao de conservagao de energia ou momento. Considerando-se
uma uma geometria esférica, obtém-se que v, = 2GTM. Para os parametros de M82, por
exemplo, tomando para o raio da regiao central R = 200 pc e para a massa contida nele
M =7-10% Mg, tem-se que vy (200 pc) = 170 km/s.

O gas conseguird vencer a barreira gravitacional da galaxia, ou ira retornar na forma
de um chafariz galactico? Para responder esta questao, deve-se comparar esta velocidade
com a que o gas ird atingir a esta altura.

Para isso, sera considerado aqui um modelo simples de vento estacionario e adiabatico, o
qual foi estudado pela primeira vez por|Chevalier e Clegg) (1985). Supoe-se que inicialmente
o disco e o halo da galdxia estejam em equilibrio hidrostatico. Sera tomado como exemplo
apenas a regiao central de M82, admitindo que a mesma é esférica, de raio R. Sera
considerado neste momento que a ejecao de gas ¢é estacionaria e que a energia injetada
pelas SNs é tao intensa que a gravidade pode ser desprezada. Os cédlculos feitos a seguir
serao unidimensionais e dependerao apenas da distancia r. Também serao adicionados
termos fontes nas equagoes de energia e movimento para expressar a injecao de energia e
massa pelas SNs. As taxas totais de massa e energia injetadas na regiao central de M82 sao
dadas por MeFE , respectivamente, sendo estas constantes no tempo e no espago, dentro
da regiao de raio R. Efeitos dissipativos também serao desprezados.

O sistema de equacoes é dado pela equacao de continuidade para a densidade com um

termo fonte g:
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—

0
LV p

5 v)=q (2.29)

Como 0, =0, d, = 0y = 0 e 0, # 0 (por hipétese), tem-se que:

—2§(pm"2) =q (2.30)

onde para r < R, g = M/V,V =4 R*/3, parar > R, ¢ = 0 e lembrando que Méa
taxa de massa injetada na regiao central da galaxia. A equacao de movimento é dada por:
dv

— — d
=V P-pVitfy (2.31)

. o - . e —
onde 1 é o potencial gravitacional, P é a pressao térmica do gés e f, = ¢ v representa
uma forga externa ao sistema proveniente das SNs. Desprezando o termo gravitacional

(p V ¥):

= _ 2.32
ST (2.32)

E a equagao de conservacao de energia com termo fonte ¢ é dada por:

0 1 1 — N 1
o [p<§v2+¢+ﬁg)}+v- [pv-(iv +¢+77 1Z>+Q1+Q2] =5 (2.33)

— —
onde v é a razao entre calores especificos do gas, ()1 é o fluxo de calor e ()5 é o fluxo
radiativo. Parar < R, § = E/V, onde E é a taxa de energia injetada na regiao central da
galaxia, e para r > R, 6 = 0. Considerando que o sistema estd no estado estacionario, e

desprezando-se os termos radiativos e de condugao de calor e a gravidade, tem-se que:

10|, 1 v P\|
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Note que ¢, f(; e ¢ sao termos fontes devido a injecao de energia e massa provenientes das
SNs. A solugao do sistema de equagoes (2.30)), (2.32)) e (2.34) é (Chevalier e Clegg| (1985),
Strickland e Heckman| (2009)):

1\ CeE 2\ 51T
37 —+ = v+ v — 1 —+ = v+
E -z —— . r <R (2.35)
3y + 1 v+ 1 R
e
1 2 2(77+11>
Yol g\ 2
BT (—+ 1ﬂ2> _ (%) ,r >R (2.36)
g
onde:
B =uv/cs (2.37)

é o numero de Mach.

Para encontrar a densidade quando r < R, basta integrar (12.30)):

_a

_ R 2.38
a0 "< (2.38)

P

Para encontrar a densidade quando r» > R, basta lembrar que o fluxo de massa que

passa através de uma superficie esférica de raio r é igual ao fluxo de massa quando r = R:

drrip, = 4T R?pr =

4rr?p, = 47r]%2ﬁ =
3v
g’

Para encontrar v, é preciso saber qual é a velocidade do som ¢, no meio. Supondo

que o fluxo de energia é adiabatico, pode-se obter entao a velocidade do som em qualquer
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ponto. Se a equagao ([2.34) for resolvida para r < R, por exemplo, substituindo-se ([2.38)),

e lembrando que:

=1 (2.40)

2 — _B/M (2.41)

Substituindo (2.41)) em (2.37)):

. v 62 1 —-1/2
v :W:ﬁ<7+m) (2.42)

Note que o ponto sonico, ou seja, quando v = ¢; ou § = 1, ocorre em (substituindo

f=1em (235) ou ([2.30)):

r/lR=1=r=R (2.43)

Sendo assim, tem-se que a densidade para r < R e substituindo ({2.35)), (2.42)) e ¢ em
[2.33):

—(1+3y) 14y

(3’Y+[;2) T+57 <_1+»y+;2)2(1+5'v) <,B_2 n L>1/2

. p 143y 1+ 2 v—-1

p= M3/2 E-1/2 R—2 - 47 T <R
(2.44)

E substituindo (2.36)), (2.42) e q em ([2.39):

M3/2 F-1/2 R—2 A7
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Para encontrar a temperatura, considera-se um gas ideal tal que:

k
o= BT (2.46)
1

onde p foi definido na equacgao (2.19)) e substituindo (2.46) em ([2.41)):

o (kp/w)T _ (B 1\
E finalmente de (2.40), (2.41)), (2.44) e (2.45), tem-se que:
—~(1437) Ly
Bytoy | TP =l 2| 205
P 1+3y Ty
P = = 75 ,m < R (2.48)
- 5 )
4’}/671' (7 + ﬁ)
14
<—1+v+ 2 ) 2(1-7) ﬁ%
P 1+~
P= M2 B2 g2 R (2.49)
- 2
dym R? (’32 + ﬁ)

Note que o que foi feito aqui foi isolar os parametros livres R, M e E, obtendo-se
novas variaveis adimensionais que dependem apenas do ntimero de Mach 3, que por sua
vez depende da distancia ao centro r.

A Figura [2.1] apresenta as curvas das solugoes do vento estacionario adiabatico v*, T,
p* e P* em fungao da distancia, considerando v para um gas ideal monoatomico (igual a
5/3).

Considerando-se que toda energia injetada pelas SNs é convertida em energia cinética
de expansao da super-bolha, tem-se que a velocidade terminal do vento v, é dada por

(Veilleux et al.| (2005); Strickland e Heckman, (2009)):

.\ 1/2
2F
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Figura 2.1: Solugao do vento estacionério adiabético como fungao de r/R, utilizando v=5/3,

onde R é o raio de injecdo do vento com taxa de massa M e energia E. Sdo os pardmetros
livres do modelo R, M e E. As varidveis adimensionais sdo: v* = v/(M~Y/2 EY?) T* =
(kp/p) T/(E MY, p = p*(M3/? E-1/2 R=2) e P* = P/(M'/? EY/? R™2). Este grafico
concorda com |Chevalier e Clegg] (1985)).

a qual é compativel com a velocidade encontrada quando se faz r — oo na Figura [2.1]

Utilizando £ = 3.2-10* erg/s e M = 1.6 M, ano~! (as quais sdo taxas compativeis com
as estimativas de M82, correspondendo a uma taxa de injecao estacionaria de supernovas
da ordem de 0.1 SN /ano, durante um tempo de 30-10° anos, onde cada SN possui 16 M, e
10°! erg/s), obtém-se uma velocidade terminal para o vento ~ 2500 km/s. Esta velocidade
terminal é maior do que a encontrada nas simula¢oes numéricas (e.g. |[Tenorio-Tagle e
Munoz-Tunon| (1998)); Strickland e Stevens (2000); Cooper et al.| (2008)); veja também
Capitulo [3). Como serd visto em um célculo mais realista, parte da energia injetada pelas
SNs ¢ irradiada e, portanto, nao é convertida em energia mecanica do vento, resultando
uma velocidade menor.

Note que o valor de vy, (e 0 encontrado nas simulagoes numéricas - Capitulo 3)) é muito

maior que o valor da velocidade de escape na mesma distancia, o que caracteriza a formacao
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do vento (Figura [2.2).

Velocidade
D,5|||\||\‘||||\\ T T T T [ T

L log v* 1

00— —

0.8 =

log Vese

2ol oy P T R P I IR
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2 1.4
leg (r / 200 pc)

Figura 2.2: Solugao para a velocidade do vento adiabético (Chevalier e Clegg (1985)) e a
velocidade de escape como fungéo de /R, onde R=200 pc é o raio da regido de injecao de
vento com taxas M = 1.6 Mg ano™! e E = 3.2 - 10*? erg/s, com massa total da regido
ativa ~ 7-10%Mg e v = 5/3. As varidveis adimensionais sio: v* = v/(M~1/2 E/?) e

V%, = Vese/ (M2 EV/2), onde vq. é a velocidade de escape.

2.4 Um Modelo Analitico de Vento Galactico Estacionario
Nao-Adiabatico
Strickland e Heckman (2009) deram um passo além no modelo estaciondrio adiabético
descrito na segao precedente, e levaram em conta a eficiéncia com que a energia das SNs e

dos ventos estelares € injetada no vento galactico, bem como a inje¢ao adicional de material

frio do MIS. Com isso, substituiram M e E, respectivamente, por:

Mgy = CMsnysw + Meoia = CvMsn 4 sw (2.51)



Secao 2.4. Um Modelo Analitico de Vento Galéctico Estaciondrio Nao-Adiabdtico 61

Eeff = ECESN+SW (252)

onde E.r; e My sio as taxas efetivas de energia e massa injetadas pelas SNs de tipo 11
e ventos estelares, Mcold é a taxa de massa adicional injetada devida ao ambiente frio do
MIS, v > 1 fornece a fracao adicional de massa devido a esse material frio do MIS, € < 1
determina a eficiéncia de termalizagao das SNs e ventos estelares, isto é, a fracao destes cuja
energia nao se perde por radiagao, mas ¢é transformada efetivamente em energia mecanica
do vento; e ¢ < 1 considera a fracao de todas as SNs e ventos estelares que ocorrem em
regides onde as condigdes levam a uma termalizagdo nao desprezivel (e.g. |Melioli e de
Gouveia Dal Pino (2004))).

Para M82, [Strickland e Heckman| (2009) encontram que 30% < € < 100% e 1 < v <
2.8 para que as caracteristicas observadas de M82 sejam satisfeitas. Substituindo-se as

equagoes (2.51) e (3.2) nas equagoes (2.42)), (2.44), (2.44)), (2.47), (2.48) e (2.49), obtém-

se as solucoes para esse vento nao-adiabatco. A Figura [2.3| compara a solucao do vento

adiabatico (da Figura com o modelo de nao-adiabatico acima utilizando parametros
caracteristicos. Verifica-se que o vento nao-adiabatico possui uma temperatura menor e
uma densidade maior que o vento adiabatico em virtude do resfriamento radiativo do gés.
Do mesmo modo, a velocidade desse material resfriado (fase fria do vento - conforme sera
visto no Capitulo [3) possui uma velocidade bem menor, ~ 600 km/s, porém ainda maior
que a velocidade de escape, e é compativel com a velocidade de filamentos emissores da
linha Ha presentes no vento de MS82.

Verifica-se ainda que a parametrizacao de (, v e €, introduzida por Strickland e Heckman
(2009), pode alterar de forma expressiva a evolugdo do vento no caso de M82. Em outras
palavras, injecao adicional de massa fria do MIS no vento, e a redugao da eficiéncia de
termalizagao pelas SNs e ventos estelares (devido a perda por radiacao de parte da energia
destes), pode afetar toda a evolugao e as condigoes do vento.

No Capitulo (3| esses aspectos serao explorados mais realisticamente a partir de si-
mulagoes numéricas hidrodinamicas tri-dimensionais da evolucao do vento interagindo com
o MIS do disco e com o halo galactico, levando-se em conta as perdas radiativas do gas.

Além disso, as solugoes analiticas descritas neste Capitulo serao comparadas as solugoes
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Capitulo 2. Estudo Analitico de Chafarizes e Ventos Galédcticos Induzidos por Supernovas

numéricas do Capitulo [3|
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Figura 2.3: Comparagao entre o modelo de vento estacionério adiabdtico curvas (linha azul) e

o modelo nao-adiabdtico (linha vermelha), para (a) logaritmo da densidade, (b) logaritmo da
temperatura, (¢) logaritmo da pressao e (d) velocidade na diregéo Z, em fungio da distancia
r. Para o modelo ndo-adiabdtico, foram considerados os valores limites para e = 0.3 e v = 2.8
determinados por [Strickland e Heckman| (2009) para a galdxia M82, além de ¢ = 1. Os
parametros da regiao de injegao sao: R = 200 pc, M=16 Mg /ano e E =3.2-10% erg/s.



Capitulo 3

Simulacoes Numéricas Hidrodinamicas Tridimensionais

Neste Capitulo serao estudadas simulagoes hidrodinamicas tridimensionais, adiabaticas
e com resfriamento radiativo, de um vento galactico continuo e intermitente, com aplicagao
ao vento de M82. Esses resultados também serao comparados com as observacoes e com

diferentes modelos numéricos da literatura.

3.1 Condigoes Iniciais para as Simulacoes Hidrodinamicas de M82

As simulagoes hidrodinamicas abaixo para M82 foram realizadas utilizando-se o cédigo
YGUAZU (de rede adaptativa e quimio-hidrodinamico; Raga et al.[ (2000); Masciadri et al.
(2002); Raga et al.| (2002); Gonzalez et al.| (2004)); Melioli e de Gouveia Dal Pino| (2004));
Melioli et al| (2005} 2006, [2008, [2009); Apéndice [A]). Neste trabalho utilizou-se uma versao
do cédigo similar & que havia sido empregada em Melioli e de Gouveia Dal Pino| (2004);
Melioli et al.[ (2005l 2008, 2009), no estudo da formacao de chafarizes galdcticos por SNs. As
equacoes que descrevem a evolucao do sistema sao as equacoes hidrodinamicas de Euler de

conservacao de massa, momento e energia, dadas, respectivamente, pelas equacoes abaixo:

dp - —
. _ 1
StV (pv)=0 (3.1)
dv S 1o 1 -
— . = —— P _— .2
o + v -Yv pV + p f et (3.2)
d —
(09) L G (s ¥) = (3.3)
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onde 7 é o vetor velocidade, s a entropia do sistema, P é a pressao, p é a densidade em
massa, f;m representa todas as forgas de natureza nao hidrodinamicas (como, por exemplo,
o campo gravitacional) e £ é a taxa de resfriamento liquido radiativo (dada pela diferenga
entre os termos de resfriamento e os termos de aquecimento). O sistema de equagoes
acima é completado por uma equagao de estado de gés ideal (veja o Apéndice |A| para uma
descri¢ao mais detalhada).

A distribui¢ao inicial do géas no disco é obtida a partir da solugao da equagao de movi-

mento no estado estacionério. Na equagao (3.2)) tem-se que:

v 00 =
7R + (0.V)v (3.4)

Tomando 0v/0t = 0 no estado estaciondrio, resulta que:

1
(17 17)'(1 = ;VP — V(I)tot (35)

onde ®,,; é o potencial gravitacional total do sistema, isto é, do disco e do esferdide central
de estrelas (veja adiante, equacgao (3.10))).

No plano z = 0 do disco pode-se assumir que o gas é predominantemente suportado
pela rotacao. Deste modo, a velocidade rotacional (isto é, a componente azimutal v, da

velocidade na equagao acima) é dada simplesmente por:

T@‘I)tot 1/2
V(1) = €rot ar

onde o termo e, foi introduzido para corrigir v,(r) da presenca de outras forcas no gas,
além da centrifuga: se o disco fosse suportado somente pela rotacao, entao e,,; = 1. Num
caso mais realista e que serd considerado nas simulagoes deste Capitulo, uma pequena
parte da forga gravitacional é suportada pelas pressoes térmica e turbulentas do MIS, e
serd adotado, tal como |Strickland e Stevens| (2000), €., = 0.95.

A equacgao acima vale porém somente para z = 0, como foi dito. Para atenuar a ve-

locidade de rotagao do gas acima do plano galactico, e ter um halo galactico nao-rotativo,
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assume-se um modelo simples onde a rotacao (e, conseqiientemente, v,,) cai exponencial-

mente com o aumento da altura z acima do plano da galéxia:

e = erot €xp (—2/2rot) (3.6)

onde z.,, = b kpc dé a escala de altura para essa redugao na velocidade rotacional com
a altura. A Figura apresenta a curva de rotagao no plano (z = 0) e para diferentes
alturas resultante da distribuicao de massa adotada que serd descrita a seguir. A curva de

rotacao no plano é comparada a observada para M82.

curva de rotacao
L L T T ' T T T T I T T T T

y_phi {km/e)

r (pe)

Figura 3.1: Curva de rotagdo no momento inicial da simulagdo hidrodindmica em z = 0.
Os simbolos correspondem a curva de rotacao no plano, observada para M82, retirado de

Strickland e Stevens| (2000])

Para construir a distribuicao de densidade inicial do disco e do halo adotou-se, tal como
Strickland e Stevens| (2000), uma simetria azimutal, de modo que as variaveis dependerao
apenas de z e r.

Foi adotada uma distribuicao central esferoidal de estrelas com um potencial gravita-

cional com perfil de King:
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o) = T T (3.7)

onde pss(w) ¢é a densidade de estrelas como funcao da distancia radial ao centro do esferdide
w, sendo w = V12 + 22, e pg é a densidade da regiao central de raio wy = 350 pc. Portanto,

o potencial deste esferdide estelar (®y,) é dado por:

In<(w/wy) + 1+ (w/wp)?
Do) = - e { ! (3.)

Wo w/wo

onde M,, =2-10%® M, é a massa da regido central contida em wy: M, = 47Tpssw§.
O potencial gravitacional do disco da galaxia é dado pelo modelo de Miyamoto e Nagai
(1975)):

GM, 1SCO
q)disco(w) = - d (39)

Vi (a+ v’

onde a = 222 pc e b = 75 pc sao as escalas radial e vertical do disco e Myjseo = 2 - 109 Mg,

¢ a massa do disco. Sendo assim, o potencial total no disco ®,,; é dado por:

<I)tot = q)ss + (I)disco (310)

O perfil inicial de densidade estratificada do meio é obtido a partir do equilibrio
hidrostatico entre a gravidade e a pressao do gas do disco e do halo na direcao verti-
cal, considerando-se um meio isotérmico (Strickland e Stevens (2000)). A densidade inicial
do disco é entao calculada a partir da equacao de movimento na direcao z, considerando-se
o equilibrio hidrostatico (v, = 0). Nesse caso a equagao ¢é simplesmente dada por:

1 =

027vp—§q>eff (3.11)

sendo que ®.¢; corresponde ao potencial gravitacional efetivo, onde se descontam do po-

tencial total acima os efeitos do potencial centrifugo devido aos movimentos de rotacao.
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Desta forma, dadas as equacgoes (3.10)), (3.11)) e (3.6]), obtém-se para a densidade do disco
e do halo:

Droi (1, 2) — €2Pyor(1,0) — (1 — €*) Pyt (0, 0)] (3.12)

pdisco(ra Z) = Pdisco,0 ETP [_ 2

Cs,T,disco

Dior(r,2) = A Dior(r,0) — (1 = )1 (0, 0)] (3.13)

,Ohalo(r7 Z) = Phalo,0 ETP | — B
Cs,T,halo

A temperatura do disco (T ~ 6.7 - 10* K) corresponde a uma velocidade de som
isotérmica ¢ 7 disco = (l“’BTT) i = 30 km/s. Este valor foi adotado para assegurar uma
espessura do disco larga o bastante para mimetizar um MIS multifdsico e bem mais com-
plexo que pode possuir outras componentes, como turbuléncia, campos magnéticos e raios
cdésmicos, que nao estao sendo considerados no simples perfil estratificado aqui adotado
(Strickland e Stevens (2000)) - veja as também as se¢oes adiantes). Considera-se também
que um halo quente (T ~ 6.7 - 10° K; ¢s7ha0 = 300 km/s) desenvolveu-se ao redor de
MS82 gracas a elevada taxa de formacao estelar recente, devido ao provavel encontro com
a galaxia companheira M81 (Capitulo [1).

A densidade total p é portanto:

P(ﬂ Z) = pdisco(r7 Z) + phalo(ra Z) (314)
e a pressao deste sistema é dada por:
p(’l“, Z) = pdiSCO(T7 Z)CE,T,disco + phalo(ry Z)CE,T,halo (315)

Os parametros utilizados nas simulacoes deste Capitulo encontram-se sumarizados na
Tabela Estes sao os parametros que melhor reproduzem as condigoes gerais do disco

da galdaxia M82 (Strickland e Stevens| (2000)).
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M,, 2.10% M,
Mdisco 2- ]-09 M@

wo 350 pc
a 222 pc
b 75 pc

Cs,Tdisco 30 - 105 Cm/S

Cs Tohalo | 300 - 10° cm/s

€rot 0.95
Zrot 5 kpC
Ndisco,0 20 Cm_3

Nhalo,0 2-107% cm ™3

Tabela 3.1 - Condicoes iniciais constantes utilizadas nas simulagoes numéricas hidrodindmicas

E importante notar que nas simulacoes deste Capitulo, que sao puramente hidrodinami-
cas, nao se leva em conta os efeitos de campos magnéticos. Pouco se sabe acerca da inten-
sidade dos campos magnéticos em M82. Contudo, é bem provavel que estejam presentes
gragas a rica abundancia de gas e a formagao estelar. Os campos magnéticos das estrelas
sao advectados através de jatos e ventos para o MIS continuamente e devem ser também
carregados com o vento galactico. Sua importancia dinamica no presente tratamento nao
serd abordada. Esta serd tratada em um calculo futuro (ver Capitulo 4.

O dominio computacional das simulacoes é um cubo em coordenadas cartesianas com
1500 pc de lado, o que permite analisar a evolugao do vento de M82 num tempo de até
alguns milhoes de anos. Sendo assim, a matéria escura nao foi incluida nas simulagoes
numeéricas, pois ela seria pouco influente na escala analisada. A fronteira inferior do cubo
corresponde a base z = 0 do disco. Como as simulacoes sao realizadas para apenas a
metade superior do disco e do halo da galdxia, estabeleceu-se uma fronteira reflexiva em
z = 0. As demais fronteiras do dominio sao continuas ou abertas. O vento é injetado na

regiao central do disco num raio de 24.6 e 200 pc (veja adiante).
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3.2 Resultados das Simulacoes Numéricas Hidrodinamicas

Foram realizados trés conjuntos de simulacoes: um considerando-se ventos continuos,
isto é, com injecao de massa e energia a taxas constantes, e outros dois conjuntos considerando-
se ventos intermitentes, isto é, com injecao de energia e massa a partir de explosoes de SNs
geradas em 100 aglomerados estelares distribuidos randomicamente no espaco e no tempo
na regiao central do disco (ver adiante).

Para cada conjunto foram realizadas tanto simulacoes adiabaticas como sujeitas a res-
friamento radiativo. Neste ultimo, dois casos foram considerados. Em um deles o res-
friamento radiativo foi calculado explicitamente através da equacao de conservacao de
energia (equagao (3.3)). Admitiu-se neste caso que o resfriamento pode processar-se fora
do equilibrio de ionizacao, de modo a permitir a evolucao das espécies quimicas do gas
separadamente. Para tal, é computada uma equagao de continuidade (equacao (3.1f)) para
cada uma das espécies quimicas, além de avaliar-se a evolucao da densidade total, dada
pela soma de todas as espécies, através da equacao do Apéndice|A| (Raga et al.| (2000,
2002))). O resfriamento radiativo liquido £ (p,T) (equagao do Apéndice |A)) é entao
avaliado a partir da contribuicao de todas as espécies computadas. Estas incluiram o HI,
HII, OI, OII, OIII, CII, CIII e CIV.

Num outro conjunto de céalculos avaliaram-se as perdas radiativas de modo implicito
admitindo-se o equilibrio e manutencao da abundancia relativa das espécies (com meta-
licidade semelhante a solar). Neste caso a equagdo de conservagao de energia é evoluida
adiabaticamente no dominio computacional e entao a densidade de energia é corrigida em
cada ponto pelo efeito da perda radiativa do gas. Esta é calculada utilizando-se uma curva
de resfriamento A(T) (Apéndice para um gas em equilibrio de ionizagao opticamente
fino com abundancias solares, de modo que L(p, T) = p* A(T) erg cm™2 s (McWhirter
et al.| (1975); Aldrovandi e Pequignot| (1973)); [de Gouveia dal Pino e Bengz| (1993))).

Os testes numéricos foram realizados com diferentes resolugoes de rede adaptativa, isto
é, com resolucoes maximas na grade adaptativa de 128, 256 e 512, onde a resolucao de 128
corresponde a células cibicas no dominio computacional cartesiano com 11.7 pc de lado;
a resolucao de 256 corresponde a células de 5.9 pc lado, e a resolugao de 512 corresponde
a células de 2.9 pc lado.

A injecao do vento nas simulacoes é parametrizada por M , Ee R, onde M e E sao as
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taxas de massa e energia injetadas por SNs, respectivamente, e R é o raio da regiao central
do disco onde ocorre a atividade de starburst com a explosao de SNs e onde efetivamente
o vento se inicia (como discutido no Capitulo . Estes parametros para os trés conjuntos

de simulacoes realizados se encontram na Tabela [3.2]

conjunto | M (Mg /ano) | E (erg/s) | R (pc) | n° de SNs/ano
(i) 0.025 5-100 | 246 0.0016
(ii) 1 10* 200 0.03
(i) 1.6 3.2-10 | 200 0.1

Tabela 3.2 - Parametros das taxas de massa, energia e SNs injetadas e do raio da regiao de injecao do

vento nas simulagoes numéricas hidrodinamicas.

O primeiro conjunto de simulagoes, (i), de ventos continuos, é apenas um teste para ser
confrontado com a teoria e servira de guia para a analise dos casos intermitentes, os quais
sdo mais realistas e compativeis com as observagoes. O conjunto (ii) de ventos intermitentes
foi inspirado em parametros utilizados por (Cooper et al.| (2008)), e o conjunto (iii), também
de ventos intermitentes, possui parametros que foram obtidos considerando-se uma taxa

de 0.1 SNs/ano explodindo durante 30 - 10° anos, como serd visto adiante.

3.3 Vento Continuo (Inje¢ao de Massa e Energia Constantes)

Todas as simulagoes do conjunto (i) apresentadas nesta se¢ao possuem resolugao de

5123,

3.3.1 Vento Continuo Adiabdtico

As simulagoes do vento continuo adiabdtico possuem uma taxa de injecao de energia
de cerca de uma a duas ordens de magnitude menor do que as simulagoes de ventos inter-
mitentes (Tabela , correspondendo a uma taxa de SNs de 0.0016/ano e por unidade
de 4rea de 8.3 - 1077 SN/ano/pc?, enquanto os ventos intermitentes dos conjuntos (ii) e
(iii) possuem uma taxa média por unidade de drea de 2.5 - 1077 SNs/ano/pc? e 7.5- 1077
SN/ano/pc?, respectivamente. Embora o vento continuo seja uma idealizagao do vento

real de uma galéxia starburst, conforme pode-se verificar comparando os painéis da Figura
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.2 com as imagens de M82 nas Figuras e ele serve para uma comparagao com os
modelos analiticos descritos no Capitulo [2| (veja Figura , e também para testar a ve-
racidade de testes numéricos mais complexos e realistas, como os modelos nao-adiabaticos
e/ou intermitentes que sera visto adiante.

A Figura [3.2| mostra um corte lateral da regiao central do disco, exibindo o vento
continuo adiabdtico apés ter evoluido 1.8 - 10% anos. O vento demora cerca de 0.8 - 105
anos para romper o disco e 2 - 10% anos para atingir uma altura de 1500 pc. Ele se torna

estaciondrio a partir de ~ 3.4 - 10° anos.
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Figura 3.2: Corte lateral do vento continuo (i) adiabatico apés 1.8 - 106 anos, para a (a)
densidade, (b) temperatura, (c) pressdo e (d) velocidade na diregéo Z. A escalas de cores dos
painéis (a), (b) e (c) sdo logaritmicas e as unidades fisicas estao indicadas na parte superior
dos painéis. No painel (a) os vetores de velocidade do vento (componentes v e v) estao

superpostas na figura. A resolucao é de 5123.

Verifica-se a presenca de 2 regimes:
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1. uma bolha quente e rarefeita, envolta por

2. uma casca ligeiramente mais densa e mais quente (e com pressdo maior, em con-

sequéncia) formada pelo impacto do vento com o material do halo.

O vento desloca-se com uma velocidade maxima ~ 2250 km/s correspondendo a um
nimero de Mach em relagao ao halo § = ;’sz—ztl‘; ~ % ~ 7.5. Isto implica que o vento
desloca-se supersonicamente em relacao ao meio. A casca em forma de arco em volta da
bolha é na verdade uma frente de choque que varre o material do halo, e ao mesmo tempo
desacelera o material que emerge continuamente com o vento, conforme ¢é visto na Figura
(d). Utilizando a conservacao de momento em ambos os lados dessa descontinuidade,
é possivel avaliar a velocidade de propagacgao da frente de choque adiabatica. Para um
choque com alto nimero de Mach, esta é dada por (e.g. de Gouveia dal Pino e Benz

(1993)):

~1/2
Ve 7 U (ﬁ) ~ 613km/s (3.16)
Ph

onde os indices ¢, v e h referem-se ao choque, vento longe do choque e ao halo, respectiva-
mente (no calculo foi utilizado p,/pn ~ 10). Este valor é compativel com a velocidade de
propagagao da casca e estd em torno deste mesmo valor na Figura [3.2]

No interior da bolha tem-se: p ~2.5-107% a 107 gem ™3, T~ 1.6-10°a 10° K e P
~ 10712 dyn cm™2. A regido de choque entre o vento e o halo possui p ~ 1072° g cm ™3, T

~1.6-10°225-10"Ke P ~ 107! dyn cm™2

3.3.2 Vento Continuo com Resfriamento Implicito

O vento de M82 apresenta claramente uma complexa estrutura de filamentos e con-
densagoes frias, observadas particularmente no éptico (Capitulo (1)), as quais sdo perme-
adas pelo gds mais quente ao redor (veja Figuras e . Estas sao possivelmente fruto
do resfriamento do material chocado e comprimido pelo vento na casca. Para verificar a
formagao de estruturas no vento no sistema simulado, tem-se que levar em conta as perdas
radiativas do gas. Como ha interesse em rastrear a formagao de estruturas apenas no ma-

terial do vento (e nao no disco inteiro), restringiu-se o célculo das perdas radiativas apenas
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a regiao cilindrica que o envolve, isto é, as partes do gas que sao diretamente empurradas
pelas SNs no vento. No restante do dominio computacional, a equacao de energia é com-
putada em sua forma adiabatica. Isto garante a manutencao do disco galactico estaciondrio
ao redor do vento, tal como estabelecido inicialmente. Este procedimento foi adotado nao
apenas nos testes simulados que se seguem, mas em todos os testes envolvendo resfriamento
radiativo (implicito ou explicito) que serao apresentados no decorrer deste Capitulo.

Os painéis da Figura[3.3|exibem os resultados para um vento continuo sujeito ao resfria-
mento radiativo implicito, e que possui também a parametrizacao (i). Nota-se claramente a
formacao de condensacoes mais frias e densas na regiao central da casca. Quando compara-
dos com o modelo adiabético (Figura[3.2)), os painéis da Figura revelam que o material
da casca nao apenas resfria-se devido as perdas radiativas, mas também fragmenta-se.
Esta fragmentacao deve-se ao efeito combinado das perdas radiativas e da instabilidade
de Rayleigh-Taylor (e.g. |de Gouveia Dal Pino| (2008)). Como comentado anteriormente,
esta ocorre sempre que um fluido mais denso é sustentado por, ou acelerado para, um
fluido menos denso, tal como no caso. Essa situagao configura-se como instavel e leva a
uma precipitagao de material mais denso sobre o fluido menos denso, causando a formacao
de estruturas em forma de “dedos” ou “cogumelos”, como se vé na Figura Como a
velocidade é maior na regiao central da casca, o material ai é mais fortemente acelerado e
por isso, resfria-se e quebra primeiro que nas partes laterais da casca. Este é um fenomeno
muito semelhante ao que ocorre na extremidade de jato proto-estelares, por exemplo (de
Gouveia Dal Pino| (1999); |de Gouveia dal Pino e Benz (1993] [1994); lde Gouveia dal Pino
e Birkinshaw| (1996); |de Gouveia dal Pino e Cerqueiral (1996); |de Gouveia dal Pino et al.
(1996); de Gouveia Dal Pino| (2001)).

Nota-se ainda que as partes laterais da casca da bolha estao também mais densas,
formando uma parede conica resfriada. Isto é uma ocorréncia natural do que acontece
com o material ejetado logo na base do vento. A medida que esse material é aquecido
e comprimido ainda no disco pelo impacto lateral com o gas do MIS, ele se resfria mais
rapidamente. J& o interior da bolha, por ser mais rarefeito, tem sua temperatura pouco
modificada, e suas caracteristicas pouco diferem do caso adiabatico. Nota-se também que
o vento envolvido pela casca propaga mais lentamente que o vento adiabdtico. Isso ja

era esperado, pois parte da energia mecanica do vento ¢é dissipada sob forma radiativa no
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Figura 3.3: Corte lateral do vento continuo (i) com resfriamento implicito apés 1.8-10° anos,
para (a) densidade, (b) temperatura, (c) pressdo e (d) velocidade na direcao z. A resolugao

é de 5123.

presente caso.

3.3.3 Vento Continuo com Resfriamento Explicito

A vantagem do calculo com o resfriamento radiativo explicito fora do equilibrio, acom-

panhado das mudangas quimicas das espécies, ¢ que este permite rastrear o enriquecimento

quimico do meio circundante a galdxia pelo vento (e.g., Melioli et al.| (2008, 2009)); de Gou-|

wvela Dal Pino et al| (2010)).

As simulacoes para um vento continuo com resfriamento explicito sao ilustradas na
Figura [3.4]
A evolugao fisica da bolha e dos filamentos é andloga ao caso implicito, porém, nota-se

que é necessario um tempo maior para a bolha fragmentar-se completamente (~ 2 - 10°
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Figura 3.4: Corte lateral do vento continuo (i) com resfriamento explicito apés 1.8-10° anos,
para a (a) densidade, (b) temperatura, (c) pressao e (d) velocidade na dire¢do Z. A resolugao

é de 5123.

anos), em comparagao ao caso implicito (~ 1.2 - 10° anos), sugerindo que neste tltimo o
processo de resfriamento seria mais eficiente. Note que nao foi considerada a presenca de
metais mais pesados que o oxigénio no calculo com resfriamento explicito. Num plasma com
T < 10° K, o oxigénio, o nednio e o ferro devem ser os resfriadores mais eficientes
land e Dopital (1993); Strickland e Heckman| (2009)). Como estes estao presentes na curva

de resfriamento A (T,Z) nos testes com resfriamento implicito, isto explicaria o porque da
aparente maior eficiéncia no resfriamento na formacao da casca e das condensacoes densas
e frias nesses testes implicitos (veja também adiante nos ventos intermitentes).

Além disso, os fragmentos da bolha (tanto no caso explicito quanto implicito) atingem
a altura de 1500 pc em cerca de 3-10% anos, e tornam-se estaciondrios em ~ 4.2-10° anos;

valores um pouco maiores que no caso adiabatico. E possivel notar também que o vento
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adiabatico é menos colimado do que os ventos com resfriamento radiativo. Isto porque
no caso radiativo, a velocidade de expansao lateral é naturalmente reduzida e o material

resfriado da casca forma paredes densas que ajudam a afunilar mais o vento.

3.3.4 Mais Comparacoes Entre o Vento Continuo Adiabatico e os Ventos com

Resfriamento Radiativo

As Figuras[3.5e[3.6/comparam os perfis de densidade, temperatura, pressao e velocidade
vertical na regido central do vento (r = 0) obtidos para os modelos numéricos adiabaticos
e com resfriamento implicito e explicito, com os perfis previstos pelo modelo de vento
continuo de |Chevalier e Clegg (1985) e |Strickland e Heckman| (2009) descritos no Capitulo
2 apés um tempo de 1.8 e 4.2 - 10 anos.

Um aspecto que chama a atencao nas Figurase é 0 “joelho” (ou descontinuidade)
na curva de velocidade dos ventos continuos simulados assim que o material deixa o disco
da galaxia, e que, porém, nao se observa na curva analitica. Essa sibita aceleragao do
vento ¢é facilmente compreendida quando se observam os graficos de densidade e pressao
dos ventos simulados, onde se véem na mesma regiao a queda de densidade e pressao do
gas quando o material abandona o disco e alcanca o halo.

A Figura[3.5] mostra nitidas diferencas entre os perfis dos ventos analiticos estaciondrios
e os ventos simulados. Estas diferencas podem ser facilmente compreendidas quando se
examinam os mapas bidimensionais dos modelos simulados adiabético (Figura e ra-
diativos implicito (Figura e explicito (Figura no mesmo instante. Estes mostram
claramente a complexa estrutura multi-fasica do vento, a qual é identificada nos perfis uni-
dimensionais da Figura|3.5] Tem-se, por exemplo, os picos de densidade que sao observados
nos perfis do painel (a) dos ventos radiativos na Figura [3.5] em z ~ 500 pc (no implicito)
e em z ~ 550 pc (no explicito), os quais coincidem com bruscas quedas de temperatura do
painel (b) nas mesmas posigoes, correspondendo ao material da casca densa, fria e frag-
mentada que envolve a bolha quente nas Figuras e [3.4] respectivamente. No perfil de
velocidade da Figura (painel (d)), essa componente fria do vento radiativo implicito
simulado possui uma velocidade comparavel a prevista pelo modelo analitico radiativo.
Do mesmo modo, o pico em densidade e temperatura que se distingue em z ~ 1200 pc no

vento adiabatico coincide com a casca de material chocado que envolve a fase quente do
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Figura 3.5: Comparacao entre os perfis de (a) densidade, (b) temperatura, (¢) pressao e
(d) velocidade na diregdo 2z obtidos nas simulagbes hidrodindmicas de vento continuo (i)
adiabdtica (linha violeta pontilhada), com resfriamento implicito (linha laranja tracejada) e
explicito (linha verde tracejada e pontilhada) e os perfis do modelo analitico adiabético de
Chevalier e Clegg (1985) (linha continua azul) e do modelo analitico radiativo de Strickland
e Heckman (2009) (linha continua vermelha), para » = 0 pc, apés o sistema ter evoluido
1.8 - 10% anos. Para o modelo analitico radiativo foram considerados os parametros € = 0.3,
v=28¢ (=1 (veja Capitulo , determinados por |Strickland e Heckman| (2009) para a
galdxia M82.

vento na Figura[3.2] Nesse mesmo ponto, a velocidade do vento cai abruptamente quando

atinge essa frente de choque (painel (d)).
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Figura 3.6: Comparacao entre os perfis de (a) densidade, (b) temperatura, (¢) pressao e
(d) velocidade na diregdo 2z obtidos nas simulagbes hidrodindmicas de vento continuo (i)
adiabdtica (linha violeta pontilhada), com resfriamento implicito (linda laranja tracejada) e
explicito (linha verde tracejada e pontilhada) e os perfis do modelo analitico adiabdtico de
Chevalier e Clegg (1985)) (linha continua azul) e do modelo analitico radiativo de Strickland
e Heckman (2009) (linha continua vermelha), para » = 0 pc, apés o sistema ter evoluido
4.2 -10% anos. Para o modelo analitico radiativo foram considerados os parametros € = 0.3,
v=28¢ (=1 (veja Capitulo , determinados por |Strickland e Heckman| (2009) para a
galdxia M82.

A complexa estrutura identificada nos ventos simulados, onde a fase quente do interior

da bolha se mistura ao material da casca chocada, nao é prevista pelos modelos analiticos,
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adiabatico e com resfriamento, separadamente, pois estes descrevem apenas a solucao para
um vento estacionario, a qual deve valer a grandes distancias da regiao onde este se forma.
Esses modelos oferecem, portanto, apenas uma descri¢ao assintética, sem levar em conta
a interacao do vento com o meio circundante, interacao esta responsavel pela formacao da
frente de choque e da estrutura bifdsica que se observa no vento simulado ou mais real.
Entretanto, como dito anteriormente, a velocidade do material chocado possui velocidades
semelhantes as encontradas na teoria com resfriamento radiativo, assim como o material
quente e rarefeito em relacao a teoria de vento adiabatico. A Figura [3.6| apresenta a
comparacao desses mesmos perfis dos modelos analiticos com os modelos simulados, porém
para um tempo muito mais evoluido, quando a casca (ou frente de choque) ja deixou o
dominio computacional, de modo que somente resta a componente quente e rarefeita do
vento em expansao quase adiabatica e estacionaria. Nesse caso, vé-se que a concordancia
qualitativa entre os perfis analiticos e os simulados é bem maior, como seria de se esperar.
Note-se em particular, a boa concordancia entre as velocidades terminais da componente

quente dos ventos simulados e a velocidade prevista pelo modelo adiabatico.

3.4 Vento Intermitente

Serao examinados agora os resultados de simulacoes considerando-se ventos com injecao
intermitente de gas e energia devido a explosao randomica de SNs.

Nos modelos intermitentes levou-se em conta a ejecao localizada devida as explosoes
de SNs em 100 aglomerados espalhados em uma regiao central ativa de raio R = 200
pc (lembrando que em um raio aproximadamente duas vezes maior existem cerca de 200
aglomerados estelares em M82 - Capitulo[I). As posi¢des (I;) dessas associagdes estelares
sdo determinadas pelo programa de forma randémica, assim como o tempo (¢;) em que as
SNs de uma determinada associagao irao explodir (e que portanto, o tempo em que havera
a injegao de uma certa quantidade de energia e massa proveniente das SNs). As explosoes
em cada aglomerado ocorrerao dentro de um intervalo 0 > ¢; > ¢, onde ¢ = 30 - 10° anos.

A parametrizacao para os modelos intermitentes é dada na Tabela correspondendo
aos modelos (ii) e (iii). Como foi visto, a parametrizagao utilizada nos modelos (i) da Tabela
para gerar os ventos continuos em uma regiao ativa de raio R = 24.6 pc corresponde a

uma taxa de 1.6-107% SNs/ano e a uma luminosidade e taxa de massa injetadas equivalentes



80 Capitulo 3. Simulagées Numéricas Hidrodinamicas Tridimensionais

a de um unico aglomerado dos casos (ii) e (iii). Quando se consideram inje¢oes intermitentes
com a mesma parametrizacao dos modelos (i) da Tabela , porém diluidos em uma regiao
com R ~ 200 pc, resulta que o disco ¢ dificilmente rompido pelas explosoes esporadicas e,
quando isso ocorre, fecha-se rapidamente antes das proximas explosoes, nao permitindo o
escape de gas suficiente para o halo e consequentemente nao formando um vento compativel
com o observavel. Além disso, esta taxa de SNs é muito inferior & observada (Capitulo .

Por essa razao, para o caso dos ventos intermitentes, dois conjuntos distintos de parame-
trizagao da injegao do vento foram adotados (modelos (ii) e (iii)), apresentados na Tabela
. No caso do modelo (ii), também adotado por Cooper et al. (2008)), considerou-se uma
taxa de 0.03 SNs/ano, enquanto que no caso (iii) considerou-se uma taxa de 0.1 SNs/ano.
As taxas de injecao de energia e massa correspondentes a esses modelos sao compativeis

com os valores esperados para M82 (Strickland e Heckman| (2009)); Capitulo [1)).

3.4.1 Vento Intermitente Adiabatico

As Figuras e ilustram os ventos intermitentes adiabaticos dos conjuntos (ii) e
(iii), respectivamente, com resolugoes de 256.

Essas simulacoes levam a resultados morfologicamente mais compativeis com as ob-
servagoes, revelando uma rica estrutura filamentar, além de uma pressao no vento bem
elevada (~ 10713 - 1.6 - 1078 dyn/cm?, no caso (ii), e ~ 10712 - 1.6 - 107® dyn/cm?, no caso
(iii)), e velocidades de cerca de 400 - 1360 km/s, no caso (ii), e de cerca de 500 - 2230
km/s, no caso (iii). Porém, as temperaturas elevadas, que sdo da ordem de 2.5 - 10* - 10®
K, e as baixas densidades (< 0.2 cm™?) nos ventos denotam a necessidade de se levar em
conta as perdas radiativas. Também nota-se que, como esperado, uma injecao de energia
de SNs com uma taxa ~ 3 vezes maior torna o vento mais devastador (Figura [3.8). Por
exemplo, na Figura [3.8 é possivel notar um grande fragmento, resultante da quebra ante-
rior da complexa bolha que emerge do disco, sendo arrastado com o vento, enquanto que
na Figura a complexa estrutura fragmentada que se ergue do disco encontra-se ainda

bem mais proxima deste.
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Figura 3.7: Corte lateral do vento intermitente (i) adiabatico apés 5 - 10 anos, para a (a)

densidade, (b) temperatura, (c) pressao e (d) velocidade na direcio Z. A resolugao é de 2563.

3.4.2 Vento Intermitente com Resfriamento Implicito

Neste teste realizou-se a simulagdo com resfriamento implicito apenas no caso (ii). As
Figuras (3.9 e[3.10]ilustram um corte lateral no vento para densidade, temperatura, pressao,
velocidade na direcao z, densidade numérica apenas do material do vento e emissividadeEl
deste. Este teste possui resolugécﬂ de 5123.

Neste caso, é evidente a formacdo de estruturas filamentares mais densas (~ 1072 -

10 em™3) e frias (~ 10* K) do que os filamentos no vento intermitente adiabético. O

L' A emissividade aqui é definida como a densidade elevada ao quadrado em cada pixel, integrada ao

longo da linha de visada
2 Nota-se que, apesar de a resolucdo desta simulacio ser maior que a do teste dos ventos intermitentes

adiabéticos (e também que a dos ventos intermitentes com resfriamento explicito que se verd adiante),

ainda assim é possivel compara-los, como serd visto na segao
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Figura 3.8: Corte lateral do vento intermitente (iii) adiabético apés 5 - 10 anos, para a (a)

densidade, (b) temperatura, (c) pressao e (d) velocidade na direcio Z. A resolugao é de 2563.

vento intermitente com resfriamento radiativo implicito possui uma estrutura multi-fasica,
onde se verifica que a parte rarefeita e quente possui velocidades da mesma ordem do
vento intermitente adiabatico do conjunto (ii) (~ 1000 - 2000 km/s), tal como o material
quente no interior das bolhas formadas nos ventos continuos. Ja os filamentos resfriados
possuem velocidades bem menores, ~ 200 - 500 km/s, por terem sido formados a partir
do resfriamento do material chocado na casca que, como foi visto, desloca-se a velocidades
bem menores gracas a absorcao de parte da energia cinética do vento no choque. Além
disso, a pressao nos filamentos é maior que o componente rarefeito e quente do vento, ao
contrario do que acontece no caso adiabatico, onde as pressoes no filamento e na parte

rarefeita do vento sao equivalentes.
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Figura 3.9: Corte lateral do vento intermitente (i) com resfriamento implicito apés 3 - 106

anos, para a (a) densidade, (b) temperatura, (c) pressao e (d) velocidade na diregéo Z, (e)

densidade de particulas no vento e (f) emissividade do vento. A resolugao é de 5123.

3.4.3 Vento Intermitente com Resfriamento Radiativo Explicito

800.0
695.3

300.0
7 2258
. —2436

As Figuras e mostram um corte lateral de um vento intermitente com resfria-

mento radiativo explicito, com resolucao de 2563, e com a parametrizagiao do conjunto (ii)
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Figura 3.10: Corte lateral do vento intermitente (ii) com resfriamento implicito apés 5.2- 106

anos, para a (a) densidade, (b) temperatura, (c) pressao e (d) velocidade na diregéo Z, (e)

densidade de particulas no vento e (f) emissividade do vento. A resolucdo é de 5123.
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em dois instantes distintos: 3 -10° e 5.4 - 10° anos (perfodo maximo em que as simulagoes

evoluiram até o presente momento).

Tal como no caso do vento continuo, o vento intermitente com resfriamento radia-
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Figura 3.11: Corte lateral do vento intermitente (ii) com resfriamento explicito apds 3 - 10
anos, para a (a) densidade, (b) temperatura, (c) pressao e (d) velocidade na diregéo Z, (e)

densidade de particulas no vento e (f) emissividade do vento. A resolugao é de 2563.

tivo explicito revela a formagao de uma complexa casca densa e fria ao redor da bolha
quente em ¢t = 3 - 10° anos (Figura [3.11]). Porém, como também foi observado no caso do

vento continuo, a casca fragmenta-se mais, e num tempo inferior no caso implicito (Figura
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Figura 3.12: Corte lateral do vento intermitente (ii) com resfriamento explicito apés 5.6 - 10°
anos, para a (a) densidade, (b) temperatura, (c) pressao e (d) velocidade na diregéo Z, (e)

densidade de particulas no vento e (f) emissividade do vento. A resolucao é de 256°.

, quando comparado com o explicito (Figura [3.11)). Mais tarde, as cascas da bolha
destroem-se completamente (Figuras e 13.12) devido a agdo combinada da instabili-

dade de Parker-Reileigh e do resfriamento do material da casca, ou melhor, das multiplas
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cascas e bolhas que se formam gragas a injecao intermitente.

Ja a Figura [3.13 mostra também um vento intermitente com resfriamento radiativo
explicito para a parametrizagdo do conjunto (iii) no mesmo instante que o modelo de
parametrizacdo (i) da Figura . Comparando ambos os modelos, verifica-se que com
uma maior inje¢ao de massa e energia, como no modelo da Figura|3.13] obtém-se natural-
mente a uma evolugao mais rapida do vento, porém ele parece demorar mais tempo para
ter sua casca densa e fria destruida pela acao da instabilidade de Rayleigh-Taylor.

Essas simulacoes intermitentes revelam uma clara similaridade com a estrutura mor-
folégica do vento observado de M82. Apresentam também densidades, temperaturas e
pressoes compativeis com as observadas. Os filamentos na Figura [3.12] parametrizacao
(ii), e da Figura , parametrizagao (iii), possuem densidades entre 1072 a 10 cm™3, T
entre 10? a 510 K e v que chegam a 500 km/s, os quais sdo comparéveis aos valores
observados e inferidos para M82 (Capitulo .

Vale citar que uma estimativa feita para a massa dos filamentos tanto no caso explicito
quanto no implicito corresponde a valores entre ~ 10* e 10° Mg, e que as extensoes destes

filamentos variam entre 300 e 1000 pc.

3.4.4 Mais Comparacoes Entre Vento Intermitente Adiabatico e os Ventos com

Resfriamento Radiativo

As Figuras e destacam os perfis de densidade, temperatura, pressao e ve-
locidade em r = 0 ao longo da altitude z em que se propaga o vento, para as simulacoes
intermitentes (ii) e (iii).

Nota-se que a injecao intermitente leva, como esperado, a flutuacoes na densidade,
pressao, temperatura e velocidade associadas aos surtos randomicos de explosoes de SNs,
sendo mais proeminentes quando ha resfriamento radiativo. Nos casos radiativos, a pressao
e a densidade dos filamentos sao maiores que nas regides mais rarefeitas (ao contrario do
caso adiabatico, em que a pressdo dos filamentos e do meio rarefeito sdo equivalentes).
Porém, as pressoes no caso radiativo sao menores que no caso adiabatico.

Nota-se também uma queda stbita da velocidade do vento intermitente com resfria-
mento explicito a grandes alturas, proximo dos limites do dominio computacional. Uma ins-

pecao dos mapas do vento revelam que nessas alturas elevadas, hd uma zona de baixissima
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Figura 3.13: Corte lateral do vento intermitente (iii) com resfriamento explicito apés 3 - 10°
anos, para a (a) densidade, (b) temperatura, (c) pressao e (d) velocidade na diregéo Z, (e)

densidade de particulas no vento e (f) emissividade do vento. A resolucao é de 256°.

densidade, pressao e temperatura, que “cai” fora da regiao turbulenta empurrada pela acao
das explosoes das SNs, indicando pois que se trata de uma porgao que esta fora da agao do

vento, pelo menos momentaneamente, o que explicaria a queda brusca de velocidade nesse
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Figura 3.14: Comparacdo entre os perfis de (a) densidade, (b) temperatura, (¢) pressdo e
(d) velocidade na direcdo Z obtidos nas simulagoes hidrodindmicas do vento intermitente (ii)
adiabdtico (linha violeta pontilhada), com resfriamento implicito (linha laranja tracejada) e
explicito (linha verde tracejada e pontilhada) e os perfis do modelo analitico adiabético de
Chevalier e Clegg (1985) (linha continua azul) e do modelo analitico radiativo de Strickland
e Heckman (2009) (linha continua vermelha), para » = 0 pc, apés o sistema ter evoluido
5.6 - 10% anos. Para o modelo analftico radiativo foram considerados os parametros e = 0.3,
v=28¢ (=1 (veja Capitulo , determinados por |Strickland e Heckman| (2009) para a
galdxia M82.

local. Além disso, embora a porcao quente do vento possua valores da ordem dos observa-

dos (~ 1000 - 2000 km/s), os filamentos nas simulagoes com perda radiativa possuem uma
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Figura 3.15: Comparacdo entre os perfis de (a) densidade, (b) temperatura, (c) pressao
e (d) velocidade na diregao Z obtidos nas simulagdes hidrodinamicas do vento intermitente
(iii) adiabético (linha violeta pontilhada) e com resfriamento explicito (linha verde tracejada
e pontilhada) e os perfis do modelo analitico adiabético de |Chevalier e Clegg] (1985) (linha
continua azul) e do modelo analitico radiativo de|Strickland e Heckman| (2009) (linha continua
vermelha), para 7 = 0 pc, apés o sistema ter evolufdo 3 - 10° anos. Para o modelo analitico
radiativo foram considerados os parametros € = 0.3, v = 2.8 e ( = 1 (veja Capitulo [2)),

determinados por |Strickland e Heckman| (2009)) para a galdxia M82.

velocidade um pouco menor (~ 200 - 400 km/s), compativel com as observagoes, como foi
visto.

Os modelos intermitentes com resfriamento radiativo explicito e implicito apresentam
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boa concordancia entre si até z < 600pc (Figura [3.14).

Um outro ponto que se verifica nas simulagoes é que o angulo de abertura total dos ven-
tos com resfriamento radiativo é da ordem de 30°, o qual é compativel com as observagoes
(vide Capitulo [1).

A comparacao dos perfis unidimensionais das Figuras e com os mapas dos
cortes bidimensionais das Figuras e mostram que a maior parte dos filamentos
densos e frios do ventos intermitentes, os quais movem-se mais devagar que a componente
quente e rarefeita, ficam concentrados em alturas inferiores a 600 pc. Isso indica que,
embora os ventos parecam ser agentes importantes para levar energia ao halo e ao MIG,
seriam ineficientes para transportar massa (resultado este que esta de acordo com Strick-
land e Stevens| (2000); Strickland e Heckman| (2009); veja também Falceta-Gongalves et al.
(2010)).

Nota-se que as velocidades dos filamentos e do material mais quente e rarefeito sao
compativeis com a as previsoes dos modelos analiticos estacionarios e também com as

observacoes.

3.5 Comparacao Entre Simulacoes com Diferentes Resolucoes Numéricas

Nesta secao sera discutido o papel da resolucao numérica nas caracteristicas do vento

nas simulagoes numéricas realizadas. As Figuras [3.16] [3.19 e [3.22] mostram a densidade

para o vento adiabatico e com resfriamento radiativo implicito e explicito, respectivamente,

para o caso continuo (i) (colunas da esquerda) e intermitente (ii) (colunas da direita). J4 as

Figuras 3.17, [3.18] [3.20], [3.21}, [3.23| e [3.24] apresentam os perfis de densidade, temperatura,

pressao e velocidade na diregdo Z, em r = 0, no caso continuo (i) e intermitente (ii),
comparando diferentes resolugdes (tanto no adiabdtico tanto com resfriamento radiativo
explicito e implicito).

No caso dos ventos adiabaticos, tanto o continuo quanto o intermitente, verifica-se
uma boa concordancia entre as trés resolugoes nos perfis das varidveis fisicas para r = 0,
em funcdo de z (Figuras e , particularmente para as resolucoes 256° e 5123,
Isso indica que pelo menos para capturar as caracteristicas gerais do vento, a resolucao
2562 j4 apresenta convergéncia satisfatéria nos resultados. Porém, para uma anslise mais

detalhada das estruturas, a resolucao 5123 é a mais indicada.
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Figura 3.16: Comparacao entre o continuo (coluna da esquerda), parametrizagao (i), apés
o sistema ter evoluido 1.8 - 105 anos e intermitente (coluna da direita), parametrizagao (ii),

apds o sistema ter evolufdo 3.8 - 10 anos, no caso adiabético, para resolugao de 1283 ((a) e

(b)), 256° ((c) e (d)) e 512° ((e) e (£)).

No caso dos testes de ventos com resfriamento implicito continuo e intermitente (Figura

3.19), a concordancia entre os testes é particularmente razoavel para as resolugoes 2563 e
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Figura 3.17: Simulagao continua, parametrizagao (i), no caso adiabdtico, apés o sistema ter
evoluido 5.6 - 10° anos, para resolucao de 128° (linha violeta pontilhada), 2563 (linha laranja
tracejada) e 5123 (linha verde tracejada e pontilhada), para densidade (a), temperatura (b),

pressao (c) e velocidade na diregao Z (d) em r = 0.

5123 em ambos os casos, o que também se confirma nas curvas unidimensionais das Figuras
e3.211

No caso dos ventos com resfriamento explicito continuo e intermitente (Figuras ,
e , verifica-se igualmente uma maior concordancia entre os resultados para re-
solucoes de 2562 e 5122 para o continuo, embora essa concordincia seja menor que no caso
dos testes implicitos. Nota-se ainda que a fragmentagao da casca e a formacgao de estruturas

no teste continuo da-se mais tarde quanto menor a resolucao, além do que, quanto maior
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Figura 3.18: Simulacdo intermitente, parametrizacao (ii), no caso adiabdtico, apds o sistema
ter evoluido 3.8-10% anos, para resolucao de 128° (linha violeta pontilhada), 256 (linha laranja
tracejada) e 5123 (linha verde tracejada e pontilhada), para densidade (a), temperatura (b),

pressao (c) e velocidade na diregao Z (d) em r = 0.

a resolucao, mais os filamentos ficam afinados.

A comparagao entre as estruturas filamentares dos resultados implicito e explicito nas
trés resolugoes, na mesma época, denota uma tendéncia a formacao de filamento mais den-
sos no caso implicito. Como o calculo do resfriamento pelo método implicito constitui uma
correcao aproximada ao célculo adiabatico, dever-se-ia esperar que os resultados do calculo
explicito fossem mais realistas, indicando que as estruturas filamentares do calculo implicito

possuem possivelmente valores um pouco super-estimados de densidade e sub-estimados
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Figura 3.19: Comparagao entre o continuo (coluna da esquerda), parametrizagao (i), apés
o sistema ter evoluido 1.8 - 10% anos e intermitente (coluna da direita), parametrizagao (ii),
apés o sistema ter evoluido 5.2 - 10° anos, no caso de resfriamento implicito, para resolucao

de 1282 ((a) e (b)), 2563 ((c) e (d)) e 5123 ((e) e (f)).

de temperatura. Entretanto, como foi citado anteriormente, nao estao sendo considerados

elementos mais pesados que o oxigénio no caso dos modelos com resfriamento radiativo
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Figura 3.20: Simulacao continua, parametrizagao (i), no caso de resfriamento implicito, apés

o sistema ter evoluido 1.8 - 10° anos, para resolucio de 1283 (linha violeta pontilhada), 2563

(linha laranja tracejada) e 5122 (linha verde tracejada e pontilhada), para densidade (a),

temperatura (b), pressao (c¢) e velocidade na dire¢ao Z (d) em r = 0.

explicito. Ja nos modelos com resfriamento implicito, a curva de resfriamento adotada

inclui também os elementos mais pesados que o oxigénio. Sabe-se que para temperaturas

maiores que 10° K (Sutherland e Dopital (1993); Strickland e Heckman| (2009))), os resfri-

adores mais importantes do gds sao o oxigénio, nednio e ferro. Desse modo, o fato de os

calculos com resfriamento implicito levarem a formacao de filamentos mais frios e densos

deve ser uma consequéncia direta dessa diferenca adotada no tratamento do resfriamento

entre os dois modelos.
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Figura 3.21: Simulacdo intermitente, parametrizacao (ii), no caso de resfriamento implicito
apds o sistema ter evoluido 5.2 - 10% anos, para resolucio de 128° (linha violeta pontilhada),
2563 (linha laranja tracejada) e 5123 (linha verde tracejada e pontilhada), para densidade

(a), temperatura (b), pressao (c) e velocidade na direcao Z (d) em r = 0.

3.6 Contaminacao do MIG

E possivel estudar o enriquecimento do MIG pelo vento em simulagoes que incluem o
resfriamento, particularmente o resfriamento explicito, e determinar se esse enriquecimento
serd significativo ou nao.

Nas Figuras a[3.30] sdo apresentados os mapas das densidades numéricas e emis-
sividade dos elementos quimicos: elétrons, HI, HII, OI, OII, OIII, CII, CIII e CIV, para os
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Figura 3.22: Comparacio entre o continuo (coluna da esquerda), parametrizacao (i), apés o
sistema ter evoluido 2.8 - 10% anos e intermitente (ii) (coluna da esquerda), parametrizagao
(i), apés o sistema ter evoluido 5 - 10° anos (exceto o painel (f) que possui 2.8 - 10° anos), no

caso de resfriamento explicito, para resolugao de 1283 ((a) e (b)), 2563 ((c) e (d)) e 5123 ((e)

e () .

testes com resfriamento radiativo explicito, dos conjuntos (ii) e (iii). Esses mapas sao tteis

pois mostram claramente como cada espécie quimica, em particular os metais (elementos
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Figura 3.23: Simulacao continua, parametrizacao (i), no caso de resfriamento explicito, apds
o sistema ter evoluido 2.8 - 10° anos, para resolucio de 1283 (linha violeta pontilhada), 2563
(linha laranja tracejada) e 5122 (linha verde tracejada e pontilhada), para densidade (a),

temperatura (b), pressao (c¢) e velocidade na dire¢ao Z (d) em r = 0.

mais pesados que o H e He), se distribuem pelo vento e quais atingem as maiores alturas,
indo contaminar o MIG.

As Figuras e mostram o valor médio das densidades colunares em fungao
da altura do vento, para as espécies quimicas em seus diferentes graus de ionizagao, e
também para cada especie quimica, somando-se os seus ions. Disso, nota-se que o O é
um importante conteido nesses ventos e um importante resfriador, principalmente nos

filamentos, que possuem T ~ 10° - 10* K, em concordancia com previsoes anteriores
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Figura 3.24: Simulacdo intermitente, parametrizagao (ii), no caso de resfriamento explicito,
apds o sistema ter evoluido 5 - 10° anos, para resolugio de 1283 (linha violeta pontilhada) e
2563 (linha laranja tracejada), para densidade (a), temperatura (b), pressio (c) e velocidade

na diregao Z (d) em r = 0.

(Sutherland e Dopital (1993); [Strickland e Heckman! (2009)).

Em todos os célculos computacionais realizados neste trabalho, admitiu-se uma abundan-
cia em metais do tipo solar. Isto é, nao se levou em conta a contaminacao extra no contetdo
metalico devido aos ejetos das SNs. A presenca destes pode enriquecer a abundancia
metalica do vento galactico, embora estes metais devam ser dispersos e diluidos pelo ma-
terial do MIS que também é carregado com o vento. Entretanto, é possivel estimar a

quantidade de metais pesados em excesso que é introduzida nos ventos simulados. Esta
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estimativa é ilustrada nas Figuras a e serd discutida a seguir.

O vento ¢ alimentado, no caso (ii), por ~ 1.8 - 10° SNs em 5.8 - 10% anos, e no caso (iii)
por ~ 3-10° SNs em 3 - 10° anos; metade das quais explodindo no meio - espaco superior
mapeado pela grade computacional. Como cada SN libera em média 3My de metais
(Melioli et al. (2008, 2009)), uma massa total de ~ 3/2 - Ngy Mg de elementos pesados
(supondo que metade vai para acima do disco e a outra metade na diregao oposta), é
ejetada por cada SN no vento (Figuras a . No caso (ii), tem-se entao 2.7 - 10°
Mg (em 5.8 - 10° anos) e no caso (iii) tem-se 4.5 - 10> Mg, (em 3 - 10° anos) de metais
pesados ejetados por SNs. Se for feita uma estimativa, somando-se a massa em O (que é
um metal abundante) dos filamentos, esta é da mesma ordem que a massa total estimada
acima para os metais provenientes de SNs. As Figuras a comparam a massa
total contida no vento com a massa em metais injetados pelas SNs neste. Verifica-se que
a porcentagem de massa em metais é da mesma ordem tanto no vento com resfriamento
implicito como explicito, sendo da ordem de 1.5% para os modelos com parametrizacao (ii)
(Figuras e . Ja quando se aumenta de um fator 3 a taxa de injecao de supernovas
(modelos com parametrizagao (iii), essa porcentagem aumenta para cerca de 4% (Figura
. Esses resultados sugerem, tal como na modelagem dos chafarizes galdcticos (Melioli
et al.| (2008, 2009)), que a composigdo quimica do vento e das suas condensagoes nao é
muito afetada pelas ejegoes das SNs propriamente (porém, a quantidade de metais estimada
para nuvens formadas por chafarizes galdcticos, ~ 20%, é bem maior do que estd sendo
encontrada nessas simulagoes). Pode-se estimar também a abundancia metalica total do

vento, relativa a solar, da seguinte forma (e.g. Strickland e Heckman| (2009)):

_ ZsnMsn + ZyrsMars

Ly -
Mgy + Myrs

(3.17)

onde Zy é a abundancia em metais do vento, Zgy é a abundancia devido as SNs, Zyrg €
a abundancia metalica do MIS e MSN e MSN sao as taxas de massa injetadas por SNs e a
taxa de massa do MIS que ¢ incorporado ao vento, respectivamente. Célculos, levando-se
em conta a evolucao estelar (com uma IMF apropriada) em ambiente de SB, indicam que
Zisn ~ b Z; o, onde Z; o é a abundancia da i-ésima espécie no Sol (Strickland e Heckman

(2009)). Considerando que dentro do aglomerado Zsy ~ 5 Zg, que no MIS Zy 6 ~ 1 Zg
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e computando a massa do MIS presente no vento como sendo simplesmente a diferenga
entre a massa total e a massa das SNs tem-se que Zy ~ 1.4 Z para o caso (i) e ~ 2 Zg
no caso (iii). Estas estimativas sdo compativeis com observagoes feitas para a regiao mais
frias e densas do vento, na qual estima-se uma metalicidade da ordem da metalicidade
solar (Strickland e Stevens| (2000))). Célculos futuros, levando-se em conta a fragao real
extra de metais injetada por cada SN no vento deverao permitir uma melhor estimativa

de Zv.
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Figura 3.25: Corte lateral da densidade numérica (coluna da esquerda) e emissividade (coluna
da direita) para o vento intermitente com resfriamento explicito do conjunto (ii), apds 5.6-10°
anos, para a densidade total ((a) e (b)), e densidades numéricas de elétrons ((c) e (d)), HI ((e)
e (f)) e HII ((g) e (h)). Neste grafico e nos préximos, a densidade estd dada em particulas/cm?

e a emissividade em cm 6.
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Corte lateral (coluna da esquerda) e emissividade (coluna da direita), do
junto (ii), apés 5.6 - 105 anos, para as densidades numéricas de OI ((a) e (b)), OII ((c) e (d))
e OIII ((e) e (f)). A resolucio é de 2563.

-10.0

-10.0

-10.0

con-



Secao 3.6. Contaminagao do MIG 105

log [Densidade Cll {partic./cm*3)] log [Emissividade Cll {(cm~(—8))]
7 T T T T T f

1500.0 26 1500.0 6.3
. 15 36
1200.0 b - 1200.0 -
04 09
800.0 - - 800.0 -
ey ey
kY —0.7 kY ~19
~ ~
600.0— = 600.0 -
-18 -46
300.0 - = 300.0 =
-29 -7.3
0.0 1 1 1 I -40 0.0 I I -10.0
-750.0 -450.0 -150.0 150.0 450.0 750.0 -750.0 -450.0 -150.0 150.0 450.0 750.0
(a) " o) (b) " o)
log [Densidade Clll {partic./cm~3 log [Emissividade Clll (cm~-6
1500.0 g‘ [ T (P‘ / T )] 26 1500.0 ? [ T T ( J.( )\)] 6.3
15 36
1200.0 - 1200.0 -
0.4 0.9
900.0— - 900.0 -
g iy
= -0.7 = -18
~ ~
800.0— q 800.0 —
-1.8 -4.6
3000~ — 300.0 \ 7 S|
- -2.9 3 -7.3
0.0 I I ﬂ“ S 1 1 -40 0.0 I I -100
-750.0 -450.0 -150.0 150.0 450.0 750.0 -750.0 —-450.0 -150.0 150.0 450.0 750.0
(c) ) (d) )
log [Densidade CIV (partic./em~3 log [Emissividade CIV {crm~(-6
1500.0 g‘ [ T (P‘ / T )] 26 1500.0 ? [ T T ( ( )\)] 8.3
- -~
M
15 36
1200.0 - 1200.0 ! ﬁ' o
N ~
-
o4 . 09
800.0 -
ey g
< -0.7 & -19
~ ~
6800.0 - —
-18 -46
300.0 &
-29 =73
0.0 -40 X I L 1 1 -10.0
-750.0 -450.0 -150.0 150.0 450.0 750.0 -750.0 -450.0 -150.0 150.0 450.0 750.0
(e) ‘ o) () " (o)

Figura 3.27: Corte lateral (coluna da esquerda) e emissividade (coluna da direita), do con-
junto (ii), apds 5.6 - 10° anos, para densidades numéricas de CII ((a) e (b)), CIII ((c) e (d))
e CIV ((e) e (f)). A resolucio é de 256°.
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Figura 3.28: Corte lateral da densidade numérica (coluna da esquerda) e emissividade (coluna
da direita) para o vento intermitente com resfriamento explicito do conjunto (iii), apds 3-10°
anos, para a densidade total ((a) e (b)), e densidades numéricas de elétrons ((c) e (d)), HI

((e) e (f)) e HII ((g) e (h)). A resolugdo ¢ de 256°.
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Figura 3.29: Corte lateral (coluna da esquerda) e emissividade (coluna da direita), do
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junto (iii), apés 3 - 10° anos, para as densidades numéricas de OI ((a) e (b)), OII ((c) e (d))

e OIII ((e) e (f)). A resolucio é de 2563.
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Figura 3.30: Corte lateral (coluna da esquerda) e emissividade (coluna da direita), do con-
junto (iii), apés 3 - 10 anos, para densidades numéricas de CII ((a) e (b)), CIII ((c) e (d)) e
CIV ((e) e (f)). A resolugdo é de 2563.



Secao 3.6. Contaminagao do MIG

109

log [Densidade Colunar de H, G, C (partic/cm~2)]
T T T T T
T

loq [n (partic./erme2)]

o 200 400 ado a0 loac 1200 1400

(a) z (po}
log [Densidade Colunar de Hl e Il, O, Il e lll, & CIl, Il e I¥ {partic/cmr2)
T T T | T T T T | T T T ‘ T T T | T T T ‘ T

log [n (partic./erme2]]

12+ -

o] 200 400 G00 anc 1000 1200 1400

Figura 3.31: Densidade colunar média no vento em funcao da altura, feito para a simulacao
intermitente com resfriamento radiativo explicito do conjunto (ii), apés 5.6 - 106 anos. A
resolugao é de 2563. O Painel (a) apresenta a densidades colunares somadas dos fons de
H (preto), O (vermelho) e C (azul). O Painel (b) apresenta a densidade colunar de HI
(linha continua preta), HII (linha tracejada preta), OI (linha continua vermelha), OII (linha
tracejada vermelha), OIII (linha tracejada e com dois pontos vermelha), CII (linha continua

azul), CIIT (linha tracejada azul) e CIV (linha tracejada e com dois pontos azul).
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Figura 3.32: Densidade colunar média no vento em funcao da altura, feito para a simulacao
intermitente com resfriamento radiativo explicito do conjunto (iii), apés 3 - 10% anos. A
resolugao é de 2563. O Painel (a) apresenta a densidades colunares somadas dos fons de
H (preto), O (vermelho) e C (azul). O Painel (b) apresenta a densidade colunar de HI
(linha continua preta), HII (linha tracejada preta), OI (linha continua vermelha), OII (linha
tracejada vermelha), OIII (linha tracejada e com dois pontos vermelha), CII (linha continua

azul), CIIT (linha tracejada azul) e CIV (linha tracejada e com dois pontos azul).
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Figura 3.33: Curvas relacionadas ao conjunto (ii) com resfriamento radiativo explicito (com
resolugao de 256%), mostrando (a) a massa total do vento e de metais injetados por SNs em
funcdo do tempo e (b) a porcentagem da massa de metais provenientes das SNS em relagao

a massa total do vento.

Massa de Vento e Z_SNs Massa de Z_SNs/ Massa Vento

[T T T T T T T [ T T [ T T T T T T A L N A
= - b 3
[ ] oF E
L ] = b
of . g ]
= T ] 4 =
2 r 7 £ ]
S q C ]
= L - w E ]
7 [ /_,/*") ] 3E -
a— PP = L ]
. L ] £ E
W b iE 3

2 3 o 2 3

t (106 anes £ (106 anos

(a) ( ; (b) ¢ )

Figura 3.34: Curvas relacionadas ao conjunto (ii) com resfriamento radiativo implicito (com
resolucio de 2563), mostrando (a) a massa total do vento e de metais injetados por SNs em
funcao do tempo e (b) a porcentagem da massa de metais provenientes das SNS em relagao

a massa total do vento.
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Figura 3.35: Curvas relacionadas ao conjunto (iii) com resfriamento radiativo explicito (com
resolucio de 2563), mostrando (a) a massa total do vento e de metais injetados por SNs em
funcdo do tempo e (b) a porcentagem da massa de metais provenientes das SNS em relagao

a massa total do vento.

=



Capitulo 4

Conclusoes e Perspectivas

4.1 Conclusoes Gerais

Neste trabalho investigou-se a formacao de ventos galacticos impulsionados pelas ex-
plosoes de supernovas, dando particular enfoque a galaxia M82, prototipo da classe de
galdxias denominadas de starburst, as quais sao formadas por interagoes recentes entre
galéxias.

Em um primeiro passo, no Capitulo [2| descreveu-se o processo de formacao de uma
super-bolha a partir da explosao de varias supernovas e as condigoes para tal processo
gerar um vento galactico. Também foram apresentadas solugoes analiticas simples para um
vento continuo estacionario em expansao radial adiabatica, seguindo os passos de|Chevalier
e Clegg (1985), que foram os primeiros a propor tal estudo. Estas solugoes adiabdticas
foram também confrontadas com a evolugao de um vento continuo estacionario, porém
sujeito as perdas radiativas do gés, tal como estudado por Strickland e Heckman| (2009)),
as quais diminuem a poténcia efetiva do vento.

No Capitulo 3| foram apresentados os resultados das simulagoes numéricas hidrodina-
micas tridimensionais de ventos galdcticos realizadas neste trabalho, com aplicacao ao
vento de M82. Em particular, foram realizadas simulacoes tridimensionais incluindo o
resfriamento radiativo das espécies quimicas fora do equilibrio de ionizagao. Embora tra-
balhos anteriores tenham também levado em conta os efeitos das perdas radiativas do gas
em suas simulagoes tridimensionais, estes se concentraram apenas na formacao da estru-
tura filamentar. Sendo assim, neste estudo, foram realizadas as primeiras analises sobre a
evolucao de diferentes espécies no vento galactico.

No calculo explicito do resfriamento radiativo no vento foram consideradas as substan-
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cias quimicas do H ao O, sendo que este ultimo é um importante agente resfriador para
gases em altas temperaturas, como é o caso dos ventos galacticos. Todas as simulagoes
foram realizadas com uma versao modificada do cédigo de rede adaptativa YGUAZU
para este fim (Raga et al.| (2000, [2002)); Melioli et al.| (2008 2009)). Para comparar com
célculos analiticos prévios de ventos estacionérios (descritos no Capitulo [2) foram real-
izadas, primeiramente, simulacoes de ventos continuos adiabaticos e com resfriamento ra-
diativo explicito e também implicito. Neste calculo implicito, distintamente do explicito,
evoluiu-se o vento considerando a equagao de conservagao de energia em sua forma adiabatica,
e corrigindo a mesma a cada passo temporal dos efeitos das perdas radiativas do gas. Em
uma segunda etapa foram realizadas simulacoes numéricas de ventos intermitentes, re-
sultantes de explosdes de SNs em aglomerados estelares distribuidos aleatoriamente (no
espago e no tempo) dentro da regido central da galdxia, em um raio R = 200 pc. Estas
simulagoes foram realizadas com o intuito de se reproduzir de modo mais realistico as
condicoes observadas no vento de M82. Esta galdxia apresenta em sua regiao central de
atividade de starburst uma complexa estrutura de associagoes estelares (cerca da 100 em
R ~ 200 pc) permeada por uma complexa distribuigao de gés.

Os principais pontos observados neste estudo foram:

e Vento continuo adiabatico:

Como observado na Figura|3.2 as simulagoes de vento continuo irrompendo do disco
estratificado da galaxia para o halo revelam a formacao de um fluxo bipolar em ape-
nas alguns milhoes de anos. Este vento apresenta uma estrutura bifasica, com uma
componente quente e rarefeita, movendo-se a velocidades de até ~ 2250 km/s (em
concordancia com estimativas analiticas prévias), e uma componente mais densa e
fria, envolvendo a componente quente com uma casca, formada pelo impacto su-

personico do vento com o meio ambiente.

e Vento continuo com resfriamento radiativo implicito e explicito:

Tanto no caso de ventos com resfriamento radiativo implicito (Figura [3.3) quanto
explicito (Figura|3.4), a casca resfria-se rapidamente, tornando-se mais densa e fria
que no caso adiabatico. Com a evolucao do vento, esta casca de material chocado

eventualmente se quebra em estruturas filamentares devido a acao da instabilidade
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de Rayleigh-Taylor e tais estruturas movem-se com velocidades bem menores que a

fase quente do vento (da ordem de 400 - 600 km/s).

Comparacao entre os ventos continuos adiabatico e radiativos:

A velocidade da frente de choque no caso adiabatico é maior do que quando é levado
em conta o resfriamento radiativo, uma vez que neste ultimo caso parte da energia

mecanica do vento é dissipada sob forma de radiacao.

Comparagcao entre os ventos continuos radiativos implicito e explicito:

Ambos apresentam caracteristicas semelhantes, entretanto, a casca no caso implicito

fragmenta-se em um tempo inferior.

Comparagao entre simulagoes de vento continuo e modelos analiticos:

Apesar da simplicidade dos modelos analiticos de ventos estacionérios com expansao
radial (ao invés de bipolar), as previsdes destes modelos, por exemplo, para a veloci-
dade da componente quente e rarefeita (Chevalier e Cleggl (1985)) sdo compativeis
com aquelas obtidas nos modelos adiabéaticos. Do mesmo modo, as velocidades
previstas pelos modelos analiticos radiativos (Strickland e Heckman| (2009))) sao
compativeis com as velocidades dos filamentos densos e frios formados do material

chocado da casca nas simulagoes com perdas radiativas.

Diferentes resolucoes numéricas testadas nas simulagoes:

Foram testadas simulacoes com trés diferentes resolucoes, 1283, 2563 e 5123. Nota-se
uma maior compatibilidade entre as duas tltimas, sendo que a de 2563, de um modo
geral, j& apresenta uma convergéncia satisfatoria para se obter as caracteristicas
gerais do vento. Entretanto, quando é necessaria uma analise mais detalhada das

estruturas, a resolucao de 5123 é naturalmente mais recomendada.

Ventos intermitentes - caracteristicas principais dos filamentos:

As simulagoes de ventos intermitentes foram realizadas com o intuito de se reproduzir
de modo mais realistico as condigoes observadas no vento de M82. Esta galadxia
apresenta em sua regiao central de atividade de starburst uma complexa estrutura de

associagoes estelares permeada por uma complexa distribuicao de gas. As simulagoes
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de ventos intermitentes resultaram, como esperado, em fluxos morfologicamente bem
mais complexos que os ventos continuos, com a formacao de uma estrutura de fi-
lamentos bem mais rica. Na presenca do resfriamento radiativo, tanto nos calculos
implicitos como explicitos, os filamentos formados apresentam bastante semelhanca
com a estrutura filamentar observada no vento de M82 (Capitulo 1)), com filamentos
com extensoes da ordem de 300 - 1000 pc, massas ~ 10* a 105 M), velocidades ~ 200
- 500 km/s, densidades ~ 1072 - 10 cm ™ e temperaturas ~ 10* K (Figuras a
3.13)).

Nas simulacoes nota-se que a maior parte dos filamentos encontra-se a alturas de no
maximo 600 pc, sugerindo que embora o vento possa ser eficiente ao mandar energia

para halo, ele seria menos eficiente ao ejetar massa do disco.

e Comparacgao entre ventos intermitentes adiabaticos e com resfriamento radiativo:

A perda de energia por radiagao permite a formacao de filamentos mais estreitos,
densos e frios. Ha também uma maior preservacao da regiao central do disco galactico
quando comparado com o caso adiabatico. Tal perda também causa uma diminuicao

no angulo total de abertura do vento.

e Comparagao entre ventos intermitentes com resfriamento radiativo implicito e explicito:

Assim como nos ventos continuos com resfriamento, as cascas no caso com resfria-
mento implicito se fragmentam mais rapidamente quando comparadas ao explicito,
gerando diferencas morfolégicas entre os ventos. Como nos céalculos implicitos, foi
utilizada uma curva de resfriamento para o gas que leva em conta também os metais
mais pesados que o oxigénio, enquanto que nos calculos explicitos, foram levadas
em conta as espécies quimicas somente até o oxigénio. E possivel que a presenca de
resfriadores como o neonio e o ferro no caso implicito tenham ajudado a aumentar
a taxa de resfriamento do gas chocado nesses calculos. De qualquer modo, as carac-
teristicas gerais observadas em ambos os ventos apresentam poucas alteragoes entre

sl.
e Conteudo metalico dos ventos e contaminacao do MIG:

A partir das simulacGes numeéricas com resfriamento radiativo explicito, foi possivel



Secao 4.2. Perspectivas 117

mapear a distribuicao dos elementos quimicos HI, HII, CII, CIII, CIV, OI, OII e
OIII no vento, varridos do meio interestelar da galdxia para o meio intergaldctico.
Em particular, verificou-se que o oxigénio pode ser um metal importante no estudo
do vento devido a sua abundancia significativa e sua caracteristica como resfriador
do gas. Além disso, as simulagoes mostram que grande parte dos metais injetados
no MIS pelas SNs ficam nos filamentos, que por sua vez atingem alturas menores
no vento. Encontrou-se que a presenca de metais ejetados por SNs é de apenas,
e no maximo, 4% em relacdo a massa total do vento, demonstrando que as SNs
praticamente nao alteram a abundancia do vento, assim como ocorre em nuvens
formadas em chafarizes galacticos (Melioli et al.| (2008, 2009)). Esta fragao fornece
uma abundancia total em metais no vento da ordem da abundancia solar, a qual
é compativel com a abundancia observada da galaxia M82 (Strickland e Stevens

(2000)).

4.2 Perspectivas

No presente estudo analitico e numérico de ventos galacticos, embora se tenha cap-
turado varias das caracteristicas morfologicas, cinematicas e evolutivas de um vento real,
como o da galaxia M82, varias simplificacoes foram consideradas. Por exemplo, foi ne-
gligenciado o efeito de campos magnéticos e raios césmicos usualmente associados a estes
cendrios no estudo da dinamica do vento. Como visto no Capitulo[l, embora as medidas de
campos magnéticos no vento de M82 sejam incipientes, estes foram identificados em varias
galaxias mais proximas com formagao estelar, observaveis lateralmente (e.g. |Soida et al.
(2001}, 2002)); |Soidal (2005); [Soida et al|(2006)). Em vérias dessas galdxias foram observa-
dos fluxos de gas emergentes do disco, carregando consigo campos magnéticos organizados
em forma de concha. Estas observagoes sugerem um acoplamento entre o campo magnético
e o gas, produzido pela formacao estelar no disco. Este campo possivelmente ird ajudar a
direcionar e acelerar o gds no vento (e.g. de Gouveia dal Pino e Tanco| (1999)). Além do
mais, deverd influenciar na formagao da frente de choque (casca) e na fragmentagao desta
em estruturas densas e frias. A presenca do campo na casca deve diminuir a compressao
do material chocado, e, em consequéncia, diminuir os efeitos do resfriamento e da frag-

mentagao da mesma. Os efeitos dos campos magnéticos na dinamica geral de um vento
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galactico serao investigados futuramente, empregando-se para tal uma versao modificada
do algoritmo utilizado em estudos de ejecoes galacticas induzidas por turbuléncia gerada
por SNs de |Falceta-Gongalves et al.| (2010).

Outro aspecto nao levado em conta neste trabalho foram os metais mais pesados que o
oxigénio no calculo numérico com resfriamento radiativo explicito. Como foi visto, o mate-
rial ejetado pelas SNs (e ventos estelares) estard mais enriquecido de elementos pesados em
comparacao ao MIS frio, embebido na regiao de starburst. Como a emissividade térmica
em raio-X do gas quente depende fortemente da abundancia metdlica do plasma quente,
para uma avaliagao realista desta emissividade é necessario considerar o enriquecimento
em metais devido as SNs. Assim, em um célculo computacional futuro sera considerado
também o enriquecimento na abundancia devido aos elementos mais pesados que o O,
particularmente importante para a determinacao mais correta da emissividade do gas no
vento. Em uma dada banda, esta é dada por:

(1 +xn)

Llerg/em?®/s] = nengN(T, Z) = el 0" N(T, Z) (4.1)
2my;

onde A(T, Z) é a fungao de resfriamento (que em principio depende da abundéancia metélica
Z) para uma dada banda de energia (ou para uma linha de transigao) e yyg ~ 0.71 é a
fracdo em massa de H para uma abundancia solar. Para uma banda larga de emissao
em raio-X, a funcao de resfriamento para um plasma opticamente fino pode ser dada por

(Strickland e Heckman| (2009)):

MT,2) = Apyne(T) ZAg(T) (4.2)

onde Z é a abundancia metdlica com respeito a solar, Ay, (T) dd a componente de
A(Z,T) independente da metalicidade e Az(T) é a componente dependente da metalici-
dade, considerando-se uma abundancia solar (Sutherland e Dopita (1993)). Com estas
consideracoes serd possivel também avaliar a emissao de raio-X em linhas do vento para

uma comparacao direta com as observagoes.
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Apendice A

O Cédigo YCUAZU

O cédigo YGUAZU (escrito em FORTRAN 77) é um cédigo tridimensional de rede
adaptativa que resolve as equacoes hidrodinamicas dos gases juntamente com um sistema
de equacoes para a evolucao de espécies atomicas, ionicas e moleculares. Também permite
um tratamento do transporte radiativo, calculando o resfriamento radiativo mesmo na
auséncia do equilibrio de ionizagao (Raga et al. (2000, 2002); Melioli (2006])).

E importante notar que o YGUAZU ainda nao estd implementado com equacoes
magneto-hidrodinamicas e nao leva em conta nem a condugao térmica e nem a auto-
gravidade do gas, embora neste iltimo caso seja possivel implementar o c6digo com um

campo gravitacional externo.

A.1 O Codigo

O cédigo YGUAZU integra um sistema de equacoes consistindo das equagoes de Euler
hidrodinamicas tridimensionais do gas (ou seja, equagoes de conservagao de massa mo-
mento e energia) e de um conjunto de equagoes de vdarias espécies atOomicas, idnicas e
moleculares que levam em conta suas evolugoes (Raga et al. (2000)). Estas equagoes sao
integradas segundo o método de van Leer| (1982)) para a integragao espacial. As equagoes

de Euler sao:
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d(ps)
ot

+V.(piTs) =L (A.3)

onde p é pressao, v é velocidade do fluido, s é a entropia do sistema, p é a densidade, L é
taxa de resfriamento radiativo (diferenga entre aquecimento e resfriamento) e F,,; refere-
se a todas as forcas externas que podem atuar no sistema como: gravidade, viscosidade,

campo magnético. No cédigo, este sistema ¢é escrito da seguinte maneira:

oU OF G OH

s eyt as o (A.4)
U = [E, pu, pv, pw, p,ny, ..., ng| (A.5)
F = [w(E + P), pu* + P, puv, puw, pu, nyu, ..., ngu) (A.6)
G = [v(E + P), puv, pv* + P, pvw, pv,nyv, ..., ngv] (A.7)
H = [w(E + P), puw, pyw, pw* + P, pw, njw, ..., ngwl] (A.8)
S=|[G-L,0,0,0,0,5,S,..., Sg] (A.9)
E = %p(?ﬂ +v* +w?) + C, P (A.10)
p= (% + n> kT (A.11)

R

Ne = Z Zp Ny (A.12)

R
_ 2oy Tl (A.13)
ZTZI Ny
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onde C, € o calor especifico em volume constante, n. é densidade de elétrons, m é massa do
gas, (u, v, w) sdo as trés componentes da velocidade, T' é a temperatura e ny, ng, ..., ng S40
as densidades numéricas das espécies quimicas que possuem massas my, ..., mg € abundancias
21, ..., zr. O vetor fonte S inclui o ganho de energia por ionizacao G, a energia perdida
L, e as energias devidas as diversas reagoes entre as espécies consideradas (Raga et al.
(2000)). O sistema de equagoes descrito anteriormente é evoluido em meio passo temporal

expandindo-se em primeira ordem a equacao da seguinte forma:

At
U (t + 7) = Uir(?)

At _ _
- E(E—tljk + Fi+1,j,k o thk B ka)

At _ _
- 27y (G;,rj—l,k + Gi,j+1,k - G;,rj,k - Gz’,j,k) (A.14)

At _ _
- E(Hfjj,k—l +H, e — Hip— Hijy)

At
—7<S>ijk(t),

onde i, 7, k e Ax, Ay, Az sao os indices e os espacamentos da grade associados as coorde-
nadas z, y e z, respectivamente, e os fluxos F*, F~, G*, G~, H" e H™ sao calculados de
acordo com o algoritimo “flux vector splitting” de [van Leer| (1982). Vale citar que os valores
de U(t) sao calculados no centro de cada célula da grade. Feita a evolu¢ao de U(t) em
meio passo temporal, o cédigo calcula as variaveis primitivas densidade, pressao, e as trés
componentes da velocidade, além das densidades numéricas das varias espécies quimicas,

ou seja:

Prim = [P,u,v,w, p,nq, ..., ng| (A.15)

Calculam-se assim os gradientes ao longo dos trés eixos coordenados para cada ponto

(i,J, F):

A+

aijh = Primiiq g, — Prim; ;i (A.16)
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A;ijk = Prim, j, — Prim;_1 j , (A.17)
AL e = Primgg g — Primijp (A.18)
Ay ik = Prim;jx — Prim; ;1 (A.19)
A: ik = Primi . — Primg . , (A.20)
A7 i = Primgjp — Prim; gy (A.21)

e também no centro de cada célula da grade (Ay; ik, Ayijk, Osijk), por meio de uma
interpolacao dos préprios gradientes acima.
Feito isto, calcula-se o valor das varidveis primitivas num tempo t + At/2 nas faces da

célula. Para o eixo x tem-se:

AT
Primi_1/27j7k = PTimiJ"k — %Jk s (A22)
PT’Zmi+1/27j7k = Pmmi,j,k — T7 y (A23)

e tem-se de forma analoga as expressoes para para os eixos y e z. Com estes valores é
possivel obter os valores dos fluxos no centro de cada célula da grade, permitindo que se

calcule a evolugao de U(t) com o passo temporal completo em segunda ordem:

JAN?
+ _ N -
B E(F(i—l)-*-l/lj,k + F(z’+1)—1/2,j,k - Fi,j,k — F”k)
At i )
N A_y(G;L(j—l)H/zk + Gi,(j+1)—1/2,k - G;LM —Giip) (A.24)
At

A Higenye t g = B = i)

—At< S >ijk (t)
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Para integrar o sistema de evolucao das diversas espécies quimicas, utiliza-se um método
inspirado no trabalho de Young & Boris (1973) (mais detalhes em Raga et al.| (2000), Raga
et al.| (2002) e Melioli (2006])).

A.2 A Rede Adaptativa

No cédigo YGUAZU as equagoes de dinamica do gas sao integradas sobre uma grade
hierarquica adaptativa. Tem-se duas grades de base, g = 1 e g = 2, definidas sobre todo o
dominio computacional. Ao aumentar o nivel de refinamento da grade para g = 3, 4, ..., n,
onde n é o maior nivel de refinamento da grade, tem-se uma diminuicao da distancia entre
os pontos por um fator 1/2" em relacao a grade g = 1.

Se em um dado instante for encontrada qualquer discrepancia nos valores integrados
em duas grades consecutivas de uma variavel, maior que uma quantidade limite fixa, entao
o codigo cria uma nova grade de resolugao mais alta. Com isso pode-se ter maior resolucao
em regioes muito densas enquanto continua-se com menores resolucoes nas demais regioes.
Uma representagio esquematica de como a grade é construida é ilustrada na Figura[A1]).

E importante citar que nem a resolucao, nem o nimero de niveis, podem ser escolhidos
aleatoriamente, e nem serem grande demais. E preciso escolhé-los com cuidado para poder
obter boa rapidez de calculo e a0 mesmo tempo uma boa resolucao com suficiente memoria

RAM ao longo de toda a simulagao.

A.3 O Resfriamento Radiativo Explicito

O codigo YGUAZU possui uma rotina que evolui temporalmente uma série de reagoes
para as diversas espécies quimicas. Além disto, pode-se obter o resfriamento radiativo do
meio com precisao, mesmo fora do equilibrio de ionizacao, visto que as perdas radiati-
vas associadas a cada reacao sao calculadas explicitamente. Sao consideradas 9 espécies

quimicas (Raga et al. (2000)):

1. e= - elétrons

2. HI - hidrogénio atomico
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Figura A.1: Esquema de Refinamento da Rede Adaptativa (Raga et al.| (2000)).

3. HII - hidrogénio ionizado

4. OI - oxigénio atomico

5. OII - oxigénio uma vez ionizado

6. OIII - oxigénio duas vezes ionizado

7. CII - carbono uma vez ionizado

8. CIII - carbono duas vezes ionizado

9. C1IV - carbono trés vezes ionizado
e as reacoes sao:

e- +HII — HI
e +HI — 2 +HII
e~ +0I — 2e~+0I1I
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e +0Il — 2¢~ +OIII
e +0Ill — OIl
e”+0Il — Ol
HI+0OIl — HII +0OI
HII+0I — HI+OII
e +CII — 2e +CIII
e-+CIII — 2e= +CIV
e-+CIV — CIII

e +CIIl — CII

onde as taxas de ionizagao colisional sdo tomadas de (Cox (1970), as taxas de recombinacao
radiativa sao de |Aldrovandi e Pequignot| (1973) e as taxas de reacdo entre o O e H sao
indicadas por Osterbrock (1989). Com este grupo de espécies quimicas pode-se obter uma
taxa de resfriamento radiativo que estd de acordo com o resfriamento calculado com mais
precisdo na literatura, para temperaturas entre 103 a 10% K. Para o célculo do resfriamento
radiativo em temperaturas menores deve-se considerar também a formagcao e dissociacao
do Hy e do C'O, estas espécies porém, nao foram levadas em conta no presente tratamento.

Os atomos e os ions listados acima emitem energia de acordo com taxas de resfriamento
tabeladas em Raga et al.| (1997)).

A energia liberada pelas diversas reagoes L;, onde i é a espécie quimica reagente, pode

ser calculada da seguinte maneira:

1. Excitacao por choque do HI:

NeNygr

L
log,, ( it ) = —50 4 32.3(1 — t) — 1180(1 — ¢0001) (A.25)

com t = 1590 K/T.

2. Ionizagao por choque do HI:

Lion,HI = nenHICI(T)XH ) <A26)
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onde ¢(T) é o coeficiente de ionizagao por choque dado por uma forma de interpolagao

apropriada ou por uma tabela e xyg é o potencial de ionizagao do H.

Recombinacao radiativa do HII:

E utilizada a férmula cldssica de interpolacao de Seaton (1959).

Excitagao por choque do OI (com elétrons):

L=L1+12

onde:

L
logg ( - ) = —23.95 4 1.23t; + 0.5¢;°

L
logyo ( 2 ) = —21.05 + 1.2t5 + 1.2[max(t,, 0)]°

onde t; =1—100 K/T e ty =1 — 104 K/T.

Excitagao colisional do OI (com neutros):

L
log;, ( ) =10.3t +t% — 34.4
NHEIMNOI

(A.27)

(A.28)

(A.29)

onde t = 10 K/T. Esta interpolagao é feita para uma faixa de temperatura de

10 — 10° K.

Excitagao colisional do OII:

L=L1+1L12

onde:
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Ll
(&
L2 ‘tg‘ 0.5
1 =19—— —20.5 A.31
o810 (Tlenon) to ( )

onde t; =1—-2000 K/T ety =1—-5x 104 K/T.

. Excitacao colisional do CII:

Ll
logy, ( ) = —23.65 4 1.2[max(t — 2),0][1.5 — 0.25 max(t — 4,0)] , (A.32)
NeNcir

onde t = log;, T[K].

. Excitagao colisional do CIII:

Ll
log, ( ) = —20.8+3.9(t —4) — 1.37(t — 4)?, (A.33)
NeNerrr

onde t = min(log,, T[K],5.4).

. Resfriamento parametrizado do OIII:

L=L1+12

onde:

Ll
10810 <—) = —21.4 — 3.5(t — 5.4)° (A.34)

NeNyorrr
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L2
log g (—) = —21.7 - 0.7(t — 6.5)* (A.35)

NeNyorrr

e onde t = log,, T'[K]| e nyorr ¢ a fracdo de OIII ionizado.

A.4 Calculo com Resfriamento Radiativo Implicito

Afim de comparar com outros calculos mais simplificados da literatura e também para
comparagao com os proprios modelos com calculos explicitos do resfriamento radiativo
(conforme descrito na segao precedente), realizou-se no Capitulo 3| um conjunto de testes
onde o resfriamento radiativo também foi avaliado implicitamente. Para tal, admitiu-se o
gas em equilibrio de ionizagao e adotou-se uma curva de resfriamento A(T) para um gés
opticamente fino com abundancias césmicas. Nesse caso, a equagao (A.3)) é evoluida a
cada passo de integragao, assumindo-se a aproximacao adiabética (£ = 0) e em seguida é

corrigida pela perda radiativa:

L=p*NT) erg/cm?/s (A.36)

Para A(T) adotou-se a curva de resfriamento de McWhirter et al. (1975), que é apre-
sentada na Figura[A.2]
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Figura A.2: Curva de resfriamento adotada no caso de resfriamento radiativo implicito,
determinada por McWhirter et al.| (1975) (linha continua), que foi tracada para a coroa solar.
As outras curvas no grafico sdo de [Pottasch| (1965) (linha tracejada e pontilhada) e |Cox e

Tucker| (1969)) (linha tracejada).



Livros Gratis

( http://www.livrosgratis.com.br )

Milhares de Livros para Download:

Baixar livros de Administracao

Baixar livros de Agronomia

Baixar livros de Arquitetura

Baixar livros de Artes

Baixar livros de Astronomia

Baixar livros de Biologia Geral

Baixar livros de Ciéncia da Computacao
Baixar livros de Ciéncia da Informacéo
Baixar livros de Ciéncia Politica

Baixar livros de Ciéncias da Saude
Baixar livros de Comunicacao

Baixar livros do Conselho Nacional de Educacdo - CNE
Baixar livros de Defesa civil

Baixar livros de Direito

Baixar livros de Direitos humanos
Baixar livros de Economia

Baixar livros de Economia Doméstica
Baixar livros de Educacao

Baixar livros de Educacdo - Transito
Baixar livros de Educacao Fisica

Baixar livros de Engenharia Aeroespacial
Baixar livros de Farmacia

Baixar livros de Filosofia

Baixar livros de Fisica

Baixar livros de Geociéncias

Baixar livros de Geografia

Baixar livros de Histdria

Baixar livros de Linguas



http://www.livrosgratis.com.br
http://www.livrosgratis.com.br
http://www.livrosgratis.com.br
http://www.livrosgratis.com.br
http://www.livrosgratis.com.br
http://www.livrosgratis.com.br
http://www.livrosgratis.com.br
http://www.livrosgratis.com.br
http://www.livrosgratis.com.br
http://www.livrosgratis.com.br/cat_1/administracao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_1/administracao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_1/administracao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_1/administracao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_1/administracao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_1/administracao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_1/administracao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_2/agronomia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_2/agronomia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_2/agronomia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_2/agronomia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_2/agronomia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_2/agronomia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_2/agronomia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_3/arquitetura/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_3/arquitetura/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_3/arquitetura/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_3/arquitetura/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_3/arquitetura/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_3/arquitetura/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_3/arquitetura/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_4/artes/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_4/artes/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_4/artes/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_4/artes/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_4/artes/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_4/artes/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_4/artes/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_5/astronomia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_5/astronomia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_5/astronomia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_5/astronomia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_5/astronomia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_5/astronomia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_5/astronomia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_6/biologia_geral/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_6/biologia_geral/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_6/biologia_geral/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_6/biologia_geral/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_6/biologia_geral/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_6/biologia_geral/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_6/biologia_geral/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_6/biologia_geral/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_6/biologia_geral/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_8/ciencia_da_computacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_8/ciencia_da_computacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_8/ciencia_da_computacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_8/ciencia_da_computacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_8/ciencia_da_computacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_8/ciencia_da_computacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_8/ciencia_da_computacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_8/ciencia_da_computacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_8/ciencia_da_computacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_8/ciencia_da_computacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_8/ciencia_da_computacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_9/ciencia_da_informacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_9/ciencia_da_informacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_9/ciencia_da_informacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_9/ciencia_da_informacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_9/ciencia_da_informacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_9/ciencia_da_informacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_9/ciencia_da_informacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_9/ciencia_da_informacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_9/ciencia_da_informacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_9/ciencia_da_informacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_9/ciencia_da_informacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_7/ciencia_politica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_7/ciencia_politica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_7/ciencia_politica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_7/ciencia_politica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_7/ciencia_politica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_7/ciencia_politica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_7/ciencia_politica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_7/ciencia_politica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_7/ciencia_politica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_10/ciencias_da_saude/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_10/ciencias_da_saude/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_10/ciencias_da_saude/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_10/ciencias_da_saude/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_10/ciencias_da_saude/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_10/ciencias_da_saude/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_10/ciencias_da_saude/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_10/ciencias_da_saude/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_10/ciencias_da_saude/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_10/ciencias_da_saude/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_10/ciencias_da_saude/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_11/comunicacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_11/comunicacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_11/comunicacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_11/comunicacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_11/comunicacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_11/comunicacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_11/comunicacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_12/conselho_nacional_de_educacao_-_cne/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_12/conselho_nacional_de_educacao_-_cne/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_12/conselho_nacional_de_educacao_-_cne/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_12/conselho_nacional_de_educacao_-_cne/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_12/conselho_nacional_de_educacao_-_cne/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_12/conselho_nacional_de_educacao_-_cne/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_12/conselho_nacional_de_educacao_-_cne/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_12/conselho_nacional_de_educacao_-_cne/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_12/conselho_nacional_de_educacao_-_cne/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_12/conselho_nacional_de_educacao_-_cne/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_12/conselho_nacional_de_educacao_-_cne/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_12/conselho_nacional_de_educacao_-_cne/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_12/conselho_nacional_de_educacao_-_cne/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_12/conselho_nacional_de_educacao_-_cne/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_12/conselho_nacional_de_educacao_-_cne/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_13/defesa_civil/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_13/defesa_civil/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_13/defesa_civil/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_13/defesa_civil/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_13/defesa_civil/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_13/defesa_civil/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_13/defesa_civil/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_13/defesa_civil/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_13/defesa_civil/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_14/direito/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_14/direito/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_14/direito/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_14/direito/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_14/direito/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_14/direito/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_14/direito/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_15/direitos_humanos/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_15/direitos_humanos/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_15/direitos_humanos/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_15/direitos_humanos/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_15/direitos_humanos/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_15/direitos_humanos/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_15/direitos_humanos/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_15/direitos_humanos/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_15/direitos_humanos/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_16/economia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_16/economia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_16/economia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_16/economia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_16/economia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_16/economia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_16/economia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_17/economia_domestica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_17/economia_domestica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_17/economia_domestica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_17/economia_domestica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_17/economia_domestica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_17/economia_domestica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_17/economia_domestica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_17/economia_domestica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_17/economia_domestica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_18/educacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_18/educacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_18/educacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_18/educacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_18/educacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_18/educacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_18/educacao/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_19/educacao_-_transito/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_19/educacao_-_transito/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_19/educacao_-_transito/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_19/educacao_-_transito/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_19/educacao_-_transito/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_19/educacao_-_transito/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_19/educacao_-_transito/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_19/educacao_-_transito/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_19/educacao_-_transito/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_20/educacao_fisica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_20/educacao_fisica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_20/educacao_fisica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_20/educacao_fisica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_20/educacao_fisica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_20/educacao_fisica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_20/educacao_fisica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_20/educacao_fisica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_20/educacao_fisica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_21/engenharia_aeroespacial/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_21/engenharia_aeroespacial/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_21/engenharia_aeroespacial/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_21/engenharia_aeroespacial/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_21/engenharia_aeroespacial/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_21/engenharia_aeroespacial/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_21/engenharia_aeroespacial/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_21/engenharia_aeroespacial/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_21/engenharia_aeroespacial/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_22/farmacia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_22/farmacia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_22/farmacia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_22/farmacia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_22/farmacia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_22/farmacia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_22/farmacia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_23/filosofia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_23/filosofia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_23/filosofia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_23/filosofia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_23/filosofia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_23/filosofia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_23/filosofia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_24/fisica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_24/fisica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_24/fisica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_24/fisica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_24/fisica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_24/fisica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_24/fisica/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_25/geociencias/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_25/geociencias/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_25/geociencias/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_25/geociencias/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_25/geociencias/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_25/geociencias/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_25/geociencias/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_26/geografia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_26/geografia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_26/geografia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_26/geografia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_26/geografia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_26/geografia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_26/geografia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_27/historia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_27/historia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_27/historia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_27/historia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_27/historia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_27/historia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_27/historia/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_31/linguas/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_31/linguas/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_31/linguas/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_31/linguas/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_31/linguas/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_31/linguas/1
http://www.livrosgratis.com.br/cat_31/linguas/1

Baixar livros de Literatura

Baixar livros de Literatura de Cordel
Baixar livros de Literatura Infantil
Baixar livros de Matematica

Baixar livros de Medicina

Baixar livros de Medicina Veterinaria
Baixar livros de Meio Ambiente
Baixar livros de Meteorologia
Baixar Monografias e TCC

Baixar livros Multidisciplinar

Baixar livros de Musica

Baixar livros de Psicologia

Baixar livros de Quimica

Baixar livros de Saude Coletiva
Baixar livros de Servico Social
Baixar livros de Sociologia

Baixar livros de Teologia

Baixar livros de Trabalho

Baixar livros de Turismo
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