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Resumen

En este trabajo se presentan los resultados de la impleci@ntde unmodelo fibrido
multi-fase de formaéin estelar autoreguladéSpringel & Hernquist 2003) en simula-
ciones de galaxias esféricas y de disco, con el fin de estad@mportamiento de la
formacion estelar en ellas. Se hicieron simulaciones déalocon galaxias esféricas que
solo contenian materia oscura para determinar como seafestas cuando aparecen en
ella gas y estrellas, después se hicieron las mismas siionés pero cambiando la ma-
sa inicial de cada componente para determinar el efecto de$a de la galaxia en la
formacion estelar. Las galaxias esféricas mostrarorfamaacion estelar autoregulada y
dependiente de la densidad local de gas en la galaxia,eartzbiata de formacion estelar
presentd una variacion mas suave y lenta cuando la mdagdkaxia era mas grande. Por
otro lado, se corrieron dos simulaciones con galaxias @edis primera era una galaxia
aislada donde se observo que la rata de formacion eseetarteregula y es dependiente
de la densidad superficial de gas segun lo predicho con etlmoeh la segunda siendo
un major merger se ve como la formacion estelar tiene un comportamientdasial de

la galaxia aislada, luego ésta se suprime cuando aumetatafeeratura del gas debido a
los efectos de la colision en el instante del choque, deslauformacion estelar se dispara
cuando el gas de la galaxia resultante baja su temperaturagraa su densidad por en-
friamiento radiativo, después continua de manera pausasta el final de la simualcion.
Esto nos permite decir que el modelo es capaz de reprodudindanica del gas en el
interior de una galaxia, ademas de autoregular la foromeestelar sin necesidad de con-
siderar los detalles de la fisica del medio interestelardgiermina el comportamiento de
la misma en la galaxia.
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Capitulo

Introduccbdn

Con los datos obtenidos de fadiacion cdsmica de fondo, surveys de galaxias, entre
otros, los astrofisicos que trabajan en Cosmologia han pareidle aceptado que la
dinamica del universo es tal que la podemos modelar comelodoparadigmaAC D M;

es decir, donde en la actualidad, a grandes escalas el dé&elet@nergia oscura domina la
dinamica del universo frente a los de la materia oscuraac#mh y materia barionica, lo
gue da como consecuencia que en este momento el univergueselexcon una velocidad
cada vez mas alta. A escalas menores del orden de supédosigialacticos00M pc) la
materia oscura es la que por medio de la gravedad rige lanttady la distribucion de

la materia. Todos los procesos fisicos que suceden enesstalais espaciales ocurren en
escalas de tiempo muy grandes comparadas con cualquita dedeempo vivida por la
misma raza humana, por lo tanto, si se quiere estudiar etiediet@volucion temporal
de este tipo de objetos se opta por hacer simulaciones depesadel universo donde
los diferentes modelos tebricos son aplicados y probaai@sque después sus resultados
sean enfrentados con las observaciones.

Entonces, para simular al universo es necesario en prnogalizar simulaciones de
grandes porciones de universo donde se aloje principatnmnticulas individuales de
materia oscura, gas y estrellas, en el caso ideal debdyéa baa simulacion con tantas
particulas como en el mundo real, pero en este caso iddale@laniUmero de particulas
involucrado seria infinitamente grande comparado con esgqumiede simular con el po-
der computacional actual. Para aproximarse a la solu@@stk problema de resolucion
se utilizan dos técnicas donde cada particula de la saiumaepresenta una coleccion
equivalente a un gran numero de particulas individuaeslecir, en la simulacion cada
particula en realidad representa una gran porcion de delssistema. Es una primera
aproximacion, dado que a materia baridnica represettaus@ pequeia fraccion de la
masa total, se pueden entonces realizar simulaciones mmateria oscura y como ésta
Gnicamente interactla gravitacionalmente se pueddmiinm nUmero mayor de particu-
las y resolviendo éste problema de N-cuerpos se obtiensttddcion de materia con un
detalle (resolucion) dado por el nUmero total de paldisua simulacion de este tipo mas
grande que se ha realizado conte2ias?® particulas en una caja clbica 2 M pc de
lado. En una segunda aproximacion ademas de materisacseincluye gas en las simu-
laciones, estos evolucionan juntos formando estructuam galaxias, pero la limitante

13



14 CAPITULO 1. INTRODUCCION

de esta técnica es que el gas no solo interactla gravitdniente sino que también esta
sometido a procesos hidrodinamicos, interaccion comacath y con el medio en que se
encuentra, lo que vuelve mas lento y costoso el calcula ygobo hay que utilizar muchas
menos particulas implicando que no se puedan hacer siogsgcmuy grandes y que la
resolucion no sea muy alta. Entre los resultados masaneies de este tipo de simulacio-
nes es que se ha conseguido informacion importante sofmeria en que se distribuye la
materia en el universo: se ha visto por ejemplo que la maisdara distribuye localmente
de manera no uniforme en filamentos que constituyen un ctasigacional cosmologi-
co por medio de pozos de potencial de halos elipsoidalesiouss £omo sumideros de
materia baribnica.

Se entiende bien que una vez la materia barionica se halalejalos halos de materia
oscura su densidad aumenta y puede comenzar a formarasstre# a su vez propician
el aumento de las especies quimicas en el gas por explesierseipernova, todo esto ter-
mina formando la distribucion de galaxias que hoy se olasé&ero desafortunadamente
aunque se conoce bien como es el proceso de formacion delanessrella a partir de
una nube de gas no se tiene un modelo fisico del procesomaddam estelar en masa,
como ocurre en una galaxia donde cada estrella que se foautta & formacion de las
estrellas a su alrededor. Hay varias técnicas que seautipara simular estos procesos
mas complejos, umodelo semi-anéico (Mufioz 2008) es aquella técnica en que se si-
mula materia oscura con una resolucion tal que se puedatifidar halos con todas sus
propiedades e historia de fusion, luego, se hacen aproiomes de las propiedades de las
galaxias que se formarian en esos halos resolviendo eogaaiiferencias de conversion
de masa entre las componentes galacticas, estas propseatadfologicas y dinamicas
dependeran directamente de las caracteristicas deblkatoateria oscura, con modelos
semi-analiticos se pueden hacer simulaciones bastandeag y con alta resolucion gra-
cias a que no incluyen gas, pero sigue siendo un métodonastaroximado y no da
cuenta por el comportamiento del medio interestelar deléx@a Otras técnicas un tanto
mas sofisticadas hacen uso de simulaciones incluyendo @ste ¥voluciona junto con
la materia oscura, éstas permiten hacer un seguimieratiadizt del proceso de forma-
cibn galactica y estudiar la dinamica del medio intezkestporque algunas consideran
efectos sobre el gas confeedbackde supernovas (energia liberada en las explosiones),
enfriamiento radiativo por emision de luz desde las nuleegas$, calentamiento por ra-
diacion UV de estrellas nuevas y ondas de choque, vieniastgas, entre otros. Esta
fisica adicional de cada modelo se implementa a travésaias de formacion estelar
que complementan las ecuaciones hidrodinamicas en estaksiones para el gas y
habitualmente se habilita la formacion de estrellas rsievando la densidad sube y la
temperatura baja hasta ciertos valores limites estalle@n cada técnica. Este tipo de
simulaciones han logrado llegar a tener una resoluciomiiEn de cientos de parsecs
pero obviamente en simulaciones con un nimero muy grangartieulas encerradas en
una caja de dimensiones tales que se pueda lograr este aidetalle.

La dinamica del gas es entonces estudiada con tecnicasAdaptative Mess Refinement

(AMR) o Smoothed Particles Hydrodynami&PH), donde las ecuaciones de movimien-
to son resueltas con aproximaciones caracteristicasddennatodo y que seran desarro-
lladas en la seccibn 2.4. Utilizando las técnicas antesiovarios autores han elaborado
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recetas de formacion estelar que seran mencionadasteateen lo que sigue. El primer
intento por agregar fisica del medio interestelar en lduevwon del gas fue considerar el
aumento en la temperatura del misnfee@dbacké&rmicg en las regiones donde explotan
las supernovas, pero esta energia adicional es radiidandente hacia afueray las nubes
vuelven a enfriarse igual de rapido (Hernquist 1994). Désgse implemento &edback
cinético buscando reproducir el efecto fisico de las explosionesugernova como im-
pulsos de momento radial alrededor de las particulas deddRtfe explotan supernovas
mas un reservorio de energia interna que da cuenta paida frresoluble. Esta receta de
formacion estelar ciclica a pesar de reproducir alguassltados observacionales no da
cuenta por el enriguecimiento quimico del medio inteagat©o y produce un exceso en
la luminosidad en la region central de las galaxias (Setig@00). Para corregir esto al
gas se le permitib cambiar de fase; de la caliente a la fiavés de enfriamiento radia-
tivo, fria a caliente por evaporacion de nubes en exphesiale supernovas y colapso de
nubes frias que forman estrellas lo que produce una peddicaasa de gas, ademas se
agrego circulacion, entrada y salida de gas de las galéxiantos galacticos) como un
proceso que también regula la formacion estelar, estoipéitener una rata de formacion
estelar ciclica autoregulada (Springel 2003).

Con el fin de avanzar en los resultados y en la precision ddeto@anterior se desarro-
llaron otras dos técnicas bastante Utiles, en la prineer@asen simulaciones de porciones
de galaxias con resoluciones muy altas, del ordeprgde se incluyen ondas de choque y
cooling (enfriamiento radiativo), en esta implementadis vientos galacticos salen de
forma natural a esta escala, con los resultados de estasisiomes se refinan los valores
de los parametros que controlan la receta de formaci@eegtara la galaxia entera co-
mo energia liberada por supernovas, eficiencia de viealéstiros, etc. (Ceverino 2009).
En la segunda aproximaciobn se aumenta la resolucion dntagaciones a tal punto que
los vientos galacticos salen también de manera natur@loppgene mayor precision pa-
ra los parametros que controlan la formacion estelarni@gaieco 2009). Estas Ultimas
implementaciones han logrado reproducir propiedadesvdisenales de las galaxias a
z = 0, destacando el papel del enfriamiento radiativo como urlogigrincipales efectos
a la hora de convertir gas en estrellas, correcciones aosfattmeros que disminuyen
errores como la no conservacion del momento angular y deornwea formacion estelar
autoregulada y ciclica.

En este trabajo se utilizara una implementacion del modielSpringel 2003 para deter-
minar como es la formacion estelar en una galaxia esfercaislamiento, primero se
determinara como la presencia del gas y de estrellas agedtsatfibucion de materia o0s-
cura en la galaxia, luego examinaremos el comportamieritord¢a de formacion estelar,
después observaremos como cambian los resultados baj@auaeion en la masa de la
galaxia. Por Gltimo, se tomara una galaxia de disco aigladaobservar la evolucion del
gas y el proceso de formacion estelar, luego se iniciarpraceso de fusion entre dos
galaxias de disco idénticas entre si y a la anterior parriahiar como se afecta la rata
de formacion estelar en un proceso dinamico de este timigiiente texto se desglosa
como sigue; en el capitulo 2 se hara un recorrido por totiolda de los modelos que se
aplicaran para hacer este estudio, luego en el capitubohZusa una descripcion general
del modelo de Springel 2003 aca aplicado y de las simulasigue se realizaron con
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galaxias esféricas con los resultados de su respectalsiasnpor Gltimo en el capitulo 4
se describen y analizan los resultados de las simulaciamesas galaxias de disco.



Capitulo

Marco Terico

En este capitulo se hara un recorrido por una serie de cefies y resultados que ser-
viran como soporte teérico para las técnicas y modelbsamos en este trabajo. Se des-
cribird lo que es una galaxia asi como algunos de los ctoedyasicos asociados son
su dinamica, se describira con algin detalle la formawsnej gas evoluciona y se con-
vierte en estrellas y constituye la parte luminosa de laxgal®or Gltimo, estudiaremos

algunas técnicas computacionales cominmente usadasnoalelar las galaxias como

constituidas por dos clases de materia; una parte coligjoeaepresenta al gas y una no
colisional que representa estrellas y materia oscura.

2.1. Las Galaxias

Las galaxias son estructuras autogravitantes principagkm®mpuestas de gas, polvo, es-
trellas y materia oscura, considerando como polvo a pgaicsolidas con un diametro
menor a 100 micrometros y materia oscura a aquella mataeyia interaccion es solo
de tipo gravitacional lo que implica que no interactla caiuk ni la emite, con bajas
velocidades (baja temperatura), y de naturaleza dinanoceolisional lo que implica
gue no ocurren choques entre sus particulas constitisydrdase galaxias estan domina-
das por la gravedad tanto en su interior como en su intena@un otras galaxias de su
vecindario, su dinamica y cinematica interna estan rigadias al tipo de simetria con el
cual se distribuye su materia constituyente; el gas en Ex@aks considerado como un
sistema colisional y que sufre procesos fisicos como solapasivo de nubes, interac-
cion con campos magnéticos, disipacion de nubes poosixples de supernovas, entre
otros alin no entendidos completamente por los astrofisiqque juegan un rol impor-
tante en al inducir y controlar el proceso de formacion dekas en la galaxia. Por otro
lado, las estrellas y la materia oscura solo interactUavitgcionalmente convirtiéndose
su descripcibn en un problema de N-cuerpos cuya soluciarérica es bien conocida y
modelada desde hace mas de 30 afos. Las galaxias est@pidasten cimulos y a su vez
en superctmulos de galaxias, donde interacttan entiteasiés de colisiones que afectan
su morfologia, dinamica y la produccion de estrellasr(@bé&: Ostlie 2009). Cada uno
de los procesos mencionados sera descrito con mas datdie proximas secciones.

17
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Como es de esperarse la basta variedad de sucesos que enauatla de una galaxia
hace que éstas tengan muchas formas y tamanos, pero sedida ponstruir sistemas
de clasificacion galactica basados en sus propiedadesvabgnales y de las cuales ha-
blaremos mientras explicamos y recorremos el diagramaagp@asidon de Hubble como el
sistema de clasificaciobn mas utilizado e intuitivo.

2.1.1. Morfologia y Clasificacibn

Desde que Hubble con sus observaciones determind quée/afeente esas manchas di-
fusas que se observaban en el cielo profundo eran otrasamlae inicio la busqueda
de la estructura de nuestra galaxia a través de compaeacamm sus homoélogas, pero
inmediatamente se noto que tanto formas como tamafiobaarentre esas galaxiasy en
consecuencia surgieron varios sistemas de clasificagiq@mmero que surgio fue el del
propio Hubble seguido de algunas modificaciones a éste yosugstemas propuestos
por otros astronomos (Yerkes, Vaucouleurs y el sistemdaddficacion DDO) (Barnes
2009). El sistema de clasificacion de Hubble, como tododdagalaxias, son producto de
resultados observacionales, por lo tanto, todos los ir#ele seleccion son propiedades
morfologicas de la materia baribnica (materia que irttgr@acon la luz) que compone la
galaxia, incluso después del descubrimiento de la matsigara como la componente
mas grande de la galaxia los sistemas de clasificacibn mbiagon en lo mas minimo
porgue las observaciones de las galaxias no son afectadastpo

Las galaxias de tipo Hubble son aquellas que estan claifcdentro de este sistema
y estan rotuladas por E, S, SB e Irr para galaxias eliptesgirales, espirales barradas
e irregulares respectivamente; los cuerpos fueron ubscadain diagrama en forma de
diapason inspirado por la creencia errada de Hubble despeerépresentaba las etapas
evolutivas de la vida de una galaxia si se recorria de izdaia derecha, de tal manera que
las galaxias espirales eran el producto del achatamieriasa#dipticas debido a su rota-
cion. Aunque la interpretacion de Hubble era errada abesabe que de ser correcto lo
predicho por el modelo jerarquico de formacion de estmast que se adopta actualmente
para describir la evolucion del universo a gran escalagselaye Hubble no estaba muy
lejos si el recorrido por su diapason se hace de derechaiaidq.

efliptical nesulge

£0 £3 £7

Figura 2.1: Diagrama original de Hubble después de agregar las galkexticulares. Realm of the Nebu-
lae, por E.P. Hubble. New Haven: Yale University Press, 1936
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Galaxias Elipticas

Son distribuciones esferoidales de estrellas embebidas Balo de materia oscura, que
son observadas con muy poco polvo y gas casi carentes deeésta interior. Contrario a
lo que pensaba Hubble las galaxias elipticas mas grandes producto de una serie de
mergersentre otros tipos de galaxias en cuyos encuentros el gapeisado o consumido
a través de procesos de formacion de estrellas. Hastarebnio solo se han detectado
galaxias elipticas con magnitudes absolutas €m8yores a -23 y hasta -8, masas entre
10" M, y 10* M, con diametros que oscilan entre decenas y cientos de kpgjitilantes
elipticas estan entre los objetos mas grandes en elrsnivgero se cree que son mucho
mas abundantes las enanas aunque menos observadas potgo&Bo es tal que no
emite la suficiente luz para que ser capaz de llegar hastalésscopios con la suficiente
intensidad para ser detectadas.

En el sistema de clasificacion de Hubble el criterio de fitzsiion de este tipo de galaxias
esta dado por la elipticidad promedio de sus isofotasiexés; es decir, por la elipticidad
de las elipses encontradas cuando se trazan curvas de rgleakb la imagen de la
galaxia. La elipticidad es definida como

e=1——, (2.1)

dondea y b son los semiejes mayor y menor aparentes de la elipse respeente, la
nomenclatura con la que se nombra este tipo de las galaxi@stes, por lo tanto, las
galaxias corn = b (esféricas) se rotulan coh( y las que son achatadas obtendran
rétulos entreE'1 y E'7 ya que no se han detectado galaxias con elipticidad mayat. a O.
En la figura 2.2 se muestran algunos ejemplos de galaxj#gak

Hay que tener presente que la elipticidad es algo aparergpgnde de la linea de vision

del observador; es decir, lo que se observa son proyecaondss dimensiones de cuer-
pos en tres y las figuras pueden cambiar con la relacion dafi@srentre cada uno de los
semiejes del elipsoide, por ejemplo, si una galaxia se eleir, entonces puede ser que
se mira un elipsoide desde una linea de visiobn que coincideksemieje mayor de éste,

ver figura 4.2.

Para trazar las isofotas elipticas se toman puntos com ligilla sobre la imagen de la
galaxia, éstos se ajustan a una expansion en series derfaita distribucion de brillo
superficial y los coeficientes de esa expansion dan infaémacerca de los parametros
geomeétricos de la elipse. Suponiendo que las galaxipsoal$ no contienen polvo y su
luz no es dispersada o absorbida en su camino hacia el detstms se ajustan a una
funcion de brillo superficial de una distribucion esfeaipropuesta pale Vaucouleurs
y es una ley conocida como la ley &&/*

[(R) = I,101-333(R/Re)'/ " 1], (2.2)

dondeR, es el radio efectivo definido como el radio donde la galaxidesia mitad de su

!Este tipo de filtro esta definido en el sistema de filtros de sty Morgan 1953.
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)
(9)

Figura 2.2: Ejemplos cada tipo de galaxia eliptica. (a) NGC 1379 (H))NGC 777 (E1), (c) NGC 1404
(E2), (d) NGC 1521 (E3), (e) NGC 2974 (E4), (f) NGC 439 (E5),N§5C 1209 (E6), (h) NGC 4342 (E7).
A Revised Shapley-Ames Catalogue, A.R. Sandage and G.Argam, Washington: Carnegie Institution,
1981.

(b)
()

d

(h)

luz total el, es el brillo superficial en ese radio, el factor de 3.33 es tinake tal manera
gue si la galaxia fuera un circulo perfecto la ley sea vatiddodos los radios. Desafor-
tunadamente aunque la ley de Vaucouleurgs la mas coman no todas las galaxias se
ajustan perfectamente a este perfil de brillo, las que tidxagm luminosidatlgeneran
puntos por debajo de la curva y en las de luminosidades may lalé puntos estan por
encima de la curva. Para poder ajustar perfiles de este tigalaeas elipticas se utilizan
los siguientes perfiles que se ajusta con tres parametragspaentar su precision

I(R) = L1000 (/R" 1), (2.3)

(2.3) es laley generalizada de de Vaucouleurs darskeajusta con los dato9y se esco-
ge de tal manera que la definicion Bg se cumpla. Otro de los perfiles a tres parametros
es la ley de Hubble-Oemler

2 2
]OefR /Rt

I(R) = CEWIIAER (2.4)

2Siendo la luminosidad la potencia de la luz emitida por umpuiastrofisico.
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Observer B
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N e
As seen by A As seen by B

Figura 2.3: Forma aparente de un elipsoide vista por dos observaddegsmes. An Introduction to Mo-
dern Astrophysics, by B.W. Carroll. Addison-Wesley, 2009.

dondel, es el brillo superficial central, es el radio interno en el cual éste brillo perma-
nece aproximadamente constante; vale anotar, queem < R, el brillo cae coma? 2

y mas allaR; cae rapidamente prediciendo siempre una luminosidad fi§itR, — oo

la ley de Hubble-Oemler se reduce a una ley introducida pgn&ds y popularizada por
Hubble

I,

TR

(2.5)

cuandoR >> r, la integral del brillo superficial converge y predice una inosidad
finita para un sistema finito como lo es una galaxia y por taetetmayor significado
fisico.

Después de notar observacionalmente que las galaxga$ poseen diferencias que
no dependian de la elipticidad se hicieron subdivisi@reka clasificacion de este tipo
de galaxias basados en caracteristicas morfologicas;damafo, magnitud absoluta y
brillo superficial, estas categorias son:

= Galaxias cDson galaxias gigantes con tamanos-dé M pc de diametro y se en-
cuentran generalmente en el centro de grandes y densosrsldstgalaxias, con
magnitudes absolutas en B entre -22 a -25 mag y con masas ehitee10'* M.
Estas galaxias se caracterizan por tener regiones centnale brillante y extendi-
das, y con regiones exteriores muy difusas y poseen decenadas de cimulos
globulares.

= Galaxias elpticas normalescon regiones centrales muy condensadas y brillantes:
Incluye las galaxias elipticas gigantes (gE’s), norméies) y elipticas compactas
(cE’s), las normales con magnitudes absolutas en B entrg-2%con masas entre
108y 10'3 M., y diametros que varian dea 200 kpc.

= Galaxias elpticas enanagienen brillos superficiales que tienden a ser mucho mas
bajos que los de las (cE’s) en la misma magnitud absolutes gataxias (dE’s) tie-
nen magnitudes desde -19 a -13 mag y masas tipice¥ de 0" M, con diametros
entrel y 10 kpc y poseen estrellas mas nuevas que les E’s.
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= Galaxias esferoidales enana@Sph’s) son extremadamente tenues muy poco bri-
llantes por lo que solo se han detectado en las vecindades \d& ILactea con
magnitudes absolutas en B entre -8 y -15 mag con masas aaasad 0” a 108
M y diametros dé@,1 a0,5 kpc.

= Galaxias enanas compactas azul¢dBCD’s) son pequefas y inusualmente azules
con indice de colox B —V >= 0,0 a0,3, lo que indica que estan formando mu-
chas estrellas nuevas. Tienen magnitudes absolutas eneBbhty -17, y masas de
10°M,, y diametros de menos d&pc. Poseen nubes de gas de hidrégeno atomico
y molecular del0® a 10® M., respectivamente.

Galaxias Lenticulares

Son galaxias esferoidales pero que poseen un disco galaatiy pequefio con estrellas
viejas y casi sin gas o polvo. Tienen tamafos similares dddas elipticas mas grandes
y en la nomenclatura de Hubble se denotan$0ro SBO si su centro cuenta con una
distribucion de estrellas en forma de barra.

En ocasiones hay una subdivision en su clasificacio§de (SBO;) a SO5; (SBOs),
dondeSO; es para galaxias que no poseen nada de polg@y para las que poseen
cantidades significativas de éste. En la figura 2.4 hay algajemplos de las galaxias de
este tipo.

(a) (b)

Figura 2.4: Galaxias lenticulares. (a) NGC 584 (SO), (b) NGC 1440 (SBOIRevised Shapley-Ames
Catalogue, A.R. Sandage and G.A. Tammann, Washingtone@igrimstitution, 1981.

Galaxias Espirales

Estas galaxias son morfilogicamente un tanto mas compejaesmponen de un abulta-
miento central de estrellas con distribucion esferoidalocido como bulbo, otra distri-

bucién discoidal de gas, polvo y estrellas que como todagdkaxias esta rodeada por un
halo de materia oscura. Sila rotacion del halo de matedarases lo suficientemente alta
como para hacer que el gas rote también y tome la forma ua dielar donde aparecen
brazos espirales en regiones donde el gas se acumula y fetreias, por Gltimo, un

halo de estrellas viejas que rodea al bulbo y al disco. Corgtaravariedad de tamafos
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entre 5y 100 kpc de diametro con masas totales que van destle, a10'2M, y mag-
nitudes absolutas B desde -16 a -23. Dentro del sistema deléisé rotulan con la letra
S'y SB para las que poseen barras centrales. Pero para ser ctiesfgmrequiere de mas
criterios que las elipticas, aca se mencionan algunogderiterios mas importantes; la
razobn entre a luminosidad del bulbo y la del disco (razOibdxdisco) Lyuipo/ Laisco; Y

el angulo de apertura (figura 4.6), que se define como el angulo entre la tangente a u
brazo espiral y la tangente a un circulo perfecto trazadaceoiro coincidente con el de
la galaxia en el punto de cruce entre el brazo y el circulo.

1
—— Tangente al brazo espiral
\

Tangente al circulo ~——.

Centro de la galaxia

Circulo

Brazo espiral

Figura 2.5: Esquema para calculo del angulo de apertura.

Los dos criterios anteriores dan una primera diferenoraenitre las galaxias espirales,
las galaxias con bulbos mas promlnent@-@ﬂé ~ 0,3) y brazos mas enrollados (angu-
lo de apertura 6°) se clasifican com&a (SBa) y razones bulbo disco mas pequefas
(Lfi“lbo ~ 0,05) y brazos mas abiertos (angulo de apertura°) con Sc (SBc). de Vau-
coGSICeourstamblen sugirid agregar una categoria intermedia éasrespirales y las espi-
rales barradas, entonces los rotulos sersahpara espirales comunesA B intermedias
con barras débiles § B con barras muy marcadas. También se le agreg6 la clasende lu
nosidad con un rango entre | y V, donde | se le asocia a galearas brazos espirales
muy brillantes con fronteras bien definidas, y V a los queetiemuy baja luminosidad,
no se les marca fronteras y estan fragmentados.

Para hacer la fotometria de galaxias espirales con el fineterrdinar todos aquellos
parametros para su clasificacion y estudio de propiedaiess, se debe tomar en cuenta
gue debido a la absorcion de la luz por el polvo que dependke distribucion de polvo

y del angulo en que se observe la galaxia es mas converiiang observaciones en
infrarrojo donde ésta perdida es minima.
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(@) (b)

(d)

(9) (h)

Figura 2.6: Secuencia de galaxias espirales normales. (a) NGC 718 ¥3a)C 4450 (Sab), (c) NGC 615
(Sh), (d) NGC 864 (Shc), () NGC 309 (Sc), (f) NGC 1494 (Sagl) NGC 5585 (Sd), (h) NGC 1156 (Sm).
A Revised Shapley-Ames Catalogue, A.R. Sandage and G.Argam, Washington: Carnegie Institution,
1981.

Debido a que cuando se observa una galaxia espiral se tomaamamdn un bulbo en
el centro, y asi como se descubrid que una distribucif&riea se ajustaba a una ley
R'Y* el ajuste de un disco es a una ley exponencial, y como lasasstallongitud son
diferentes para cada componente galactica es peligrosbiaade ley de ajuste a un
determinado radio, entonces para obtener un perfil de uaaigaspiral hay que sumar
una leyR'/* con una exponencial. Pero, las galaxias no se ajustan aggfitepmpuesto
en las transiciones de bulbo a disco, lo que ocasiona qudisardos tipos de galaxias
espirales; las de tipo | donde los datos dan por encima deélmgdtipo Il si los datos
estan por debajo en esta region de transicion. Se creelquenmportamiento de las de
tipo | es causado por barras centrales o0 a una region estdecide se forman muchas
estrellas, y las de tipo Il por hoyos en el disco o por sendg®hi®. Para distinguir entre
las anteriores causas hay que definir muy bien los colorestarregion lo cual no es
tarea facil y es mucho mas preciso si se ajustan los datag/aqriones 2D del sistema.

Van der Kruit y Searle (1981) ajustaron los datos de una gahlista de canto pero
ignorando la zona oscura (senda de polvo) al perfil de deshslielduminosidad

. e B/ Ragech?(2/22,) R < Romas
e R (26)
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(9) (h)

Figura 2.7: Secuencia de galaxias espirales barradas. (a) NGC 2983 (BBHGC 4462 (SBab), (c) NGC
782 (SBb), (d) NGC 3953 (SBbc), (e) NGC 1688 (SBc), (f) NGC 528Bcd), (g) NGC 4710 (SBd), (h)
NGC 7107 (SBm). A Revised Shapley-Ames Catalogue, A.R. &gménd G.A. Tammann, Washington:
Carnegie Institution, 1981.

Aca R y z estan en coordenadas cilindricas, R,, z, Y R..: SOn constantes que se
ajustan con los datos, segun este modelo la galaxia vistardeobedeceria al perfil en
R < R,,.... Ellos concluyeron que eR,,... €l brillo superficial cae bruscamente alrededor
de 4 mag por debajo del nivel del cielo. Ahora, utilizandofoétria en infrarrojo cercano
Wainscoat, Freeman y Hylan ajustaron sus datos incluyeggiones que iban hasta la
mitad de la senda de polvo a una forma descrita por

| e f/Rig=lzl/2e R <R
(Ro2) = { J . PN (2.7)

Después de esto lo Gnico que faltaba era relacionar l@srros de los ajustes del disco
y el bulbol,, Ry, I. y R, para ser utilizados por ejemplo en la clasificacion de Hhb
con este fin se define la fraccion de bulbo que es la raz6a Enluminosidad del bulbo
y la total emitida por la galaxia

B R2I,
T~ R2I, +028R3I,’

(2.8)

Obviamentd) < % < 1y larazbn disco-bulbo sera
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D (B\'

Galaxias Irregulares

Son galaxias que no tienen una estructura estable debid® suduwalo de materia oscura
es de baja masa, por tanto, no es capaz de acretar la sufitiatega para formar una
estructura definida, y el material que permanece en suonfgrede perturbarse o escapar
muy facil porque en pozo de potencial en el que se encuesipa@ profundo, lo que
permite que cualquier pequefa perturbacion al sistemaa@az de desestabilizarlo. Son
estructuras que no encajan en ninguna de las clasificacamesores de la secuencia
de Hubble, por su dinamica sus diametros varian éntrg 50 kpc poseen masas entre
108M, y 10'°M,, y magnitudes absolutas en B de -13 a -20. Dentro de este sistem
clasificacion se les marca con Irr | a aquellas que poseenda@structura definida e Irr
Il para las que son totalmente amorfas.

(@) (b) ()

Figura 2.8: Galaxias irregulares. (a) IC 4662 (Im), (b) NGC 5464 (IBne), NGC 0520 (Ir). A Revised
Shapley-Ames Catalogue, A.R. Sandage and G.A. Tammanmjigisn: Carnegie Institution, 1981.

Gerard de Vaucouleurs sugirid agregar unos nuevos tipas gdlaxias espirales para
considerar en esta categoria a aquellas que todavigapasstos de alguna estructura
definiday no considerarlas dentro de la irregulares; es@ashSd, (SBd), Smy (SBm),
que por tender a ser muy pequefias son también llamadaalesgnanas, y la primera
categoria para las irregulares sdnia dondem se refiere a galaxias del tipo magallanico;
es decir, las que se parecen a la Gran Nube de MagallanesSerilas que se asemejan
a la Pequeiia Nube de Magallaries, las galaxias realmente amorfas serian solo

Con estas Ultimas modificaciones queda completado elalieayde diapason de Hubble,
que tomaria la secuencia (con una secuencia similar pabatsadas):

EO0, F1, ..., E7, SO, SOy, SO, Sa, Sab, Sb, Sbe, Se, Sed, Sd, Sm, Im, I

En la figura 4.5 se muestran dos imagenes del diapason dédHyldse complementan
y muestran las categorias agregadas por otros astronomos
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Figura 2.9: Diagrama completo de Hubble después de las categoridaenon agregadas. Whittle ASTR
553/4 Graduate Extragalactic Astronomy, University ofgifiia Department of Astronomy, 2002.

2.1.2. Cinenatica de la Galaxia

Como ya se conocia la morfologia de las galaxias y en péaticle la Via Lactea, se
quiso conocer como era el movimiento de los cuerpos en lxigata que era obvio que
la galaxia no es un sistema estacionario por la evidendod en ciUmulos, nubes y
estrellas. Pero como siempre en fisica para determin&iposs y velocidades hay que
definir un sistema de referencia y coordenado apropiadagbatgeto de estudio, antes de
dar paso al estudio cinematico de la galaxia se definiréstensa apropiado para hacerlo.

Sistema de Coordenadas Gakticas

Es el sistema de referencia natural porque es con el quevabses directamente la ga-
laxia. La distancia entre la tierra y el Sol es un punto comgbaicon la escala galactica,
entonces éste se considera con origen en el Sol y el ecualdatigo es la interseccion
entre el plano medio galactico y la esfera celeste con wimation de62,87°con res-
pecto al ecuador celeste, para aprovechar la simetmaiida de la galaxia los cuerpos se
ubican con una distancia desde el s9ffigura 4.8, y dos coordenadas angulares, la latitud
galactica §) que es un angulo medido desde el plano medio galacticageriura en el
eje Z, positivo en el hemisferio norte galactico y negagimel surp = 90°y b = —90°son

las coordenadas del polo norte y sur galactico respectimganlLa longitud galactica)(

se define como en angulo medido desde la linea que une al el centro galactico y
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la proyeccion sobre el plano medio de la distancia Sol-tObjamedido contrario a las
manecillas del reloj si lo miramos desde el polo norte gada¢NGP) (desde éste punto
la galaxia rota en el sentido de las manecillas del reloje$ta sistema el centro galactico
tiene coordenadds,, b,, r,) = (0,0, 8kpc).

To NGP

Star

i Rotation
b i

-# (Galactic center

Figura 2.10: Sistema de coordenadas galacticas. An Introduction toeModstrophysics, by B.W. Carroll.
Addison-Wesley, 2009.

Desafortunadamente, este sistema de coordenadas tienodlelnpa de que no es un sis-
tema de referencia inercial porque el Sol esta constantereermovimiento en torno al
centro galactico, para evitar esto se define un nuevo sistemeferencia llamado sistema
de coordenadas cilindricas galactocéntricas, que seesial y donde es mas conveniente
hacer medidas.

Sistema de Coordenadas dihdricas Galacto@ntricas

Este sistema es mas apropiado que las coordenadas gedagdi que es un sistema de
referencia inercial porque su centro coincide con el ceméréa galaxia. La posicion de
cualquier cuerpo en la galaxia en éste sistema se ubicadamn tres coordenadas (fi-
gura 4.9): la distancia al centro galactico de la proyatsiobre el discoK), la altura ¢)

y el angulo que se forma entre la linea que une al Sol con ¢lade la galaxia y la pro-
yeccion sobre el plano medio del radio vector del objetoidteen el sentido de rotacion

de la galaxia o azimut galactic)( En este sistema de coordenadas las componentes de
la velocidad son:

dr
II=—
dt

0= Rd—e (2.10)

dt
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Figura 2.11:Sistema de coordenadas cilindricas galactocéntricamtoduction to Modern Astrophysics,
by B.W. Carroll. Addison-Wesley, 2009.

las coordenadas del Sol en este marco y teniendo en cuente éstg esta= 30pc del
plano medio galactico saiR, 0, z) = (8kpc, 30pc, 0).

Para relacionar estos dos importantes sistemas de rateseneencionados se define

el sistema estandar de reposo lodab ), que en coordenadas galactocéntricas se ubica
sobre el plano medio galactice & 0), a una distancia igual a la galactocéntricas solar
(R,) y con movimiento en torno al centro de la galaxia con rapadestante en una orbita
circular. Este es definido para medir la velocidad de lagkssrvecinas al Sol cuya Unica
componente diferente de cero @s= O, constante y que puede tener dos valores que
definen dos tipos de éste sistema@sies la velocidad promedio de la de las estrellas
vecinas al Sol es llamadbS R cinético, y si©, es conocido comd.S R dinamico. De
ahora en adelanteSR se referira alL.S R.

Por su definicion

=0
0=0, (2.11)
Z=0

)

Se define la velocidad peculiar,{, w) de un cuerpo como la velocidad del cuerpo rela-
tiva al LSR, luego

U:H—HLSR:H

U:@_@LSR:@_@O (212)
UJ:Z—ZLSR:Z,
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Mediciones precisas han arrojado la velocidad peculiaBdetespecto al.S R cinético
asel(ue, v, we) = (—9,12, 7)kms~!; es decir, el sol respecto A5 R esta ascendiendo
con referencia al disco galacti¢a > 0), moviéndose levemente hacia el centro de la
galaxia(u < 0) y adelantandose en su movimiento orbital respecto a suglastvecinas

v > 0. Otro resultado relevante que se noto fue que las estreflayvimjas (metalicidades
bajas) tienen velocidades mas altas, lo cual es l6gicougaen su mayoria pertenecen
al halo estelar donde hay una mayor dispersion en veloegjadas de velocidades mas
bajas son mas jovenes (metalicidades altas) pertenécksca, siendo mas precisos al
disco delgado, que es la parte del disco que contiene al plad@ galactico.

Ahora se mostrara como se determina en cierta medida el nentorde ciertos cuerpos
respecto a la galaxia. consideremos un cuerpo a una distadei sol, sobre el plano
galactico = 0)°, una distancia galactocéntric®)(y una velocidad cuya Unica com-
ponente no nula e figura 4.10, entonces la velocidad relativa entre el sol yuel@o
medida desde la tierra es

v, = Ocosa — O,sinl
vy = Osina — O,stnl, (2.13)

b I8

Figura 2.12: Rotacion diferencial en el plano de la galaxia. El Sol est@eel centro galactico e’y S
es la estrella

Con©, unavelocidad idealizada del Sol en una orbita perfectaarerdular yo se define
en la figura 4.10 . Si de define la velocidad circular como
O(R)

Q(R) = ==, (2.14)
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Y con las relaciones sacadas desde la figura 4.10

Rcosa = R,sinf
Rsina = R,cosl —r, (2.15)

se puede probar que las velocidades radial y tangenciahttariarma

vy = (Q — Q) Rysinl
vy = (Q — Q,)Rocosl —, (2.16)

Las ecuaciones 2.16 nos permiten crear una curvR de. Q(R) (curva de rotacion de
la galaxia) si conocemos muchos radios de diferentes csigrgabemos su distancia y
velocidad respecto a la tierra, pero a los cuerpos que sedegpmedir estas propiedades
estan ocultos por el polvo y solo tendriamos una pequeiiestra. Para utilizar estas
relaciones para los cuerpos vecinos al Sol hay una aprokdm@gae nos permite medk,,

y Q,. Si suponemo8(R) ~ 2, y que(R) varia suavemente caR, entonces podemos
expandir en una serie de Taylor alrededoitygaraQ(R)

dQ
Q(R) = QR,) + E‘R"(R —R,) + ... (2.17)
Considerando solo los términos de primer orden
dQ
Q_Qo_ E|R0(R_RO)7 (218)
reescribiendo 2.16
s O, ,
vy [E‘Ro - E](R — R,)sinl
<)
(O [ﬁmo - %:](R — R,)cosl — Q,r, (2.19)

sid << R,, entonces} << 1y cosf ~ 1, luego

v, = Adsin2l
vy = Adcos2l — Bd, (2.20)
dondeA y B son las constantes de Oort (1927)
1.dS2 )
A= ——[—|p — =2
1.dQ2 O,
= 517l + 7 (2.21)

Con diferentes longitudes galacticas e igual radio desaderdro al Sol, la velocidad
radial y tangencial dependera de si la orbita del objetsicenado es mayor o menor a
la 6rbita solar y si esta adelantada o atrasada respedcte apara encontrar el valor de
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las constantes de Oort se construyen dos curvas, unavdel para hallarA y otra deuv,
vs.[ que restada con la anterior da el valoriglepara datos bastantes precisos (Cai&oll
Ostlie 2009) los valores de éstas constantes son

A =148 +0,8kms ‘kpc™?
B = —124+0,6kms ‘kpc?
Es evidente qu€, = A — B, entonces se puede encontgar= Q,R,,.

Para determinar las velocidades de los cuerpos en todadasigp de la galaxia se deben
considerar las expresiones generalizadas,dev;. Pero para ello se utiliza la linea de
emision de21cm del hidrégeno neutro (HI), ésta es capaz de penetrar é&xigadntera, y
si se conoce la distancia desde la fuente a Sol y midiendeeticeDoopler en la longitud
de onda de la radiaciobn podemos obtener la velocidad dei@atdiferencial galactica 'y
si consideramos la linea de vision entre la nube y el'SelR,cosl. Desafortunadamente
la técnica falla para longitudes galactié®s < [ < 270° porque no hay una Unica orbita
par la cual la maxima velocidad pueda ser observada, pspués han surgido métodos
con los cuales la curva de rotacion de la galaxia puede $eniola en su totalidad.

2.1.3. Dimamica de Galaxias

Desde que se comenzb a observar las galaxias se evideriestas no evolucionan
en aislamiento, y caso contrario pertenecen a grupos dandar® que en las regiones
de alta densidad las galaxias tienden a ser de tipo tempefiptidas), ademas cuando se
observan galaxias espirales muy cercanas y por lo tantaattentes gravitacionalmente
entre si, es notorio que sus discos son perturbados y haynuerao en la produccion de
estrellas junto con una mayor riqueza gaseosa en el medigatictico al parecer debido
a la expulsion de gas en las colisiones y explosiones dersayges, que dan indicios de
la influencia que tiene la interaccion entre las galaxida emnolucion y morfologia de las
mismas.

Equilibrio de Sistemas No Colisionales

Vale recordar que una galaxia es una sistema autogravjagte en condiciones de
aislamiento se asume estable y compuesto principalmentsg@ieria oscura, estrellas
y gas, que como veremos mas adelante este Gltimo es de wraleza dinamica muy
diferente a los otros dos. En esta parte nos ocuparemos dmkracon la que se estudia
y simula la dinamica estelar. La dinamica de las estrele&agro de una galaxia podria
ser tratara con aproximaciones estadisticas como s& ¢amiuna nube de gas, pero la
gran diferencia es la forma en que las particulas constitieg del sistema interactan
entre ellas. Ya que en una galaxia las estrellas solo intena@ través de la gravedad y
como veremos mas adelante las colisiones seran pnaetita nulas entre ellas dentro
de la escala de tiempo de vida de una galaxia. Los tratareomse sistemas que son
considerados no colisionales y que seran definidos en Igigue.
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Un sistema no colisional es aquel donde los efectos de l&saws entre las particu-
las del sistema son minimos para la dinamica global, em o de las estrellas. La
justificacion para esto radica en el calculo del llamadmpo de relajacion, que no es
mas que el tiempo requerido para que la velocidad de lasllastcambie con respecto
a la que tendrian si el potencial gravitacional actuara deara suave producto de una
distribucion de masa total de estrellas siendo tambiéawesuente distribuida por todo el
sistema en vez de estar concentrada en estrellas indiggjledte tiempo de relajacion
esta definido como

trelaa} = Nypelaz X tCT‘O&S) (222)

donde si N es el numero de particulas,,. = 81 ~ €s el numero de cruces por el
sistema para que una estrella cambie su velocidad a dossteeabor inicial, y ekiempo
de crucees el tiempo medio requerido para atravesar el sistema ylagtapor

% (2.23)

Leross =

dondev es la velocidad media de las estrellaB s el radio medio de la galaxia.

Para una galaxia tipica los valores dey ..., SOn respectivament&('! particulas y

10® yr; por tanto t,... ~ 10'%yr, pero las galaxias tan solo han vivido unos cientos de
veces su tiempo de cruce lo que muestra que la dinamica dsttafias no depende de la
interaccion particula-particula sino de un potenaiah® generado por toda la masa de la
galaxia como si estuviera uniformemente distribuida.

Como ya se establecio las estrellas en una galaxia sontamsigjue se mueve bajo la in-
fluencia de un potencial sua®éz, ¢), entonces el estado del sistema esta completamente
descrito por una funcién que contenga en el espacio dedastmrmacion del nUmero de
particulas con posiciones y velocidades en el diferemigialolumend®zd37 y centrado
en(Z,v) . Lafuncionf(z,v,t) es conomda como la funcion de distribucion (DF) o den-
sidad en el espacio de fase tal qU&, 7, t)d>*7d>v representa el nUmero de particulas con
posiciones er®7 y velocidades e centrados efi7, 7), vale anotar qug > 0 en el
espacio de fase ya que representa un numero de particulas.

En el espacio de fase la DF conserva el flujo de puntos y la nuamsa si fuese un flujo
de un fluido, por lo tanto, si se hace la analogia con la amdié continuidad para la
densidad de fluidos se tiene

of 00 f
Z 8:132 Z ov; 6:132 =0, (2.24)

donde se han utilizado las ecuaciones dinamicas

d{['z‘ i
dt = Vi,
dUZ' i dd

E N _dSCZ"
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La ecuacion 2.24 es conocida como la ecuacion de Boltzmaroolisional (CBE) fun-
damental para la dinamica estelar porque su solucionifgegonocerf en un instante
de tiempo y por lo tanto el estado del sistema en el espaciasgedn ese tiempo. En
notacion vectorial la CBE queda como

of of

R v/ A A 2.2
VTV ot o =0, (2.25)

Friccion Dinamica

Supongamos un objeto de maka(una galaxia pequefia o un camulo globular) con den-
sidad constantg y que se mueve a través de infinitas estrellas, nubes de gaseyian
oscura. Se asume que la masa de cada objeto pertenecieat@marggavitacional es mu-
cho menor quel/, de tal manera qué/ se mueve hacia adelante sin ser desviada. Bajo
estas condiciones los objetos mas cercands experimentan una fuerza gravitacional
mayor y son atraidos hacia ésta formandose una estelaetipos que constituyen una
region de mayor densidad sobre la trayectoridiecomo resultado hay una fuerza gra-
vitacional neta que se opone a su movimientoy la energaicande) se transfiere a sus
alrededores reduciendo su velocidad, este fenomeno esidorcomo friccion dinamica.

Chandrasekhar (1943) dedujo una expresion aproximaddahiccion dinamica, donde
se considera al cuerpd una masa puntual concentrada en su centro de masa

— Um m 2 d m
Do _ —167? In AG*m/(M + m) J f(UQ)Um - U, (2.26)
dt U

en esta relaciomn es la masa promedio del mar de cuerpgs,la velocidad de cada
uno de estos cuerpos;; es velocidad de M) es el parametro de impacto de de cada
encuentro con su maximo én,.., G es la constante gravitacional, = gz’;&:‘i) es el
logaritmo de Coulomb ¥ (v,,) es la funcién de distribucion de velocidades. Si el cuerpo

de masal/ tiene un radio exterior, el parametro de impacto se modifica en

by, = rh\/l L 26+ m) (2.27)

2

dondev,,, es la velocidad relativa d& con el resto de cuerpos eér= —oo y el logaritmo
de Coulomh\ se vuelve

r? 2r
Ay, = A\/b2h + Abmhm’ (2.28)

max

Asi la formula paral/ puntual solo sobre-estima ligeramente el arrastre depousiten-
dido. Aunque la formula de Chandrasekhar se dedujo para asa moviéndose en un
fondo homogéneo e infinito, también puede utilizarse pateular el arrastre de un cuer-
po pequefio a través de un sistema estelar muy grande, ercasy la formula muestra
algunas deficiencias:
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= La seleccion dé,,,. es bastante arbitraria.

= No se toma en cuenta la atraccion entre los cuerpos peitates a la estela en el
fondo estelar.

= Se considera que el acercamiento de las estrellas al camifb €& hace en una
orbitas Keplerianas hiperbélicas, pero pueden ser muéwaommplejas.

Estas deficiencias se vuelven muy notorias cuaides muy grande comparada con la
masa total almacenada en el interior de su orbita; de hetchalaziones han mostrado
gue la formula de Chandrasekhar funciona bastante bierdougnno excede el 20 por
ciento de la masa del sistema grandé/yno esta confinado en el nicleo central 0 mas
alla del limite externo del mismo.

2.2. El Medio Interestelar

El medio interestelai$M) es aquella componente galactica de gas, polvo y radgiagié
se encuentra llenando el espacio entre las estrellas. tacha el proceso de formacion
estelar en las galaxias hay que tomar en cuenta la composiainamica del ISM, ya
qgue la manera en que éste evoluciona determinara cuando gue caracteristicas se
forman las estrellas.

2.2.1. Composian Quimica del medio interestelar
Granos de Polvo

Todas las observaciones de las nubes de polvo en el ISM ranegie el polvo interestelar
esta compuesto de grafito y silicatos con tamafos que vde flesciones de nanébmetros
hasta varios micrones. Para dar una idea de como se condtgjehay que entender
gue los granos de polvo dispersan la luz con la que se enanetir que disminuye
la magnitud aparente de los objetos desde donde se emitazea una cantidad ,
(extincion interestelar) en la direccion de la linea de vision para una longitud migeo,,
con lo cual la relacion de Pogsson para estos objetos sdicaogigueda

my :M)\+510g10d—5+14)\, (229)

donded es la distancia en parsecs del cuerpo emisor.

La extincion estelar provoca que objetos con determinaitlo be vean mas opacos, no
se puedan observar a ojo desnudo o haya un corrimiento dedaud de onda de la luz
hacia longitudes mas largas; El efecto de dispersion digzl@n estos granos provoca
un enrojecimiento de la luz debido a que con el tamanodigal polvo la longitud de
onda menos absorbida seria el infrarrojo cercano; poladia bajo un proceso conocido
como dispersion Mie una nube puede dispersar la luz de tabraaque aparezca otra
nube reflejada y azulada como ocurre por ejemplo en las Bkiad
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Figura 2.13: Imagen de las Pleiades, notese la tonalidad azul en la magj@ido a la extincion estelar.
http://www.primordial-light.com/deepsky1.html

Calculos de excesos de color con la extincion estelar ostomhgitudes de onda diferentes
muestran que la principal componente de los granos de pslab grafito, también se
observan lineas de emision infrarroja que son caratitagsde hidrocarbonos armonicos
policiclicos (PAHS), y lineas de absorcion cerca al infspp que son caracteristicas de
moléculas de silicato§i — O y Si — O — Si (detectados en meteoritos). Una Gltima
caracteristica general del polvo es que la luz dispersadéagte se encuentra levemente
polarizada, lo cual indica que los granos no son perfectteresiéricos.

Hidr 6geno

El hidrégeno constituy&0 % de la materia que compone la masa del ISM y se encuentra
en las formas de hidrébgeno neutté {), hidrogeno ionizadoH I1) e hidrogeno mole-
cular (H,), el helio responde por casi todo el resto y metales comaoaylsilicatos se
encuentran en un porcentaje muy bajo.

En nubes de hidrégeno neutro difusas los atomaoH élse encuentran en el estado base,
y para ser excitados se requiere de luz ultravioleta queuelre& muy dificil de detectar
ya que solo emitiran luz al desexcitarsen siempre y cuaagia bna fuenté/V lo sufi-
cientemente cerca. Afortunadamente, los atomos dededien su estado base emiten
un foton en radio con una longitud de onda2delcm por una interaccion hiperfina que
produce un exceso de energia cuando los espines del prefosiectron se encuentran
en la misma direccion comparada con la que tendrian cuasdespines estan en direc-
ciones opuestas. La emision de la llamédea de 21-cmes muy rara ya que una vez se
encuentre en el estado excitado se requieren millonesatepaiia que se emita el foton,
aungue los atomos de hidrogeno se excitan y se desexoitaolsiones en su vecindario
todavia hay atomos capaces de emitir la linea de 21-cniegradas densidades tan bajas
en ciertas regiones.
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Por otro lado, el hidrogeno molecular es muy dificil deear directamente ya que esta
molécula no emite radiacion de manera espontanea esilellevo en radio a temperaturas
tipicas del ISM, pero & > 2000K es posible detectar bandas rovibracionales de la
molécula. Para detectar Hl, se utilizan trazadores, que no son mas que otras moléculas
mas facil de observar y con las cuales se compara su abtiadan la que deberia tener el
H,, los trazadores mas comunes son moléculas @@moC' H, OH, CS, CsHy, HCO™,
N,H*,y también se utilizan isotopomeros de las moléectila®) y C'80 para estudios
mas detallados de la nubes moleculares. Los trazadorésrefimtiones cuando colisionan,
entonces su deteccion dependera de la temperatura ydddmsimeérica de especies del
gas de la nube, por lo tanto entre otras propiedades losltveemadan una medida de las
ratas de colisiobn atbmicas y moleculares ademas deleartebilentro de la nube.

Clasificacion de Nubes

las observaciones han mostrado que en el interior de lassmiete haber una gran
variedad de condiciones, pero aun se utiliza un sistemaad#fichcion basado en las
condiciones mas generales de las mismas.

= Nubes difusas de Hlgue no tienen una forma definida con temperaturas de 30 a
80 K, densidades numéricas tle< 1032 a8 x 10372 y masas del orden de
1 —100Mp.

= Nubes moleculares difusas o trasicidas son aquellas nubes compuestas basica-
mente por hidrogeno atbmico y su extincion estelar esteeé < A, < 5 con
temperaturas de 15a 30, n ~ 5 x 103m =3 a5 x 109m =3, M ~ 3 — 100M, con
una extension de parsecs éstas comparten una formalar@guto con las difusas
deH].

= Nubes moleculares gigante€GMCs) enormes estructuras de gas y polvo con tem-
peraturas tipicas dé ~ 15K,n ~ 1x 108 a3x10*m =3, M ~ 10°M, en ocasiones
de10°M, y con50pc de tamanio.

» Nubes complejas oscurasienenA, ~ 5, T ~ 10K, n ~ 5 x 103m™3, M ~
10* My, y diametros déOpc.

= Aglomeradosson pequeios e individuales cdp ~ 10, T ~ 10K en adelante,
n ~ x109m=3, 30M,, y diametros de un pdipc.

= Nlcleos densose encuentran es escalas mas pequenasigcon 10, T ~ 10K,
n ~ x101%n=3, 10M, y con0,1pc de diametro.

= Ncleos calientesse han observado en las GMCs con tamafios,@&a 0,1pc,
dondeA; ~ 50 a1000, T ~ 100 a 300K, n ~ 10 a10®m=3,y M ~ 10 a
3000M, se han detectado estrellas de tipo O y B en el interior des egtoleos
donde es evidente que éstas son regiones de formaciter estéentes.
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= Glbbulos de Bokson nubes casi esféricas localizadas afuera de las carsphaj-
leculares mas grandes con pequefios tamafios de memps dg- ~ 10, 7' ~ 10,
n > 10"%m=3,y M ~ 1 a1000M,, observaciones en infrarrojo muestran que en
sus centros se encuentran estrellas jovenes de baja sidaddo que significa que
también son regiones de formacion estelar.

2.2.2. Evolucon y Dinamica del Medio Interestelar

Lo primero que se ha notado en las observaciones es que ldaaimim deH, es mucho
mayor a la que se espera si solo se considera que las mal@&euladrogeno se forman
por colisiones de atomos de hidrégeno. Hay dos razoneksauales podemos explicar
esta sobrepoblacion; la primera es que la superficie deréo®g de polvo sirve como
lugar de encuentro de los atomos de hidrogeno aumentangimibabilidad de colision

y posterior formacion dé{,. La otra es que la molécula de hidrogeno necesita liberar
energia para quedar estable, entonces calienta los gltampmdvo para liberarla mientras
ella sale expulsada al ISM.

Después de que los diferentes tipos de nubes se han fomstapueden aumentar su
temperatura cuando estrellas muy masivas expulsan @ tdevéxplosiones material de
sus cortezas exteriores no muy ligadas gravitacionalnfkamearadas estelares) y explo-
siones de supernova produaayos csmicos que chocan con los atomos de hidrogeno
y los ionizan, en un choque de estos sale expulsado unaiextri parte de la energia
cinética original del proton, éste electron puedestoliar con una molécula de hidrogeno
que también gana energia y colisiona con otras molédads este proceso aumenta la
energia cinética termica promedio de las nubes. EL padvsu parte es perturbado cuan-
do luz ultravioleta producida por electrones expulsadssiéestrellas interactla con su
estructura cristalina y ésta expulsa fotoeléctricametectrones que también van a ca-
lentar el ISM, procesos de ionizacion #d por rayos X estelares, ondas de choque por
explosiones de supernova y en menor medida por fuertesgiestelares.

Cuando la temperatura de la nube ha aumentado, sus difei@ntgonentes (atomos,
moléculas, iones y polvo) colisionan, entonces cualquderellas queda excitada y cuan-
do retorna a su estado base libera la energia cinéticaai#isgon expulsando un foton,
que como se habia mencionado antes, chocara con suwbsté#s grande que son los
granos de polvo y los Unicos que logran escapar son losdsti@ longitudes de onda en
el IR; en consecuencia, la perdida de energia a través de estog$ infrarrojos enfria
la nube y balancea la dinamica interna.

Ya hemos notado el papel tan importante de los granos de poliaevolucion quimica
del ISM, pero los procesos en que estos granos se forman earladades observadas
son aun un problema abierto en astrofisica, estos se foemastrellas frias y en regiones
muy densas en las nubes moleculares y se cree que tambiéncesgs de coagulacion
dentro de las mismas, y pueden ser facilmente destruidaapos X y UV.

3Particulas cargadas en su mayoria protones con energras(0 y 10'4MeV, aunque es mas com(n
detectarlos entre03 a108MeV
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2.3. Formacbn Estelar

2.3.1. Colapso de Nubes y Formaon de Estrellas Individuales
Criterio para el Colapso de una Nube

Una vez la nube ya esta formada se pueden formar las asidémpeotoestrellas u
objetos pre-combustion-nuclear que son la etapa masasmple la vida de una estrella
y que se forman como una de las consecuencias del rompindehéguilibrio virial de

la nube; es decir, cuando dos veces la energia cin&icadentro de la nube excede el
valor absoluto de la energia potencidl |) la nube se expande; caso contrario, cuando la
energia potencial exceda a la cinética la nube colapsdoyrea la protoestrella.

El equilibrio virial (teorema del virial) se escribe

2K + |U| =0, (2.30)
Entonces la condicion de colapso es
2K < |U]|, (2.31)
Ahora, si consideramos una nube esférica con una densaetante y el teorema de

equiparticion de la energia, los estimativos para lagtagrotencial y cinética respectiva-
mente son

3 GM2
U~ o2 c
5 R.
3
K = NKT, (2.32)

dondeM.y R. son la masay el radio de la nub€,= MC namero de particulas cgn
y my siendo el peso molecular medio y la masa del hldrogeno caspmente, luego

BMAT _ 3GM;

2.33
MmH 5 Rc ) ( )
si se considera la densidad inicial constante a través deblar, = (iX=)'/%, lo que
deja la siguiente condicion sobre la masa de la nube parasjaeolapse
skT \*?/ 3 \?
My ~ , (2.34)
Gumpg 4w py
M. > Mjy, (2.35)

la anterior desigualdad es conocida comerigério de Jeansy establece la masa minima
de una nube para que tenga un colapso espontaneo. Es deqaredtadeduccion de jeans
supone que la nube carece de rotacion, turbulencias y camagnéticos; ademas, si se
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toma en cuenta la presion que el medio interestelar ciembedejerce sobre la nube se
deduce el criterio deBonnor-Ebert) y la masa critica para que haya colapso queda

My — BBV 2.36
BE — Wa ( ' )
Dondevr = \/ kT /umy es la velocidad del sonido isotérmica y la constante adéinen
nalcgp ~ 1,18.

Colapso Homologo

Si una nube cumple la condiciobn de Jeans y si suponemos gjgeddientes de presion
son lo suficientemente pequefios como para no afectar ehriento, la nube tendra un
movimiento de caida libre y si ademas la temperatura pgggeconstante durante la
caida; es decir, la nube es poco opaca y alcanza a libenragigia potencial gravitacional
radiando luz hacia afueradlapso isoérmicg, entonces la ecuacion hidrodinamica del
colapso es

d’r G M,
w - — 7"2 5 (237)

M, es la masa dentro del radio r y permanece constante durata#daaaida y en el
instante cero del movimiento esta dada pér = @ Ahora, multiplicando po% a
ambos lados y con la condicion de gffe= 0 cuandor = r,, integramos una vez y la
velocidad de caida de la nube es

r _ S_WG 2<T_0_1) v (2.38)
dt - 3 pOTO r ’ '

Siendo negativa por ser un colapso. Siguiente, para oblmpesicion en el tiempo de
la superficie de la nube integramos de nuevo, pero haciesdsuktitucioned = o

X = (5Gpy)"/?, luegol = cos*¢ y con la condicion de que en= 0 el radio valery,
entonces se obtiene la ecuacion

1
£+ 532’712{ = xt, (2.39)

de donde se puede calculardscala de tiempo de dala libre (¢7;) de la nube, cuando
r~0t= tff

37 1 1/2
ter = —— 2.40
1 (32 GPO) ’ ( )

comot;; no depende del radio, todas las partes de la superficie deocaen en el
mismo tiempo y la densidad aumenta a una rata uniforme y acestportamiento es
el gue se conoce conmmlapso homologoCaso contrario, si la densidad de la nube es
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mayor en su centro que en el exterior y el tiempo de caidagaraanor a menores radios
y el colapso es llamadmlapso de adentro hacia afuera

Fragmentacion de nubes

Se ha observado que las nubes no colapsan enteras y creastrefla supermasiva, sino
gue se fragmentan y forman desde sistemas binarios hasfgaagmes de estrellas, la
causa de esto es que la densidad dentro de una nube no emenjifen aquellas regiones
donde se cumple el criterio de Jeans hay colapso, pero nossevalgue se produzcan
tantas estrellas en las nubes como se esperaria en un@aeEdagmentacion como
este. Para entender un poco este comportamiento hay que ébwtao punto extremo
de la dinamica de un colapso, cuando las estrellas tiemgpet@turas muy altas que no
estan acordes con colapsos isotérmicos, se cree qumlansos adiakticosque frenan
la produccion de estrellas, en los procesos de fragmémtagi los que la temperatura
aumenta porque la nube es dpticamente gruesa y la luz npaedeatodo debido a las
tantas absorciones y re-emisiones con los componentesidbda

Se pueden hacer estimativos de la masa de Jeans de un fragraemtue este colapse
adiabaticamente

T1/4
M, . =003 <7) Mo, (2.41)

el/2,9/4

dondee es un factor de eficiencia que indica cuanto se ha alejadogdéilzio termo-
dinamico, también se puede concluir que la fragmentatédmina cuando se llega a
rangos de objetos de masa solares. Se espera que en rejglicazkso de colapso de una
nube sea un punto intermedio entre uno isotérmico y un ateb

Es obligatorio notar que todo lo mostrado hasta el momentm &€sso idealizado de co-
lapsos donde no se han tomado en cuenta efectos de velccaifetentes de los mantos
exteriores de la nube, evaporacion de granos de polvo, monaagular, disociacion de
moléculas, ionizacion de atomos, campos magnéti¢osy €jue pone a la formacion de
protoestrellas en la categoria de fenbmenos galaagigegpermanecen como problemas
abiertos.

2.3.2. Formacon Estelar en Galaxias

Cuando se intenta dar una descripcion del proceso de fadmaevolucion de galaxias
es necesario considerar el fendbmeno de la formacionaestal masa que alli ocurre,
ya no mas considerando procesos como el de colapsos inalegdde nubes sino como
una descripcion global del proceso a lo largo de la totadresibn de la galaxia. Para
esto se hace necesario definir conceptos que seran trat@dosinuacion y son de gran
importancia en este trabajo.

Una cantidad de vital importancia en esta descripcion estéade nacimiento estelar
B(M,t) que es definida como el nUmero de estrellas por unidad denenlfo area en
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caso de discos) con masas emtfey M +dM que son formadas en el ISM en un intervalo
de tiempo entre y ¢ + dt, ésta se expresa en funcion dedsa de formacion estelar
SFR ¢ (t) que es la rata por unidad de volumen (o area) en la cual la deh$8M esta
siendo convertida en estrellas, yflancion inicial de masa& (M) con M siendo la masa
estelar es el numero relativo de estrellas que se formaraada intervalo de masa. Un
estimativo de la rata de nacimiento estelar para la Viddaaes de 2 o 3 estrellas por afio.
Definidos estos se puede expresar la rata de nacimientaresteio

B(M, t)dMdt = ()E(M)dMadt, (2.42)

Para entender como la SFR afecta la evolucion quimicésdél por lo tanto a la galaxia
completa varios investigadores han hecho suposicionessage su comportamiento: que
es independiente del tiempo, decaimiento exponencial tsgngbo o que es proporcional
a una potencia de la densidad superficial de masa en galax@disab, lo cierto es que
simulaciones han mostrado que es dependiente del tiemp@gmbeio con decaimientos
suaves a medida que se va consumiendo el gas del ISM excegituaciones como
starburstdonde tiene cambios muy bruscos. La funcion inicial de npasasu parte es
ajustada como una ley de potencias de la forma
_dN _ —(1-2)

E(M) = i CM : (2.43)
dondeC' es una constante de normalizacion ye ajusta dependiendo el rango de masas.
Para el vecindario solar se ha utilizado= 1,35, para masas entrey 35M ., es mas
apropiado 1.8, y para estrellas tan masivas cafid. x = 4 es utilizado de tal manera
que la produccion de estrellas masivas caiga muy rapidg.gf dia todavia no es bien
conocido el comportamiento de la IMF como su variacion eisthael valor mas apropiado
der para estrellas de baja masa, y su determinacion obsenzheipropiada debido a la
independencia que debe tener con la funcion de masa adau8BR.

2.4. Tecnicas Computacionales para Modelar el Gas

Como los fluidos son un continuo de materia no se pueden erpeedielmente en una
simulacion porque los computadores solo pueden repaseantidades discretas. En-
tonces se vuelve necesario desarrollar técnicas quangiara aproximar la dinamica del
fluido basadas en cantidades discretas y que puedan incliarraedida de las posibi-

lidades los efectos fisicos involucrados en un problerdeodinamico en particular. El

estudio del gas en una galaxia no es ajeno a esta realidadoyqere Isigue se descri-
biran dos técnicas de las mas populares utilizadas paoxienar su dinamica dentro de
simulaciones de grandes estructuras y galaxias.

2.4.1. Smoothed Particles Hydrodynami¢SPH)

El supuesto fundamental del método de SPH radica en qudundién puede ser expre-
sada en términos de sus valores en un conjunto de puntastdisen la mayoria de los



2.4. TECNICAS COMPUTACIONALES PARA MODELAR EL GAS 43

casos particulas trazadoras de un fluido. El método atiliz marco de referencia Lan-
grangiano donde no hay un observador universal del sisteroajse en cada instante
de tiempo el observador se ubica en la i-esima particdléuido y alli se resuelven sus
ecuaciones de movimiento en funcion de su interacciorsasmprimeros N vecinos (Mo-
naghan 1992). Asi el valor esperado de cualquier funcgbpugde dar de la siguiente
manera:

() = / FRW(F — 7, By (2.44)

donder es la longitud de suavizado y en una primera aproximacida esstancia al
primer vecino mas lejano, W es el kernel interpolante siendo mas comin que se tome
como una funciébn exponencial Gaussiana o una polinomgralque éstas cumplan con
tres propiedades fundamentales

/W(F— 7, h)dPr =1, (2.45)
}Lirr(l] W(F =71, h) =0(1"—7), (2.46)

la expresion pardf(r)) es llamada la integral interpolante de la funcion y en sméor
discreta queda

F7) = m =W (7 = 75, h), (2.48)

=0 P

con esta expresion y 2.47 se calcula el gradiente y la déweig de cualquier funcion

N
VIE =S ml g wE—,m), (2.49)
=0 J
. N7
v - f(F) = ijp—{ -yW (7 =75, h), (2.50)
j=0 J

Para aplicar el método a un fluido especifico basta corzattila forma discreta de la
funcion interpolante y expresar las ecuaciones dingmeananera discreta pero siempre
teniendo en cuenta que se requiere de una ecuacion de pstadcompletar el sistema
de ecuaciones y solucionar el problema hidrodinamico.j&hplo mas sencillo pero
si el mas ilustrativo que se puede dar es el de una nube deugagavitante con una
ecuacion de estado para un gas idealgen5/3, entonces es facil demostrar utilizando
las propiedades ya expuestas que en el formalismo de SPHr&dmamica del sistema
se describe como

N
pi=> mWi, (2.51)
=0
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N
dv; P P (1 1
== my (2 ) (5 Ve Wl hi) + 5 7 Wi, hy) ), (252
o jﬂanﬁ+@)(2v (rigs ha) + 5 Vi W(r; ﬂ) (2.52)
by L5 (BB (L guwiegny + Lo wieg ) (2.53)
dt _2j:om] P ,0? 2Vz Tigs I 2Vz Tijy 0j) ) .

Fisica adicional en el fluido tratado con SPH como viscakidBectos magnéticos, energias
u fuerzas adicionales, etc. son agregados simplementettemdo las ecuaciones norma-
les de la hidrodinamica (incluyendo la fisica adiciord®)la misma manera como como
se hizo en el ejemplo anterior.

2.4.2. Adaptative Mess Refineme(AMR)

AMR es un método que se utiliza para simulaciones de N-oseephidrodinamica a
través de un grid con resolucion variable dependiendemaidad local espacial. La cons-
truccion del grid comienza encerrando todas las pagscdél sistema en una malla con
celdas iguales en todas las regiones, si en una celda cera i@ los valores de densidad,
la longitud de Jeans local, el gradiente de densidad lozglrdsion local y el gradien-
te de energia excede un umbral establecido para cadaadynadcelda es dividida de
tal manera que la resolucion en dicha celda se aumenta exctan fambién establecido
previamente. Asi, la malla es refinada en aquellas regidmede se requiere de una ma-
yor resolucion para solucionar por ejemplo para un fluideeleuaciones hidrodinamicas
correspondientes a la porcion de fluido encerrada en delda.cObviamente hay que de-
finir el nivel mas alto de refinamiento de las celdas de talareaque el método sea viable
computacionalmente con la mayor precision posible endtiutos fisicos del problema,
éstos Ultimos se hacen resolviendodasaciones de Euler con condiciones iniciales-
das para un fluido con unas caracteristicas especificasded® van incluyendo efectos
como viscosidad, gradientes de temperatura, aceleragiete con las aproximaciones
comUnmente realizadas para resolver este tipo de sistsresiaciones. Uno de los sis-
temas de ecuaciones de Euler mas sencillo es el que seb#dgeaarontinuacion para un
fluido adiabético,

U+ F(U), + GU), + H(U). =0, (2.54)

aca los subindices denotan derivaras respetto,g y = donde

pu

pw



2.4. TECNICAS COMPUTACIONALES PARA MODELAR EL GAS 45

pU
pu’ +p
F= pUv ,
puw
[ u(E+p) |

pU
puv
G=| p’+p |,
pUW
v(E +p) |

pw
puw
H = pUW ,
pw? + p
| w(E +p)

conp, py E densidad, presion y energia respectivamente;y w son las tres compo-
nentes de la velocidad del fluido. En la figura 4.4 se muestmsguoema de una malla
refinada con AMR.

=

'

I EEIEFEEE NN I NN N E]
]

Figura 2.14: Ejemplo de una malla refinada para un supercluster de masaisar Hydrodynamical adap-
tative mesh refinement simulations of turbulent flows - |. Sukcture a wind, por L. lapichino, J. Adamek,
W. Schmidt and J. C. Niemeyer. arXiv:0801.4695v2, 2008

2.4.3. TreeCodes

Para hacer simulaciones de galaxias aisladas, interaetuarde grandes porciones de
universo es necesario resolver las ecuaciones de movonderas particulas en cada ins-
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tante de tiempo, pero el poder computacional actual no aegfielente como para tener
en cuenta un numero muy grande de particulas sobre tod@snsideran interacciones a
distancia como la gravitacional. Hoy en dia el método utdigado para evitar este incon-
veniente y utilizar al maximo el alcance de los computaslarguales es dree Method
(Pfalzner& Gibbon 1996), donde el calculo de fuerzas no se hace plareuticula para
una i-ésima particula cualquiera, el método permitendgiiseudo particulas con grupos
de particulas que no interactian fuertemente con lacpéatde interés, permitiendo que
se pueda aproximar el efecto causado por el sistema congigl@@rticulasy). La forma
de considerar particulas o pseudo particulas es come:sigu

Se hara una descripcion del procedimiento de constrnag! arbol en tres dimensiones
pero las graficas corresponden al mismo procedimiento €didensiones. Se construye
una caja clbica de tal manera que contenga todas lasypastitel sistemanpdo raiz),
ahora se hace la pregunta ¢ hay una particula en esta @ldagspuesta e, entonces
no tenemos N.cuerpos y la construccion para, si la resp@ssto, entonces la celda
(nodo) es dividida en 8 cubos iguales, figura 2.15.

Figura 2.15: Izquierda: Nodo raiz del arbol. Derecha: primera sulsifivi del arbol.

Si la respuesta anterior es mo, entonces se hace la misma pregunta a cada uno de
los ocho nodos nuevos, aquellos donde la respuestasem llamadosiodos hojasy

no son subdivididos; aquellos donde la respuestaeson llamadosodos ramasy es
subdividido en ocho cubos iguales de nuevo, figura 2.16.

Cada nodo contiene la informacion de su nodo padre (de desld® y de sus nodos
hijos (en lo que fue dividido) ademas de la masa total dedgtanismo, centro de masa,
namero de particulas contenidas en él, etc.. La subglivisn celdas con mas de una
particula se hara hasta que cada nodo se vuelva un nodo lmjgue es lo mismo que
contenga una sola particula, figura 2.17.

Ahora, si queremos calcular la fuerza gravitacional solm& particula cualquiera en-
tonces partimos calculando desde el nodo raiz en adelaptecada nodo se evalla el
siguiente criterio (criterio de Barnes-Hut BH)(no es eicomi el mas apropiado pero es
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Figura 2.16: Subdivision del arbol atin sin terminar.

Figura 2.17: Arbol terminado.

lo suficientemente ilustrativo para lo que se quiere moatray

<, (2.55)

Ul ®

dondes es el tamafio del nodd,es la distancia desde otra particula o pseudo particula y
0 es el criterio de precision del método y oscila eftyel, si es muy cercano@es muy
preciso y la mayoria de los célculos se haran partipatéicula, en cambio si es cdsi

el método tomara pseudo particulas en la mayoria de ldgsp ya se arriesga a hacer
calculos de la fuerza poco confiables. Las pseudo pai@gdnsisten en una concentra-
cion de la masa de todas las particulas de un nodo en ebantnasa del mismo y hacer
el calculo de la fuerza con respecto a ésta a través de yasidn multipolar del po-
tencial gravitacional y por lo general considerado hastaretino cuadrupolar. Entonces
si el criterio se cumple la estructura interna del nodo y é&aZa se calcula con la pseudo
particula correspondiente, obviamente caso contradalello se hara con cada particula
dentro del nodo. en la figura 2.18 se muestra un arbol yamoagten tres dimensiones.
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Figura 2.18: Arbol construido para un sistema de particulas en tresminaes.



Capitulo

Formacon Estelar en Galaxias Esfcas
Aisladas

Como ya vimos antes, una galaxia esta compuesta basicaoenmateria oscura, estre-
llas, gas y polvo, entonces para construir una simulaci@sirva como “laboratorio”
para las predicciones teoricas de la Astrofisica a greal@®s necesario tomar en cuenta
gue el gas y el polvo son componentes colisionales y que ptw Bavolucran procesos
fisicos que no pueden ser estudiados con simples modelblsaderpos como ocurre
con la materia oscura o estrellas. Adicionalmente, parampsichular en detalle la fisica
involucrada en los diferentes tipos de nubes interestel@aequiere de una resolucion
extremadamente buena, lo cual necesita de un poder congnahigual de grande. En-
tonces, la forma en que se modela la componente baribnegaresimada y se hace mo-
dificando las ecuaciones hidrodinamicas del sistema pera@ntengan las interacciones
adicionales para el gas. En lo que sigue se hara una deéorigee uno de los modelos
utilizados actualmente para simular la componente biatte la manera mas fiel con
las observaciones.

3.1. El Modelo FAsico de Galaxias

En este modelo (Springel & Hernquist 2003) las particukagas representadas como
particulas de SPH poseen tres faces simultaneas a serigagak caliente y masa de
gas perdida en formacion estelar; éste tipo de partpugale cambiar a cualquiera de las
faces dependiendo de los procesos de interaccion con & meztestelar que modifican
la temperatura y la densidad del gas.

Una manera de presentar el modelo es hablando de la manara elhggs puede cambiar
de fase. Supongamos que en principio éste esta en forma déagedeado por gas mas
caliente y la nube colapsa para formar estrellas, en este digiha nube a alcanzado una
temperatura y densidad limites debido a inestabilidagesitas cuyo resultado es que la
nube radie energia hacia afuera de su interior bajandongpetatura y aumentando su
densidad hasta que llega a un punto de inestabilidad de yé&mtas colapsa. Después de
que la nube colapsa se crean estrellas que tendran un tigengida medio menor que

49
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la escala temporal de evolucion en las simulaciones, eagoen un instante de tiempo
computacional colapsan nubes y mueren estrellas, perdlaggee tenian una masa
mayor a8M. se considera que mueren como supernova expulsando eeergiiaha
explosion que se representa en la implementacion comalsop radiales aplicados a
todas las particulas de SPH a su alrededor, lo que caleitges dentro de una burbuja
centrada en la supernovay se evaporan nubes frias quegssaparte de la componente
caliente del gas donde de nuevo tendra inestabilidadesci#s perdiendo energia interna
debido a procesos radiativos y se vuelvan a formar nubas fie inician el ciclo de
nuevo. Este modelo se expresa matematicamente con lésnd@&giecuaciones:

d c c 11— Ue

%(pcuc) - _f_uc - Aﬁf_uc - %Aneta (31)
d pe Pe up — fuc
E(Phuh) = 67(USN + Uc) + Aﬁt—uc - mAnetu (3.2)

Las ecuaciones 3.1 y 3.2 son la variacion en la energianateel gas frio y caliente
respectivamente, donde los subindicgs: indican propiedades correspondientes a cada
uno gas frio y calienten, u y t, son la densidad, energia interna y escala de tiempo de
formacion estelar en este mismo orddres la eficiencia con la que las nubes de gas son
evaporadas; es la fraccion de estrella nuevas que mueren como supeingvaes la
energia interna aportada por supernoyass un parametro que es cero cuando una nube
tiene inestabilidades térmicas y uno en caso contrarig,yes la funcion de enfriamiento
radiativo para un gas interestelar con especies y propgsdaatrespondientesza~ 6.
Describiendo las dos ecuaciones, el primer termino de kctiarda cuenta por los efectos
involucrados con formacion estelar y supernovas, el ssgpor la evaporacion de nubes

y el tercero por la inestabilidad térmica.

Hasta este punto el modelo no es suficiente para hacer un@dest que se aproxime
completamente a las observaciones, ya que da una sobrepalda estrellas en las re-
giones centrales de las galaxias y una ausencia muy noweéethentos pesados en el
medio intergalactico cuando se emplea en simulacionesalégicas. Para evitar esto el
modelo se complementa con la inclusion de vientos gald&tgue se cree son originados
por explosiones de supernova en las regiones fronterizgmsgexpulsandolo de la gala-
xia. Si el pozo de potencial de la galaxia es poco profundoocelinde una galaxia enana
el gas logra escapar y enriquece el medio intergalactasm contrario donde el pozo de
potencial es muy profundo el gas regresa y vuelve a formae plarla “materia prima”
para formar estrellas. Los vientos permiten disminuir latidad de gas disponible para
formar estrellas disminuyendo la poblacion de las misnmaayenta la poblacion de ele-
mentos pesados en el medio intergalactico. Por esta elzdndelo es conocido como
unmodelo fibrido multi-fase de formadn estelar autoregulada

Claramente la masa perdida por vientos galactido®sta relacionada directamente con
la rata de formacion estelaf, porque esta Gltima por definicion es la cantidad de gas que
se ha convertido en estrellas por unidad de tiempo y de sdpedntonces, la cantidad
restante de gas que no formo estrellas es la que queda itilsppara ser removida por
vientos galacticos, luego esta relacion se puede expassa
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Si la energia liberada por supernovas por unidad de maaaesok  y la velocidad del
viento esv,, entonces la fraccion de energia liberada por superrqu@se pierde en los
vientos galacticos es

1. .
2

5 Moty = xesv M, (3.4)

De esta manera el modelo logra autoregular de una manerefitiaste la formacion es-

telar con lo que consigue reproducir resultados obsematge inclusive en simulaciones

cosmolbgicas.

El Modelo anteriormente descrito implementado en un soéllamadoGADGET vy

es el que se utilizd para realizar las simulaciones queeseptaran en este trabajo. En
GADGET la interaccion gravitacional de los diferente®$iple particulas que componen
la galaxia es calculada mediante una expansion multigelgrotencial realizada a través
de un treecode construido en intervalos de tiempo definidesale la simulacion. El
gas que se estudia con SPH también utiliza este mismo gab@lencontrar los primeros
vecinos y resolver las ecuaciones de movimiento que yayealla fisica adicional de la
receta de formacion estelar ya mencionada. GADGET utilizarchivo de parametros
gue controlan tanto propiedades numéricas como fisieds dimulacion y en lo que
sigue cada que hablemos de una simulacion se daran s etos con lo que ésta se ha
corrido.

3.2. Simulaciones de Galaxias E6&ficas Aisladas

Esta parte del trabajo pretende determinar como se conlpadta de formacion estelar
en galaxias esféricas aisladas y como se alteran los patéldensidad de materia oscura
aislados cuando aparecen gas y estrellas nuevas en sarirites condiciones iniciales
para estas simulaciones fueron generadas con el softwAr€ MND (Muioz 2005) que
genera el instante cero para un sistema esférico con uhdeediénsidad de tipo Hernquist

aM 1
p(r) = o r(at ) (3.5)

dondeM es la masa total es la longitud de escala de la distribucion esféricasf
radio esférico, la distribucion de posiciones y velodiggson establecidas con el software
INICOND (Muiioz 2005). Se realizo la simulacion de 4 g#éaxde este tipo donde su
Unica diferencia fue la masa total de materia oscura y gemlirde tal manera que la
masa total de gas inicial era siempreel; de la de materia oscura (cuadro 3.1). Cada
galaxia corrid con procesos fisicos diferentes como @stallado en el cuadro 3.2 con
10° particulas iniciales tanto para gas como para materia@scu

Hablando de la fisica de las simulaciones se tiene queajoe corrid solo con materia
oscura se realiz6 con la finalidad de tener la evoluciorpteal de un perfil de densi-
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Corrida | Masa Inicial Materia | Resolucbn en masa de| Resolucbn en masa de
Oscura [M)] materia oscura [M] | gas [M]
halol 1010 10° 2 x 10?
halo2 10105 10%° 2 x 10%°
halo3 | 10" 106 2 x 10°
halo4 | 10'? 107 2 x 108

Cuadro 3.1: Masas por particula en el momento de iniciar las simulasion

Corridas Tipo de Particulas Procesos ksicos

halo4B Materia oscura y gas. | Gravitacion, hidro-
dinamica y enfriamien
to radiativo

halol1C, Materia oscura, gas Yy Gravitacion, hidro-

halo2C, estrellas nuevas. dinamica y el modelg

halo3C, de SFR completo.

halo4C

halolD, Materia oscura. Gravitacion.

halo2D,

halo3D,

halo4D

Cuadro 3.2: Procesos fisicos involucrados en cada simulacion.

dad de materia oscura para observar como cambia éste claagdtaxia contiene gas
y estrellas en su interior, en primer estudio implica la iticle gas al halo de mate-
ria oscura que evoluciona con hidrodinamica y puede es&isadiativamente, ésta es
la simulacion haldB. El Gltimo conjunto de simulaciones fueron galaxias qoetenian
materia oscura mas gas cuando éste Ultimo tiene unmdia&egida por todos los efectos
fisicos incluidos en el modelo de formacion estelar (H@)o/ cuyos resultados daran el
comportamiento de la SFR en galaxias esféricas aisladas.

La manera como se le indica a GADGET la fisica y los detadlesitos de la simulacion
se establece cuando se edita un archivo de parametros tpidepor el software de tal
manera que el codigo fuente nunca es manipulado en ningbremto por el investigador.
Entonces, la diferencia entre las simulaciones hechas é&GET radican solo en los
valores de estos parametros (Springel 2003). Para lassgiimnes que ya se mencionaron
los parametros mas relevantes se muestran en los cua@p8.3

Con todos los datos iniciales y parametros ya expuestasitagaciones corrieron en un
intervalo de tiempd0 : 20] en las unidades internas usadas para la simulacibn mostra-
das en el cuadro 3.5. Es decir, las simulaciones corriercantil 9,56y para permitir
que las galaxias se estabilizaran numéricamente y méaridescambios relevantes es su
morfologia y dinamica con los diferentes procesosdisiavolucrados.

Puesto en evidencia cuales y como se realizaron las sirmokgise presentaran en la
siguiente seccion los resultados de éstas para disirites esféricas de gas y materia
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Corridas | Longitud de suaviza-| Longitud de suaviza-| Longitud de escala de
do de materia oscura | do de gas la distribuci 6n
halol | 0.0308 0.0152 3.10
halo2 | 0.0402 0.0199 4.83
halo3 | 0.0527 0.0261 7.60
halo4 | 2.83 1.40 25.0

Cuadro 3.3: Longitudes de suavizado para el calculo de la fuerza gweital en kpc, éstas fueron
calculadas a partir de la masa inicial con el método desent(Mufioz 2005).

Parametro Valor | Descripcion
DesNumNgb 64 NUmero de primeros vecinos para SPH.
InitGasTemp 1000 | Temperatura inicial del gas.
MinGasTemp 20 | Temperatura minima del gas.
MaxSizeTimestep 0.005 | Maximo tamarfio del tiempo de integracion.
MinSizeTimestep 0.0 | Minimo tamaiio del tiempo de integracion.

TypeOfOpeningCriterion 0 Criterio BH para la apertura de celdas en eljar-

bol.

ErrTolTheta 0.7 | Precisibn en el criterio para apertura de celdps.
TreeDomainUpdateFrequency 0.05 | Actualizacion del dominio de descompaosicipn
para el arbol.
MaxSfrTimescale 4.5 | Maximo escala temporal para la formacion es-
telar.
CritOverDensity 57.7 | Densidad umbral para el colapso de nubes.
TempSupernova 3.0e8 | Temperatura de explosion de supernovas.
TempClouds 1000.0| Temperatura umbral para el colapso de nubgs.
FactorSN 0.1 | B: Fraccion de estrellas que mueren como |Su-
pernovas.
FactorEVP 3000.0| A: Fraccion de nubes que son evaporadas|por
supernovas.
WindEfficiency 0.5 | Eficiencia de los vientos para expulsar masa de
gas.
WindEnergyFraction 0.25 | x: Fraccion de energia liberada por supernovas

perdida en vientos galacticos.

Cuadro 3.4: Parametros que controlan las corridas en GADGET.

oscura (materia oscura).

3.3. Evolucbn de Galaxias Eséricas Aisladas

Una vez se tienen las condiciones iniciales para estasigald® tal manera que la dis-
tribucion de particulas estuviera acorde con un perfil denguist con las longitudes de
escala expuestas en el cuadro 3.3, se inici6 su corrida é&QET durante el equiva-
lente a cas20Gyr en tiempo interno de la simulacion. Recordemos que cadaamn
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Unidad Equivalencia
Masa 1010,
Longitud 1kpc

Tiempo 3,08568 x 1065
Energia 1,989 x 10%3erg
Densidad| 6,76991 x 10%%2g/cm?

Cuadro 3.5: Unidades internas de la simulacion, en éste sistema kamte gravitacional tiene un
valor deG = 43007, 1.

incluia procesos diferentes segln se explico en la@eegiterior.

Distribuci 6n de Materia Oscura

En esta primera parte se mostrara la evolucion temporahdeyalaxia solo con materia
oscura, en este caso halb4 ésta simulacion servira de guia para notar los casdricel
perfil de materia oscura cuando hay gas y estrellas en elonter este halo. en la figura
3.1 se ve una grafica de las condiciones iniciales genecadad I TCOND

Galaxia para t=0

Z[Kpc]

Figura 3.1: Posicion de las particulas para hald4n t=0.

Ahora miremos como es la distribucion de materia oscurasta galaxia y como se
comporta en el tiempo. En la figura 3.2 (a) se encuentra ladishen funcion del radio
parat = 0, en (c) es evidente que el perfil en este tiempo se ajusta nauydbide
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Figura 3.2: Caracteristicas del halo de materia oscura segin sugedinsidad. (a) Densidad en funcién
del radio para t=0.0 en hald3, (b) Densidad en funcion del radio para t=0.0, t=2.44,894t=9.78 Gyr,

(c) Ajuste del perfil de densidad para t=0.0 en hdbdl perfil de Hernquist con el que se generaron las
condiciones iniciales, (d) Evolucién del ajuste en el fiem

Hernquist con un valor de = 25,05 y un error de0,2 %, claro que es notorio que el
perfil en t=0.0 se aleja del ajuste para radios menoB8&ac aproximadamente, esto se
debe a que la manera en que se genera la distribucion desmatima aproximacion y los
efectos de ésta se evidencian en un aumento en la densiglad gtopaga en el radio de la
galaxia a medida que transcurre el tiempo como se ve en (sa de esto, es evidente
la convergencia del perfil a una distribucion con= 15,23kpc aproximadamente, lo
que indica que la interaccion gravitacional comprime l&xgja inicial mas o menos un
40 %, pero este comportamiento es de esperarse ya que lasif@tina vez iniciada la
simulacibn quedan sometidas al pozo gravitacional delrsia y tienden a caer a la region
mas profunda que se ubica en el centro de la galaxia, pevelasidades iniciales de las
particulas impiden que se de un colapso gravitaciondl yoghsistema simplemente se
comprima. Ahora miremos como cambia esta distribucionprooesos adicionales para
el gas.
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El Efecto del Cooling

Para la simualcion haloB, simulacion que contenia solo materia oscura y gastea €s
ultimo ademas de evolucionar con hidrodinamica solo geteitio enfriarse radiativa-
mente sin ninguna receta de formacion estelar o feedbatlkste caso los perfiles de
densidad iniciales siguen siendo consistentes con el madeHernquist con un ajuste
que da como resultado uninicial de 25,05 para materia oscura3/,94 para gas (figura
3.3). Esta simulacion corrio hasta un tiempaotde 1,47Gyr ya que como veremos mas
adelante la sobredensidad del gas en el centro de la gatapida que se puedan resol-
ver las ecuaciones de movimiento de las particulas enegitanrpor medio del treecode
utilizado por GADGET. Aunque se pueden sacar alguna coiocias con los datos que
se tienen de esta simulacion, una de ellas es que la formgeddlde densidad de la
materia oscura no ha cambiado por la presencia del gas etesoiinpero la compresion
de la galaxia se a avanzado mas rapido produciendo pattneb tiempo registrado un
a=12.98 kpc mientras en este mismo tiempo la simulacibrsotmmateria oscura pro-
ducia un a=15.06 kpc, hasta ahora no se puede afirmar queskengia del gas acelera la
contraccion del gas porque también puede ser producenfiéghmiento radiativo.
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Figura 3.3: (a) Perfiles de densidad de materia oscura en t=0.0 para Batd¥alo4 B, (b) Ajuste del perfil
del gas para t=0.0.

Por otro lado, el efecto que tiemeolingsobre la galaxia se evidencio para 1,47Gyr
donde el perfil de densidad para el gas muestra una sobrddérm aproximadamente
un orden de magnitud en la region central del gas en el antée un radio de aproxima-
damenter = 1,77kpc (figura 3.4 (a)), también es de notar que el comportamieatad
distribucion de materia oscura no presenta sobrederesdgzhrte de la ocasionada por
efectos de aproximacion en las condiciones iniciales maados antes. Por lo tanto, la
aglomeracion de gas en el centro de la galaxia debe seoaoedsi por el efecto del en-
friamiento radiativo, que hace que la energia cinéticemadio del gas baje y la presion
interna del gas no sea capaz de sostener la caida libreshabngiel gas se precipite hacia
el centro de potencial del sistema. A pesar de los colapsakkkdel gas y su caida hacia
el centro de la galaxia no se forma ninguna estrella ni estracliferente a una nube
con mayor densidad, con lo que concluimos que es necesaniced@ceta de formacion
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estelar dentro del modelo fisico de evolucion dinamiededgalaxia implementado en la
simulacion para poder convertir gas en estrellas.

10
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Figura 3.4: (a) Perfiles de densidad para la simualcion haogn t=0.0, 0.48, 0.97 y 1.47, (b) Perfiles de
densidad para la materia oscura para haah t=0.0, 0.48, 0.97y 1.47.

Resultados con el modelo de Formagn estelar

Como ya se hizo evidente en los resultados anteriores, ldaion de una galaxia con
solo gravedad no es capaz de hacer que se formen estrailasjus la fisica que opera
en estos procesos de colapsos masivos es la encargada die geagular la produccion
estelar, por eso fue necesario utilizar un modelo con apraciones estadisticas como
el usado en este trabajo para tomar en cuenta de manera glef@tto de la formacién
estelar en nuestras simulaciones de galaxias (simulaeiod. C).

Primero veremos en que afecto la formacion estelar |ddgsede densidad de la materia
oscuray el gas, y el comportamiento de la SFR bajo este mouétbfase. De nuevo,las
condiciones iniciales para materia oscura en este sistemlasmismas que para el estu-
dio anterior, vale la pena enfatizar que este conjunto delationes esta habilitado para
formar estrellas nuevas una vez alla iniciado la simolackl perfil de densidad para la
materia oscura para el instante inicial fue tal que la larthite escala fue de a=24.96 kpc
el cual es una valor esperado con las condiciones inicialdgsd Para t=1.47 Gyr el ajuste
arroja un valor de a=14.59 kpc, lo que indica que considertogivalores para los ajustes
en el intervalo de tiempo entre [0.0:1.47] Gyr en cada unasasimulaciones descritas
antes, que el perfil de densidad para la materia oscura ndesa abn la presencia de
gas siempre y cuando éste forme estrellas porque la digipdel gas debido al feedback
de supernovas y a los vientos galacticos éste no colagsmtib cuando su temperatura
baja, caso contrario cuando al gas solo se le permite esdriadiativamente éste pierde
energia y se precipita hacia el centro de potencial gi@eital, lo que si altera el perfil
de densidad de la materia oscura quedando con un valor dgK@t@omo se habia visto
en la seccion anterior. Por otro lado, la figura 3.5 muesieej perfil de densidad para
la materia oscura después de que ésta se ha estabilizadd)(yr) se ajusta a un perfil
de Herquinst con una longitud de escalaude 13,97kpc.
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Figura 3.5: Caracteristicas del halo de materia oscura segln sugedinsidad. (a) Densidad de materia
oscura en funcion del radio para t=0.0 en hal®4b) Densidad de materia oscura en funcion del radio para
t=0.0, t=2.44, t=4.89, t=9.78 Gyr.

Obviamente para el gas no es lo mismo que en la simulaci@niantya que hay perdida
de masa de gas en forma de estrellas nuevas y vientos gataahntonces veamos que
resultados arrojan las simulaciones con la receta de fobmastelar empleada. Antes
que nada, se presenta una prueba de que el modelo utilizedbies implementado en
las simulaciones. La comprobacion de la relacion (3.3 e perdida de masa de gas
en la forma de vientos galacticos y la SFR, en la figura 3.eeentra la superposicion
de la perdida de masa por vientos y la SFR en el tiempo. En lgamas claro que la
rata con la que se pierde masa por vientos es directamergerpianal a la SFR con
un valor de~ —2,0, lo que es consistente con lo establecido en el modelo, estdab
confianza en las simulacionesy los resultados que estasrastrando. Ademas es claro
que la dinamica de vientos galacticos va a depender diremite de la SFR porque esta
Ultima determina la cantidad de gas del medio interestglares convertido en estrellas
en el tiempo, entonces el gas disponible para ser parte deela®s es aquel remanente
de gas que deje el proceso de formacion de estrellas, adiniente las explosiones de
supernova son mas probables en aquellas regiones donde sesado muchas estrellas,
y esto se ve claramente en la grafica cuando vemos que eraldmos 0 minimos de
SFR también se encuentran los maximos o minimos de laleatambio de masa de gas
en vientos galacticos.

Ahora veamos como fue el comportamiento de la formacitelaseén esta simulacion.
En la figura 3.7 se ve como la masa total de gas que se pierdeagasaar parte de
la masa total de estrellas nuevas, claramente hay una géxplogial de nacimiento de
estrellas debido a la gran cantidad de gas que hay dispgrabdeformarlas al inicio de
la simulacion ademas de que éste colapsa hacia el cdngeadque la materia oscura
como ya lo habiamos notado por el efecto de la relacibnemigan por el setup de las
condiciones iniciales. Esto ocurre anteslid&~yr, luego las explosiones de supernova
liberan energia que calienta el gas a través de vientagjégpracticamente suprime la
SFR porque evita que el gas colapse para formar estrellaguée el gas comienza a
enfriarse radiativamente y colapsa de nuevo de maneraaasi-yr y la SFR vuelve

a tener un maximo, este proceso auto regulado de formasi@tar comienza de nuevo
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Figura 3.7: (a) Variacion en el tiempo de la masa total de gas y estneilasas.

pero ya con una menor cantidad de gas por lo que los picosaltvatiacion estelar son
cada vez mas bajos en la grafica.

En la figura 3.8 (a) se muestra la distribucion de de densildadas, en esa figura se
observa a pesar de que la densidad de gas tiene algunos samisoos entre 0y 30 kpc
la densidad de estrellas tiene un comportamiento suave radliel lo que implica que
sin importar que hay regiones donde la produccion estslan&s alta que en otras, las
estrellas se distribuyen de manera uniforme en el espaste. distribucion es esférica
como se ve en la figura 3.8 (b) y a medida que pasa el tiempo smuservando su
uniformidad aunque aumentando cada vez mas para radiasesay5 kpc. Entonces, con
todos los resultados anteriores se puede concluir querteafaon estelar es una proceso
pausado que se autoregula por medio de vientos galactfeeslpack de supernovas .
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Figura 3.8: (a) Distribucion de gas con SFR en t=0.0, 2.44, 4.89 y 9.78 (®Y Distribucion de estrellas
ent=2.44,4.89y 9.78 Gyr.

Dependencia con la Masa del Halo

Ahora veremos como cambian los resultados anteriores pasaswliferentes de materia
oscura y gas iniciales. Como se explico antes las masagdalal los halos utilizados
fueron10', 10195, 10! y 10'2 M, cada uno con una masa inicial de gas equivalente al
20 % de la masa total de materia oscura.

De nuevo, podemos ver en la figura 3.9 (a) y (b) que las consianiciales son las
mismas para cada halo correspondiente a la misma masa @@ sacimportar si la
galaxia tiene 0 no gas, o si a éste se le permite formar lestrélunque estudiaremos

la dependencia de la formacion de estrellas con la masaatel por ahora en (c) y

(d) vemos que para cada par de curvas, respectivamenteguadalo, la densidad de
estrellas nuevas sigue siendo una curva decreciente snavep®rtar las fluctuaciones

en la densidad del gas. También es notorio que la densidgasdg estrellas es muy alta
para el halo4 de0'2)/., en cambio para los halos de masa menor los perfiles no tienen
una diferencia tan marcada, adicionalmente el halo masojassee una sobredensidad
de gas en el centro entbey 8kpc, esto quiere decir que para masas del halo muy grandes
las particulas estan sometidas a un pozo de potencialarmaéb profundo y les es mas
dificil escapar del centro de la galaxia hacia el extermialmisma, esto hace que su
densidad sea mas alta y que procesos como el de formadiaresean mas eficiente
que en galaxias de menor masa. Esto se ve mas claramentdigurda3.10 donde se
tiene que la variacion de masa total de estrellas en el bezapnas alta para el halo mas
masivo mientras que para los halos de menor masa es masilaandecrece lentamente

en el tiempo, esto debido a que el gas tiene mas facilidadltelsl centro del potencial
gravitacional de la materia oscura con perturbaciones adembos galacticos que disipan

el gas y retrasan el proceso de formacion estelar.

Hablando del comportamiento de la rata de formacion estetade esperarse que al
inicio de las simulaciones, donde como se dijo antes hay tatlide de nacimiento de

estrellas, una fraccion de éstas moriran como supesnopeoduciran vientos galacticos
impulsados por el feedback, esto va a calentar el gas y la SFRmimida hasta que
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Figura 3.9: (a) Distribucion de materia oscura én= 8,8Gyr para el halo con solo materia oscura, (b)
distribucidon de materia oscura én= 8,8Gyr para el halo con materia oscura, gas y estrellas, (c) perfil
de densidad del gas para cada hala ea 8,8Gyr, (d) perfil de densidad de estrellas para cada halo en
t = 8,8Gyr.

por medio de enfriamiento radiativo las nubes de gas friaisévzen a formar y colapsan
de nuevo para formar estrellas, pero ya con menos intenpmfggie la cantidad de gas
disponible para formar estrellas a disminuido. Ahora, esteportamiento general de la
rata de formacion estelar no se altera con la masa del hatatiia oscura, o que cambia
es que para etapas tempranas de la simulacion la SFR edioé&rste, esto es porque el
gas tiende a caer en el centro por perdida de energia a calusafdamiento o efectos
viscosos que disminuyen su velocidad orbital, entoncesral $ralo mas masivo produce
un pozo de potencial mas profundo que mantiene mucho madds estas particulas
de gas y efectos como feedback y vientos no poseen la erserfijieente para hacerlas
alejar del centro, lo que lleva a sobredensidades que haeesegproduzcan muchas mas
estrellas y la SFR sea altamente eficiente durante muchdiengso comparado con las
simulaciones con masas del halo mas bajas donde la ratardadién estelar es mas
pausada y cae suavemente para estos mismos tiempos (fidya 3.

En conclusion, con todos los perfiles iniciales de densidag bien ajustados a uno de
Hernquist y con galaxias que fueron estables durante lagationes se puede decir que
el método que utiliza los momentos de la funcion de distiibn implementado en el

software INITCOND genera condiciones iniciales optimasgrealizar este tipo de ex-
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Figura 3.10: (a) Variacibn en masa total de estrellas para cada halotenrgio.

perimentos. Ahora, se evidencia una contraccion de lasxgal debido a la relajacion
numeérica del sistemay a que las particulas en el instantede las simulaciones son so-
metidas a un efecto gravitacional repentino que las hacéheaa el centro de la galaxia.
Pero el efecto numérico disminuye y la galaxia se relaj&gdla un punto estable con
una longitud de escala para la materia oscura que oscilZedloe de 15 kpc después de
gue han pasado mas o menos 3 Gyr. Recordemos que la afimaatérior solo es valida
para las simulaciones con solo materia oscura y para aguglposeen gas formando
estrellas y que solo pudo comprobarse para tiempos mendrd3 &yr, esto porque la
simulacion de la galaxia que poseia gas pero que solo srietia enfriarse radiativa-
mente, corrid sin problemas hasta que la sobredensidadkeéa gas producto de la gran
perdida de energia por cooling hiciera imposible loswak de fuerza con el treecode
de GADGET, esta sobredensidad que en ausencia de feedbadpeimovas y vientos
galacticos no puede ser disminuida, logra alterar el pefilensidad de la materia oscura
a tal punto que su longitud de escala se ajusta a un valor driag@adamente 13 kpc.

A pesar de que el gas muestra en algunas regiones fluctuacespecto a un perfil esféri-
co estable, la distribucion de estrellas creadas en lagaimnes que incluian el modelo
de formacibn estelar, permanece sobre curvas suaves dielagmren funcion del radio,
implicando que a pesar de que las estrellas se forman emesgomn alta densidad de
gas no distribuidas uniformemente en la galaxia éstasganiman de manera esférica
alrededor del centro de la galaxia. Ademas, la rata de fuonastelar mostré un com-
portamiento auto regulado por el feedback de supernovasntos galacticos, siendo
estos Ultimos mucho mas eficientes en simulaciones coaswigs$ halo de materia oscura
relativamente bajas, ya que halos muy masivos (por encim@'d&/.,) mantendran mas
ligadas las particulas de gas al centro, lo que genera @ifeResea mas eficiente durante
los primeros instantes de la simulacion y no caiga tan snaxée como ocurre con las
galaxias de menor masa.



Capitulo

Formacon Estelar en Galaxias de Disco

En esta parte del trabajo se realizaron dos simulacionasdmsoutir la formacion estelar
en galaxias de disco. La primera de ellas fue una galaxiaste dislada y la segunda es
un major mergerentre dos galaxias iguales a la galaxia aislada con el fin sieradr el
comportamiento del modelo en una region de gran actividefibemacion estelar como
es comun con las galaxias en el universo real. Estas siman&gccorrieron con el mismo
modelo de formacion estelar utilizado para las galaxitesiess.

4.1. La Galaxia de Disco

Las condiciones iniciales también fueron generadas céRGRND pero en este caso
cada componente galactica sigue perfiles de densidadifisspedados por

M, ey
4 - - = 4.1
pdzscO(T) 47Th220 eXp( R/h)S€Ch (Zo) ) ( )
aM, 1
() = 20— 4.2
M, o exp(—r?/r?
phalo('r) h p( / c) (43)

T2, (PP+1?)

dondeM,, M,y M, son las masas del disco, bulbo y haloy z, son las escalas de
longitud radial y vertical del discai es la escala de longitud radial del bulbg;es el
radio de corte del haloy es el radio del nlcleo y es una constante de normalizacion,
respectivamente. La masa de cada componente se muestreuaded 4.1, estos valores
no son comunes mas no irreales para una galaxia de disaspersuficientes para
garantizar estabilidad en la galaxia durante varias vacgsrapo dinamico. En el cuadro
4.2 estan las resoluciones en masa para cada componettagal

Esta simulacion evolucion6 hasta un tiempotdeen unidades internas (cuadro 3.5) que
es aproximadamente 84 tiempos dinamicos. Los paramagrosrrida de GADGET con
valores diferentes a los ya utilizados son mostrados eraglrowt. 3.
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Componente| Masa Inicial [ M ]
Halo 7.8 x 10!
Gas 1,5 x 10
Disco 1,65 x 101
Bulbo 2,2 x 100

Cuadro 4.1: Masas inicial de cada componente galactica.

Componente| Particulas | Resolucbn en Masa [M]
Halo 10° 5 x 10°
Gas 3 x 10* 3,3 x 10°
Disco 5 x 10% 7,8 x 10°
Bulbo 3 x 10* 7,3 x 10°

Cuadro 4.2: Resolucion inicial de masa en cada componente galactica.

Parametro Valor
t. 2,1Gyr
n 2,0
Y 0,25
16 0,1
Tsn 108K
ESN 4 x 104867“gM51

Cuadro 4.3: Parametros para las simulaciones de galaxias de disco.

Para simular el proceso de fusion de dos galaxias se wbifizdos galaxias idénticas
sujetas a su propia interaccion, cada una de éstas etaigugue se utilizb en el ejercicio
anterior separadas una distancia iniciakd@00kpc. La configuracion inicial del merger
fue tal que las velocidades relativas entre las galaxian@ie y los discos de ambas
estaban en el mismo plano rotando en la misma direccion.nfire@acion se discutiran

los resultados de estas simulaciones con galaxias de disco.

4.2. Formacbn Estelar en una Galaxia de Disco Aislada

como se puede ver en la figura 4.1 (a) Para la galaxia de dislawaila SFR es una
funcibn decreciente del tiempo, inicialmente debido a gusistema no se ha relajado
numéricamente la SFR no es estable y hay un puastde formacion estelar cerca de t=0.
A medida que el gas se va calentando y la masa de gas disppaiiléormar estrellas
va disminuyendo la SFR decrece en forma pausada, déddgyr—! hasta2 M yr—1,
que es un valor tipico para galaxias espirales aisladasugriverso local. En la figura 4.1
(b) se muestra la variacion de la SFR con la masa de gas di$époGomo es evidente,
en la medida en que se van agotando las reservas de gas dispemila galaxia, la
SFR disminuye. Vale anotar que esta disminucion en la SKién es un efecto del
incremento en la temperatura del gas debido a la accidiee@backy el viento galactico
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gue se han incorporado en la simulacion.

SFRM, yi
SFR M, yr']

. . . . . . .
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gas
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(@) (b)

Figura 4.1: (a) SFR en funcion del tiempo para la galaxia aislada, () 8/ funcion de la masa de gas
disponible en la galaxia aislada.

Ahora, la distribucibn de materia oscura no se altera maichante la simulacion como
es de esperarse con lo obtenido en el capitulo antertanragestra siempre concordancia
con el perfil de la expresion 4.3 (figura 4.3 (a)) solo se veexpansion en el sistema
tipica de simulaciones con frontera abierta. A su vez Ersédiiene la densidad lineal
del disco en la direccion Z, ésta tiene una forma de sedapé&bolica cuadrada como
lo establece la ec. 4.1, es claro que a medida que pasa ebtigmpo central del perfil
disminuye notablemente debido a que el gas del plano medagidaxia es consumido
rapidamente en procesos de formacion estelar. Esto éansiei observa en la figura 4.2
donde se grafica la razbn entre la densidad superficialguiada de SFR y la densidad
superficial promedio de gas, como una funcion del radio gaginstantes de tiempo
diferentes, t=0 y t=5Gyr. La densidad de SFR se construiduleado la variacion en
la masa total de estrellas nuevas en el tiempo divididaesl el disco de gas en t=0,
de tal manera que lo Unico que cambiaba en el tiempo era la desstrellas nuevas,
la densidad de gas se calculd con la masa total de gas divaliabién por el area total
del disco de gas en t=0, en la grafica se puede ver que se clampEdNYgpp/Y,,s <
a(t)1077%, lo que implica que a medida que la densidad superficial dawgasenta la rata
de formacion estelar también lo hace.

Pero las estrellas nuevas se estan distribuyendo de tarengoe se comienza a formar
una barra en el centro de la galaxia, en la figura 4.4 estgpokisiones de las estrellas
formadas durante la simulacion para los tiempos 0.489, 9.8, 14.67, 39.12 y 58.81

Gyr, aunque las estrellas en los primeros instantes de dismforman con una distribu-

cion discoidal rapidamente empiezan a acumular en etegrge distribuyen formando

una barra central, ésta es completamente definida en maaasm 14.67 Gyr y es noto-
rio que las estrellas que se van formando van cayendo a k& damentando la densidad
de esta.

Es bueno discutir basados en la figura 4.5 que en esta gadaiaén se comprueba la
relacion entre la SFR y la rata de cambio de la masa de gasran fte vientos (ec. 3.3).
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Figura 4.2: Raz6n entre la SFR y la densidad del gas en funcion del paedos instantes de tiempo.
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Figura 4.3: (a) Perfil de densidad de materia oscura para la galaxia de dislada en t=0.0, 2.44, 4.89,
9.87,19.58, 24.45y 39.12 Gyr, (b) Perfil de densidad lined @ara la galaxia de disco aislada en =0.0,
2.44,4.89,9.87,19.58,24.45y 39.12 Gyr.

De nuevo como esta establecido por el modelo la rata de catebitasa de gas en forma
de vientos es igual a la SFR multiplicada por un facto2 @e el comportamiento de las
curvas es tal que antes deGyr la SFR no es constante debido a que al inicio de la
simulacion la produccion de estrellas es muy alta porgyenmayor cantidad de gas y el
sistema no se ha relajado numéricamente, en consecuaihemperatura de este aumenta
por lo que la SFR disminuye hasta que el gas vuelve a enfiydrag de nuevo otra gran
produccion estelar (ver figura 4.1) (a), entonces estosmus y minimos de produccion
estelar afectan directamente la rata de cambio de masa dsgasntos ya que éstos
son producidos en explosiones de supervona y remocionslpagaadiacion desde las
estrellas. Por otro lado, después3ié-yr ya no hay efectos numéricos relevantes y la
SFR es autoregulada por el feedback de supernovas, vieetanyriamiento radiativo,

lo que la hace constante y por eso se ve que las curvas enfiGgaggrminan siendo
constantes aunque su diferencia sigue siendo el misma faaitplicativo pero la escala
no lo hace notar. Visto esto, ahora veamos como es el proegsordacion estelar en el
major merger
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Estrellas nuevas para t=0.489 Gyr Estrellas nuevas para t=4.89 Gyr
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Figura 4.4: Posiciones de las estrellas formadas durante la simul&eid=0.48, 4,89, 9.78, 14.67, 39.12
y 52.81 Gyr.
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Figura 4.5: SFR y la rata de cambio de masa de gas en forma de vientos gaiaxéa de disco aislada.
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4.3. Formacbn Estelar en unmajor merger

Primero veamos en la figura 4.10 de arriba hacia abajo unamseieudel proceso de fu-
sion de las galaxias, cada fila en esta matriz de imagenésmwempara un mismo instante
de tiempo la posicion de las particulas de cada compogeféetica: materia oscura, gas,
disco, bulbo y estrellas nuevas que son las columnas 1y233rdspectivamente, las filas
1,2,3,4,5y 6 equivalen at=2.44, 6.35, 6.85, 7.34, 9.78 §@lGyr respectivamente. Sin
estrellas nuevas en el inicio de la simulacion en las imagee puede ver que las dos
galaxias evolucionan independientemente mas o menos 688 Gyr ya que sus com-
ponentes no se observan afectadas atn por el encuenwoeriRex 6.35 Gyr y 6.85 Gyr
ocurre la colision y como consecuencia se ve gue cada canpmas afectada y aunque
no se ve en la grafica, la galaxia resultante después ddisgodiene una distribucion
de masa mas difusa que las galaxias iniciales debido alteaiento dinamico que ha
sufrido el sistema. En la columna 1 vemos que los halos derimatzura se fusionan. lo
gue resulta en un solo halo con una distribucion esfértadd al proceso de relajacion
violenta que experimente el sistema (4.8 (a)). En la colubwy& se ve que los discos de
las galaxias es desbaratado completamente por fuerzasrda gravitacionales debido
al encuentro, como los discos tenian una rotacion ini@éa diferente de cero, por con-
servacion de momento angular éstos intentan seguir einni@nvto rotacional que tenian
pero la interaccion con la otra galaxia se lo impide y el gaacaimula en una region for-
mando algo parecido a brazos de gas en la galaxia resuksitdleva a que la densidad
de gas en esta regibn aumente y haya un proceso de formestélar masivo, como se
ve en la columna 5 a 7.34 Gyr, y el gas es entonces consumidawsexio en forma de
vientos en estas regiones para finalmente toma una diséibesférica como se observa
en la figura 4.8 (c), entonces después de esta explositectairnto de estrellas hay una
caida en la SFR como mencionaremos en lo que sigue. Poadtrpdsas estrellas nuevas
se mueven embebidas en un mar de gas que le disminuye laseoi@fica y eventual-
mente estas caen al centro de gravedad como se ve en tieogiesqres al encuentro
guedando también en una distribucion esférica (4.8 &)pulbo segln la columna 4 le
ocurre lo mismo que a materia oscura y queda de nuevo con stnidwicion esférica.

logyo(T) [K]

. . . . . . . . .
0 2 4 6 8 10 12 14 16 18 20
t[Gyrl

Figura 4.6: Temperatura en el tiempo para el proceso de fusion.
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Figura 4.7: (a) SFR en funcion del tiempo pararekjor merger (b) SFR en funcion de la masa de gas
disponible en la fusibn de galaxias.

Las fuerzas de marea generadas en la colision perturbas eligcrementan la tempera-
tura promedio del gas en un factor de 10, como se puede coarotbesde la figura 4.6.
Este calentamiento a de alterar la formacion estelar, éoaguclaro en la figura 4.7 (a),
la SFR en el caso del merger sigue siendo una funcioén deatediel tiempo tal y como
se habia visto en el caso de la simulacion para la galagiada, sin embargo el com-
portamiento del decrecimiento es irregular y se ve fuenteenafectado por el proceso de
interaccion entre las dos galaxias, antes de la colisgynum pico de formacion estelar
debido al aumento en la densidad del gas justo antes de ggaléasas choquen y la
temperatura del gas aumente por la perturbacion ejercidiagercania de las galaxias.
Como consecuencia, a Wun~ 7Gyr hay un notable y subito decremento en la SFR y
depués de que el gas se enfria de nuevo apareberatde formacion de estrellas que
después de permanecer casi constante durante 4Gyr eraplezeecer de forma unifor-
me. Redondeando la discusion de la SFR en el momento dddafes la figura 4.7 (b)
se ve que la disminucion subita en ella no es debida unagiémmstantanea de la masa
de gas disponible para formar estrellas, ésta sigue rida forma continua. La discon-
tinuidad en la SFR puede ser atribuida al calentamientoatelrglucido por la colision.
Al colisionar las dos galaxias de forma rapida, se produtemues en el gas del medio
interestelar que lo calientan, ese calentamiento que skewédenciar como una discon-
tinuidad en una grafica de temperatura vs tiempo (ver figia ge hace responsable por
la disminucion sibita de la SFR dado que enriquece laifraate la masa de gas en la
fase de gas caliente, reduciendo asi de forma notable taugecidn estelar. Una vez los
choques calientan el gas, este empieza a enfriarse y elsprdegformacion de estrellas
continua, a una taza mayor que la que se tenia antes del ghaimido al incremento en
la densidad local del gas inducido por la inestabilidadiggaional del sistema.

Ahora, para complementar el analisis miremos la figura drld se encuentran los per-
files de densidad para el Gltimo instante de la simulacéa fa DM, las estrellas nuevas
y el gas, segun la forma de la curva de todos los perfiles sgeprencluir que la mate-
ria después de la colision y posterior destruccion detalise distribuye de una manera
esférica, lo cual es de esperarse ya que todo el sistendie @ equilibrio y bajo las con-
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Figura 4.8: (a) Perfil de densidad de la DM en el tiempo final de la simoladié la fusion, (b) Perfil de
densidad de estrellas nuevas en el tiempo final de la sindulaa la fusion, (c) Perfil de densidad del gas
en el tiempo final de la simulacion de la fusion.

diciones dinamicas depués del choque éste se encoetrara galaxia final esférica. Por
otro lado, también se observa que la densidad de estrekdasstiene un comportamien-
to similar al de la densidad de gas como es de esperarse ya fprenbacion de estrellas
nuevas es dependiente de la cantidad de gas disponible g@@ddcomo se vio en la
seccion anterior. También se ve en la figura 4.9 de nuevtaggimulacion cumple con la
relacion entre la SFR y la rata de cambio de masa de gas ea tt@wientos predicha por
el modelo, el comportamiento es similar al de la simulaci@mla galaxia de disco aisla-
da, donde el comportamiento de la rata de formacion estefaticiona la produccion de
vientos galacticos que junto confekedbackcalientan el gas y disminuyen la formacion
estelar.

A modo de conclusiébn, podemos afirmar que las condicionegles generadas con

INICOND fueron apropiadas para las dos simulaciones, yalagigalaxias permane-

cieron estables en el tiempo con perfiles de densidad api@pjzara cada componente
galactica (vale aclarar que es valido en el merger soltaleldnstante en que se da la
colision de las galaxias). Ahora bien, la rata de formaestelar para la galaxia de disco
aislada mantuvo un comportamiento decreciente de manaesaga después de un esta-
llido de nacimiento de estrellas mientras las condicioniesales del sistema se relajaban.
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Figura 4.9: SFR y la rata de cambio de masa de gas en forma de vientos pasgoeimerger

sin embargo, cuando hay un proceso de fusion la SFR muéstiareo comportamiento
hasta que las fuerzas de marea producto de la cercaniagidams produce un estallido
de formacion estelar y ésta luego es suprimida por el atordmla temperatura del gas
en un factor de 10 debido a la perturbacion gravitacional @rstante de la colision. Para
las dos simulaciones se comprob6 que la rata de cambio dedeams en forma de vien-
tos de galacticos se relaciona directamente con la SFRé&stcee un factor de -2, como
es predicho por el modelo de formacion estelar, esto esupdegmasa disponible para
vientos galacticos sera el remanente de gas que deje lal&sriés de formar estrellas
en la galaxia.

La distribucion de materia de la galaxia aislada muestealgumateria oscura y el bul-
bo galactico siguen teniendo una distribucion de matsfarica a pesar del proceso de
formacion estelar que ocurre en su interior, por su partiseb de estrellas y gas per-
manecen también ceflidos a una distribucion con sieaxial, mientras que las estrellas
nuevas comienzan con una distribucion discoidal y defargsan una barra central que
perdura durante el resto de la simulacion. Por otro lad@, lgagalaxia resultante depués
de la colisibn se vio que cada una de las componentes igakicfuedan siguiendo una
distribucion esféricas producto de la relajacion diiga que sufre el sistema paulatina-
mente en el tiempo depués de la fusion.

Con lo expuesto en estos dos Ultimos capitulos es evidertel modelo multi-fase para
una formacion estelar pausada y autoregulada es exitosopenos para los alcances de
este trabajo. Esto nos da un punto de partida para seguiliaastio el comportamiento de
la formacion estelar a una escala galactica o mayor siadasidad de tener informacion
detallada de cada uno de los procesos que ocurren en el megtiesielar y que afectan
el comportamiento del gas, y por lo tanto la manera en quedadeformacion estelar
convierte gas en estrellas, y que al final de cuentas es lo efeentinara la estructura
luminosa que se observa en el universo en la actualidad.
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Figura 4.10: Secuencia de imagenes del proceso de fusion de las galaxias
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