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Resumen

En este trabajo se presentan los resultados de la implementación de unmodelo h́ıbrido
multi-fase de formación estelar autoregulada(Springel & Hernquist 2003) en simula-
ciones de galaxias esféricas y de disco, con el fin de estudiar el comportamiento de la
formación estelar en ellas. Se hicieron simulaciones de control con galaxias esféricas que
solo contenı́an materia oscura para determinar como se afectan éstas cuando aparecen en
ella gas y estrellas, después se hicieron las mismas simulaciones pero cambiando la ma-
sa inicial de cada componente para determinar el efecto de lamasa de la galaxia en la
formación estelar. Las galaxias esféricas mostraron unaformación estelar autoregulada y
dependiente de la densidad local de gas en la galaxia, tambi´en la rata de formación estelar
presentó una variación más suave y lenta cuando la masa dela galaxia era más grande. Por
otro lado, se corrieron dos simulaciones con galaxias de disco, la primera era una galaxia
aislada donde se observó que la rata de formación estelar se autoregula y es dependiente
de la densidad superficial de gas según lo predicho con el modelo; en la segunda siendo
un major merger, se ve como la formación estelar tiene un comportamiento similar al de
la galaxia aislada, luego ésta se suprime cuando aumenta latemperatura del gas debido a
los efectos de la colisión en el instante del choque, despu´es la formación estelar se dispara
cuando el gas de la galaxia resultante baja su temperatura y aumenta su densidad por en-
friamiento radiativo, después continua de manera pausadahasta el final de la simualción.
Esto nos permite decir que el modelo es capaz de reproducir ladinámica del gas en el
interior de una galaxia, además de autoregular la formaci´on estelar sin necesidad de con-
siderar los detalles de la fı́sica del medio interestelar que determina el comportamiento de
la misma en la galaxia.
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2.13. Imagen de las Pleiades, nótese la tonalidad azul en laimagen debido a la
extinción estelar. http://www.primordial-light.com/deepsky1.html . . . . 36

2.14. Ejemplo de una malla refinada para un supercluster de masa barióni-
ca. Hydrodynamical adaptative mesh refinement simulationsof turbulent
flows - I. Substructure a wind, por L. Iapichino, J. Adamek, W.Schmidt
and J. C. Niemeyer. arXiv:0801.4695v2, 2008 . . . . . . . . . . . . .. . 45
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ÍNDICE DE FIGURAS 11

4.1. (a) SFR en función del tiempo para la galaxia aislada, (b) SFR en función
de la masa de gas disponible en la galaxia aislada. . . . . . . . . .. . . . 65

4.2. Razón entre la SFR y la densidad del gas en función del radio para dos
instantes de tiempo. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 66

4.3. (a) Perfil de densidad de materia oscura para la galaxia de disco aislada
en t=0.0, 2.44, 4.89, 9.87, 19.58, 24.45 y 39.12 Gyr, (b) Perfil de densidad
lineal en Z para la galaxia de disco aislada en =0.0, 2.44, 4.89, 9.87, 19.58,
24.45 y 39.12 Gyr. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 66

4.4. Posiciones de las estrellas formadas durante la simulación en t=0.48, 4,89,
9.78, 14.67, 39.12 y 52.81 Gyr. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 67

4.5. SFR y la rata de cambio de masa de gas en forma de vientos para la galaxia
de disco aislada. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 67

4.6. Temperatura en el tiempo para el proceso de fusión. . . .. . . . . . . . . 68
4.7. (a) SFR en función del tiempo para elmajor merger, (b) SFR en función

de la masa de gas disponible en la fusión de galaxias. . . . . . .. . . . . 69
4.8. (a) Perfil de densidad de la DM en el tiempo final de la simulación de la

fusion, (b) Perfil de densidad de estrellas nuevas en el tiempo final de la
simulación de la fusion, (c) Perfil de densidad del gas en el tiempo final
de la simulación de la fusion. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 70

4.9. SFR y la rata de cambio de masa de gas en forma de vientos para elmajor
merger. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 71

4.10. Secuencia de imagenes del proceso de fusión de las galaxias. . . . . . . . 72
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Capı́tulo 1
Introduccíon

Con los datos obtenidos de laradiación ćosmica de fondo, surveys de galaxias, entre
otros, los astrofı́sicos que trabajan en Cosmologı́a han parcialmente aceptado que la
dinámica del universo es tal que la podemos modelar con el conocidoparadigmaΛCDM ;
es decir, donde en la actualidad, a grandes escalas el efectode la energı́a oscura domina la
dinámica del universo frente a los de la materia oscura, radiación y materia bariónica, lo
que da como consecuencia que en este momento el universo se expanda con una velocidad
cada vez más alta. A escalas menores del orden de supercúmulos galácticos (100Mpc) la
materia oscura es la que por medio de la gravedad rige la dinámica y la distribución de
la materia. Todos los procesos fı́sicos que suceden en estasescalas espaciales ocurren en
escalas de tiempo muy grandes comparadas con cualquier escala de tiempo vivida por la
misma raza humana, por lo tanto, si se quiere estudiar en detalle la evolución temporal
de este tipo de objetos se opta por hacer simulaciones de porciones del universo donde
los diferentes modelos teóricos son aplicados y probados para que después sus resultados
sean enfrentados con las observaciones.

Entonces, para simular al universo es necesario en principio realizar simulaciones de
grandes porciones de universo donde se aloje principalmente partı́culas individuales de
materia oscura, gas y estrellas, en el caso ideal deberı́a haber una simulación con tantas
partı́culas como en el mundo real, pero en este caso idealizado el número de partı́culas
involucrado seria infinitamente grande comparado con el quese puede simular con el po-
der computacional actual. Para aproximarse a la solución de este problema de resolución
se utilizan dos técnicas donde cada partı́cula de la simulación representa una colección
equivalente a un gran número de partı́culas individuales,es decir, en la simulación cada
partı́cula en realidad representa una gran porción de masadel sistema. Es una primera
aproximación, dado que a materia bariónica representa solo una pequeña fracción de la
masa total, se pueden entonces realizar simulaciones con solo materia oscura y como ésta
únicamente interactúa gravitacionalmente se pueden incluir un número mayor de partı́cu-
las y resolviendo éste problema de N-cuerpos se obtiene la distribución de materia con un
detalle (resolución) dado por el número total de partı́culas, la simulación de este tipo más
grande que se ha realizado contenı́a20483 partı́culas en una caja cúbica de250Mpc de
lado. En una segunda aproximación además de materia oscura se incluye gas en las simu-
laciones, estos evolucionan juntos formando estructuras como galaxias, pero la limitante
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14 CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN

de esta técnica es que el gas no solo interactúa gravitacionalmente sino que también esta
sometido a procesos hidrodinámicos, interacción con radiación y con el medio en que se
encuentra, lo que vuelve más lento y costoso el cálculo y por tanto hay que utilizar muchas
menos partı́culas implicando que no se puedan hacer simulaciones muy grandes y que la
resolución no sea muy alta. Entre los resultados más relevantes de este tipo de simulacio-
nes es que se ha conseguido información importante sobre laforma en que se distribuye la
materia en el universo: se ha visto por ejemplo que la materiaoscura distribuye localmente
de manera no uniforme en filamentos que constituyen un chasisgravitacional cosmológi-
co por medio de pozos de potencial de halos elipsoidales que sirven como sumideros de
materia bariónica.

Se entiende bien que una vez la materia bariónica se ha alojado en los halos de materia
oscura su densidad aumenta y puede comenzar a formar estrellas que a su vez propician
el aumento de las especies quı́micas en el gas por explosiones de supernova, todo esto ter-
mina formando la distribución de galaxias que hoy se observa. Pero desafortunadamente
aunque se conoce bien como es el proceso de formación de una sola estrella a partir de
una nube de gas no se tiene un modelo fı́sico del proceso de formación estelar en masa,
como ocurre en una galaxia donde cada estrella que se forma afecta la formación de las
estrellas a su alrededor. Hay varias técnicas que se utilizan para simular estos procesos
más complejos, unmodelo semi-analı́tico (Muñoz 2008) es aquella técnica en que se si-
mula materia oscura con una resolución tal que se puedan identificar halos con todas sus
propiedades e historia de fusión, luego, se hacen aproximaciones de las propiedades de las
galaxias que se formarı́an en esos halos resolviendo ecuaciones diferencias de conversión
de masa entre las componentes galácticas, estas propiedades morfológicas y dinámicas
dependerán directamente de las caracterı́sticas del halode materia oscura, con modelos
semi-analı́ticos se pueden hacer simulaciones bastante grandes y con alta resolución gra-
cias a que no incluyen gas, pero sigue siendo un método bastante aproximado y no da
cuenta por el comportamiento del medio interestelar de la galaxia. Otras técnicas un tanto
más sofisticadas hacen uso de simulaciones incluyendo gas yéste evoluciona junto con
la materia oscura, éstas permiten hacer un seguimiento detallado del proceso de forma-
ción galáctica y estudiar la dinámica del medio interestelar porque algunas consideran
efectos sobre el gas comofeedbackde supernovas (energı́a liberada en las explosiones),
enfriamiento radiativo por emisión de luz desde las nubes de gas, calentamiento por ra-
diación UV de estrellas nuevas y ondas de choque, vientos galácticos, entre otros. Esta
fı́sica adicional de cada modelo se implementa a través de recetas de formación estelar
que complementan las ecuaciones hidrodinámicas en estas simulaciones para el gas y
habitualmente se habilita la formación de estrellas nuevas cuando la densidad sube y la
temperatura baja hasta ciertos valores lı́mites establecidos en cada técnica. Este tipo de
simulaciones han logrado llegar a tener una resolución delorden de cientos de parsecs
pero obviamente en simulaciones con un número muy grande departı́culas encerradas en
una caja de dimensiones tales que se pueda lograr este nivel de detalle.

La dinámica del gas es entonces estudiada con técnicas como Adaptative Mess Refinement
(AMR) o Smoothed Particles Hydrodynamics(SPH), donde las ecuaciones de movimien-
to son resueltas con aproximaciones caracterı́sticas de cada método y que serán desarro-
lladas en la sección 2.4. Utilizando las técnicas anteriores, varios autores han elaborado
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recetas de formación estelar que serán mencionadas brevemente en lo que sigue. El primer
intento por agregar fı́sica del medio interestelar en la evolución del gas fue considerar el
aumento en la temperatura del mismo (feedback t́ermico) en las regiones donde explotan
las supernovas, pero esta energı́a adicional es radiada rápidamente hacia afuera y las nubes
vuelven a enfriarse igual de rápido (Hernquist 1994). Después se implemento elfeedback
cinéticobuscando reproducir el efecto fı́sico de las explosiones desupernova como im-
pulsos de momento radial alrededor de las partı́culas de SPHdonde explotan supernovas
más un reservorio de energı́a interna que da cuenta por la f´ısica irresoluble. Esta receta de
formación estelar cı́clica a pesar de reproducir algunos resultados observacionales no da
cuenta por el enriquecimiento quı́mico del medio intergal´actico y produce un exceso en
la luminosidad en la región central de las galaxias (Springel 2000). Para corregir esto al
gas se le permitió cambiar de fase; de la caliente a la frı́a através de enfriamiento radia-
tivo, frı́a a caliente por evaporación de nubes en explosiones de supernovas y colapso de
nubes frı́as que forman estrellas lo que produce una perdidade masa de gas, además se
agregó circulación, entrada y salida de gas de las galaxias (vientos galácticos) como un
proceso que también regula la formación estelar, esto permitió tener una rata de formación
estelar cı́clica autoregulada (Springel 2003).

Con el fin de avanzar en los resultados y en la precisión del modelo anterior se desarro-
llaron otras dos técnicas bastante útiles, en la primera se hacen simulaciones de porciones
de galaxias con resoluciones muy altas, del orden depc, y se incluyen ondas de choque y
cooling (enfriamiento radiativo), en esta implementación los vientos galácticos salen de
forma natural a esta escala, con los resultados de estas simulaciones se refinan los valores
de los parámetros que controlan la receta de formación estelar para la galaxia entera co-
mo energı́a liberada por supernovas, eficiencia de vientos galácticos, etc. (Ceverino 2009).
En la segunda aproximación se aumenta la resolución de lassimulaciones a tal punto que
los vientos galácticos salen también de manera natural y se obtiene mayor precisión pa-
ra los parámetros que controlan la formación estelar (Scannapieco 2009). Estas últimas
implementaciones han logrado reproducir propiedades observacionales de las galaxias a
z = 0, destacando el papel del enfriamiento radiativo como uno delos principales efectos
a la hora de convertir gas en estrellas, correcciones a efectos números que disminuyen
errores como la no conservación del momento angular y de nuevo una formación estelar
autoregulada y cı́clica.

En este trabajo se utilizara una implementación del modelode Springel 2003 para deter-
minar como es la formación estelar en una galaxia esféricaen aislamiento, primero se
determinara como la presencia del gas y de estrellas afecta la distribución de materia os-
cura en la galaxia, luego examinaremos el comportamiento dela rata de formación estelar,
después observaremos como cambian los resultados bajo unavariación en la masa de la
galaxia. Por último, se tomara una galaxia de disco aisladapara observar la evolución del
gas y el proceso de formación estelar, luego se iniciará unproceso de fusión entre dos
galaxias de disco idénticas entre si y a la anterior para determinar como se afecta la rata
de formación estelar en un proceso dinámico de este tipo. El siguiente texto se desglosa
como sigue; en el capı́tulo 2 se hará un recorrido por toda lateorı́a de los modelos que se
aplicarán para hacer este estudio, luego en el capı́tulo 3 se hará una descripción general
del modelo de Springel 2003 acá aplicado y de las simulaciones que se realizaron con
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galaxias esféricas con los resultados de su respectivo an´alisis, por último en el capı́tulo 4
se describen y analizan los resultados de las simulaciones con las galaxias de disco.



Capı́tulo 2
Marco Téorico

En este capı́tulo se hará un recorrido por una serie de definiciones y resultados que ser-
virán como soporte teórico para las técnicas y modelos aplicados en este trabajo. Se des-
cribirá lo que es una galaxia ası́ como algunos de los conceptos básicos asociados son
su dinámica, se describirá con algún detalle la forma en que el gas evoluciona y se con-
vierte en estrellas y constituye la parte luminosa de la galaxia. Por último, estudiaremos
algunas técnicas computacionales comúnmente usadas para modelar las galaxias como
constituidas por dos clases de materia; una parte colisional que representa al gas y una no
colisional que representa estrellas y materia oscura.

2.1. Las Galaxias

Las galaxias son estructuras autogravitantes principalmente compuestas de gas, polvo, es-
trellas y materia oscura, considerando como polvo a partı́culas sólidas con un diámetro
menor a 100 micrómetros y materia oscura a aquella materia cuya interacción es sólo
de tipo gravitacional lo que implica que no interactúa con la luz ni la emite, con bajas
velocidades (baja temperatura), y de naturaleza dinámicano colisional lo que implica
que no ocurren choques entre sus partı́culas constituyentes. Las galaxias están domina-
das por la gravedad tanto en su interior como en su interacci´on con otras galaxias de su
vecindario, su dinámica y cinemática interna están muy ligadas al tipo de simetrı́a con el
cual se distribuye su materia constituyente; el gas en la galaxia es considerado como un
sistema colisional y que sufre procesos fı́sicos como colapso masivo de nubes, interac-
ción con campos magnéticos, disipación de nubes por explosiones de supernovas, entre
otros aún no entendidos completamente por los astrofı́sicos y que juegan un rol impor-
tante en al inducir y controlar el proceso de formación de estrellas en la galaxia. Por otro
lado, las estrellas y la materia oscura solo interactúan gravitacionalmente convirtiéndose
su descripción en un problema de N-cuerpos cuya solución numérica es bien conocida y
modelada desde hace más de 30 años. Las galaxias están embebidas en cúmulos y a su vez
en supercúmulos de galaxias, donde interactúan entre si através de colisiones que afectan
su morfologı́a, dinámica y la producción de estrellas (Carroll & Ostlie 2009). Cada uno
de los procesos mencionados será descrito con más detalleen las próximas secciones.

17
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Como es de esperarse la basta variedad de sucesos que envuelve la vida de una galaxia
hace que éstas tengan muchas formas y tamaños, pero se han podido construir sistemas
de clasificación galáctica basados en sus propiedades observacionales y de las cuales ha-
blaremos mientras explicamos y recorremos el diagrama de diapasón de Hubble como el
sistema de clasificación más utilizado e intuitivo.

2.1.1. Morfoloǵıa y Clasificacíon

Desde que Hubble con sus observaciones determinó que efectivamente esas manchas di-
fusas que se observaban en el cielo profundo eran otras galaxias, se inicio la búsqueda
de la estructura de nuestra galaxia a través de comparaciones con sus homólogas, pero
inmediatamente se noto que tanto formas como tamaños variaban entre esas galaxias y en
consecuencia surgieron varios sistemas de clasificación,el primero que surgió fue el del
propio Hubble seguido de algunas modificaciones a éste y nuevos sistemas propuestos
por otros astrónomos (Yerkes, Vaucouleurs y el sistema de clasificación DDO) (Barnes
2009). El sistema de clasificación de Hubble, como todos losde galaxias, son producto de
resultados observacionales, por lo tanto, todos los criterios de selección son propiedades
morfológicas de la materia bariónica (materia que interactúa con la luz) que compone la
galaxia, incluso después del descubrimiento de la materiaoscura como la componente
más grande de la galaxia los sistemas de clasificación no cambiaron en lo más mı́nimo
porque las observaciones de las galaxias no son afectadas por ésta

Las galaxias de tipo Hubble son aquellas que están clasificadas dentro de este sistema
y están rotuladas por E, S, SB e Irr para galaxias elı́pticas, espirales, espirales barradas
e irregulares respectivamente; los cuerpos fueron ubicados en un diagrama en forma de
diapasón inspirado por la creencia errada de Hubble de que ´este representaba las etapas
evolutivas de la vida de una galaxia si se recorrı́a de izquierda a derecha, de tal manera que
las galaxias espirales eran el producto del achatamiento delas elı́pticas debido a su rota-
ción. Aunque la interpretación de Hubble era errada ahorase sabe que de ser correcto lo
predicho por el modelo jerárquico de formación de estructuras que se adopta actualmente
para describir la evolución del universo a gran escala, se concluye Hubble no estaba muy
lejos si el recorrido por su diapasón se hace de derecha a izquierda.

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

Son distribuciones esferoidales de estrellas embebidas enun halo de materia oscura, que
son observadas con muy poco polvo y gas casi carentes de éstos en su interior. Contrario a
lo que pensaba Hubble las galaxias elı́pticas más grandes son el producto de una serie de
mergersentre otros tipos de galaxias en cuyos encuentros el gas es expulsado o consumido
a través de procesos de formación de estrellas. Hasta el momento solo se han detectado
galaxias elı́pticas con magnitudes absolutas en B1 mayores a -23 y hasta -8, masas entre
107M⊙ y 1014M⊙ con diámetros que oscilan entre decenas y cientos de kpc. Las gigantes
elı́pticas están entre los objetos más grandes en el universo, pero se cree que son mucho
más abundantes las enanas aunque menos observadas porque su tamaño es tal que no
emite la suficiente luz para que ser capaz de llegar hasta los telescopios con la suficiente
intensidad para ser detectadas.

En el sistema de clasificación de Hubble el criterio de clasificación de este tipo de galaxias
está dado por la elipticidad promedio de sus isofotas exteriores; es decir, por la elipticidad
de las elipses encontradas cuando se trazan curvas de igual brillo en la imagen de la
galaxia. La elipticidad es definida como

ǫ ≡ 1 −
b

a
, (2.1)

dondea y b son los semiejes mayor y menor aparentes de la elipse respectivamente, la
nomenclatura con la que se nombra este tipo de las galaxias esE10ǫ ; por lo tanto, las
galaxias cona = b (esféricas) se rotulan conE0 y las que son achatadas obtendrán
rótulos entreE1 y E7 ya que no se han detectado galaxias con elipticidad mayor a 0.7.
En la figura 2.2 se muestran algunos ejemplos de galaxias elı́pticas

Hay que tener presente que la elipticidad es algo aparente y depende de la linea de visión
del observador; es decir, lo que se observa son proyeccionesen dos dimensiones de cuer-
pos en tres y las figuras pueden cambiar con la relación de tamaños entre cada uno de los
semiejes del elipsoide, por ejemplo, si una galaxia se ve circular, entonces puede ser que
se mira un elipsoide desde una linea de visión que coincide con el semieje mayor de éste,
ver figura 4.2.

Para trazar las isofotas elı́pticas se toman puntos con igual brillo sobre la imagen de la
galaxia, éstos se ajustan a una expansión en series de Fourier de la distribución de brillo
superficial y los coeficientes de esa expansión dan información acerca de los parámetros
geométricos de la elipse. Suponiendo que las galaxias elı́pticas no contienen polvo y su
luz no es dispersada o absorbida en su camino hacia el detector, éstas se ajustan a una
función de brillo superficial de una distribución esferoidal propuesta porde Vaucouleurs
y es una ley conocida como la ley deR1/4

I(R) = Ie10[−3,33(R/Re)1/4−1], (2.2)

dondeRe es el radio efectivo definido como el radio donde la galaxia emite la mitad de su

1Este tipo de filtro esta definido en el sistema de filtros de Johnson y Morgan 1953.
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(a) (b) (c)

(d) (e) (f)

(g) (h)

Figura 2.2: Ejemplos cada tipo de galaxia elı́ptica. (a) NGC 1379 (E0), (b) NGC 777 (E1), (c) NGC 1404
(E2), (d) NGC 1521 (E3), (e) NGC 2974 (E4), (f) NGC 439 (E5), (g) NGC 1209 (E6), (h) NGC 4342 (E7).
A Revised Shapley-Ames Catalogue, A.R. Sandage and G.A. Tammann, Washington: Carnegie Institution,
1981.

luz total eIe es el brillo superficial en ese radio, el factor de 3.33 es tomado de tal manera
que si la galaxia fuera un circulo perfecto la ley sea válidaen todos los radios. Desafor-
tunadamente aunque la ley dede Vaucouleurses la más común no todas las galaxias se
ajustan perfectamente a este perfil de brillo, las que tienenbaja luminosidad2 generan
puntos por debajo de la curva y en las de luminosidades muy altas los puntos están por
encima de la curva. Para poder ajustar perfiles de este tipo degalaxias elı́pticas se utilizan
los siguientes perfiles que se ajusta con tres parámetros para aumentar su precisión

I(R) = Ie10[−bn(R/Re)1/n−1], (2.3)

(2.3) es la ley generalizada de de Vaucouleurs donden se ajusta con los datos ybn se esco-
ge de tal manera que la definición deRe se cumpla. Otro de los perfiles a tres parámetros
es la ley de Hubble-Oemler

I(R) =
Ioe

−R2/R2
t

(1 +R/ro)2
, (2.4)

2Siendo la luminosidad la potencia de la luz emitida por un cuerpo astrofı́sico.
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Figura 2.3: Forma aparente de un elipsoide vista por dos observadores diferentes. An Introduction to Mo-
dern Astrophysics, by B.W. Carroll. Addison-Wesley, 2009.

dondeIo es el brillo superficial central yro es el radio interno en el cual éste brillo perma-
nece aproximadamente constante; vale anotar, que enro < R < Rt el brillo cae comoR−2

y más alláRt cae rápidamente prediciendo siempre una luminosidad finita. SiRt → ∞
la ley de Hubble-Oemler se reduce a una ley introducida por Reynolds y popularizada por
Hubble

I(R) =
Io

(1 +R/ro)2
, (2.5)

cuandoR >> ro la integral del brillo superficial converge y predice una luminosidad
finita para un sistema finito como lo es una galaxia y por tanto tiene mayor significado
fı́sico.

Después de notar observacionalmente que las galaxias elı́pticas poseen diferencias que
no dependı́an de la elı́pticidad se hicieron subdivisionesen la clasificación de este tipo
de galaxias basados en caracterı́sticas morfológicas como; tamaño, magnitud absoluta y
brillo superficial, estas categorı́as son:

Galaxias cDson galaxias gigantes con tamaños de∼ 1Mpc de diámetro y se en-
cuentran generalmente en el centro de grandes y densos clusters de galaxias, con
magnitudes absolutas en B entre -22 a -25 mag y con masas entre1013 a1014 M⊙.
Estas galaxias se caracterizan por tener regiones centrales muy brillante y extendi-
das, y con regiones exteriores muy difusas y poseen decenas de miles de cúmulos
globulares.

Galaxias eĺıpticas normalescon regiones centrales muy condensadas y brillantes:
Incluye las galaxias elı́pticas gigantes (gE’s), normales(E’s) y elı́pticas compactas
(cE’s), las normales con magnitudes absolutas en B entre -15y -23 con masas entre
108 y 1013 M⊙ y diámetros que varı́an de1 a200 kpc.

Galaxias eĺıpticas enanastienen brillos superficiales que tienden a ser mucho más
bajos que los de las (cE’s) en la misma magnitud absoluta, estas galaxias (dE’s) tie-
nen magnitudes desde -19 a -13 mag y masas tı́picas de109 a107 M⊙ con diámetros
entre1 y 10 kpc y poseen estrellas más nuevas que les E’s.
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Galaxias esferoidales enanas(dSph’s) son extremadamente tenues muy poco bri-
llantes por lo que solo se han detectado en las vecindades de la Vı́a Láctea con
magnitudes absolutas en B entre -8 y -15 mag con masas aproximadas de107 a108

M⊙ y diámetros de0,1 a0,5 kpc.

Galaxias enanas compactas azules(BCD’s) son pequeñas y inusualmente azules
con ı́ndice de color< B − V >= 0,0 a0,3, lo que indica que están formando mu-
chas estrellas nuevas. Tienen magnitudes absolutas en B entre -14 y -17, y masas de
109M⊙ y diámetros de menos de3kpc. Poseen nubes de gas de hidrógeno atómico
y molecular de106 a108 M⊙ respectivamente.

Galaxias Lenticulares

Son galaxias esferoidales pero que poseen un disco galáctico muy pequeño con estrellas
viejas y casi sin gas o polvo. Tienen tamaños similares a losde las elı́pticas más grandes
y en la nomenclatura de Hubble se denotan porSO o SBO si su centro cuenta con una
distribución de estrellas en forma de barra.

En ocasiones hay una subdivisión en su clasificación deSO1 (SBO1) a SO3 (SBO3),
dondeSO1 es para galaxias que no poseen nada de polvo ySO3 para las que poseen
cantidades significativas de éste. En la figura 2.4 hay algunos ejemplos de las galaxias de
este tipo.

(a) (b)

Figura 2.4: Galaxias lenticulares. (a) NGC 584 (SO), (b) NGC 1440 (SBO).A Revised Shapley-Ames
Catalogue, A.R. Sandage and G.A. Tammann, Washington: Carnegie Institution, 1981.

Galaxias Espirales

Estas galaxias son morfilogicamente un tanto más complejasse componen de un abulta-
miento central de estrellas con distribución esferoidal conocido como bulbo, otra distri-
bución discoidal de gas, polvo y estrellas que como todas las galaxias esta rodeada por un
halo de materia oscura. Si la rotación del halo de materia oscura es lo suficientemente alta
como para hacer que el gas rote también y tome la forma un disco estelar donde aparecen
brazos espirales en regiones donde el gas se acumula y forma estrellas, por último, un
halo de estrellas viejas que rodea al bulbo y al disco. Con unagran variedad de tamaños
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entre 5 y 100 kpc de diámetro con masas totales que van desde109M⊙ a1012M⊙ y mag-
nitudes absolutas B desde -16 a -23. Dentro del sistema de Hubble se rotulan con la letra
S y SB para las que poseen barras centrales. Pero para ser clasificadas se requiere de más
criterios que las elı́pticas, acá se mencionan algunos de los criterios más importantes; la
razón entre a luminosidad del bulbo y la del disco (razón bulbo-disco)Lbulbo/Ldisco; y
el ángulo de aperturaα (figura 4.6), que se define como el ángulo entre la tangente a un
brazo espiral y la tangente a un circulo perfecto trazado concentro coincidente con el de
la galaxia en el punto de cruce entre el brazo y el circulo.

Figura 2.5: Esquema para calculo del ángulo de apertura.

Los dos criterios anteriores dan una primera diferenciaci´on entre las galaxias espirales,
las galaxias con bulbos más prominentes (Lbulbo

Ldisco
∼ 0,3) y brazos más enrollados (ángu-

lo de apertura≈ 6◦) se clasifican comoSa (SBa), y razones bulbo disco más pequeñas
(Lbulbo

Ldisco
∼ 0,05) y brazos más abiertos (ángulo de apertura≈ 18◦) conSc (SBc). de Vau-

couleurstambién sugirió agregar una categorı́a intermedia entrelas espirales y las espi-
rales barradas, entonces los rótulos serian:SA para espirales comunes,SAB intermedias
con barras débiles ySB con barras muy marcadas. También se le agregó la clase de lumi-
nosidad con un rango entre I y V, donde I se le asocia a galaxiascon los brazos espirales
muy brillantes con fronteras bien definidas, y V a los que tienen muy baja luminosidad,
no se les marca fronteras y están fragmentados.

Para hacer la fotometrı́a de galaxias espirales con el fin de determinar todos aquellos
parámetros para su clasificación y estudio de propiedadesfı́sicas, se debe tomar en cuenta
que debido a la absorción de la luz por el polvo que depende dela distribución de polvo
y del ángulo en que se observe la galaxia es más convenientehacer observaciones en
infrarrojo donde ésta perdida es mı́nima.
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(a) (b) (c)

(d) (e) (f)

(g) (h)

Figura 2.6: Secuencia de galaxias espirales normales. (a) NGC 718 (Sa),(b) NGC 4450 (Sab), (c) NGC 615
(Sb), (d) NGC 864 (Sbc), (e) NGC 309 (Sc), (f) NGC 1494 (Scd), (g) NGC 5585 (Sd), (h) NGC 1156 (Sm).
A Revised Shapley-Ames Catalogue, A.R. Sandage and G.A. Tammann, Washington: Carnegie Institution,
1981.

Debido a que cuando se observa una galaxia espiral se toma un disco con un bulbo en
el centro, y ası́ como se descubrió que una distribución esférica se ajustaba a una ley
R1/4 el ajuste de un disco es a una ley exponencial, y como las escalas de longitud son
diferentes para cada componente galáctica es peligroso cambiar de ley de ajuste a un
determinado radio, entonces para obtener un perfil de una galaxia espiral hay que sumar
una leyR1/4 con una exponencial. Pero, las galaxias no se ajustan a este perfil compuesto
en las transiciones de bulbo a disco, lo que ocasiona que se definan dos tipos de galaxias
espirales; las de tipo I donde los datos dan por encima del modelo y tipo II si los datos
están por debajo en esta región de transición. Se cree queel comportamiento de las de
tipo I es causado por barras centrales o a una región estrecha donde se forman muchas
estrellas, y las de tipo II por hoyos en el disco o por sendas depolvo. Para distinguir entre
las anteriores causas hay que definir muy bien los colores en esta región lo cual no es
tarea fácil y es mucho más preciso si se ajustan los datos a proyecciones 2D del sistema.

Van der Kruit y Searle (1981) ajustaron los datos de una galaxia vista de canto pero
ignorando la zona oscura (senda de polvo) al perfil de densidad de luminosidad

j(R, z) =

{

joe
−R/Rdsech2(z/2zo) R < Rmax

0 R > Rmax
(2.6)
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(a) (b) (c)

(d) (e) (f)

(g) (h)

Figura 2.7: Secuencia de galaxias espirales barradas. (a) NGC 2983 (SBa), (b) NGC 4462 (SBab), (c) NGC
782 (SBb), (d) NGC 3953 (SBbc), (e) NGC 1688 (SBc), (f) NGC 5201 (SBcd), (g) NGC 4710 (SBd), (h)
NGC 7107 (SBm). A Revised Shapley-Ames Catalogue, A.R. Sandage and G.A. Tammann, Washington:
Carnegie Institution, 1981.

Acá R y z están en coordenadas cilı́ndricas,jo, Ro, zo y Rmax son constantes que se
ajustan con los datos, según este modelo la galaxia vista decara obedecerı́a al perfil en
R < Rmax. Ellos concluyeron que enRmax el brillo superficial cae bruscamente alrededor
de 4 mag por debajo del nivel del cielo. Ahora, utilizando fotometrı́a en infrarrojo cercano
Wainscoat, Freeman y Hylan ajustaron sus datos incluyendo regiones que iban hasta la
mitad de la senda de polvo a una forma descrita por

j(R, z) =

{

joe
−R/Rde−|z|/zo R < Rmax

0 R > Rmax
(2.7)

Después de esto lo único que faltaba era relacionar los parámetros de los ajustes del disco
y el bulboId,Rd, Ie y Re, para ser utilizados por ejemplo en la clasificación de Hubble, y
con este fin se define la fracción de bulbo que es la razón entre la luminosidad del bulbo
y la total emitida por la galaxia

B

T
≡

R2
eIe

R2
eIe + 0,28R2

dId
, (2.8)

Obviamente0 < B
T
< 1 y la razón disco-bulbo sera
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D

B
=

(

B

T

)−1

− 1, (2.9)

Galaxias Irregulares

Son galaxias que no tienen una estructura estable debido a que su halo de materia oscura
es de baja masa, por tanto, no es capaz de acretar la suficientemateria para formar una
estructura definida, y el material que permanece en su interior puede perturbarse o escapar
muy fácil porque en pozo de potencial en el que se encuentra es poco profundo, lo que
permite que cualquier pequeña perturbación al sistema sea capaz de desestabilizarlo. Son
estructuras que no encajan en ninguna de las clasificacionesanteriores de la secuencia
de Hubble, por su dinámica sus diámetros varı́an entre0,1 y 50 kpc poseen masas entre
108M⊙ y 1010M⊙ y magnitudes absolutas en B de -13 a -20. Dentro de este sistema de
clasificación se les marca con Irr I a aquellas que poseen algo de estructura definida e Irr
II para las que son totalmente amorfas.

(a) (b) (c)

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

Gerard de Vaucouleurs sugirió agregar unos nuevos tipos a las galaxias espirales para
considerar en esta categorı́a a aquellas que todavı́a pose´ıan restos de alguna estructura
definida y no considerarlas dentro de la irregulares; estas fueronSd, (SBd),Sm y (SBm),
que por tender a ser muy pequeñas son también llamadas espirales enanas, y la primera
categorı́a para las irregulares seriaIm dondem se refiere a galaxias del tipo magallánico;
es decir, las que se parecen a la Gran Nube de Magallanes serianSm y las que se asemejan
a la Pequeña Nube de MagallanesIm, las galaxias realmente amorfas serian soloIr.

Con estas últimas modificaciones queda completado el diagrama de diapasón de Hubble,
que tomarı́a la secuencia (con una secuencia similar para las barradas):

E0, E1, ..., E7, SO1, SO2, SO3, Sa, Sab, Sb, Sbc, Sc, Scd, Sd, Sm, Im, Ir.

En la figura 4.5 se muestran dos imagenes del diapasón de Hubble que se complementan
y muestran las categorı́as agregadas por otros astrónomos.
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Figura 2.9: Diagrama completo de Hubble después de las categorı́as quefueron agregadas. Whittle ASTR
553/4 Graduate Extragalactic Astronomy, University of Virginia Department of Astronomy, 2002.

2.1.2. Cineḿatica de la Galaxia

Como ya se conocı́a la morfologı́a de las galaxias y en particular de la Vı́a Láctea, se
quiso conocer como era el movimiento de los cuerpos en la galaxia ya que era obvio que
la galaxia no es un sistema estacionario por la evidente din´amica en cúmulos, nubes y
estrellas. Pero como siempre en fı́sica para determinar posiciones y velocidades hay que
definir un sistema de referencia y coordenado apropiado parael objeto de estudio, antes de
dar paso al estudio cinemático de la galaxia se definirá un sistema apropiado para hacerlo.

Sistema de Coordenadas Galácticas

Es el sistema de referencia natural porque es con el que observamos directamente la ga-
laxia. La distancia entre la tierra y el Sol es un punto comparado con la escala galáctica,
entonces éste se considera con origen en el Sol y el ecuador galáctico es la intersección
entre el plano medio galáctico y la esfera celeste con una inclinación de62,87°con res-
pecto al ecuador celeste, para aprovechar la simetrı́a cil´ındrica de la galaxia los cuerpos se
ubican con una distancia desde el sol (r) figura 4.8, y dos coordenadas angulares, la latitud
galáctica (b) que es un ángulo medido desde el plano medio galáctico conapertura en el
eje Z, positivo en el hemisferio norte galáctico y negativoen el sur,b = 90°y b = −90°son
las coordenadas del polo norte y sur galáctico respectivamente. La longitud galáctica (l)
se define como en ángulo medido desde la linea que une al Sol con el centro galáctico y
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la proyección sobre el plano medio de la distancia Sol-Objeto y medido contrario a las
manecillas del reloj si lo miramos desde el polo norte galáctico (NGP) (desde éste punto
la galaxia rota en el sentido de las manecillas del reloj). Eneste sistema el centro galáctico
tiene coordenadas(lo, bo, ro) = (0, 0, 8kpc).

Figura 2.10:Sistema de coordenadas galácticas. An Introduction to Modern Astrophysics, by B.W. Carroll.
Addison-Wesley, 2009.

Desafortunadamente, este sistema de coordenadas tiene el problema de que no es un sis-
tema de referencia inercial porque el Sol esta constantemente en movimiento en torno al
centro galáctico, para evitar esto se define un nuevo sistema de referencia llamado sistema
de coordenadas cilı́ndricas galactocéntricas, que si es inercial y donde es más conveniente
hacer medidas.

Sistema de Coordenadas Cilı́ndricas Galactoćentricas

Este sistema es más apropiado que las coordenadas galácticas ya que es un sistema de
referencia inercial porque su centro coincide con el centrode la galaxia. La posición de
cualquier cuerpo en la galaxia en éste sistema se ubica también con tres coordenadas (fi-
gura 4.9): la distancia al centro galáctico de la proyecci´on sobre el disco (R), la altura (z)
y el ángulo que se forma entre la linea que une al Sol con el centro de la galaxia y la pro-
yección sobre el plano medio del radio vector del objeto medido en el sentido de rotación
de la galaxia o azimut galáctico (θ). En este sistema de coordenadas las componentes de
la velocidad son:

Π ≡
dr

dt

Θ ≡ R
dθ

dt
(2.10)
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Z ≡
dz

dt
,

Figura 2.11:Sistema de coordenadas cilı́ndricas galactocéntricas. An Introduction to Modern Astrophysics,
by B.W. Carroll. Addison-Wesley, 2009.

las coordenadas del Sol en este marco y teniendo en cuenta de que éste esta a≈ 30pc del
plano medio galáctico son(R, θ, z) = (8kpc, 30pc, 0).

Para relacionar estos dos importantes sistemas de referencia ya mencionados se define
el sistema estándar de reposo local (LSR), que en coordenadas galactocéntricas se ubica
sobre el plano medio galáctico (z = 0), a una distancia igual a la galactocéntricas solar
(Ro) y con movimiento en torno al centro de la galaxia con rapidezconstante en una orbita
circular. Este es definido para medir la velocidad de las estrellas vecinas al Sol cuya única
componente diferente de cero esΘ = Θo constante y que puede tener dos valores que
definen dos tipos de éste sistema, siΘo es la velocidad promedio de la de las estrellas
vecinas al Sol es llamadoLSR cinético, y siΘo es conocido comoLSR dinámico. De
ahora en adelanteLSR se referirá alLSR.
Por su definición

Π = 0

Θ = Θo (2.11)

Z = 0,

Se define la velocidad peculiar (u, v, w) de un cuerpo como la velocidad del cuerpo rela-
tiva alLSR, luego

u = Π − ΠLSR = Π

v = Θ − ΘLSR = Θ − Θo (2.12)

w = Z − ZLSR = Z,
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Mediciones precisas han arrojado la velocidad peculiar delSol respecto alLSR cinético
a ser(u⊙, v⊙, w⊙) = (−9, 12, 7)kms−1; es decir, el sol respecto alLSR esta ascendiendo
con referencia al disco galáctico(w > 0), moviéndose levemente hacia el centro de la
galaxia(u < 0) y adelantándose en su movimiento orbital respecto a sus estrellas vecinas
v > 0. Otro resultado relevante que se noto fue que las estrellas más viejas (metalicidades
bajas) tienen velocidades más altas, lo cual es lógico ya que en su mayorı́a pertenecen
al halo estelar donde hay una mayor dispersión en velocidades, y las de velocidades más
bajas son más jóvenes (metalicidades altas) pertenecen al disco, siendo más precisos al
disco delgado, que es la parte del disco que contiene al planomedio galáctico.

Ahora se mostrara como se determina en cierta medida el movimiento de ciertos cuerpos
respecto a la galaxia. consideremos un cuerpo a una distancia r del sol, sobre el plano
galáctico (b = 0)°, una distancia galactocéntrica (R) y una velocidad cuya única com-
ponente no nula esΘ figura 4.10, entonces la velocidad relativa entre el sol y el cuerpo
medida desde la tierra es

vr = Θcosα− Θosinl

vt = Θsinα− Θosinl, (2.13)

Figura 2.12: Rotación diferencial en el plano de la galaxia. El Sol esta en O, el centro galáctico enC y S

es la estrella

ConΘo una velocidad idealizada del Sol en una orbita perfectamente circular yα se define
en la figura 4.10 . Si de define la velocidad circular como

Ω(R) ≡
Θ(R)

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

Rcosα = Rosinθ

Rsinα = Rocosl − r, (2.15)

se puede probar que las velocidades radial y tangencial toman la forma

vr = (Ω − Ωo)Rosinl

vt = (Ω − Ωo)Rocosl − r, (2.16)

Las ecuaciones 2.16 nos permiten crear una curva deR vs. Ω(R) (curva de rotación de
la galaxia) si conocemos muchos radios de diferentes cuerpos y sabemos su distancia y
velocidad respecto a la tierra, pero a los cuerpos que se les podrı́a medir estas propiedades
están ocultos por el polvo y solo tendrı́amos una pequeña muestra. Para utilizar estas
relaciones para los cuerpos vecinos al Sol hay una aproximación que nos permite medirRo

y Ωo. Si suponemosΩ(R) ≃ Ωo y queΩ(R) varia suavemente conR, entonces podemos
expandir en una serie de Taylor alrededor deRo paraΩ(R)

Ω(R) = Ω(Ro) +
dΩ

dR
|Ro(R− Ro) + ... (2.17)

Considerando solo los términos de primer orden

Ω − Ωo =
dΩ

dR
|Ro(R−Ro), (2.18)

reescribiendo 2.16

vr ≃ [
dΩ

dR
|Ro −

Θo

Ro
](R−Ro)sinl

vt ≃ [
dΩ

dR
|Ro −

Θo

Ro
](R −Ro)cosl − Ωor, (2.19)

si d << Ro, entoncesβ << 1 y cosβ ≈ 1, luego

vr = Adsin2l

vt = Adcos2l − Bd, (2.20)

dondeA y B son las constantes de Oort (1927)

A ≡ −
1

2
[
dΩ

dR
|Ro −

Θo

Ro

]

B ≡ −
1

2
[
dΩ

dR
|Ro +

Θo

Ro
], (2.21)

Con diferentes longitudes galácticas e igual radio desde el centro al Sol, la velocidad
radial y tangencial dependerá de si la orbita del objeto considerado es mayor o menor a
la órbita solar y si esta adelantada o atrasada respecto a éste. para encontrar el valor de
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las constantes de Oort se construyen dos curvas, una devr vs. l para hallarA y otra devt

vs. l que restada con la anterior da el valor deB, para datos bastantes precisos (Carroll&
Ostlie 2009) los valores de éstas constantes son

A = 14,8 ± 0,8kms−1kpc−1

B = −12,4 ± 0,6kms−1kpc−1

Es evidente queΩo = A− B, entonces se puede encontrarΘo = ΩoRo.

Para determinar las velocidades de los cuerpos en toda la expansión de la galaxia se deben
considerar las expresiones generalizadas devr y vt. Pero para ello se utiliza la linea de
emisión de21cm del hidrógeno neutro (HI), ésta es capaz de penetrar la galaxia entera, y
si se conoce la distancia desde la fuente a Sol y midiendo el efecto Doopler en la longitud
de onda de la radiación podemos obtener la velocidad de rotación diferencial galáctica y
si consideramos la linea de visión entre la nube y el Solr = Rocosl. Desafortunadamente
la técnica falla para longitudes galácticas90o < l < 270o porque no hay una única orbita
par la cual la máxima velocidad pueda ser observada, pero después han surgido métodos
con los cuales la curva de rotación de la galaxia puede ser obtenida en su totalidad.

2.1.3. Dińamica de Galaxias

Desde que se comenzó a observar las galaxias se evidencio que estas no evolucionan
en aislamiento, y caso contrario pertenecen a grupos donde es claro que en las regiones
de alta densidad las galaxias tienden a ser de tipo temprano (elı́pticas), además cuando se
observan galaxias espirales muy cercanas y por lo tanto interactuantes gravitacionalmente
entre si, es notorio que sus discos son perturbados y hay un aumento en la producción de
estrellas junto con una mayor riqueza gaseosa en el medio intergaláctico al parecer debido
a la expulsión de gas en las colisiones y explosiones de supernovas, que dan indicios de
la influencia que tiene la interacción entre las galaxias enla evolución y morfologı́a de las
mismas.

Equilibrio de Sistemas No Colisionales

Vale recordar que una galaxia es una sistema autogravitantey que en condiciones de
aislamiento se asume estable y compuesto principalmente por materia oscura, estrellas
y gas, que como veremos más adelante este último es de una naturaleza dinámica muy
diferente a los otros dos. En esta parte nos ocuparemos de la manera con la que se estudia
y simula la dinámica estelar. La dinámica de las estrellasdentro de una galaxia podrı́a
ser tratara con aproximaciones estadı́sticas como se harı́a con una nube de gas, pero la
gran diferencia es la forma en que las partı́culas constituyentes del sistema interactúan
entre ellas. Ya que en una galaxia las estrellas solo interactúan a través de la gravedad y
como veremos más adelante las colisiones serán prácticamente nulas entre ellas dentro
de la escala de tiempo de vida de una galaxia. Los trataremos como sistemas que son
considerados no colisionales y que serán definidos en lo quesigue.
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Un sistema no colisional es aquel donde los efectos de las colisiones entre las partı́cu-
las del sistema son mı́nimos para la dinámica global, en este caso de las estrellas. La
justificación para esto radica en el calculo del llamadotiempo de relajacíon, que no es
más que el tiempo requerido para que la velocidad de las estrellas cambie con respecto
a la que tendrı́an si el potencial gravitacional actuara de manera suave producto de una
distribución de masa total de estrellas siendo también suavemente distribuida por todo el
sistema en vez de estar concentrada en estrellas individuales, este tiempo de relajación
esta definido como

trelax ≡ nrelax × tcross, (2.22)

donde si N es el numero de partı́culasnrelax = N
8 ln N

es el numero de cruces por el
sistema para que una estrella cambie su velocidad a dos vecessu valor inicial, y eltiempo
de crucees el tiempo medio requerido para atravesar el sistema y estadado por

tcross =
R

v
(2.23)

dondev es la velocidad media de las estrellas yR es el radio medio de la galaxia.

Para una galaxia tı́pica los valores deN y tcross son respectivamente1011 partı́culas y
108 yr; por tanto,trelax ∼ 1016yr, pero las galaxias tan solo han vivido unos cientos de
veces su tiempo de cruce lo que muestra que la dinámica de lasestrellas no depende de la
interacción partı́cula-partı́cula sino de un potencial suave generado por toda la masa de la
galaxia como si estuviera uniformemente distribuida.

Como ya se estableció las estrellas en una galaxia son un sistema que se mueve bajo la in-
fluencia de un potencial suaveΦ(~x, t), entonces el estado del sistema esta completamente
descrito por una función que contenga en el espacio de fase la información del número de
partı́culas con posiciones y velocidades en el diferencialde volumend3~xd3~v y centrado
en(~x,~v) . La funciónf(~x,~v, t) es conocida como la función de distribución (DF) o den-
sidad en el espacio de fase tal quef(~x,~v, t)d3~xd3~v representa el número de partı́culas con
posiciones end3~x y velocidades end3~v centrados en(~x,~v), vale anotar quef ≥ 0 en el
espacio de fase ya que representa un número de partı́culas.

En el espacio de fase la DF conserva el flujo de puntos y la masa como si fuese un flujo
de un fluido, por lo tanto, si se hace la analogı́a con la funci´on de continuidad para la
densidad de fluidos se tiene

df

dt
=

3
∑

i=1

∂f

∂xi
vi −

3
∑

i=1

∂f

∂vi

∂Φ

∂xi
+
∂f

∂t
= 0, (2.24)

donde se han utilizado las ecuaciones dinámicas

dxi

dt
= vi,

dvi

dt
= −

dΦ

dxi

,
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La ecuación 2.24 es conocida como la ecuación de Boltzmannno colisional (CBE) fun-
damental para la dinámica estelar porque su solución permite conocerf en un instante
de tiempo y por lo tanto el estado del sistema en el espacio de fase en ese tiempo. En
notación vectorial la CBE queda como

∇f · ~v −∇Φ ·
∂f

∂~v
+
∂f

∂t
= 0, (2.25)

Fricci ón Dinámica

Supongamos un objeto de masaM (una galaxia pequeña o un cúmulo globular) con den-
sidad constanteρ y que se mueve a través de infinitas estrellas, nubes de gas y materia
oscura. Se asume que la masa de cada objeto perteneciente a ese mar gravitacional es mu-
cho menor queM , de tal manera queM se mueve hacia adelante sin ser desviada. Bajo
estas condiciones los objetos más cercanos aM experimentan una fuerza gravitacional
mayor y son atraı́dos hacia ésta formándose una estela de cuerpos que constituyen una
región de mayor densidad sobre la trayectoria deM , como resultado hay una fuerza gra-
vitacional neta que se opone a su movimiento y la energı́a cinética deM se transfiere a sus
alrededores reduciendo su velocidad, este fenómeno es conocido como fricción dinámica.

Chandrasekhar (1943) dedujo una expresión aproximada para la fricción dinámica, donde
se considera al cuerpoM una masa puntual concentrada en su centro de masa

d~vm

dt
= −16π2 lnΛG2m(M +m)

∫ vm

0
f(vm)v2

mdvm

v2
M

~vM , (2.26)

en esta relaciónm es la masa promedio del mar de cuerpos,vm la velocidad de cada
uno de estos cuerpos,~vM es velocidad de M,b es el parámetro de impacto de de cada
encuentro con su máximo enbmax, G es la constante gravitacional,Λ ≡ bmaxV 2

o

G(M+m)
es el

logaritmo de Coulomb yf(vm) es la función de distribución de velocidades. Si el cuerpo
de masaM tiene un radio exteriorrh el parámetro de impacto se modifica en

bh = rh

√

1 +
2G(M +m)

rhv2
typ

, (2.27)

dondevtyp es la velocidad relativa deM con el resto de cuerpos ent = −∞ y el logaritmo
de CoulombΛ se vuelve

Λh = Λ

√

r2
h

b2max

+
2rh

Λbmax
, (2.28)

Ası́ la formula paraM puntual solo sobre-estima ligeramente el arrastre del cuerpo exten-
dido. Aunque la formula de Chandrasekhar se dedujo para una masa moviéndose en un
fondo homogéneo e infinito, también puede utilizarse paracalcular el arrastre de un cuer-
po pequeño a través de un sistema estelar muy grande, en cuyo caso la formula muestra
algunas deficiencias:
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La selección debmax es bastante arbitraria.

No se toma en cuenta la atracción entre los cuerpos pertenecientes a la estela en el
fondo estelar.

Se considera que el acercamiento de las estrellas al camino deM se hace en una
orbitas Keplerianas hiperbólicas, pero pueden ser mucho más complejas.

Éstas deficiencias se vuelven muy notorias cuandoM es muy grande comparada con la
masa total almacenada en el interior de su orbita; de hecho, simulaciones han mostrado
que la formula de Chandrasekhar funciona bastante bien cuandoM no excede el 20 por
ciento de la masa del sistema grande, yM no esta confinado en el núcleo central o más
allá del limite externo del mismo.

2.2. El Medio Interestelar

El medio interestelar (ISM ) es aquella componente galáctica de gas, polvo y radiación que
se encuentra llenando el espacio entre las estrellas. Para estudiar el proceso de formación
estelar en las galaxias hay que tomar en cuenta la composici´on y dinámica del ISM, ya
que la manera en que éste evoluciona determinará cuando y con que caracterı́sticas se
forman las estrellas.

2.2.1. Composicíon Qúımica del medio interestelar

Granos de Polvo

Todas las observaciones de las nubes de polvo en el ISM muestran que el polvo interestelar
esta compuesto de grafito y silicatos con tamaños que van desde fracciones de nanómetros
hasta varios micrones. Para dar una idea de como se concluye esto, hay que entender
que los granos de polvo dispersan la luz con la que se encuentran, lo que disminuye
la magnitud aparente de los objetos desde donde se emite esa luz en una cantidadAλ

(extinción interestelar) en la dirección de la linea de visión para una longitud de ondaλ,
con lo cual la relación de Pogsson para estos objetos se modifica y queda

mλ = Mλ + 5 log10 d− 5 + Aλ, (2.29)

donded es la distancia en parsecs del cuerpo emisor.

La extinción estelar provoca que objetos con determinado brillo se vean más opacos, no
se puedan observar a ojo desnudo o haya un corrimiento de la longitud de onda de la luz
hacia longitudes más largas; El efecto de dispersión de laluz en estos granos provoca
un enrojecimiento de la luz debido a que con el tamaño tı́pico del polvo la longitud de
onda menos absorbida serı́a el infrarrojo cercano; por otrolado, bajo un proceso conocido
como dispersión Mie una nube puede dispersar la luz de tal manera que aparezca otra
nube reflejada y azulada como ocurre por ejemplo en las Pleiades.
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Figura 2.13: Imagen de las Pleiades, nótese la tonalidad azul en la imagen debido a la extinción estelar.
http://www.primordial-light.com/deepsky1.html

Cálculos de excesos de color con la extinción estelar con dos longitudes de onda diferentes
muestran que la principal componente de los granos de polvo es el grafito, también se
observan lineas de emisión infrarroja que son caracterı́sticas de hidrocarbonos armónicos
policı́clicos (PAHs), y lineas de absorción cerca al infrarrojo que son caracterı́sticas de
moléculas de silicatosSi − O y Si − O − Si (detectados en meteoritos). Una última
caracterı́stica general del polvo es que la luz dispersada por éste se encuentra levemente
polarizada, lo cual indica que los granos no son perfectamente esféricos.

Hidr ógeno

El hidrógeno constituye70 % de la materia que compone la masa del ISM y se encuentra
en las formas de hidrógeno neutro (HI), hidrógeno ionizado (HII) e hidrógeno mole-
cular (H2), el helio responde por casi todo el resto y metales como carbón y silicatos se
encuentran en un porcentaje muy bajo.

En nubes de hidrógeno neutro difusas los átomos deHI se encuentran en el estado base,
y para ser excitados se requiere de luz ultravioleta que los vuelve muy difı́cil de detectar
ya que solo emitirán luz al desexcitarsen siempre y cuando haya una fuenteUV lo sufi-
cientemente cerca. Afortunadamente, los átomos de hidrógeno en su estado base emiten
un fotón en radio con una longitud de onda de21,1cm por una interacción hiperfina que
produce un exceso de energı́a cuando los espines del protóny el electrón se encuentran
en la misma dirección comparada con la que tendrı́an cuandolos espines están en direc-
ciones opuestas. La emisión de la llamadalinea de 21-cmes muy rara ya que una vez se
encuentre en el estado excitado se requieren millones de años para que se emita el fotón,
aunque los átomos de hidrógeno se excitan y se desexcitan por colisiones en su vecindario
todavı́a hay átomos capaces de emitir la linea de 21-cm gracias a las densidades tan bajas
en ciertas regiones.
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Por otro lado, el hidrógeno molecular es muy difı́cil de observar directamente ya que esta
molécula no emite radiación de manera espontánea en el visible o en radio a temperaturas
tı́picas del ISM, pero aT > 2000K es posible detectar bandas rovibracionales de la
molécula. Para detectar elH2 se utilizan trazadores, que no son más que otras moléculas
más fácil de observar y con las cuales se compara su abundancia con la que deberı́a tener el
H2, los trazadores más comunes son moléculas comoCO,CH,OH,CS,C3H2,HCO+,
N2H

+, y también se utilizan isotopómeros de las moléculas13CO y C18O para estudios
más detallados de la nubes moleculares. Los trazadores emiten fotones cuando colisionan,
entonces su detección dependerá de la temperatura y densidad numérica de especies del
gas de la nube, por lo tanto entre otras propiedades los trazadores dan una medida de las
ratas de colisión atómicas y moleculares además del ambiente dentro de la nube.

Clasificación de Nubes

las observaciones han mostrado que en el interior de las nubes puede haber una gran
variedad de condiciones, pero aun se utiliza un sistema de clasificación basado en las
condiciones más generales de las mismas.

Nubes difusas de HIque no tienen una forma definida con temperaturas de 30 a
80K, densidades numéricas de1 × 108m−3 a 8 × 108m−3 y masas del orden de
1 − 100M⊙.

Nubes moleculares difusas o traslúcidasson aquellas nubes compuestas básica-
mente por hidrógeno atómico y su extinción estelar esta entre 1 < Av < 5 con
temperaturas de 15 a 50K, n ∼ 5× 108m−3 a5× 109m−3,M ∼ 3− 100M⊙, con
una extensión de parsecs éstas comparten una forma irregular junto con las difusas
deHI.

Nubes moleculares gigantes(GMCs) enormes estructuras de gas y polvo con tem-
peraturas tı́picas deT ∼ 15K,n ∼ 1×108 a3×108m−3,M ∼ 105M⊙ en ocasiones
de106M⊙ y con50pc de tamaño.

Nubes complejas oscurastienenAv ∼ 5, T ∼ 10K, n ∼ 5 × 108m−3, M ∼
104M⊙, y diámetros de10pc.

Aglomeradosson pequeños e individuales conAv ∼ 10, T ∼ 10K en adelante,
n ∼ ×109m−3, 30M⊙, y diámetros de un par10pc.

Núcleos densosse encuentran es escalas más pequeñas conAv > 10, T ∼ 10K,
n ∼ ×1010m−3, 10M⊙, y con0,1pc de diámetro.

Núcleos calientesse han observado en las GMCs con tamaños de0,05 a 0,1pc,
dondeAV ∼ 50 a 1000, T ∼ 100 a 300K, n ∼ 1013 a 1015m−3, y M ∼ 10 a
3000M⊙, se han detectado estrellas de tipo O y B en el interior de estos núcleos
donde es evidente que éstas son regiones de formación estelar recientes.
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Glóbulos de Bokson nubes casi esféricas localizadas afuera de las complejos mo-
leculares más grandes con pequeños tamaños de menos de1pc, AV ∼ 10, T ∼ 10,
n > 1010m−3, y M ∼ 1 a 1000M⊙, observaciones en infrarrojo muestran que en
sus centros se encuentran estrellas jóvenes de baja luminosidad lo que significa que
también son regiones de formación estelar.

2.2.2. Evolucíon y Dinámica del Medio Interestelar

Lo primero que se ha notado en las observaciones es que la abundancia deH2 es mucho
mayor a la que se espera si solo se considera que las moléculas de hidrógeno se forman
por colisiones de átomos de hidrógeno. Hay dos razones conlas cuales podemos explicar
esta sobrepoblación; la primera es que la superficie de los granos de polvo sirve como
lugar de encuentro de los átomos de hidrógeno aumentando la probabilidad de colisión
y posterior formación deH2. La otra es que la molécula de hidrógeno necesita liberar
energı́a para quedar estable, entonces calienta los granosde polvo para liberarla mientras
ella sale expulsada al ISM.

Después de que los diferentes tipos de nubes se han formado ´estas pueden aumentar su
temperatura cuando estrellas muy masivas expulsan a través de explosiones material de
sus cortezas exteriores no muy ligadas gravitacionalmente(llamaradas estelares) y explo-
siones de supernova producenrayos ćosmicos3 que chocan con los átomos de hidrógeno
y los ionizan, en un choque de estos sale expulsado un electr´on con parte de la energı́a
cinética original del protón, éste electrón puede colisionar con una molécula de hidrógeno
que también gana energı́a y colisiona con otras moléculas, todo este proceso aumenta la
energı́a cinética térmica promedio de las nubes. EL polvopor su parte es perturbado cuan-
do luz ultravioleta producida por electrones expulsados desde estrellas interactúa con su
estructura cristalina y ésta expulsa fotoeléctricamente electrones que también van a ca-
lentar el ISM, procesos de ionización deHI por rayos X estelares, ondas de choque por
explosiones de supernova y en menor medida por fuertes vientos estelares.

Cuando la temperatura de la nube ha aumentado, sus diferentes componentes (átomos,
moléculas, iones y polvo) colisionan, entonces cualquiera de ellas queda excitada y cuan-
do retorna a su estado base libera la energı́a cinética de lacolisión expulsando un fotón,
que como se habı́a mencionado antes, chocará con su obstáculo más grande que son los
granos de polvo y los únicos que logran escapar son los fotones de longitudes de onda en
el IR ; en consecuencia, la perdida de energı́a a través de estos fotones infrarrojos enfrı́a
la nube y balancea la dinámica interna.

Ya hemos notado el papel tan importante de los granos de polvoen la evolución quı́mica
del ISM, pero los procesos en que estos granos se forman en lascantidades observadas
son aún un problema abierto en astrofı́sica, estos se forman en estrellas frı́as y en regiones
muy densas en las nubes moleculares y se cree que también en procesos de coagulación
dentro de las mismas, y pueden ser fácilmente destruidos por rayos X y UV.

3Partı́culas cargadas en su mayorı́a protones con energı́asentre10 y 10
14MeV , aunque es más común

detectarlos entre10
3 a10

8MeV



2.3. FORMACIÓN ESTELAR 39

2.3. Formacíon Estelar

2.3.1. Colapso de Nubes y Formación de Estrellas Individuales

Criterio para el Colapso de una Nube

Una vez la nube ya esta formada se pueden formar las ası́ llamadasprotoestrellas u
objetos pre-combustión-nuclear que son la etapa más temprana de la vida de una estrella
y que se forman como una de las consecuencias del rompimientodel equilibrio virial de
la nube; es decir, cuando dos veces la energı́a cinética (2K) dentro de la nube excede el
valor absoluto de la energı́a potencial (|U |) la nube se expande; caso contrario, cuando la
energı́a potencial exceda a la cinética la nube colapsa y seforma la protoestrella.
El equilibrio virial (teorema del virial) se escribe

2K + |U | = 0, (2.30)

Entonces la condición de colapso es

2K < |U |, (2.31)

Ahora, si consideramos una nube esférica con una densidad constante y el teorema de
equipartición de la energı́a, los estimativos para la energı́a potencial y cinética respectiva-
mente son

U ∼ −
3

5

GM2
c

Rc
,

K =
3

2
NkT, (2.32)

dondeMc y Rc son la masa y el radio de la nube,N = Mc

µmH
número de partı́culas conµ

y mH siendo el peso molecular medio y la masa del hidrógeno respectivamente, luego

3MckT

µmH
<

3

5

GM2
c

Rc
, (2.33)

si se considera la densidad inicial constante a través de lanubeRc = ( 3Mc

4πρ0
)1/3, lo que

deja la siguiente condición sobre la masa de la nube para queésta colapse

MJ ≃

(

5kT

GµmH

)3/2 (

3

4πρ0

)1/2

, (2.34)

Mc > MJ , (2.35)

la anterior desigualdad es conocida como elcriterio de Jeansy establece la masa mı́nima
de una nube para que tenga un colapso espontáneo. Es de anotar que la deducción de jeans
supone que la nube carece de rotación, turbulencias y campos magnéticos; además, si se
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toma en cuenta la presión que el medio interestelar circundante ejerce sobre la nube se
deduce el criterio de (Bonnor-Ebert) y la masa critica para que haya colapso queda

MBE =
cBEv

4
T

P
1/2
o G3/2

, (2.36)

DondevT =
√

kT/µmH es la velocidad del sonido isotérmica y la constante adimensio-
nal cBE ≃ 1,18.

Colapso Homologo

Si una nube cumple la condición de Jeans y si suponemos que los gradientes de presión
son lo suficientemente pequeños como para no afectar el movimiento, la nube tendrá un
movimiento de caı́da libre y si además la temperatura permanece constante durante la
caı́da; es decir, la nube es poco opaca y alcanza a liberar la energı́a potencial gravitacional
radiando luz hacia afuera (colapso isot́ermico), entonces la ecuación hidrodinámica del
colapso es

d2r

dt2
= −

GMr

r2
, (2.37)

Mr es la masa dentro del radio r y permanece constante durante toda la caı́da y en el
instante cero del movimiento esta dada porMr =

4πr3

0
ρ0

3
. Ahora, multiplicando pordr

dt
a

ambos lados y con la condición de quedr
dt

= 0 cuandor = r0, integramos una vez y la
velocidad de caı́da de la nube es

dr

dt
= −

[

8π

3
Gρ0r

2
0

(r0
r
− 1

)

]1/2

, (2.38)

Siendo negativa por ser un colapso. Siguiente, para obtenerla posición en el tiempo de
la superficie de la nube integramos de nuevo, pero haciendo las sustitucionesθ = r

r0
,

χ = (8π
3
Gρ0)

1/2, luegoθ = cos2ξ y con la condición de que ent = 0 el radio valer0,
entonces se obtiene la ecuación

ξ +
1

2
sin2ξ = χt, (2.39)

de donde se puede calcular laescala de tiempo de cáıda libre (tff ) de la nube, cuando
r ∼ 0 t = tff

tff =

(

3π

32

1

Gρ0

)1/2

, (2.40)

como tff no depende del radio, todas las partes de la superficie de la nube caen en el
mismo tiempo y la densidad aumenta a una rata uniforme y a estecomportamiento es
el que se conoce comocolapso homologo. Caso contrario, si la densidad de la nube es
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mayor en su centro que en el exterior y el tiempo de caı́da va a ser menor a menores radios
y el colapso es llamadocolapso de adentro hacia afuera.

Fragmentación de nubes

Se ha observado que las nubes no colapsan enteras y crean una estrella supermasiva, sino
que se fragmentan y forman desde sistemas binarios hasta agrupaciones de estrellas, la
causa de esto es que la densidad dentro de una nube no es uniforme y en aquellas regiones
donde se cumple el criterio de Jeans hay colapso, pero no se observa que se produzcan
tantas estrellas en las nubes como se esperarı́a en un proceso de fragmentación como
este. Para entender un poco este comportamiento hay que tomar el otro punto extremo
de la dinámica de un colapso, cuando las estrellas tienen temperaturas muy altas que no
están acordes con colapsos isotérmicos, se cree que haycolapsos adiab́aticosque frenan
la producción de estrellas, en los procesos de fragmentación en los que la temperatura
aumenta porque la nube es ópticamente gruesa y la luz no escapa del todo debido a las
tantas absorciones y re-emisiones con los componentes de lanube.
Se pueden hacer estimativos de la masa de Jeans de un fragmento para que este colapse
adiabáticamente

MJmin
= 0,03

(

T 1/4

e1/2µ9/4

)

M⊙, (2.41)

dondee es un factor de eficiencia que indica cuanto se ha alejado del equilibrio termo-
dinámico, también se puede concluir que la fragmentación termina cuando se llega a
rangos de objetos de masa solares. Se espera que en realidad el proceso de colapso de una
nube sea un punto intermedio entre uno isotérmico y un adiabático.

Es obligatorio notar que todo lo mostrado hasta el momento esun caso idealizado de co-
lapsos donde no se han tomado en cuenta efectos de velocidades diferentes de los mantos
exteriores de la nube, evaporación de granos de polvo, momento angular, disociación de
moléculas, ionización de átomos, campos magnéticos, etc. y que pone a la formación de
protoestrellas en la categorı́a de fenómenos galácticosque permanecen como problemas
abiertos.

2.3.2. Formacíon Estelar en Galaxias

Cuando se intenta dar una descripción del proceso de formación y evolución de galaxias
es necesario considerar el fenómeno de la formación estelar en masa que allı́ ocurre,
ya no mas considerando procesos como el de colapsos individuales de nubes sino como
una descripción global del proceso a lo largo de la total extensión de la galaxia. Para
esto se hace necesario definir conceptos que serán tratadosa continuación y son de gran
importancia en este trabajo.

Una cantidad de vital importancia en esta descripción es larata de nacimiento estelar
B(M, t) que es definida como el número de estrellas por unidad de volumen (o área en
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caso de discos) con masas entreM yM+dM que son formadas en el ISM en un intervalo
de tiempo entret y t + dt, ésta se expresa en función de larata de formación estelar
SFRψ(t) que es la rata por unidad de volumen (o área) en la cual la masadel ISM esta
siendo convertida en estrellas, y lafunción inicial de masaξ(M) conM siendo la masa
estelar es el número relativo de estrellas que se formaron en cada intervalo de masa. Un
estimativo de la rata de nacimiento estelar para la Vı́a Láctea es de 2 o 3 estrellas por año.
Definidos estos se puede expresar la rata de nacimiento estelar como

B(M, t)dMdt = ψ(t)ξ(M)dMdt, (2.42)

Para entender como la SFR afecta la evolución quı́mica del ISM y por lo tanto a la galaxia
completa varios investigadores han hecho suposiciones acerca de su comportamiento: que
es independiente del tiempo, decaimiento exponencial en eltiempo o que es proporcional
a una potencia de la densidad superficial de masa en galaxias de disco, lo cierto es que
simulaciones han mostrado que es dependiente del tiempo y del espacio con decaimientos
suaves a medida que se va consumiendo el gas del ISM excepto ensituaciones como
starburstdonde tiene cambios muy bruscos. La función inicial de masapor su parte es
ajustada como una ley de potencias de la forma

ξ(M) =
dN

dM
= CM−(1−x), (2.43)

dondeC es una constante de normalización yx se ajusta dependiendo el rango de masas.
Para el vecindario solar se ha utilizadox = 1,35, para masas entre7 y 35M⊙ es más
apropiado 1.8, y para estrellas tan masivas como40M⊙ x = 4 es utilizado de tal manera
que la producción de estrellas masivas caiga muy rápido. Hoy en dı́a todavı́a no es bien
conocido el comportamiento de la IMF como su variación espacial, el valor más apropiado
dex para estrellas de baja masa, y su determinación observacional apropiada debido a la
independencia que debe tener con la función de masa actual yla SFR.

2.4. Técnicas Computacionales para Modelar el Gas

Como los fluidos son un continuo de materia no se pueden representar fielmente en una
simulación porque los computadores solo pueden representar cantidades discretas. En-
tonces se vuelve necesario desarrollar técnicas que sirvan para aproximar la dinámica del
fluido basadas en cantidades discretas y que puedan incluir en la medida de las posibi-
lidades los efectos fı́sicos involucrados en un problema hidrodinámico en particular. El
estudio del gas en una galaxia no es ajeno a esta realidad y en lo que sigue se descri-
birán dos técnicas de las más populares utilizadas para aproximar su dinámica dentro de
simulaciones de grandes estructuras y galaxias.

2.4.1. Smoothed Particles Hydrodynamics(SPH)

El supuesto fundamental del método de SPH radica en que todafunción puede ser expre-
sada en términos de sus valores en un conjunto de puntos discreto, en la mayorı́a de los
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casos partı́culas trazadoras de un fluido. El método utiliza un marco de referencia Lan-
grangiano donde no hay un observador universal del sistema sino que en cada instante
de tiempo el observador se ubica en la i-ésima partı́cula del fluido y allı́ se resuelven sus
ecuaciones de movimiento en función de su interacción consus primeros N vecinos (Mo-
naghan 1992). Ası́ el valor esperado de cualquier función se puede dar de la siguiente
manera:

〈f(~r)〉 =

∫

f(~r)W (~r − ~r,, h)d3r,, (2.44)

dondeh es la longitud de suavizado y en una primera aproximación esla distancia al
primer vecino más lejano, yW es el kernel interpolante siendo más común que se tome
como una función exponencial Gaussiana o una polinomial desde que éstas cumplan con
tres propiedades fundamentales

∫

W (~r − ~r,, h)d3r, = 1, (2.45)

ĺım
h→0

W (~r − ~r,, h) = δ(~r − ~r,), (2.46)

▽r,W (~r − ~r,, h) = −▽r W (~r − ~r,, h), (2.47)

la expresión para〈f(~r)〉 es llamada la integral interpolante de la función y en su forma
discreta queda

f(~r) =
N

∑

j=0

mj
fj

ρj

W (~r − ~rj , h), (2.48)

con esta expresión y 2.47 se calcula el gradiente y la divergencia de cualquier función

▽f(~r) =

N
∑

j=0

mj
fj

ρj
▽W (~r − ~rj, h), (2.49)

▽ · ~f(~r) =

N
∑

j=0

mj

~fj

ρj
· ▽W (~r − ~rj, h), (2.50)

Para aplicar el método a un fluido especı́fico basta con utilizar la forma discreta de la
función interpolante y expresar las ecuaciones dinámicas de manera discreta pero siempre
teniendo en cuenta que se requiere de una ecuación de estadopara completar el sistema
de ecuaciones y solucionar el problema hidrodinámico. El ejemplo más sencillo pero
si el más ilustrativo que se puede dar es el de una nube de gas autogravitante con una
ecuación de estado para un gas ideal conγ = 5/3, entonces es fácil demostrar utilizando
las propiedades ya expuestas que en el formalismo de SPH la hidrodinámica del sistema
se describe como

ρi =

N
∑

j=0

mjWij , (2.51)
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dvi

dt
= −

N
∑

j=0

mj

(

Pi

ρ2
i

+
Pj

ρ2
j

) (

1

2
▽i W (rij, hi) +

1

2
▽i W (rij, hj)

)

, (2.52)

dui

dt
=

1

2

N
∑

j=0

mj

(

Pi

ρ2
i

+
Pj

ρ2
j

) (

1

2
▽i W (rij, hi) +

1

2
▽i W (rij, hj)

)

, (2.53)

Fı́sica adicional en el fluido tratado con SPH como viscosidad, efectos magnéticos, energı́as
u fuerzas adicionales, etc. son agregados simplemente convirtiendo las ecuaciones norma-
les de la hidrodinámica (incluyendo la fı́sica adicional)de la misma manera como como
se hizo en el ejemplo anterior.

2.4.2. Adaptative Mess Refinement(AMR)

AMR es un método que se utiliza para simulaciones de N-cuerpos e hidrodinámica a
través de un grid con resolución variable dependiendo la densidad local espacial. La cons-
trucción del grid comienza encerrando todas las partı́culas del sistema en una malla con
celdas iguales en todas las regiones, si en una celda cualquiera de los valores de densidad,
la longitud de Jeans local, el gradiente de densidad local, la presión local y el gradien-
te de energı́a excede un umbral establecido para cada cantidad, la celda es dividida de
tal manera que la resolución en dicha celda se aumenta en un factor también establecido
previamente. Ası́, la malla es refinada en aquellas regionesdonde se requiere de una ma-
yor resolución para solucionar por ejemplo para un fluido las ecuaciones hidrodinámicas
correspondientes a la porción de fluido encerrada en dicha celda. Obviamente hay que de-
finir el nivel más alto de refinamiento de las celdas de tal manera que el método sea viable
computacionalmente con la mayor precisión posible en los cálculos fı́sicos del problema,
éstos últimos se hacen resolviendo lasecuaciones de Euler con condiciones inicialesda-
das para un fluido con unas caracterı́sticas especı́ficas y donde se van incluyendo efectos
como viscosidad, gradientes de temperatura, aceleraciones, etc, con las aproximaciones
comúnmente realizadas para resolver este tipo de sistemasde ecuaciones. Uno de los sis-
temas de ecuaciones de Euler más sencillo es el que se describe a continuación para un
fluido adiabático,

Ut + F (U)x +G(U)y +H(U)z = 0, (2.54)

acá los subı́ndices denotan derivaras respecto at, x, y y z donde

U =













ρ
ρu
ρv
ρw
E













,
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F =













ρu
ρu2 + p
ρuv
ρuw

u(E + p)













,

G =




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


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ρv2 + p
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
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

,

H =




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



ρw
ρuw
ρvw

ρw2 + p
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











,

conρ, p y E densidad, presión y energı́a respectivamente;u, v y w son las tres compo-
nentes de la velocidad del fluido. En la figura 4.4 se muestra unesquema de una malla
refinada con AMR.

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

2.4.3. TreeCodes

Para hacer simulaciones de galaxias aisladas, interactuantes o de grandes porciones de
universo es necesario resolver las ecuaciones de movimiento de las partı́culas en cada ins-



46 CAPÍTULO 2. MARCO TEÓRICO

tante de tiempo, pero el poder computacional actual no es el suficiente como para tener
en cuenta un número muy grande de partı́culas sobre todo si se consideran interacciones a
distancia como la gravitacional. Hoy en dı́a el método másutilizado para evitar este incon-
veniente y utilizar al máximo el alcance de los computadores actuales es elTree Method
(Pfalzner& Gibbon 1996), donde el calculo de fuerzas no se hace partı́cula-partı́cula para
una i-ésima partı́cula cualquiera, el método permite definir pseudo partı́culas con grupos
de partı́culas que no interactúan fuertemente con la part´ıcula de interés, permitiendo que
se pueda aproximar el efecto causado por el sistema completode partı́culas (N). La forma
de considerar partı́culas o pseudo partı́culas es como sigue:

Se hará una descripción del procedimiento de construcci´on del árbol en tres dimensiones
pero las gráficas corresponden al mismo procedimiento en dos dimensiones. Se construye
una caja cúbica de tal manera que contenga todas las partı́culas del sistema (nodo ráız),
ahora se hace la pregunta ¿hay una partı́cula en esta celda?,si la respuesta esśı, entonces
no tenemos N.cuerpos y la construcción para, si la respuesta esno, entonces la celda
(nodo) es dividida en 8 cubos iguales, figura 2.15.

Figura 2.15: Izquierda: Nodo raı́z del árbol. Derecha: primera subdivisión del árbol.

Si la respuesta anterior es unno, entonces se hace la misma pregunta a cada uno de
los ocho nodos nuevos, aquellos donde la respuesta esśı son llamadosnodos hojasy
no son subdivididos; aquellos donde la respuesta esno son llamadosnodos ramasy es
subdividido en ocho cubos iguales de nuevo, figura 2.16.

Cada nodo contiene la información de su nodo padre (de dondesalio) y de sus nodos
hijos (en lo que fue dividido) además de la masa total dentrodel mismo, centro de masa,
número de partı́culas contenidas en él, etc.. La subdivisión en celdas con más de una
partı́cula se hará hasta que cada nodo se vuelva un nodo hojao lo que es lo mismo que
contenga una sola partı́cula, figura 2.17.

Ahora, si queremos calcular la fuerza gravitacional sobre una partı́cula cualquiera en-
tonces partimos calculando desde el nodo raı́z en adelante,y en cada nodo se evalúa el
siguiente criterio (criterio de Barnes-Hut BH)(no es el único ni el más apropiado pero es
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Figura 2.16: Subdivisión del árbol aún sin terminar.

Figura 2.17: Árbol terminado.

lo suficientemente ilustrativo para lo que se quiere mostraracá)

s

d
≤ θ, (2.55)

dondes es el tamaño del nodo,d es la distancia desde otra partı́cula o pseudo partı́cula y
θ es el criterio de precisión del método y oscila entre0 y 1, si es muy cercano a0 es muy
preciso y la mayorı́a de los cálculos se harán partı́cula-partı́cula, en cambio si es casi1
el método tomara pseudo partı́culas en la mayorı́a de los nodos y ya se arriesga a hacer
cálculos de la fuerza poco confiables. Las pseudo partı́culas consisten en una concentra-
ción de la masa de todas las partı́culas de un nodo en el centro de masa del mismo y hacer
el calculo de la fuerza con respecto a ésta a través de una expansión multipolar del po-
tencial gravitacional y por lo general considerado hasta eltérmino cuadrupolar. Entonces
si el criterio se cumple la estructura interna del nodo y la fuerza se calcula con la pseudo
partı́cula correspondiente, obviamente caso contrario elcalculo se hará con cada partı́cula
dentro del nodo. en la figura 2.18 se muestra un árbol ya construido en tres dimensiones.
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Figura 2.18: Árbol construido para un sistema de partı́culas en tres dimensiones.



Capı́tulo 3
Formacíon Estelar en Galaxias Esféricas
Aisladas

Como ya vimos antes, una galaxia esta compuesta básicamente de materia oscura, estre-
llas, gas y polvo, entonces para construir una simulación que sirva como “laboratorio”
para las predicciones teóricas de la Astrofı́sica a gran escala es necesario tomar en cuenta
que el gas y el polvo son componentes colisionales y que por tanto involucran procesos
fı́sicos que no pueden ser estudiados con simples modelos deN-cuerpos como ocurre
con la materia oscura o estrellas. Adicionalmente, para poder simular en detalle la fı́sica
involucrada en los diferentes tipos de nubes interestelares se requiere de una resolución
extremadamente buena, lo cual necesita de un poder computacional igual de grande. En-
tonces, la forma en que se modela la componente bariónica esaproximada y se hace mo-
dificando las ecuaciones hidrodinámicas del sistema para que contengan las interacciones
adicionales para el gas. En lo que sigue se hará una descripción de uno de los modelos
utilizados actualmente para simular la componente bariónica de la manera más fiel con
las observaciones.

3.1. El Modelo F́ısico de Galaxias

En este modelo (Springel & Hernquist 2003) las partı́culas de gas representadas como
partı́culas de SPH poseen tres faces simultaneas a ser: gas frı́o, gas caliente y masa de
gas perdida en formación estelar; éste tipo de partı́culapuede cambiar a cualquiera de las
faces dependiendo de los procesos de interacción con el medio interestelar que modifican
la temperatura y la densidad del gas.

Una manera de presentar el modelo es hablando de la manera en que el gas puede cambiar
de fase. Supongamos que en principio éste esta en forma de gas frı́o rodeado por gas más
caliente y la nube colapsa para formar estrellas, en este punto dicha nube a alcanzado una
temperatura y densidad limites debido a inestabilidades t´ermicas cuyo resultado es que la
nube radie energı́a hacia afuera de su interior bajando su temperatura y aumentando su
densidad hasta que llega a un punto de inestabilidad de Jeansy ésta colapsa. Después de
que la nube colapsa se crean estrellas que tendrán un tiempode vida medio menor que

49
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la escala temporal de evolución en las simulaciones, entonces en un instante de tiempo
computacional colapsan nubes y mueren estrellas, pero aquellas que tenı́an una masa
mayor a8M⊙ se considera que mueren como supernova expulsando energı́aen dicha
explosión que se representa en la implementación como impulsos radiales aplicados a
todas las partı́culas de SPH a su alrededor, lo que calentarael gas dentro de una burbuja
centrada en la supernova y se evaporan nubes frı́as que pasana ser parte de la componente
caliente del gas donde de nuevo tendrá inestabilidades térmicas perdiendo energı́a interna
debido a procesos radiativos y se vuelvan a formar nubes frı́as que inician el ciclo de
nuevo. Este modelo se expresa matemáticamente con las siguientes ecuaciones:

d

dt
(ρcuc) = −

ρc

t∗
uc − Aβ

ρc

t∗
uc −

(1 − f)uc

uh − uc

Λnet, (3.1)

d

dt
(ρhuh) = β

ρc

t∗
(uSN + uc) + Aβ

ρc

t∗
uc −

uh − fuc

uh − uc
Λnet, (3.2)

Las ecuaciones 3.1 y 3.2 son la variación en la energı́a interna del gas frı́o y caliente
respectivamente, donde los subı́ndicesc y h indican propiedades correspondientes a cada
uno gas frı́o y caliente.ρ, u y t∗ son la densidad, energı́a interna y escala de tiempo de
formación estelar en este mismo orden,A es la eficiencia con la que las nubes de gas son
evaporadas,β es la fracción de estrella nuevas que mueren como supernovas,uSN es la
energı́a interna aportada por supernovas,f es un parámetro que es cero cuando una nube
tiene inestabilidades térmicas y uno en caso contrario, yΛnet es la función de enfriamiento
radiativo para un gas interestelar con especies y propiedades correspondientes az ≃ 6.
Describiendo las dos ecuaciones, el primer termino de la derecha da cuenta por los efectos
involucrados con formación estelar y supernovas, el segundo por la evaporación de nubes
y el tercero por la inestabilidad térmica.

Hasta este punto el modelo no es suficiente para hacer una descripción que se aproxime
completamente a las observaciones, ya que da una sobrepoblación de estrellas en las re-
giones centrales de las galaxias y una ausencia muy notoria de elementos pesados en el
medio intergaláctico cuando se emplea en simulaciones cosmológicas. Para evitar esto el
modelo se complementa con la inclusión de vientos galácticos, que se cree son originados
por explosiones de supernova en las regiones fronterizas del gas expulsándolo de la gala-
xia. Si el pozo de potencial de la galaxia es poco profundo como el de una galaxia enana
el gas logra escapar y enriquece el medio intergaláctico, caso contrario donde el pozo de
potencial es muy profundo el gas regresa y vuelve a formar parte de la “materia prima”
para formar estrellas. Los vientos permiten disminuir la cantidad de gas disponible para
formar estrellas disminuyendo la población de las mismas yaumenta la población de ele-
mentos pesados en el medio intergaláctico. Por esta razónel modelo es conocido como
unmodelo h́ıbrido multi-fase de formación estelar autoregulada.

Claramente la masa perdida por vientos galácticosṀv esta relacionada directamente con
la rata de formación estelaṙM∗ porque esta última por definición es la cantidad de gas que
se ha convertido en estrellas por unidad de tiempo y de superficie, entonces, la cantidad
restante de gas que no formó estrellas es la que queda disponible para ser removida por
vientos galácticos, luego esta relación se puede expresar ası́
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Ṁv = ηṀ∗, (3.3)

Si la energı́a liberada por supernovas por unidad de masa solar esǫSN y la velocidad del
viento esvv, entonces la fracción de energı́a liberada por supernovasque se pierde en los
vientos galácticos es

1

2
Ṁvv

2
v = χǫSNṀ∗, (3.4)

De esta manera el modelo logra autoregular de una manera máseficiente la formación es-
telar con lo que consigue reproducir resultados observacionales inclusive en simulaciones
cosmológicas.

El Modelo anteriormente descrito implementado en un software llamadoGADGET y
es el que se utilizó para realizar las simulaciones que se presentaran en este trabajo. En
GADGET la interacción gravitacional de los diferentes tipos de partı́culas que componen
la galaxia es calculada mediante una expansión multipolardel potencial realizada a través
de un treecode construido en intervalos de tiempo definidos antes de la simulación. El
gas que se estudia con SPH también utiliza este mismo árbolpara encontrar los primeros
vecinos y resolver las ecuaciones de movimiento que ya incluyen la fı́sica adicional de la
receta de formación estelar ya mencionada. GADGET utilizaun archivo de parámetros
que controlan tanto propiedades numéricas como fı́sicas de la simulación y en lo que
sigue cada que hablemos de una simulación se darán los par´ametros con lo que ésta se ha
corrido.

3.2. Simulaciones de Galaxias Esféricas Aisladas

Esta parte del trabajo pretende determinar como se comportala rata de formación estelar
en galaxias esféricas aisladas y como se alteran los perfiles de densidad de materia oscura
aislados cuando aparecen gas y estrellas nuevas en su interior. Las condiciones iniciales
para estas simulaciones fueron generadas con el software INITCOND (Muñoz 2005) que
genera el instante cero para un sistema esférico con un perfil de densidad de tipo Hernquist

ρ(r) =
aM

2π

1

r(a+ r)3
, (3.5)

dondeM es la masa total,a es la longitud de escala de la distribución esférica yr el
radio esférico, la distribución de posiciones y velocidades son establecidas con el software
INICOND (Muñoz 2005). Se realizó la simulación de 4 galaxias de este tipo donde su
única diferencia fue la masa total de materia oscura y gas inicial de tal manera que la
masa total de gas inicial era siempre el20 % de la de materia oscura (cuadro 3.1). Cada
galaxia corrió con procesos fı́sicos diferentes como estadetallado en el cuadro 3.2 con
105 partı́culas iniciales tanto para gas como para materia oscura.

Hablando de la fı́sica de las simulaciones se tiene que haloD que corrió solo con materia
oscura se realizó con la finalidad de tener la evolución temporal de un perfil de densi-
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Corrida Masa Inicial Materia
Oscura [M⊙]

Resolucíon en masa de
materia oscura [M⊙]

Resolucíon en masa de
gas [M⊙]

halo1 1010 105 2 × 104

halo2 1010,5 105,5 2 × 104,5

halo3 1011 106 2 × 105

halo4 1012 107 2 × 106

Cuadro 3.1: Masas por partı́cula en el momento de iniciar las simulaciones.

Corridas Tipo de Partı́culas Procesos F́ısicos
halo4B Materia oscura y gas. Gravitación, hidro-

dinámica y enfriamien-
to radiativo

halo1C,
halo2C,
halo3C,
halo4C

Materia oscura, gas y
estrellas nuevas.

Gravitación, hidro-
dinámica y el modelo
de SFR completo.

halo1D,
halo2D,
halo3D,
halo4D

Materia oscura. Gravitación.

Cuadro 3.2: Procesos fı́sicos involucrados en cada simulación.

dad de materia oscura para observar como cambia éste cuandola galaxia contiene gas
y estrellas en su interior, en primer estudio implica la adición de gas al halo de mate-
ria oscura que evoluciona con hidrodinámica y puede enfriarse radiativamente, ésta es
la simulación haloB. El último conjunto de simulaciones fueron galaxias que contenı́an
materia oscura más gas cuando éste último tiene una dinámica regida por todos los efectos
fı́sicos incluidos en el modelo de formación estelar (haloC) y cuyos resultados darán el
comportamiento de la SFR en galaxias esféricas aisladas.

La manera como se le indica a GADGET la fı́sica y los detalles técnicos de la simulación
se establece cuando se edita un archivo de parámetros que esleı́do por el software de tal
manera que el código fuente nunca es manipulado en ningún momento por el investigador.
Entonces, la diferencia entre las simulaciones hechas con GADGET radican sólo en los
valores de estos parámetros (Springel 2003). Para las simulaciones que ya se mencionaron
los parámetros más relevantes se muestran en los cuadros 3.3 y 3.4
Con todos los datos iniciales y parámetros ya expuestos lassimulaciones corrieron en un
intervalo de tiempo[0 : 20] en las unidades internas usadas para la simulación mostra-
das en el cuadro 3.5. Es decir, las simulaciones corrieron durante19,56yr para permitir
que las galaxias se estabilizaran numéricamente y manifestaran cambios relevantes es su
morfologı́a y dinámica con los diferentes procesos fı́sicos involucrados.

Puesto en evidencia cuales y como se realizaron las simulaciones se presentaran en la
siguiente sección los resultados de éstas para distribuciones esféricas de gas y materia
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Corridas Longitud de suaviza-
do de materia oscura

Longitud de suaviza-
do de gas

Longitud de escala de
la distribuci ón

halo1 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 gravitacional en kpc, éstas fueron
calculadas a partir de la masa inicial con el método descrito en (Muñoz 2005).

Parámetro Valor Descripción
DesNumNgb 64 Número de primeros vecinos para SPH.
InitGasTemp 1000 Temperatura inicial del gas.
MinGasTemp 20 Temperatura mı́nima del gas.

MaxSizeTimestep 0.005 Máximo tamaño del tiempo de integración.
MinSizeTimestep 0.0 Mı́nimo tamaño del tiempo de integración.

TypeOfOpeningCriterion 0 Criterio BH para la apertura de celdas en el ar-
bol.

ErrTolTheta 0.7 Precisión en el criterio para apertura de celdas.
TreeDomainUpdateFrequency 0.05 Actualización del dominio de descomposición

para el árbol.
MaxSfrTimescale 4.5 Máximo escala temporal para la formación es-

telar.
CritOverDensity 57.7 Densidad umbral para el colapso de nubes.
TempSupernova 3.0e8 Temperatura de explosión de supernovas.

TempClouds 1000.0 Temperatura umbral para el colapso de nubes.
FactorSN 0.1 β: Fracción de estrellas que mueren como su-

pernovas.
FactorEVP 3000.0 A: Fracción de nubes que son evaporadas por

supernovas.
WindEfficiency 0.5 Eficiencia de los vientos para expulsar masa de

gas.
WindEnergyFraction 0.25 χ: Fracción de energı́a liberada por supernovas

perdida en vientos galácticos.

Cuadro 3.4: Parámetros que controlan las corridas en GADGET.

oscura (materia oscura).

3.3. Evolucíon de Galaxias Esf́ericas Aisladas

Una vez se tienen las condiciones iniciales para estas galaxias de tal manera que la dis-
tribución de partı́culas estuviera acorde con un perfil de Hernquist con las longitudes de
escala expuestas en el cuadro 3.3, se inició su corrida con GADGET durante el equiva-
lente a casi20Gyr en tiempo interno de la simulación. Recordemos que cada simulación
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Unidad Equivalencia
Masa 1010M⊙

Longitud 1kpc
Tiempo 3,08568 × 1016s
Energı́a 1,989 × 1053erg

Densidad 6,76991 × 1022g/cm3

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

incluı́a procesos diferentes según se explico en la secci´on anterior.

Distribuci ón de Materia Oscura

En esta primera parte se mostrará la evolución temporal deuna galaxia solo con materia
oscura, en este caso halo4D, ésta simulación servirá de guı́a para notar los cambios en el
perfil de materia oscura cuando hay gas y estrellas en el interior de este halo. en la figura
3.1 se ve una gráfica de las condiciones iniciales generadascon INITCOND

Z[Kpc]

Galaxia para t=0

X[Kpc]

Y[Kpc]

Z[Kpc]

Figura 3.1: Posición de las partı́culas para halo4D en t=0.

Ahora miremos como es la distribución de materia oscura en esta galaxia y como se
comporta en el tiempo. En la figura 3.2 (a) se encuentra la densidad en función del radio
para t = 0, en (c) es evidente que el perfil en este tiempo se ajusta muy bien al de
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Figura 3.2: Caracterı́sticas del halo de materia oscura según su perfilde densidad. (a) Densidad en función
del radio para t=0.0 en halo4D, (b) Densidad en función del radio para t=0.0, t=2.44, t=4.89, t=9.78 Gyr,
(c) Ajuste del perfil de densidad para t=0.0 en halo4D al perfil de Hernquist con el que se generaron las
condiciones iniciales, (d) Evolución del ajuste en el tiempo.

Hernquist con un valor dea = 25,05 y un error de0,2 %, claro que es notorio que el
perfil en t=0.0 se aleja del ajuste para radios menores a20kpc aproximadamente, esto se
debe a que la manera en que se genera la distribución de puntos es una aproximación y los
efectos de ésta se evidencian en un aumento en la densidad que se propaga en el radio de la
galaxia a medida que transcurre el tiempo como se ve en (b), a pesar de esto, es evidente
la convergencia del perfil a una distribución cona = 15,23kpc aproximadamente, lo
que indica que la interacción gravitacional comprime la galaxia inicial más o menos un
40 %, pero este comportamiento es de esperarse ya que las partı́culas una vez iniciada la
simulación quedan sometidas al pozo gravitacional del sistema y tienden a caer a la región
más profunda que se ubica en el centro de la galaxia, pero lasvelocidades iniciales de las
partı́culas impiden que se de un colapso gravitacional total y el sistema simplemente se
comprima. Ahora miremos como cambia esta distribución conprocesos adicionales para
el gas.
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El Efecto del Cooling

Para la simualción halo4B, simulación que contenı́a solo materia oscura y gas, a éste
ultimo además de evolucionar con hidrodinámica solo se lepermitió enfriarse radiativa-
mente sin ninguna receta de formación estelar o feedback. En este caso los perfiles de
densidad iniciales siguen siendo consistentes con el modelo de Hernquist con un ajuste
que da como resultado una inicial de25,05 para materia oscura y24,94 para gas (figura
3.3). Esta simulación corrió hasta un tiempo det = 1,47Gyr ya que como veremos más
adelante la sobredensidad del gas en el centro de la galaxia impide que se puedan resol-
ver las ecuaciones de movimiento de las partı́culas en esta región por medio del treecode
utilizado por GADGET. Aunque se pueden sacar alguna conclusiones con los datos que
se tienen de esta simulación, una de ellas es que la forma delperfil de densidad de la
materia oscura no ha cambiado por la presencia del gas en su interior, pero la compresión
de la galaxia se a avanzado más rápido produciendo para el ´ultimo tiempo registrado un
a=12.98 kpc mientras en este mismo tiempo la simulación consolo materia oscura pro-
ducı́a un a=15.06 kpc, hasta ahora no se puede afirmar que la presencia del gas acelera la
contracción del gas porque también puede ser producto delenfriamiento radiativo.
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Figura 3.3: (a) Perfiles de densidad de materia oscura en t=0.0 para halo4D y halo4B, (b) Ajuste del perfil
del gas para t=0.0.

Por otro lado, el efecto que tienecoolingsobre la galaxia se evidencio parat = 1,47Gyr
donde el perfil de densidad para el gas muestra una sobredensidad de aproximadamente
un orden de magnitud en la región central del gas en el interior de un radio de aproxima-
damenter = 1,77kpc (figura 3.4 (a)), también es de notar que el comportamiento de la
distribución de materia oscura no presenta sobredensidades aparte de la ocasionada por
efectos de aproximación en las condiciones iniciales mencionados antes. Por lo tanto, la
aglomeración de gas en el centro de la galaxia debe ser ocasionada por el efecto del en-
friamiento radiativo, que hace que la energı́a cinética promedio del gas baje y la presión
interna del gas no sea capaz de sostener la caı́da libre del mismo y el gas se precipite hacia
el centro de potencial del sistema. A pesar de los colapsos locales del gas y su caı́da hacia
el centro de la galaxia no se forma ninguna estrella ni estructura diferente a una nube
con mayor densidad, con lo que concluimos que es necesario deuna receta de formación
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estelar dentro del modelo fı́sico de evolución dinámica de la galaxia implementado en la
simulación para poder convertir gas en estrellas.
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Figura 3.4: (a) Perfiles de densidad para la simualción halo4B en t=0.0, 0.48, 0.97 y 1.47, (b) Perfiles de
densidad para la materia oscura para halo4B en t=0.0, 0.48, 0.97 y 1.47.

Resultados con el modelo de Formación estelar

Como ya se hizo evidente en los resultados anteriores, la simulación de una galaxia con
solo gravedad no es capaz de hacer que se formen estrellas, sino que la fı́sica que opera
en estos procesos de colapsos masivos es la encargada de generar y regular la producción
estelar, por eso fue necesario utilizar un modelo con aproximaciones estadı́sticas como
el usado en este trabajo para tomar en cuenta de manera globalel efecto de la formación
estelar en nuestras simulaciones de galaxias (simulaciónhalo4C).

Primero veremos en que afectó la formación estelar los perfiles de densidad de la materia
oscura y el gas, y el comportamiento de la SFR bajo este modelomulti-fase. De nuevo,las
condiciones iniciales para materia oscura en este sistema son las mismas que para el estu-
dio anterior, vale la pena enfatizar que este conjunto de simulaciones está habilitado para
formar estrellas nuevas una vez allá iniciado la simulaci´on. El perfil de densidad para la
materia oscura para el instante inicial fue tal que la longitud de escala fue de a=24.96 kpc
el cual es una valor esperado con las condiciones iniciales dadas. Para t=1.47 Gyr el ajuste
arroja un valor de a=14.59 kpc, lo que indica que considerando los valores para los ajustes
en el intervalo de tiempo entre [0.0:1.47] Gyr en cada una de las simulaciones descritas
antes, que el perfil de densidad para la materia oscura no se altera con la presencia de
gas siempre y cuando éste forme estrellas porque la disipación del gas debido al feedback
de supernovas y a los vientos galácticos éste no colapsa alcentro cuando su temperatura
baja, caso contrario cuando al gas solo se le permite enfriarse radiativamente éste pierde
energı́a y se precipita hacia el centro de potencial gravitacional, lo que si altera el perfil
de densidad de la materia oscura quedando con un valor de 12.98 kpc como se habı́a visto
en la sección anterior. Por otro lado, la figura 3.5 muestra que el perfil de densidad para
la materia oscura después de que ésta se ha estabilizado (t ∼ 10Gyr) se ajusta a un perfil
de Herquinst con una longitud de escala dea = 13,97kpc.
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Figura 3.5: Caracterı́sticas del halo de materia oscura según su perfilde densidad. (a) Densidad de materia
oscura en función del radio para t=0.0 en halo4C, (b) Densidad de materia oscura en función 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 simulación anterior, ya que hay perdida
de masa de gas en forma de estrellas nuevas y vientos galácticos, entonces veamos que
resultados arrojan las simulaciones con la receta de formación estelar empleada. Antes
que nada, se presenta una prueba de que el modelo utilizado esta bien implementado en
las simulaciones. La comprobación de la relación (3.3) para la perdida de masa de gas
en la forma de vientos galácticos y la SFR, en la figura 3.6 se encuentra la superposición
de la perdida de masa por vientos y la SFR en el tiempo. En la imagen es claro que la
rata con la que se pierde masa por vientos es directamente proporcional a la SFR con
un valor de∼ −2,0, lo que es consistente con lo establecido en el modelo, esto brinda
confianza en las simulaciones y los resultados que estas est´an mostrando. Además es claro
que la dinámica de vientos galácticos va a depender directamente de la SFR porque esta
última determina la cantidad de gas del medio interestelarque es convertido en estrellas
en el tiempo, entonces el gas disponible para ser parte de losvientos es aquel remanente
de gas que deje el proceso de formación de estrellas, adicionalmente las explosiones de
supernova son más probables en aquellas regiones donde se han creado muchas estrellas,
y esto se ve claramente en la gráfica cuando vemos que en los m´aximos o mı́nimos de
SFR también se encuentran los máximos o mı́nimos de la ratade cambio de masa de gas
en vientos galácticos.

Ahora veamos como fue el comportamiento de la formación estelar en esta simulación.
En la figura 3.7 se ve como la masa total de gas que se pierde pasaa formar parte de
la masa total de estrellas nuevas, claramente hay una explosión inicial de nacimiento de
estrellas debido a la gran cantidad de gas que hay disponiblepara formarlas al inicio de
la simulación además de que éste colapsa hacia el centro al igual que la materia oscura
como ya lo habı́amos notado por el efecto de la relación num´erica por el setup de las
condiciones iniciales. Esto ocurre antes de1,3Gyr, luego las explosiones de supernova
liberan energı́a que calienta el gas a través de vientos, loque prácticamente suprime la
SFR porque evita que el gas colapse para formar estrellas. después el gas comienza a
enfriarse radiativamente y colapsa de nuevo de manera masiva en2Gyr y la SFR vuelve
a tener un máximo, este proceso auto regulado de formaciónestelar comienza de nuevo
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Figura 3.7: (a) Variación en el tiempo de la masa total de gas y estrellasnuevas.

pero ya con una menor cantidad de gas por lo que los picos de alta formación estelar son
cada vez más bajos en la gráfica.

En la figura 3.8 (a) se muestra la distribución de de densidadde gas, en esa figura se
observa a pesar de que la densidad de gas tiene algunos cambios bruscos entre 0 y 30 kpc
la densidad de estrellas tiene un comportamiento suave en elradio, lo que implica que
sin importar que hay regiones donde la producción estelar es más alta que en otras, las
estrellas se distribuyen de manera uniforme en el espacio. Esta distribución es esférica
como se ve en la figura 3.8 (b) y a medida que pasa el tiempo sigueconservando su
uniformidad aunque aumentando cada vez más para radios mayores a 5 kpc. Entonces, con
todos los resultados anteriores se puede concluir que la formación estelar es una proceso
pausado que se autoregula por medio de vientos galácticos yfeedback de supernovas .
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Figura 3.8: (a) Distribución de gas con SFR en t=0.0, 2.44, 4.89 y 9.78 Gyr, (b) Distribución de estrellas
en t=2.44, 4.89 y 9.78 Gyr.

Dependencia con la Masa del Halo

Ahora veremos como cambian los resultados anteriores para masas diferentes de materia
oscura y gas iniciales. Como se explico antes las masas totales de los halos utilizados
fueron1010, 1010,5, 1011 y 1012 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 condiciones iniciales son las
mismas para cada halo correspondiente a la misma masa de inicial sin importar si la
galaxia tiene o no gas, o si a éste se le permite formar estrellas. Aunque estudiaremos
la dependencia de la formación de estrellas con la masa del halo, por ahora en (c) y
(d) vemos que para cada par de curvas, respectivamente para cada halo, la densidad de
estrellas nuevas sigue siendo una curva decreciente suave sin importar las fluctuaciones
en la densidad del gas. También es notorio que la densidad degas y estrellas es muy alta
para el halo4 de1012M⊙, en cambio para los halos de masa menor los perfiles no tienen
una diferencia tan marcada, adicionalmente el halo más masivo posee una sobredensidad
de gas en el centro entre0 y 8kpc, esto quiere decir que para masas del halo muy grandes
las partı́culas están sometidas a un pozo de potencial mucho más profundo y les es más
difı́cil escapar del centro de la galaxia hacia el exterior de la misma, esto hace que su
densidad sea más alta y que procesos como el de formación estelar sean más eficiente
que en galaxias de menor masa. Esto se ve más claramente en lafigura 3.10 donde se
tiene que la variación de masa total de estrellas en el tiempo es más alta para el halo más
masivo mientras que para los halos de menor masa es más tranquila y decrece lentamente
en el tiempo, esto debido a que el gas tiene más facilidad de salir del centro del potencial
gravitacional de la materia oscura con perturbaciones comovientos galácticos que disipan
el gas y retrasan el proceso de formación estelar.

Hablando del comportamiento de la rata de formación estelar, es de esperarse que al
inicio de las simulaciones, donde como se dijo antes hay un estallido de nacimiento de
estrellas, una fracción de éstas morirán como supernovas y producirán vientos galácticos
impulsados por el feedback, esto va a calentar el gas y la SFR es suprimida hasta que
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Figura 3.9: (a) Distribución de materia oscura ent = 8,8Gyr para el halo con solo materia oscura, (b)
distribución de materia oscura ent = 8,8Gyr para el halo con materia oscura, gas y estrellas, (c) perfil
de densidad del gas para cada halo ent = 8,8Gyr, (d) perfil de densidad de estrellas para cada halo en
t = 8,8Gyr.

por medio de enfriamiento radiativo las nubes de gas frı́o sevuelven a formar y colapsan
de nuevo para formar estrellas, pero ya con menos intensidadporque la cantidad de gas
disponible para formar estrellas a disminuido. Ahora, estecomportamiento general de la
rata de formación estelar no se altera con la masa del halo demateria oscura, lo que cambia
es que para etapas tempranas de la simulación la SFR es más eficiente, esto es porque el
gas tiende a caer en el centro por perdida de energı́a a causa del enfriamiento o efectos
viscosos que disminuyen su velocidad orbital, entonces al ser el halo más masivo produce
un pozo de potencial más profundo que mantiene mucho más ligadas estas partı́culas
de gas y efectos como feedback y vientos no poseen la energı́asuficiente para hacerlas
alejar del centro, lo que lleva a sobredensidades que hacen que se produzcan muchas más
estrellas y la SFR sea altamente eficiente durante mucho mástiempo comparado con las
simulaciones con masas del halo más bajas donde la rata de formación estelar es más
pausada y cae suavemente para estos mismos tiempos (figura 3.10).

En conclusión, con todos los perfiles iniciales de densidadmuy bien ajustados a uno de
Hernquist y con galaxias que fueron estables durante las simulaciones se puede decir que
el método que utiliza los momentos de la función de distribución implementado en el
software INITCOND genera condiciones iniciales óptimas para realizar este tipo de ex-
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Figura 3.10: (a) Variación en masa total de estrellas para cada halo en eltiempo.

perimentos. Ahora, se evidencia una contracción de las galaxias debido a la relajación
numérica del sistema y a que las partı́culas en el instante cero de las simulaciones son so-
metidas a un efecto gravitacional repentino que las hace caer hacia el centro de la galaxia.
Pero el efecto numérico disminuye y la galaxia se relaja y llega a un punto estable con
una longitud de escala para la materia oscura que oscila alrededor de 15 kpc después de
que han pasado más o menos 3 Gyr. Recordemos que la afirmación anterior solo es valida
para las simulaciones con solo materia oscura y para aquellas que poseen gas formando
estrellas y que solo pudo comprobarse para tiempos menores a1.47 Gyr, esto porque la
simulación de la galaxia que poseı́a gas pero que solo se le permitı́a enfriarse radiativa-
mente, corrió sin problemas hasta que la sobredensidad central de gas producto de la gran
perdida de energı́a por cooling hiciera imposible los cálculos de fuerza con el treecode
de GADGET, esta sobredensidad que en ausencia de feedback desupernovas y vientos
galácticos no puede ser disminuida, logra alterar el perfilde densidad de la materia oscura
a tal punto que su longitud de escala se ajusta a un valor de aproximadamente 13 kpc.

A pesar de que el gas muestra en algunas regiones fluctuaciones respecto a un perfil esféri-
co estable, la distribución de estrellas creadas en las simulaciones que incluı́an el modelo
de formación estelar, permanece sobre curvas suaves de densidad en función del radio,
implicando que a pesar de que las estrellas se forman en regiones con alta densidad de
gas no distribuidas uniformemente en la galaxia éstas se organizan de manera esférica
alrededor del centro de la galaxia. Además, la rata de formación estelar mostró un com-
portamiento auto regulado por el feedback de supernovas y vientos galácticos, siendo
estos últimos mucho más eficientes en simulaciones con masas del halo de materia oscura
relativamente bajas, ya que halos muy masivos (por encima de1012M⊙) mantendrán más
ligadas las partı́culas de gas al centro, lo que genera que laSFR sea más eficiente durante
los primeros instantes de la simulación y no caiga tan suavemente como ocurre con las
galaxias de menor masa.



Capı́tulo 4
Formacíon Estelar en Galaxias de Disco

En esta parte del trabajo se realizaron dos simulaciones para discutir la formación estelar
en galaxias de disco. La primera de ellas fue una galaxia de disco aislada y la segunda es
un major mergerentre dos galaxias iguales a la galaxia aislada con el fin de observar el
comportamiento del modelo en una región de gran actividad de formación estelar como
es común con las galaxias en el universo real. Estas simulaciones corrieron con el mismo
modelo de formación estelar utilizado para las galaxias esféricas.

4.1. La Galaxia de Disco

Las condiciones iniciales también fueron generadas con INITCOND pero en este caso
cada componente galáctica sigue perfiles de densidad especı́ficos dados por

ρdisco(r) =
Md

4πh2zo
exp(−R/h)sech2

(

z

zo

)

, (4.1)

ρbulbo(r) =
aMb

2π

1

r(a+ r)3
, (4.2)

ρhalo(r) =
Mh

2π3/2

α

rc

exp(−r2/r2
c)

(r2 + γ2)
, (4.3)

dondeMd, Mb y Mh son las masas del disco, bulbo y halo;h y zo son las escalas de
longitud radial y vertical del disco;a es la escala de longitud radial del bulbo;rc es el
radio de corte del halo,γ es el radio del núcleo yα es una constante de normalización,
respectivamente. La masa de cada componente se muestra en elcuadro 4.1, estos valores
no son comunes más no irreales para una galaxia de disco, pero son suficientes para
garantizar estabilidad en la galaxia durante varias veces su tiempo dinámico. En el cuadro
4.2 están las resoluciones en masa para cada componente galáctica.
Esta simulación evolucionó hasta un tiempo de42 en unidades internas (cuadro 3.5) que
es aproximadamente 84 tiempos dinámicos. Los parámetrosde corrida de GADGET con
valores diferentes a los ya utilizados son mostrados en el cuadro 4.3.
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Componente Masa Inicial [M⊙]
Halo 7,8 × 1011

Gas 1,5 × 1010

Disco 1,65 × 1011

Bulbo 2,2 × 1010

Cuadro 4.1: Masas inicial de cada componente galáctica.

Componente Partı́culas Resolucíon en Masa [M⊙]
Halo 105 5 × 105

Gas 3 × 104 3,3 × 105

Disco 5 × 104 7,8 × 105

Bulbo 3 × 104 7,3 × 105

Cuadro 4.2: Resolución inicial de masa en cada componente galáctica.

Parámetro Valor
t∗ 2,1Gyr
η 2,0
χ 0,25
β 0,1
TSN 108K
ǫSN 4 × 1048ergM−1

⊙

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

Para simular el proceso de fusión de dos galaxias se utilizaron dos galaxias idénticas
sujetas a su propia interacción, cada una de éstas era igual a la que se utilizó en el ejercicio
anterior separadas una distancia inicial de∼ 700kpc. La configuración inicial del merger
fue tal que las velocidades relativas entre las galaxias eranula, y los discos de ambas
estaban en el mismo plano rotando en la misma dirección. A continuación se discutirán
los resultados de estas simulaciones con galaxias de disco.

4.2. Formacíon Estelar en una Galaxia de Disco Aislada

como se puede ver en la figura 4.1 (a) Para la galaxia de disco aislada la SFR es una
función decreciente del tiempo, inicialmente debido a queel sistema no se ha relajado
numéricamente la SFR no es estable y hay un granburstde formación estelar cerca de t=0.
A medida que el gas se va calentando y la masa de gas disponiblepara formar estrellas
va disminuyendo la SFR decrece en forma pausada, desde12M⊙yr

−1 hasta2M⊙yr
−1,

que es un valor tı́pico para galaxias espirales aisladas en el universo local. En la figura 4.1
(b) se muestra la variación de la SFR con la masa de gas disponible. Como es evidente,
en la medida en que se van agotando las reservas de gas disponible en la galaxia, la
SFR disminuye. Vale anotar que esta disminución en la SFR también es un efecto del
incremento en la temperatura del gas debido a la acción delfeedbacky el viento galáctico



4.2. FORMACIÓN ESTELAR EN UNA GALAXIA DE DISCO AISLADA 65

que se han incorporado en la simulación.
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Figura 4.1: (a) SFR en función del tiempo para la galaxia aislada, (b) SFR en función de la masa de gas
disponible en la galaxia aislada.

Ahora, la distribución de materia oscura no se altera muchodurante la simulación como
es de esperarse con lo obtenido en el capı́tulo anterior, ésta muestra siempre concordancia
con el perfil de la expresión 4.3 (figura 4.3 (a)) solo se ve unaexpansión en el sistema
tı́pica de simulaciones con frontera abierta. A su vez En (d)se tiene la densidad lineal
del disco en la dirección Z, ésta tiene una forma de secantehiperbólica cuadrada como
lo establece la ec. 4.1, es claro que a medida que pasa el tiempo el pico central del perfil
disminuye notablemente debido a que el gas del plano medio dela galaxia es consumido
rápidamente en procesos de formación estelar. Esto también se observa en la figura 4.2
donde se gráfica la razón entre la densidad superficial promediada de SFR y la densidad
superficial promedio de gas, como una función del radio parados instantes de tiempo
diferentes, t=0 y t=5Gyr. La densidad de SFR se construyó calculando la variación en
la masa total de estrellas nuevas en el tiempo dividida el área del disco de gas en t=0,
de tal manera que lo único que cambiaba en el tiempo era la masa de estrellas nuevas,
la densidad de gas se calculó con la masa total de gas dividido también por el área total
del disco de gas en t=0, en la gráfica se puede ver que se cumplela razónΣSFR/Σgas ∝
a(t)10−γR, lo que implica que a medida que la densidad superficial de gasaumenta la rata
de formación estelar también lo hace.

Pero las estrellas nuevas se están distribuyendo de tal manera que se comienza a formar
una barra en el centro de la galaxia, en la figura 4.4 están lasposiciones de las estrellas
formadas durante la simulación para los tiempos 0.489, 4.89, 9.78, 14.67, 39.12 y 58.81
Gyr, aunque las estrellas en los primeros instantes de tiempo se forman con una distribu-
ción discoidal rápidamente empiezan a acumular en el centro y se distribuyen formando
una barra central, ésta es completamente definida en más o menos a 14.67 Gyr y es noto-
rio que las estrellas que se van formando van cayendo a la barra aumentando la densidad
de esta.

Es bueno discutir basados en la figura 4.5 que en esta galaxia también se comprueba la
relación entre la SFR y la rata de cambio de la masa de gas en forma de vientos (ec. 3.3).
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Figura 4.3: (a) Perfil de densidad de materia oscura para la galaxia de disco aislada en t=0.0, 2.44, 4.89,
9.87, 19.58, 24.45 y 39.12 Gyr, (b) Perfil de densidad lineal en Z para la galaxia de disco aislada en =0.0,
2.44, 4.89, 9.87, 19.58, 24.45 y 39.12 Gyr.

De nuevo como esta establecido por el modelo la rata de cambiode masa de gas en forma
de vientos es igual a la SFR multiplicada por un factor de2,0, el comportamiento de las
curvas es tal que antes de30Gyr la SFR no es constante debido a que al inicio de la
simulación la producción de estrellas es muy alta porque hay mayor cantidad de gas y el
sistema no se ha relajado numéricamente, en consecuencia la temperatura de este aumenta
por lo que la SFR disminuye hasta que el gas vuelve a enfriarsey hay de nuevo otra gran
producción estelar (ver figura 4.1) (a), entonces estos máximos y mı́nimos de producción
estelar afectan directamente la rata de cambio de masa de gasen vientos ya que éstos
son producidos en explosiones de supervona y remoción de gas por radiación desde las
estrellas. Por otro lado, después de30Gyr ya no hay efectos numéricos relevantes y la
SFR es autoregulada por el feedback de supernovas, vientos yel enfriamiento radiativo,
lo que la hace constante y por eso se ve que las curvas en la gráfica terminan siendo
constantes aunque su diferencia sigue siendo el mismo factor multiplicativo pero la escala
no lo hace notar. Visto esto, ahora veamos como es el proceso de formación estelar en el
major merger.



4.2. FORMACIÓN ESTELAR EN UNA GALAXIA DE DISCO AISLADA 67

-20 -15 -10 -5  0  5  10  15  20-20
-15

-10
-5

 0
 5

 10
 15

 20

-20

-15

-10

-5

 0

 5

 10

 15

 20

Z[Kpc]

Estrellas nuevas para t=0.489 Gyr

X[Kpc]

Y[Kpc]

Z[Kpc]

-30
-20

-10
 0

 10
 20

 30-30
-20

-10
 0

 10
 20

 30

-30

-20

-10

 0

 10

 20

 30

Z[Kpc]

Estrellas nuevas para t=4.89 Gyr

X[Kpc]

Y[Kpc]

Z[Kpc]

-40 -30 -20 -10  0  10  20  30  40-40
-30

-20
-10

 0
 10

 20
 30

 40

-40

-30

-20

-10

 0

 10

 20

 30

 40

Z[Kpc]

Estrellas nuevas para t=9.78 Gyr

X[Kpc]

Y[Kpc]

Z[Kpc]

-40 -30 -20 -10  0  10  20  30  40-40
-30

-20
-10

 0
 10

 20
 30

 40

-40

-30

-20

-10

 0

 10

 20

 30

 40

Z[Kpc]

Estrellas nuevas para t=14.67 Gyr

X[Kpc]

Y[Kpc]

Z[Kpc]

-60
-40

-20
 0

 20
 40

 60 -60
-40

-20
 0

 20
 40

 60
-60

-40

-20

 0

 20

 40

 60

Z[Kpc]

Estrellas nuevas para t=39.12 Gyr

X[Kpc]

Y[Kpc]

Z[Kpc]

-80 -60 -40 -20  0  20  40  60  80-80
-60

-40
-20

 0
 20

 40
 60

 80

-80

-60

-40

-20

 0

 20

 40

 60

 80

Z[Kpc]

Estrellas nuevas para t=58.81 Gyr

X[Kpc]

Y[Kpc]

Z[Kpc]

Figura 4.4: Posiciones de las estrellas formadas durante la simulación en t=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 para lagalaxia de disco aislada.
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4.3. Formacíon Estelar en unmajor merger

Primero veamos en la figura 4.10 de arriba hacia abajo una secuencia del proceso de fu-
sión de las galaxias, cada fila en esta matriz de imagenes contiene para un mismo instante
de tiempo la posición de las partı́culas de cada componentegaláctica: materia oscura, gas,
disco, bulbo y estrellas nuevas que son las columnas 1,2,3,4y 5 respectivamente, las filas
1,2,3,4, 5 y 6 equivalen a t=2.44, 6.35, 6.85, 7.34, 9.78 y 41.56 Gyr respectivamente. Sin
estrellas nuevas en el inicio de la simulación en las imagenes se puede ver que las dos
galaxias evolucionan independientemente más o menos hasta 6.35 Gyr ya que sus com-
ponentes no se observan afectadas aún por el encuentro. Pero entre 6.35 Gyr y 6.85 Gyr
ocurre la colisión y como consecuencia se ve que cada componente es afectada y aunque
no se ve en la gráfica, la galaxia resultante después de la colisión tiene una distribución
de masa más difusa que las galaxias iniciales debido al calentamiento dinámico que ha
sufrido el sistema. En la columna 1 vemos que los halos de materia oscura se fusionan. lo
que resulta en un solo halo con una distribución esférica debido al proceso de relajación
violenta que experimente el sistema (4.8 (a)). En la columna2 y 3 se ve que los discos de
las galaxias es desbaratado completamente por fuerzas de marea gravitacionales debido
al encuentro, como los discos tenı́an una rotación inicialneta diferente de cero, por con-
servación de momento angular éstos intentan seguir el movimiento rotacional que tenı́an
pero la interacción con la otra galaxia se lo impide y el gas se acumula en una región for-
mando algo parecido a brazos de gas en la galaxia resultante,esto lleva a que la densidad
de gas en esta región aumente y haya un proceso de formaciónestelar masivo, como se
ve en la columna 5 a 7.34 Gyr, y el gas es entonces consumido y expulsado en forma de
vientos en estas regiones para finalmente toma una distribución esférica como se observa
en la figura 4.8 (c), entonces después de esta explosión de nacimiento de estrellas hay una
caı́da en la SFR como mencionaremos en lo que sigue. Por otro lado, esas estrellas nuevas
se mueven embebidas en un mar de gas que le disminuye la energ´ıa cinética y eventual-
mente éstas caen al centro de gravedad como se ve en tiempos posteriores al encuentro
quedando también en una distribución esférica (4.8 (b)). Al bulbo según la columna 4 le
ocurre lo mismo que a materia oscura y queda de nuevo con una distribución esférica.
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Figura 4.6: Temperatura en el tiempo para el proceso de fusión.
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Figura 4.7: (a) SFR en función del tiempo para elmajor merger, (b) SFR en función de la masa de gas
disponible en la fusión de galaxias.

Las fuerzas de marea generadas en la colisión perturban el gas e incrementan la tempera-
tura promedio del gas en un factor de 10, como se puede corroborar desde la figura 4.6.
Este calentamiento a de alterar la formación estelar, lo que es claro en la figura 4.7 (a),
la SFR en el caso del merger sigue siendo una función decreciente del tiempo tal y como
se habı́a visto en el caso de la simulación para la galaxia aislada, sin embargo el com-
portamiento del decrecimiento es irregular y se ve fuertemente afectado por el proceso de
interacción entre las dos galaxias, antes de la colisión hay un pico de formación estelar
debido al aumento en la densidad del gas justo antes de que lasgalaxias choquen y la
temperatura del gas aumente por la perturbación ejercida por la cercanı́a de las galaxias.
Como consecuencia, a unt ≈ 7Gyr hay un notable y súbito decremento en la SFR y
depués de que el gas se enfrı́a de nuevo aparece unburst de formación de estrellas que
después de permanecer casi constante durante 4Gyr empiezaa decrecer de forma unifor-
me. Redondeando la discusión de la SFR en el momento de la fusión, en la figura 4.7 (b)
se ve que la disminución súbita en ella no es debida una remoción instantánea de la masa
de gas disponible para formar estrellas, ésta sigue variando de forma continua. La discon-
tinuidad en la SFR puede ser atribuida al calentamiento del gas inducido por la colisión.
Al colisionar las dos galaxias de forma rápida, se producenchoques en el gas del medio
interestelar que lo calientan, ese calentamiento que se puede evidenciar como una discon-
tinuidad en una gráfica de temperatura vs tiempo (ver figura 4.6), se hace responsable por
la disminución súbita de la SFR dado que enriquece la fracción de la masa de gas en la
fase de gas caliente, reduciendo ası́ de forma notable la producción estelar. Una vez los
choques calientan el gas, este empieza a enfriarse y el proceso de formación de estrellas
continua, a una taza mayor que la que se tenia antes del choque, debido al incremento en
la densidad local del gas inducido por la inestabilidad gravitacional del sistema.

Ahora, para complementar el análisis miremos la figura 4.8 donde se encuentran los per-
files de densidad para el último instante de la simulación para la DM, las estrellas nuevas
y el gas, según la forma de la curva de todos los perfiles se puede concluir que la mate-
ria después de la colisión y posterior destrucción del disco se distribuye de una manera
esférica, lo cual es de esperarse ya que todo el sistema tiende al 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 simulaci´on de la fusion, (b) Perfil de
densidad de estrellas nuevas en el tiempo final de la simulación de la fusion, (c) Perfil de densidad del gas
en el tiempo final de la simulación de la fusion.

diciones dinámicas depués del choque éste se encontraraen una galaxia final esférica. Por
otro lado, también se observa que la densidad de estrellas nuevas tiene un comportamien-
to similar al de la densidad de gas como es de esperarse ya que la formación de estrellas
nuevas es dependiente de la cantidad de gas disponible para hacerlo como se vio en la
sección anterior. También se ve en la figura 4.9 de nuevo quela simulación cumple con la
relación entre la SFR y la rata de cambio de masa de gas en forma de vientos predicha por
el modelo, el comportamiento es similar al de la simulacióncon la galaxia de disco aisla-
da, donde el comportamiento de la rata de formación estelarcondiciona la producción de
vientos galácticos que junto con elfeedbackcalientan el gas y disminuyen la formación
estelar.

A modo de conclusión, podemos afirmar que las condiciones iniciales generadas con
INICOND fueron apropiadas para las dos simulaciones, ya quelas galaxias permane-
cieron estables en el tiempo con perfiles de densidad apropiados para cada componente
galáctica (vale aclarar que es válido en el merger solo hasta el instante en que se da la
colisión de las galaxias). Ahora bien, la rata de formación estelar para la galaxia de disco
aislada mantuvo un comportamiento decreciente de manera pausada después de un esta-
llido de nacimiento de estrellas mientras las condiciones iniciales 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 para elmajor merger.

sin embargo, cuando hay un proceso de fusión la SFR muestra el mismo comportamiento
hasta que las fuerzas de marea producto de la cercanı́a de lasgalaxias produce un estallido
de formación estelar y ésta luego es suprimida por el aumento de la temperatura del gas
en un factor de 10 debido a la perturbación gravitacional enel instante de la colisión. Para
las dos simulaciones se comprobó que la rata de cambio de masa de gas en forma de vien-
tos de galácticos se relaciona directamente con la SFR a través de un factor de -2, como
es predicho por el modelo de formación estelar, esto es porque la masa disponible para
vientos galácticos será el remanente de gas que deje la SFRdespués de formar estrellas
en la galaxia.

La distribución de materia de la galaxia aislada muestra que la materia oscura y el bul-
bo galáctico siguen teniendo una distribución de materiaesférica a pesar del proceso de
formación estelar que ocurre en su interior, por su parte eldisco de estrellas y gas per-
manecen también ceñidos a una distribución con simetrı́a axial, mientras que las estrellas
nuevas comienzan con una distribución discoidal y depuésforman una barra central que
perdura durante el resto de la simulación. Por otro lado, para la galaxia resultante depués
de la colisión se vio que cada una de las componentes galácticas quedan siguiendo una
distribución esféricas producto de la relajación dinámica que sufre el sistema paulatina-
mente en el tiempo depués de la fusión.

Con lo expuesto en estos dos últimos capı́tulos es evidenteque el modelo multi-fase para
una formación estelar pausada y autoregulada es exitoso por lo menos para los alcances de
este trabajo. Esto nos da un punto de partida para seguir estudiando el comportamiento de
la formación estelar a una escala galáctica o mayor sin la necesidad de tener información
detallada de cada uno de los procesos que ocurren en el medio interestelar y que afectan
el comportamiento del gas, y por lo tanto la manera en que la rata de formación estelar
convierte gas en estrellas, y que al final de cuentas es lo que determinará 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 fusión de las galaxias.
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