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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Motivacion

Un aspecto fundamental para la cosmologia es identificar y entender los mecanis-
mos que han dado origen a la estructura a gran escala del Universo y a la formacién
de galaxias [1].

En el paradigma actual de la agregacion jerdrquica de estructuras, para formar
conglomerados mayores de galaxias, (2, 3, 4, 5], resulta natural que las galaxias
elipticas se formen a través de la fusién de galaxias espirales; tal como fue planteado
originalmente por Toomre [6]. Si bien esta idea ha encontrado muchos elementos
observacionales y teéricos [7, 8, 9, 10] existen varios puntos que no han sido resueltos
satisfactoriamente [11, 5].

Por ejemplo, White [11] menciona que uno de los obstéculos para una aceptacién
plena en la comunidad cientifica astronémica de la hipdtesis de Toomre, es el explicar
varias correlacions muy restrictivas que son observadas en las elfpticas. En particular
el llamado plano fundamental (PF) que establece una correlacién lineal entre la escala
radial luminosa, la densidad de brillo central y la dispersién de velocidades central en
este tipo de galaxias [12, 13, 14, 15]. Resulta la pregunta de cémo una relacion tan
fuerte observada pudiera ser descrita por un proceso tan estocdstico como pueden ser
los encuentros entre galaxias.

Existen diversos trabajos [16, 17, 18] que han abordado el problema de reproducir
el PF utilizando fusiones de galaxias espirales. Sin embargo, tales trabajos no logran
de manera adecuada reproducir el PF. Una de las caracterfsticas de estos trabajos
es que no consideran la presencia de un disco en sus simulaciones, ni las propiedades
de sus modelos estdn justificadas dentro de un contexto de formacién de galaxias. Es
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probable que lo anterior sea la razén por la cual no se logra reproducir adecuadamente
el PF.

En esta Tesis se investigard si es factible reproducir el PF de galaxias elipticas,
utilizando simulaciones numéricas de N-cuerpos con galaxias cuyas propiedades
satisfacen relaciones observacionales y motivadas en un escenario cosmoldgico [19, 20].
Se espera que con estas condiciones mds realistas se pueda encontrar un PF tedrico
més consistente con las observaciones. En tal caso, constituirfa un apoyo adicional a
la hipétesis de Toomre y a la teorfa de formacién de estructuras por agregamiento
jerdrquico.

1.2. Plan de la Tesis

A continuacién se expone lo que ser4 el contenido de esta Tesis. En el Capitulo 2 se
exponen algunas caracteristicas generales de las galaxias espirales, tanto fotométricas
como cineméticas. Asimismo, se bosqueja el modelo de Mao, Mo & White [19]
para la formacién de discos dentro de un contexto cosmoldgico, y que serd la base
para la construccién de nuestros modelos numéricos de galaxias. En el Capitulo 3
se dan algunas propiedades observacionales de las galaxias elipticas, y de algunas
correlaciones encontradas entre diversos pardmetros que las caracterizan y se describe
el PF. También se dan algunos argumentos observacionales y tedricos que hacen
factible la hipdtesis de Toomre.

En el Capitulo 4 se describen los modelos numéricos de galaxias utilizados y se
presentan algunas de sus propiedades. En el Capftulo 5 se presentan los resultados
obtenidos, los ajustes realizados a los remanentes para obtener los pardmetros que
forman el PF, y se discuten los resultados. Finalmente, en el Capitulo 6 se exponen las
conclusiones de esta Tesis, asi como posibles lineas de investigacién para un futuro.



Capitulo 2

Galaxias Espirales

Las galaxias espirales toman su nombre obviamente, por los espectaculares brazos
espirales que giran alrededor de un disco muy delgado, formando una estructura muy
aplanada. Los brazos se unen a un bulbo central (la componente més brillante), de
forma elipsoidal y mucho menos aplanada que el disco, es este bulbo el que le da por
ejemplo, forma hinchada al centro de la galaxia espiral vista de perfil. En la Figura 2.1
se muestran dos ejemplos de galaxias espirales. Las siguientes referencias generales
[8, 9, 21, 22, 23] se utilizaron en este Capitulo.

2.1. Fotometria

Los perfiles radiales de muchas galaxias de disco pueden ser adecuadamente
ajustados por una superposicién de un disco exponencial y un bulbo con perfil de
de Vaucouleurs. Aunque tales descomposiciones no son siempre tinicas, los resultados
apoyan la nocién que las galaxias de disco son sistemas compuestos. No obstante, hay
galaxias espirales que carecen de un bulbo apreciable.

Fuera de sus centros, las galaxias de disco tipicamente tienen perfiles luminosos
exponenciales

S(R) = S exp(~ R/ Ra) (2.1)

donde ¥ es la densidad de brillo central (extrapolada), y Rq la escala radial del disco.
Tal ley de distribucién produce una linea recta en un diagrama de brillo superficial en
magnitudes por arcsec? contra el radio, ya que log Y(R) cae como una funcién lineal
de R. A radios pequeifios, el perfil luminoso se pude desviar ya sea arriba o abajo de la
ley exponencial. A radios grandes, los discos galacticos estdn usualmente truncados;
el brillo superficial cae répidamente a cero més alld de R 2 4Rq.
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Figura 2.1. Galaxias Espirales: a) NGC4603 tipo Sc vy, b) M104, la galaxia del
sombrero tipo Sa, vista de canto

Los estudios de galaxias de disco vistas de canto muestran que la mayor parte
de la luminosidad proviene de un componente relativamente delgado. Observaciones
6pticas, aunque complicadas por el polvo que se encuentra més o menos en el plano de
las espirales, sugieren que la distribucién perpendicular al disco estd razonablemente
bien descrita por un perfil sech®(z), que corresponde a una laja autogravitante en
equilibrio con una dispersién de velocidades Gaussiana independiente de z. Més atn,
la escala vertical del disco, zg4, no varfa mucho con el radio. Por otro lado, observaciones
en el infrarrojo, que son capaces de penetrar el polvo, sugieren una concentraciéon un
poco mayor del perfil en z ~ 0 [9, 8].

Combinando estos resultados se encuentra la ampliamente utilizada férmula para,
distribucién 3D de brillo de los discos galécticos [9, 8]

p(R, z) = poexp(—R/Ra)sech®(z/2z4) (2.2)

donde py es la luminosidad en el centro; aqui se ha supuesto que podemos convertir la
luminosidad a masa a través de un factor constante llamado razén masa-luminosidad
M /L. Mientras que la funcién vertical tiene una justificacién tedrica, la funcién radial
es estrictamente empirica, y solamente probada en un rango relativamente pequeno
de brillo superficial en las galaxias espirales.

Cuando los perfiles exponenciales son extrapolados al centro, el rango de brillos
superficiales obtenidos es bastante pequeno; con un valor de & 26.654-0.3 mag arcsec ™
en la banda B. Sin embargo este resultado es parcialmente un efecto de seleccién: las
galaxias de disco con bajo brillo superficial no son ficilmente detectadas. Mds aun,
parte de la luz atribuida a los discos puede de hecho provenir de su componente
esferoidal central (bulbo).

Algunas galaxias vistas de canto parecen tener discos “gruesos”. Estas son
componentes con aplanamientos intermedios entre lo que es un disco y un bulbo.
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Figura 2.2. Galaxia con “bulbo” en forma de “cacahuate” NGC 128.

El disco grueso es la diferencia que resulta de ajustar un perfil de brillo de un disco
delgado del tipo (2.2) y del brillo observado.

Los colores de los discos galdcticos no revelan ninguna tendencia sistemdtica con
el radio o la luminosidad total, como se observa en las galaxias elipticas. En general,
las galaxias espirales se tornan mds azules (poblaciones mds jévenes) al incrementar
el radio; pero esto probablemente refleja una disminucién de la contribucién de los
bulbos a radios grandes.

En galaxias tales como NGC 4594, con bulbos que dominan la luz total, el parecido
morfolégico entre los bulbos y las galaxias elipticas es bastante similar. Los bulbos
tienen perfiles luminosos que son bien aproximados por un perfil R4,

Las formas de las isofotas de los bulbos proveen evidencia de que al menos algunos
de estos objetos no son simplemente elipticas que han adquirido discos. Los bulbos
vistos en galaxias de canto son usualmente tipo “boxy” (de caja), y en algunos casos
las distorsiones isofotales son tan extremas que los bulbos presentan una forma de
“cacahuate”; por ejemplo, en NGC 128 (Figura 2.2).

Los colores de los bulbos son generalmente similares a los de las galaxias elipticas
de la misma luminosidad, y en la extensién de que los gradientes de color pueden ser
medidos en la presencia de un disco, los bulbos muestran gradientes de color similar
a los encontrados en elipticas.
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Figura 2.3. Galaxias de disco. M51 del tipo “gran disefio” (arriba) y NGC 2841
(abajo) del tipo floculenta.

2.2. Estructuras

Las galaxias de disco exhiben una gran variedad de estructura espiral, un punto
reconocido en la clasificacion de de-Vaucouleurs. Las espirales de “gran disefio”: tienen
un patrén algo regular dominado por un par de brazos colocados simétricamente. Tales
espirales usualmente se encuentran en galaxias con compaferas cercanas, como Mb1;
tales brazos parecen ser el resultado de interacciones de marea [9, 8] . Las galaxias
“floculentas” tienen muchos “brazos” espirales pequefios, sin ningin patrén regular;
tal como en NGC 2841 (Figura 2.3).

El 4ngulo ¢ entre la linea que “define” un brazo espiral y la tangente a un circulo de
radio galactico constante es conocido como el 4ngulo “pitch” del brazo. De acuerdo a
la clasificacién de Hubble de galaxias espirales, las tipo Sa tienen brazos muy cerrados
mientras en las Sc son bastante abiertos. Si ¢ es (Figura 2.4) independiente del radio
entonces el brazo traza una espiral logarftmica, definida por

In R = (tan)d + cte (2.3)

en coordenadas polares (R, 9).
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Figura 2.4. (Izquierda) Angulo de paso o “pitch angle” del inglés 1. (Derecha)
Galaxia barrada NGC 1300.

Los brazos espirales son usualmente sitios de formacién estelar. Cualquiera que
sea el tipo de espiral, la cantidad total de estructura estd intimamente correlacionada
con la luminosidad total de la galaxia; las mds brillantes tienden a tener patrones
espirales bien definidos, mientras las menos parecen mds irregulares.

Una gran cantidad de galaxias espirales tienen barras; estructuras lineales angostas
que cruzan la “cara” de la galaxia. En galaxias tipo Sa y més tardfas la barra
usualmente estd conectada con un patrén espiral que se extiende a radios bastante
grandes; como en el caso de NGC 1300 (Figura 2.4).

Vistas de frente, las barras tienen razones de ejes de a/b 2 2. El brillo superficial
dentro de la barra es relativamente constante. Algunas barras parecen estar cortadas
como en cuadros en sus extremos. La forma 3D de las barras es dificil de determinar,
pero muchas parecen no ser més gruesas que los discos donde se encuentran; de ser
asi, entonces las barras parecerfan ser sistemas triaxiales.

Las barras en galaxias vistas de canto son dificil de detectar fotométricamente.
Sin embargo, algunas huellas cineméticas de los potenciales de las barras han sido
utilizadas para inferir su presencia en algunos sistemas vistos de canto.

Es de hacerse notar que en tales galaxias vistas de canto las barras parecen
estar asociadas con bulbos tipo “caja” o “cacahuate”’; como la galaxia NGC 128
(Figura 2.2). Esta asociacién sugiere que tales bulbos pudieron haber sido producidos
por la evolucién de las barras galdcticas, posiblemente debido a una inestabilidad
dindmica actuando sobre las mismas.
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Ejemplos de curvas de rotacién observadas en otras galaxias.

2.3. Cinematica

Los discos gal4cticos se encuentran en rotacién. Observaciones antiguas solamente
podian revelar la curva de rotacién de las partes mds brillantes de las galaxias; estas
t{picamente muestran un crecimiento relativamente répido con el radio antes de llegar
a un valor constante. Suponiento que las velocidades de rotacién cayeran como v(r) o
7~1/2 (curva Kepleriana) a grandes radios, los astronémos derivaban masas totales
para las galaxias espirales comparables a las masas de las estrellas visibles (Figura 2.5).

Al avanzar las técnicas observacionales, sin embargo, el decaimiento Kepleriano
esperado en las curvas de rotacién no fue encontrado. Estudios en el 6ptico mostraron
que las curvas de rotacién se mantenian relativamente constantes hasta radios R ~

(4 — 5)Ry.

Después, al utilizar observaciones en el radio, se lograron medir curvas de rotaciéon
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Figura 2.6. Relacién de Tully-Fisher observada. En el eje X estd el ancho de la
linea observada, asociada a la velocidad de rotacién, y en el eje Y la magnitud
aparente. Lo que indica la relacién de TF es que las galaxias menos brillantes
tienden a rotar menos répido. Cada linea punteada corresponde a una muestra de
galaxias espirales dadas; la “superior” corresponde a galaxias més cercanas. Fuente:
http://www.astro.ucla.edu/shoko/tf. html

descritas por las trayectorias del hidrégeno neutro (HI). Se confirmd con esto que las
curvas de rotacién se mantenfan planas a distancias varias veces més grandes que las
determinadas por observaciones en el éptico.

De hecho, no parece haber curvas de rotacién que sigan por buen intervalo
de distancias una cafda Kepleriana (Figura 2.5). Consecuentemente, no es factible
estimar la masa total de una galaxia de disco.

Las galaxias espirales obedecen un numero de correlaciones entre diferentes
pardmetros. Un ejemplo importante es la relacién de Tully-Fisher (TF), una
correlacién entre la velocidad de rotacién y la luminosidad total de las galaxias de
disco. Se encuentra que

LocW™, n=~3 enlabandaB, (2.4)

donde W est4 asociada directamente con la velocidad de rotacién de la galaxia
(Figura 2.6). No existe una explicacién plenamente aceptada del por qué de la relacién
TF. No obstante, al ser una correlacién muy fuerte, es utilizada para medir distancias
a galaxias de disco y como restriccién a los modelos de formacién de galaxias.
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Figura 2.7. Modelo para una curva de rotacién plana, el cual incluye un halo
oscuro, un disco y un bulbo. En la figura se muestran las contribuciones de los
distintos componentes y la curva total.

2.4. Materia Oscura

Las curvas de rotacién de galaxias de disco aumentan rdpidamente en sus partes
interiores y luego se mantienen relativamente planas hasta el dltimo punto medido.
Para explicar estas observaciones dentro de la teorfa Newtoniana se requiere de una
cantidad considerable de materia adicional. De la mecdnica clasica sabemos que

Ve= \/Q_TE (2.5)

por lo que si requerimos que la velocidad circular o de rotacién permanezca constante
a medida que se aleja uno de la galaxia, se sigue entonces que la masa crezca

Mxr. (2.6)

Lo cual indica que debe existir una cantidad apreciable de materia que no es detectada
en ninguna longitud de onda. Esto fue el primer indicio claro de la llamada “materia

oscura” (Figura 2.7).

Aunque las formas planas de las curvas de rotacion implican la presencia de
grandes cantidades de materia oscura, no proveen de informacién sobre la forma
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Figura 2.8. Perfiles p(r) de NFW inicialmente obtenidos en simulaciénes
cosmolégicas. La pendiente asintética en la regién interna es v = —1 para este
tipo de perfil

de su distribucién. Las érbitas de gas en un disco proveen de cierta informacién sobre
la forma de los halos oscuros que las rodean.

El gas se asienta en érbitas cerradas y que no se intersectan [8]. En una distribucién
axisimétrica, tales érbitas serdn circulares, pero un halo no axisimétrico forzard al
gas a Orbitas no circulares. Los halos oscuros no axisimétricos también pueden
causar distorciones ovales en algunas galaxias de disco y asimetrias cinemaéticas en el
movimiento del gas HI. También, algunas asimetrias en las érbitas del HI observadas
en nuestra galaxia han sido asociadas a un halo triaxial en rotacién. Por otro lado,
halos no axisimétricos tienden a incrementar la dispersién observada alrededor de la
relacion de Tully & Fisher.

En general, no se tiene claro atin la forma que los halos oscuros tienen. Una buena
aproximacién a la distribucién de materia oscura es la predicha por simulaciones
cosmoldgicas de materia oscura fria (i.e., no relativista). En estas simulaciones se
encuentra que la densidad puede ser descrita por un perfil del tipo [9, 8, 24

Po
— 2.7
P) = Glr (L4 v ) 27)
donde r, es un radio de escala y -y la pendiente interna del perfil. Para el caso particular
~ =1 se tiene el llamado perfil de Navarro, Frenk y White (NFW,[24]) (Figura 2.8).

La evidencia observacional indica que los halos oscuros son muchas veces més
masivos y extendidos que las partes visibles de las galaxias. La tesis de la existencia de
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un halo oscuro se encontrarfa en problemas si sélo se basara en el gas que circunda a las
galaxias espirales. Sin embargo existe amplia evidencia a partir de otras observaciones
y argumentos tedricos [9, 25, 26, 27].

En la Via Lictea, los méximos de las velocidades estelares en la vecindad solar
implican que nuestra galaxias tiene un potencial gravitacional més profundo que
el que sélo la materia visible (en cualquier longitud de onda) puede generar. Las
velocidades de los cimulos globulares y galaxias satélites no muestran la cafda con
el radio esperada de un potencial Kepleriano. Por otro lado, las fuerzas de marea
requeridas para explicar los truncamientos de estos sistemas y el observado en el
gas de las Nubes de Magallanes demandan muchas més materia de la que se puede
observar en estrellas y gas.

El movimiento actual de la Via Léictea y M31 (Andrémeda), la una hacia la
otra, implica una masa total al menos unas diez veces mds que la presente en sus
componentes luminosas. Por dltimo, no solo el gas y las estrellas responden al campo
gravitacional de la materia oscura, sino también la luz al atravesar los halos galdcticos.
En estas situaciones, se han encontrado distorsiones de galaxias del fondo debidas a
que la luz proveniente de ellas es alterada por un efecto de lente gravitacional; de este
tipo de estudios se encuentra que los halos de las galaxias espirales normales son al
menos de = 100kpc de radio.

2.5. Modelo de Formacién de Galaxia de Disco

En esta seccién se describe de manera general el modelo de Mo, Mao y White
(1998) para la formacién de una galaxia de disco. Para los detalles del mismo se
sugiere revisar el articulo [19] donde se dan detalles al respecto.

En la teorfa de formacién de estructuras [1] se considera que las primeras galaxias
o protogalaxias se formaron en picos de densidad en el universo; el cual es homogéneo
a gran escala. Estas sobre densidades tenfan una densidad local p mayor que la del
universo py, y evolucionaron de manera casi aislada del resto del mismo. Tales picos
de densidad se vieron amplificados por la interaccién gravitacional, dando origen a
las regiones donde se formarfan eventualmente las galaxias.

Estos picos de densidad estaban dominados por materia oscura. Se cree que
la componente bariénica (gas y estrellas), al tener la capacidad de perder energia
por radiacién, comenzé a acumularse en el centro del pozo de potencial de grandes
halos oscuros. Al ocurrir esto, y debido a la conservacién del momento angular, se
comenzaron a formar estructuras similares a los discos de las galaxias con posibles
regiones luminosas concentradas similares a los bulbos.
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Los halos oscuros donde se formaron estas protogalaxias, al estar en interaccién con
otros halos, adquirfan un momento angular intrinseco debido a las torcas inducidas por
dicha interaccién. Para caracterizar tal momento angular se introduce el pardmetro

de espin
N AvAL ) (2.8)
GM5/2 Wo '
donde J es el momento angular total del halo, F su energfa, M su masa total y G la
constante gravitacional. El pardmetro A es en esencia la razén de la velocidad angular
del disco w a aquella que tuviera si fuera solamente soportado por rotacién centrifuga
wp; i.e., si A > 1 se destruirfa un disco autogravitante.

Simulaciones cosmoldgicas de formacién de estructuras conducen a un valor del

parametro de espin medio
A~ 0.05 (2.9)

con una distribucién logarftmica normal relativamente independiente de la cosmologia
utilizada y de otros efectos.

Para un disco auto gravitante se tiene que A ~ 0.5. Con el fin de formar un disco
soportado por rotacién, el material que dié origen a éste debi6 haberse colapsado por
mas de un factor de dos del que el teorema del virial permite; i.e., debieron ocurrir
efectos disipativos para lograr esto. A medida que la energfa es disipada, E decae y
por lo tanto el espin A aumenta.

Sin embargo, para aumentar A por un factor de 10, la energfa E tiene que bajar por
un factor de 100; si J y M se conservan aproximédamente. Es decir, la protogalaxia
debié haberse contraido por un factor de 100 aproximédamente. Con una escala radial
del disco tipicamente Ry =~ (5 — 10)kpe, el radio de pre colapso debié estar entre
0.5 — 1 Mpec. Para colapsarse tal factor, una galaxia de masa ~ 10 My necesita un
tiempo mayor que el tiempo de Hubble (edad del Universo).

Lo anterior indica que debié existir materia obscura en abundancia. Pero jcémo
ayuda la materia oscura? Si la masa bariénica M, << M, el potencial gravitacional
estd determinado fundamentalmente por la materia oscura; es decir, el disco sélo no
es autogravitante. De la constancia del movimento angular, 7v = cte, se sigue que
para obtener un disco soportado por rotacién, la protogalaxia solo requiere colapsarse
por un factor 1/A.

Si un halo oscuro satisface una curva de rotacién plana V., entonces la masa
interior dentro de un radio r y la densidad estdn dados por

chr V'CQ
M-=-G = P gor (2.10)

En simulaciones cosmoldgicas, o modelos simplificados de colapso de estructuras, se
encuentra que la densidad dentro del radio virial del halo es aproximadamente 200
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veces la densidad media del universo. Es decir

M 003H(z)2 - Ve
4rR% /3 7 8nG "7 10H(?Z)

(2.11)

donde V, es la velocidad circular asintotica y H(z) es la “constante” de Hubble como
funcién de la época césmica; y que tiene distintas expresiones dependiendo de la
cosmologfa considerada. La masa, energia y momento angular del halo estdn dados
consecuentemente por

2 3
M = Vcc:H = mGVJc:J(z) ’ (212)
Ey = —MHZ;, (2.13)
ésta se obtiene del teorema del virial £ = -T', y
Jir = V2A\MrgV,. (2.14)

Suponiendo que una fraccién f de la masa se colapsa para formar el disco, y que
tiene el mismo momento angular especifico, la masa del disco es

A

My= fMy = ——5—.
la = fMu 10GH(z)

(2.15)

El momento angular especifico del disco es
Jp = /RVC dMy = ZW/RVC Y(R)RdR = 47%,V,R3 = 2MpR,V, (2.16)

donde ¥ es el perfil de densidad superficial de materia (ec. 2.1). De lo anterior se
sigue, suponiendo conservacién del momento angular especifico, que

Jp Ju
—_ =9 ‘/C = —— 2 ¢ 2.1
s RaVe= 31 VorryV, (2.17)
1 AV,
= Ry=-V2rg=——"—. 2.18
T T 0VRH(2) (2.18)
La densidad central de brillo superficial es entonces
10f V,H(2)
o= ot A )
0 TGA2 (2.19)
Se puede expresar la masa del disco como
VS
Mp=fMyg=f (2.20)

10GH (z)
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y su luminosidad total como

My, Ve
L= (f) fm‘('z—) - (2.21)

De las consideraciones anteriores se sigue:

1. Mp « L « V2, independiente de ), y explica la relacién Tully-Fisher (ec. 2.4);
si uno supone una razén masa-luminosidad relativamente constante.

9. Existe una fuerte dependencia del brillo superficial ¥, con el espin intrinseco
del halo ); altos valores de A conducen a galaxias de bajo brillo superficial y
vice versa.

3. Para ) = 0.05, V, = 200km/s (tipicas de galaxias espirales normales) conducen
a una escala radial del disco de By &~ 7kpc si se forman en la época actual
(z = 0) y a una Ry ~ 3kpe si se formé hace unos 8 Gyr (z = 1). Este tltimo
valor en buena concordancia con las escalas Ry tipicas de galaxias espirales. La
fuerte dependencia. con la época de formacién (z) indica que los discos debieron
formarse a z ~ 1.

La suposicién critica que se hace en este modelo es que el momento angular
especifico se conserva. Esta hipotésis puede ser probada directamente en simulaciones
cosmoldgicas. De hecho, tal suposicién no estd del todo justificada. Las simulaciones
muestran que la componente gaseosa pierde una buena fraccidén de su momento
angular.

En este modelo no se han considerado los bulbos de las espirales. Los bulbos
parecen ser bastantes viejos y pudieron haberse formado en épocas muy tempranas,
quizés del material que se acreté al centro y que tenfa poco momento angular.

En los modelos que se utilizan en esta Tesis se parametriza lo anterior de tal
manera que se satisfaga la restriccién observacional impuesta por la relacién de Tully-
Fisher (ec. 2.4).



Capitulo 3

Galaxias Elipticas

En este Capitulo describimos algunas de las propiedades basicas de las galaxias
elfpticas (E) o “tempranas”. La mayor parte de la informacién vertida aquf es tomada
de textos o articulos [9, 8, 23, 28]

En casi los tltimos 20 afos las ideas sobre las galaxias elipticas han cambiado
radicalmente. Estas galaxias son mucho mds complejas que lo que parecieron
inicialmente. En la Figura 3.1 se muestra un ejemplo tipico de este tipo de galaxias.

3.1. Fotometria

Tradicionalmente, las galaxias elipticas eran vistas como galaxias simples. Sus
distribucién de luminosidad, o perfil de brillo, parecfa seguir un perfil de de
Vaucouleurs (ley RY*), que tiene la forma

I(R) = I, exp[—7.67(R/Rc)""] (3.1)

donde R es el radio espacial proyectado en el plano del cielo, R, es el radio efectivo
(aquel que contiene la mitad de la luminosidad total de la galaxia), e I el brillo
efectivo [I. = I(R.)].

Esta es una “ley” empirica sin una justificacién teérica fuerte. Aunque sistemas
estelares que han sido sujetos durante su proceso de formacién a campos gravita-
cionales que variaban fuertemente, pueden desarrollar perfiles que parecen reproducir
la forma (3.1), pero esto depende de las condiciones iniciales usadas en las simulaciones
numéricas de tales fendmenos.

En estudios fotométricos, con resoluciones de un segundo de arco, las galaxias
elipticas parecen tener perfiles de luminosidad més aplanados en sus regiones centrales
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Figura 3.1. Galaxia eliptica llamada M87. Esta galaxia se encuentra en la region
central del ctimulo de galaxias de Virgo.

a medida que R — 0. Tales perfiles luminosos pueden ser descritos por un perfil de

Hubble modificado I
0

" 1+ (R/R.)?

donde I es el brillo central y R, el radio “nuclear” (core, en inglés).

I(R) (3.2)

Més recientemente, con observaciones realizadas con el telescopio espacial Hubble,
se ha encontrado que la existencia de “cores” de densidad superficial constante
en el centro de las elipticas no es en general cierto. En algunos casos, con
resoluciones angulares de =~ 0.1”) los perfiles de las elipticas presentan pendientes
muy pronunciadas.

Se ha encontrado que los perfiles luminosos pueden ser descritos satisfactoriamente
por un perfil de Sérsic [29], cuya forma es

I(R) = Ipexp[—b(R/R.)"/"] (3.3)

donde 7 es el fndice de Sérsic, y refleja el grado de curvatura del perfil luminoso y
estd asociado al grado de concentracién de la luminosidad, y b = b(n) =~ 2n — 0.32
es un factor dependiente de n tal que hace que R, sea precisamente el radio efectivo.
Para el caso en que n = 1 se obtiene un perfil exponencial, caracteristico de los
discos de galaxias espirales, mientras que n = 4 reproduce el perfil de de Vaucouleurs
(Figura 3.2).
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La elipticidad proyectada ¢ = 1 — b/a estd determinada por la medicién del eje
mayor (a) y menor (b) de una isofota; contorno de igual brillo, andlogo a una superficie
equipotencial en electromagnetismo. Los resultados varfan entre ¢ = 0 y 0.7. Aunque
la elipticidad de una galaxia individual depende tanto del dngulo de visién de la
misma, como de su forma intrinseca, se puede obtener informacién de la forma 3D
de las galaxias elipticas a partir de estudios estadisticos de una muestra grande de
observaciones.

Los estudios muestran que las formas 3D de las galaxias elipticas son en general

triaxiales; es decir, con tres ejes de simetrfa (a, b, c) distintos (Figura 3.3).
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Figura 3.3. Proyeccién de un modelo de galaxia de forma triaxial. (a) Superficies
de densidad 3D constante. La superficie exterior es oblata, con razones de ejes
x:y:z=1:1:0.46; la superficie interna es triaxial, con razones de ejes x:y:z=1:0.5:0.25.
(b) Imagen del brillo superficial proyectado. (c) Isofotas del brillo superficial. (d)
Isofotas de la regién central, delineada con una caja de linea punteada en (c).
correspondientes.

3.3. Cascarones

La densidad de brillo de las galaxias E no siempre decrece suave y monotdnica-
mente con el radio. Cuando un perfil luminoso suave se substrae del brillo superficial
observado, aparecen algunos “cascarones” (shells, en inglés) o “corrugaciones”
(ripples, en inglés). Al parecer al menos un 17% de galaxias E tienen estructuras
tipo cascardn, y la fraccién real parece ser mas del 44 % (Figura 3.4).

Los cascarones tienen una distribucién espectral caracterfstica de luz estelar. En
muchos casos son més azules (estrellas jévenes) que las galaxias a las que pertenecen.
Los sistemas con cascarones tienen una gran variedad de morfologfas.

Tanto los colores de los cascarones como su morfologia variada pueden ser
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Figura 3.4. Cascarones observados en galaxias elipticas, mediante observaciones
profundas. Se cree que estos cascarones son el resultado de una acrecién de satélites
o debido a una fusién de galaxias.

explicadas por eventos de acrecién, en lo cuales una galaxia eliptica grande captura
y destruye por fuerzas de marea una compafiera pequefia. También se observan en
simulaciones de fusiones de galaxias.

3.4. Cinematica Estelar

Los espectros de las galaxias elipticas muestran lineas de absorcién similares a las
que se observan en estrellas gigantes tardfas, las cuales dominan la luz proveniente de
sistemas estelares viejos. Sin embargo, éstas lineas estan desplazadas y ensanchadas
como resultado de movimientos estelares.

Mediante la operacién de convolucién de un espectro apropiado de un tipo de
estrella con una Gaussiana es posible hacer coincidir el resultado con el espectro
observado de una galaxia. El valor medio de la Gaussiana conduce al valor medio de
la velocidad a lo largo de la lifnea de visién” (V), mientras que la dispersién de la
Caussiana da informacién de la dispersién de velocidades estelares ().

Formalmente lo anterior se puede expresar como sigue. Si S()), donde A es la
longitud de onda, es el espectro de una estrella tipica de una galaxia E (e.g. estrella
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Figura 3.5. Distribucién de velocidades a lo largo de la linea de visién en una
galaxia eliptica. (Arriba) Espectro de galaxia G ajustado con la convolucién de uno
estelar S y la distribucién de velocidades B. La linea gruesa es el G observado y la
delgada representa el mejor ajuste usando una B dada. (Abajo) Distribucién B que
reproduce el espectro. La linea a trazos es una Gaussiana, mientras la continua una
modificacién a este tipo de forma.

K), y G()) es el espectro observado de una galaxia, y B(V, o) es una caracterizacién
de la distribucién de velocidades (e.g. Gaussiana), entonces

G(\) = S(\) @ B(V,0) (3.4)

donde el simbolo ® representa la convolucién entre las funciones Sy B. Para resolver
para B, que es lo que interesa, se aplica una transformada de Fourier tal que

G-35.B (3.5)

donde la barra sobre las funciones indica la transformada. Aquif se aplica el teorema
de que la transformada de una convolucién de funciones es el producto de sus
transformadas. Se puede obtener una estimacién de B dividiendo en el espacio de
Fourier

B=2. (3.6)

| O

Ceneralmente se suele hacer un ajuste no lineal a una forma funcional de B y luego
regresar al espacio normal para obtener, por ejemplo, V' y o (Figura 3.5).
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Figura 3.6. Mapas bi-dimensionales de la cinemética de la galaxia NGC 4365. (a)
Perfil de brillo superficial indicado con distintas tonalidades de colores. (b) Mapa
de la velocidad media como funcién de la posicién XY. Nétese como en la regién
central existe un nucleo contra rotante. (c) Mapa de la dispersién de velocidades.
Intensidades de algunas lineas espectrales observadas correspondientes al magnesio
(d) y la linea Hor del hidrégeno.

Al colocar una rendija espectroscépica a lo largo del eje mayor proyectado de
una galaxia, se puede medir la velocidad media V' y la dispersién de velocidades
o como funcién de la posicién. Las velocidades de dispersién usualmente alcanzan
un méaximo en los centros de las galaxias y decaen a ambos lados. Las velocidades
medias, relativas a las velocidades sistémicas de las galaxias debidas a la expansién
del universo, generalmente presentan signos opuestos a ambos lados del centro, lo
cual indica cierto grado de rotacién.

En la mayorfa de los casos, las mediciones por espectros estan limitadas a regiones
interiores al radio efectivo R,. Las regiones interiores de las galaxias E en ocasiones
exhiben una cinemética inusual. Por ejemplo, cerca de un cuarto de todas las galaxias
E tienen regiones interiores que contra rotan o estdn desacopladas cinematicamente
del resto de las mismas (Figura 3.6). Estas regiones desacopladas parecen contener
poblaciones estelares con una alta metalicidad. Ademas, estudios de alta resolucién
muestran que los nticleos desacoplados usualmente muestran algunas caracteristicas
como discos o anillos de gas y polvo.
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Figura 3.7. (Izquierda) Diagrama que muestra la velocidad de dispersién ¢ medida
para un conjunto de galaxias E contra su magnitud total (Mp o log L). Un ajuste
lineal en las variables indicadas conducen a que L « ¢* de manera aproximada. Esta
es la relacién de Faber-Jackson. (Derecha) Correlacién entre un fndice asociado a la
presencia de metales en galaxias E (Mgy) con o.
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Las galaxias E exhiben una cantidad apreciable de correlaciones entre sus
propiedades. Por ejemplo,

» Los colores integrados de las galaxias E muestran tendencias sistematicas con
la luminosidad: las galaxias més brillantes son més rojas.

» Las luminosidades de las galaxias E estdn altamente correlacionadas con sus
velocidades de dispersién; esto es generalmente expresado como una ley de
potencias:

L oo™

donde L es la luminosidad de la galaxia, y el {indice n = 4. Esta es la llamada

relacién de Faber-Jackson (Figura 3.7, izquierda).

» La dispersién de velocidades estd correlacionada con la abundancia de metales:

las galaxias con mayor o son mds ricas en metales (Figura 3.7, derecha).

Estas tendencias pueden ser entendidas de manera general si los colores de las
galaxias E esté4n gobernadas por su metalicidad. En esta interpretacion, las galaxias
con alta o tienen pozos de potencial mds profundos, y son més eficientes en retener
los metales (elementos pesados) producidos en explosiones estelares como supernovas.
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De acuerdo a la relacién de Faber-Jackson, tales galaxias también tienen més
alta luminosidad. Finalmente, la mayor abundancia de metales de estas galaxias
incrementan la cantidad de “line-blanketing” de la radiacion UV y por lo tanto
conducen a colores més rojos como se observa.

3.6. El Plano Fundamental

La mayor parte de la dispersién en la relacién Faber-Jackson es intrinseca; refleja
propiedades reales de las galaxias y no errores de medicién. El andlisis de datos
observacionales de galaxias E obedecen una relacién de la forma

R, o o°I? (3.7)

con valores de @ ~ 1.4y b ~ —0.9. Esta es llamada el plano fundamental (PF)
[12, 13, 15] ya que en un espacio en donde los ejes son log K., logo y log/,, las
galaxias elipticas yacen en una superficie plana con una dispersién muy pequeha
(Figuras 3.8,y 3.9).

Se puede dar la siguiente argumentacién fisica aproximada sobre la existencia del
plano fundamental. Si se tiene un sistema en equilibrio virial, se tiene

M
2
o x G— 3.8
- (38)
donde G es la constante gravitacional, M la masa caracteristica del sistema, y R es,
por ejemplo, el radio medio de masa. En términos de la razén masa-luminosidad del
sistema (M/L), lo anterior implica que

R oIV (M/L)™! (3.9)
donde M o R?I,. Se observa que las relaciones (3.7) y (3.9) son muy similares.

El hecho de que los exponentes para o e I, que aparecen en (3.9) no sean idénticos
a los observados (3.7) puede ser explicado si se supone que el cociente M/L de
las galaxias E es una funcién que varfa lentamente con la masa de las mismas; los
exponentes son consistentes con (3.9) si

(M/L) o M*?. (3.10)

No obstante, los exponentes en (3.7) pueden ser también el resultado de un
rompimiento de escalamiento lineal entre, por ejemplo, el radio medio de masa y
el radio efectivo, o entre la masa total M y la masa luminosa de la cual se obtiene /.
Esto es lo que se encuentra en esta Tesis, como se verd en el Capitulo 5.
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Figura 3.8. Plano fundamental de las galaxias elipticas.
Los distintos paneles muestran valores observados para los
parametros considerados en el PF (ecuacién 3.7). Fuente:
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Figura 3.9. Aspecto tridimensional del plano fundamental de galaxias elipticas. Los
puntos corresponden a ciertas observaciones. Fuente: http://astro.rug.nl/~wigk/
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Figura 3.10. (Izquierda) Sistema binario de galaxias espirales en proceso
de fusién, conocido como la Antena. (Derecha) Distintas fusiones de galaxias
observadas. Fuente: http://cruz.astr.ua.edu/gifimages/mergers.html

3.7. Formacién de Elipticas

Las galaxias tienen movimientos aleatorios en el espacio relativos al movimiento
general debido a la expansién del universo. Hace tiempo que quedd claro que las
galaxias, ademds de no ser sistemas aislados, usualmente tenfan encuentros entre
ellas. Estos encuentros pueden tener efectos dramdticos para la estructura de las
galaxias involucradas, conduciendo a la “reformacién” de una estructura global, como
se observa en las galaxias espirales de gran diseflo, o a la transformacién completa de
las formas bésicas de las mismas.

En 1977, Toomre [6] avanzé la hipétesis de que las galaxias elipticas pudieron
formarse mediante la fusién de dos galaxias espirales, o de multiples encuentros. Desde
entonces se ha incrementado la cantidad de evidencia observacional y tedrica que
apoya la Hipétesis de Toomre [9, 30, 31, 32, 7], aunque algunos problemas permanecen
sin resolver [5].

En la Figura 3.10 se muestra un ejemplo cldsico de una fusién de galaxias en
curso, y galaxias en distintos estadios de una fusién. En la Figura 3.11 se presenta
una secuencia temporal de la fusién de dos galaxias espirales realizada mediante una
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Figura 3.11. Simulacién por computadora de la fusion de dos
galaxias espirales. La simulacién fue realizada por Dubinski.  Fuente:
hittp:/ /www.cita.utoronto.ca/~ dubinski

simulacién por computadora.

Como se observa, las fusiones de galaxias espirales conducen a sistemas estelares
que se asemejan mucho a las galaxias elipticas. Ademds de reproducir su apariencia,
las fusiones de galaxias deben ser capaces de reproducir su cinemética, la propiedades
de las poblaciones estelares y las correlaciones que se observan para poder avalar este
mecanismo de formacién de elipticas.

En esta Tesis se realizan una serie de simulaciones por computadora y se concentra
en estudiar la factibilidad de reproducir la fuerte correlacién mostrada por el Plano
Fundamental.



Capitulo 4

Simulaciones de N-cuerpos

4.1. Introduccion

En este capitulo describimos algunos detalles sobre la construccién numérica de las
galaxias a participar en las simulaciones de N-cuerpos que se realizaron para estudiar
las propiedades de los remanentes de fusiones, en relacién al plano fundamental [12,
13, 14, 33, 34, 15, 35].

4.2. Propiedades de las Galaxias

En estudios previos sobre la formacién de remanentes de galaxias espirales (36, 17,
18] se han construido galaxias con propiedades desligadas de un escenario cosmolégico.
Las propiedades de los discos, halos oscuros o bulbos han sido tomadas un tanto de
manera arbitraria, considerando solo cierta consistencia con las observaciones.

En esta Tesis las propiedades de los discos y halos se obtuvieron de tal manera
que satisfacen el modelo cosmolégico de formacién de espirales de Mao, Mo y White
(MMW) [19]; descrito brevemente en §2, y se siguid el procedimiento utilizado por
Shen, Mao, Shu (SMS) [20].

Este modelo de MMW, sin la inclusién de bulbos, conduce a una relacién de
Tully-Fisher (TF) consistente con las observaciones. Se ha construido un ensemble de
propiedades de galaxias de disco consistentes con la relaciéon TF.

Coomo se describié en el Capftulo 2, el modelo MMW requiere de 5 pardmetros
para determinar de manera completa las propiedades de una galaxia. Estos son la
fraccién de momento angular del disco a la del halo, j4, la correspondiente fraccién
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de masa, my, €l pardmetro de espin del halo, A, su concentracién, c, y el valor de la
velocidad en la curva de rotacién V..

La eleccién de estos 5 pardmetros se hace motivada por los resultados de
simulaciones cosmolégicas donde se encuentran distribuciones para dichos valores y
que resultan en galaxias de disco consistentes con la relacién TF. Para generar el
ensemble de propiedades se procedié de la siguiente manera; siguiendo a SMS.

Se generé un nimero aleatorio, y utilizando las distribuciones encontradas en
simulaciones cosmoldgicas, se encontré un conjunto de valores {Ve, mg, jg, A, c}. Para
determinar completamente las propiedades de las galaxias se requiere establecer un
“redshift” al cual se asume que los discos se formaron. Se ha tomado un valor de z =1
para lo anterior, en base a consideraciones de cardcter cosmoldgico [1]. La relacién de
TF construida de esta manera se muestra en la Figura 4.1, donde se han hecho dos
ensembles: uno en la época actual (z =0) y el otro a z = 1.

La lfnea indicada en la Figura 4.1 corresponde a la relacién de TF observada
para galaxias espirales cercanas (¢ ~ 0). Observacionalmente se encuentra que la
“pendiente” de la relacién Tully-Fisher se mantiene a redshifts cercanos, y un tanto a
2z > 1 con distinto valor de la ordenada en el origen. Esto también es reproducido por
el modelo de MMW en combinacién con resultados de simulaciones cosmoldgicas.

4.2.1. Modelo Numérico

Los valores provistos por el esquema tedrico anterior conducen a propiedades
caracteristicas de los discos y halos de las galaxias que se utilizardn. Los modelos
numéricos de galaxias consisten de un disco y un componente oscuro (§2).

El disco tiene un perfil axisimétrico del tipo

My )
pp(R,2z) = R, exp(—R/Rgy)sech(z/zq) (4.1)

donde R, y zq4 son las escalas radial y vertical del disco, respectivamente. Los valores
para z4 fueron tomados aleatoriamente entre (0.1 — 0.2) Ry que es consistente con lo
que se encuentra observacionalmente.

El halo oscuro tiene un perfil NFW [24], pero con un truncamiento exponencial,
dado por
Mgay

PH(T)zm

exp [—({; n q>2] (42)

siendo ,
exp(g®)

o= mqexp(q®)Erfe(q) + exp(a2)Ei(e?) /2 — 1

«
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construidas con modelo de MMW, y las distribuciones de los pardmetros requeridos
que se obtienen en simulaciones cosmolégicas (SMS).

donde Erfc(x) es la funcién error complementaria y E1(z) la integral exponencial, 75
y rg son el radio de escala y virial del halo, ¢ = 1/q = rg/rs la concentracién del
halo, y My su masa total.

Las velocidades de las particulas son obtenidas con el procedimiento indicado
por Hernquist [37], que se basa en resolver las ecuaciones de Jeans para obtener la
dispersién de velocidades, o, local de la particulas. A partir de o y suponiendo una
distribucién Maxwelliana, podemos obtener las componentes de velocidad de una
particula dada. Sélo discos que satisfacen el criterio de estabilidad de Efstathiou,
Lake & Negroponte [38] fueron utilizados, esto para evitar en buena medida que los
discos se destruyan.

En la Tabla 4.1 se listan las propiedades de 20 modelos de galaxias generadas
aleatoriamente, agrupadas en pares; los cuales corresponderdn a una fusién. La
columna (1) es identificador de la fusién, (2) la masa del halo, (3) su radio, (4)
el pardmetro de espin, (5) la fraccién j, (6) la concentracién del halo, (7) la masa del
disco, (8) y (9) son la escala radial y vertical del disco, respectivamente.
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Tabla 4.1. Propiedades de las Galaxias Iniciales

Fusion Propiedades del Halo Propiedades del Disco

My Tooo A J c My Ry 2q
[Mo) [kpc] [Mo]  [kpe] [kpc]
MO1 | 4.02 x 10T 104.3 0.063 0.041 7.63 |2.11x 10" 24 0.39
1.95 x 1012 152.3 0.056 0.068 3.84 | 7.78 x 10'° 5.7 047
M02 | 1.39 x 10T 73.3 0.021 0.052 894 448x10° 1.2 0.12
6.45 x 101 56.7 0.028 0.033 6.61| 1.56 x10° 1.3 0.13
M03 | 8.65 x 100 62.6 0.078 0.033 11.12 ] 3.62x10% 1.7 0.20
4.64 % 10°  50.8 0.031 0.043 12.38| 1.72x10° 0.7 0.12
MO04 |236x 10T 874 0.036 0.029 9.17| 864x10° 1.1 0.19
1.75 x 1011 79.2 0.048 0.054 529 | 6.77 x 10° 3.3  0.58
MO5 | 5.42 x 10° 535 0.053 0.114 1595 | 482x10° 1.2 0.19
6.02 x 101° 554 0.034 0.077 12.05 | 3.44x10° 1.0 0.14
M06 | 7.49 x 10  59.6 0.098 0.059 7.91| 511x10° 25 0.35
6.68 x 101  57.4 0.078 0.043 13.32| 2.93x10° 19 0.23
MO7 | 4.88x 100 51.7 0.074 0.064 11.02 | 3.31x10° 1.5 0.25
0.48 x 101°  64.5 0.047 0.103 11.79 | 6.98 x 10° 1.6 0.31
M08 19.77 x 100 65.2 0.032 0.034 6.56 | 2.39x10° 1.7 0.20
1.02x 10 66.1 0.023 0.012 7.80| 1.31x10° 0.9 0.12
M09 | 8.11x 100 61.2 0.099 0.142 10.87 | 7.22x10° 4.6 0.73
8.33 x 101 61.8 0.122 0.095 10.01 | 7.15x 10° 3.9 0.56
M10 | 4.74 x 1017 110.3 0.112 0.106 11.39 [4.16 x 10" 6.6  1.29
6.99 x 101 58.3 0.071 0.035 9.94| 2.88x10° 1.6 0.19

En la Figura 4.2 se muestra la realizacién
primera de la fusién M01-, construida como se indicé anteriormente. Se ha incluido

solamente un disco y el halo oscuro.

Como se observa, el disco es bastante delgado y es apreciable el decaimiento de la
densidad con su distancia del centro. El ndmero de particulas utilizadas en el disco
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azarosa de una galaxia de disco -la

son aproximadamente 20,000 y en el halo 80,000 para cada galaxia construida.

4.3.

4.3.1.

El rango de pardmetros disponibles para el estudio de encuentros entre pares
de galaxias de disco es muy amplio, ya que se requiere, por ejemplo, muestrear los

Condiciones Iniciales

Condiciones Iniciales y Experimentos
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100

Figura 4.2. Vistas en los planos XY (arriba) y X Z (abajo) de una galaxia numérica.
Nétese el cambio de escala en cada una de las proyecciones. Los puntos azules (claros)
corresponden al disco mientras que los negros al halo oscuro.
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angulos del espin de cada galaxia con respecto al plano orbital, y diferentes energfas
del encuentro, ademds de los pardmetros de estructura de cada galaxia.

En este trabajo sélo se han considerado encuentros entre galaxias con energfa or-
bital cero; es decir, encuentros parabdlicos. En estudios de simulaciones cosmolégicas
se encuentra que este tipo de érbitas son las més propensas a producir fusiones [4].
Por otro lado, en el mismo tipo de estudios se ha encontrado que los pericentros de
dichos encuentros se encuentran en un rango de R, € (5, 20)kpc.

En las simulaciones realizadas se muestrearon aleatoriamente valores de R, en
el rango anterior y los dngulos del momento angular intrinseco de las galaxias, con
respecto al plano orbital, fueron también obtenidos aleatoriamente.

En la Figura 4.3 se muestra una condicién inicial generada para las fusiones. Se
ha indicado con una linea continua la trayectoria que seguirfan dos cuerpos de masas
equivalentes a las galaxias en la aproximacién de particula puntual. Como se observa,
en tal caso, la érbita deberia ser parabdlica.

Sin embargo, al ser las galaxias cuerpos no rigidos, sino capaces de absorber energia
y momento angular de su érbita, la trayectoria que siguen realmente las galaxias no
es la del problema de dos—cuerpos. No obstante, el paso por el pericentro resulta ser
muy similar al calculado a partir el problema de 2-cuerpos.

4.3.2. Cébdigo de N-cuerpos

El cédigo numérico utilizado para realizar las simulaciones fue GADGET!, un cédigo
tipo &rbol realizado para cémputo en paralelo, y disponible libremente. Se utilizé un
pardmetro de suavizamiento de las particulas luminosas de €5 = 35pc y uno de €, =
350pc para las particulas oscuras.

El ntmero de partfculas en las simulaciones es de & 10°, dependiendo de la razén
de masa de los discos a sus halos respectivos. En principio se traté de que dicha razén
fuera lo menos discrepante para evitar efectos espurios de relajamiento entre ambas
especies de particulas.

Las simulaciones se llevaron a cabo utilizando el cédigo numérico GADGET [39]
en el cluster de PCs del Instituto de Astronomia (UNAM-Ensenada) [40]. Se obtuvo
una conservacién de energfa < 0.3% en todas las simulaciones. El tiempo de CPU
por simulacién realizada fue de aproximadamente 10 dias.

http://www.mpa-garching.mpg.de/gadget/right.html
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Figura 4.3. Una configuracién de las condiciones iniciales del encuentro entre dos
galaxias de disco. Se ha indicado con linea continua la trayectoria que seguirfa cada
galaxias si fueran cuerpos rigidos; problema de 2-cuerpos o de Kepler.
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Capitulo 5

Resultados y Discusion

En este Capitulo se presentan los resultados obtenidos del andlisis de los
remanentes de fusiones de galaxias de disco. Primeramente se presentan algunos
ejemplos de los perfiles de “brillo” superficial obtenidos. En segundo término,
se presentan los resultados concernientes al plano fundamental de las elipticas.
Asimismo, se realiza la discusién de los resultados obtenidos.

5.1. Secuencia Temporal de una Fusién

En la Figura 5.1 se muestran varios cuadros de la evolucién temporal de la fusién
de galaxias de disco M09. Se observan en el desarrollo de esta simulacién como
primeramente se generan grandes colas de marea. El tamaifio de la cola de marea
en esta simulacién es bastante grande 2 100 kpc.

Asimismo, se observan estructuras similares a las llamadas “shells” en imagenes
profundas de galaxias E (§3). Esto muestra que no sélo con acrecién de satélites
por una galaxia E grande se pueden formar cascarones de materia, sino también en
fusiones entre galaxias de tamafio similar.

También se logran apreciar pequefios grumos de materia en las colas, las cuales
pudieran indicar la formacién de galaxias enanas; una idea que es actualmente
discutida.

En general, los remanentes obtenidos muestran las caracteristicas generales
encontrados en otros estudios de fusiones entre galaxias espirales [30, 31, 7, 36].
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Figura 5.1. Evolucién temporal de la fusién de galaxias M09. El tiempo
adimensional est4 indicado en cada cuadro. La razén de masas de los progenitores
en el encuentro es aproximadamente 1:3. La unidad de tiempo en esta figura es de
1.3 x 10% afios. El tiempo total de la simulacién es ~ 8 Gyr.
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5.2. Perfiles de Densidad Superficial

Se realizaron ajustes de un perfil de Sérsic [29, 41] a los remanentes de las fusiones,
al igual que a sus curvas de crecimiento My (R). Las funciones ajustadas fueron el
perfil

I(R) = Ipe YR/RI™ (5.1)
y la curva de crecimiento
2
Mi(R) = IoRgzg—fy(Qn, bal/m) (5.2)

siendo = R/R., y 7 la funcién gamma incompleta. Recuérdese que para el caso de
un perfil de de Vaucouleurs tenemos que n = 4. El proceso de ajuste fue realizado por
minimos cuadrados no-lineales, utilizando el procedimiento de Levenberg-Marquardt
[42].

Antes de realizar el proceso de ajuste, los remanentes se colocaron en su centro y se
eliminé cualquier movimiento sistemético. La determinacién del centro del remanente
se basé en la identificacién del 1% de las particulas més ligadas, y tomando el centro
de masa de estas particulas.

Una vez centrados los remanentes se procedié a calcular la densidad superficial en
anillos concéntricos, espaciados logaritmicamente en radio. Se hicieron varias pruebas
tales que los pardmetros ajustados no dependieran significativamente del ntimero de
anillos. Se encontré que un niimero de “bins” de 15 generaba un perfil menos ruidoso
y el nimero de particulas era del orden de 1000.

Se consideré también el calculo del perfil desde la resolucién numérica de las
simulaciones ¢ = 100pc, y desde otro punto mds externo ¢ = 300pc para ver
los posibles efectos que el intervalo de ajuste tiene en los pardmetros del plano
fundamental.

Oada remanente fue “observado” en 100 proyecciones aleatorias, y a cada una se
le ajustaron las funciones indicadas arriba. Esto para obtener una mejor estadistica
de los valores medios de los pardmetros ajustados, y simular un poco el proceso

bl
de observacién: donde las galaxias elfpticas no son usualmente vistas con sus ejes
H
principales orientados en nuestra direccion. Los valores medios obtenidos son los
utilizados para calcular el PF.

En las Figuras 5.2 y 5.3 se muestran proyecciones de dos de los remanentes
obtenidos (M02 y MO05), el perfil de densidad superficial ¥ en “magnitudes” [u(r) =
—2.5log I(R)], y los pardmetros del ajuste del perfil de Sérsic. En la parte inferior de
estas figuras se muestra la diferencia en 4 entre el valor de la densidad superficial
calculada I(R) y el ajuste realizado. También se indica el radio medio de masa
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Figura 5.2. Resultados del ajuste de un perfil de Sérsic para el remanente
(“merger”) M02. Se muestran los valores resultantes del ajuste, asi como la
proyeccién del remanente luminoso.

calculado directamente de las simulaciones Rsg, asi como el radio que contiene el
95 % de la masa luminosa proyectada.

Como se observa, los perfiles de Sérsic proveen de una buena representacion a la
distribucién de materia luminosa en los remanentes numeéricos. Esto es consistente
con lo encontrado en estudios observacionales [43, 44]. Ademés, se encuentran indices
de Sérsic n similares a los observados.
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Figura 5.3. Similar a la Figura 5.2 pero para el remanente M05.

También se analizé el caso de un ajuste de una ley R'/* a los remanentes, pero en
general se encontré que no representaban adecuadamente la distribucién de materia.
Esto, particularmente en las regiones internas o que tenfan un distribucién més
aplanada que la esperada de un perfil R4,
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5.3. Plano Fundamental Tedrico

La cantidad adicional para determinar el plano fundamental (PF) de las elipticas
es la dispersién de velocidades central, gg. Con las cantidades fotométricas y og se
construye el PF

log R, = alogop + blogl. +cte — Rex 0315 . (5.3)
En la préctica astronémica esta cantidad se determina dentro de una apertura

de radio R./8 [14, 15]. Asi pues, la regién donde se obtiene oo depende del valor Re
encontrado del ajuste. La dispersién de velocidades central fue calculada mediante

N
1
— JR— — 2
0= 1|71 ZXW ) (5.4)
donde V; es la velocidad a lo largo de la visual de la i-ésima particula y (V) la velocidad
media. La suma es realizada para todas las particulas dentro de un radio proyectado

R./8.

Una vez determinados los pardmetros del PF {R,, I, 00} se hace un ajuste de un
plano en el espacio logarftmico como el indicado en (5.3). Para llevar a cabo este ajuste
se procedié de dos manera, para poder comparar con los resultados observacionales:

1. Ajuste por el método cldsico de minfmos cuadrados [42] a una funcién del tipo:
7 = aX + bY + c. Que se suele denominar en la literatura relacionada con el
PF como el método directo (“Direct Fit”, en inglés).

9. Minimizando la distancia ortogonal de los puntos al plano buscado. Este es
el método llamado de regresién de la distancia ortogonal; en la literatura
pertinente sélo se le denomina ortogonal (“Orthogonal Fit”, en inglés) [14].

En la Figura 5.4 se muestran los valores obtenidos de los ajustes realizados y los
determinados observacionalmente por [15]. Las notaciones son como sigue: S indica
el ajuste de un perfil de Sérsic, Sgo se refiere al uso de la curva de crecimiento, R4
a un perfil de de Vacouleursy Rgé al de su curva de crecimiento. Los datos indicados
como SDSS corresponden a los de Bernardi et al. [15], en tres longitudes de onda
observadas. Estos autores obtienen

Re o< o 1707 (5.5)

Los paneles de la izquierda corresponden a un ajuste ortogonal y los de la derecha a
uno directo al plano (5.3).
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Figura 5.4. Exponentes a y b para el plano fundamental (5.3) obtenidos mediante
ajustes ortogonal (izquierda) y directo (derecha) a los remanentes de las fusiones en
las simulaciones. También se indican los valores observados por Bernardi et al. [15].
Distintos simbolos son utilizados para indicar el punto espacial inicial en el ajuste.

En la Figura 5.5 se muestra una representacién bi-dimensional del PF
log R, = a(logop + 0.201,) (5.6)

como se suele hacer en algunos trabajos [12, 13, 14, 34, 15, 35]. El valor obtenido
por Bernardi et al. [15] para ag es de 1.49, mientras que utilizando una base de
datos de Bender et al. (1992) se obtiene ap = 1.36. El valor esperado de acuerdo al
teorema del virial, y presuponiendo escalamientos lineales entre las cantidades tedricas
y observacionales (homologia), es oy = 2. Para los remanentes de las simulaciones
consideradas aqui, se obtiene «a,, = 1.48. Estos valores son utilizando el método
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Figura 5.5. Representacién bi-dimensional del PF (ecuacién 5.6). Los cuadros
s6lidos coresponden a los valores medios obtenidos para los remanentes numéricos.
Los simbolos abiertos corresponden a los datos observados por Bender et al. (1992);
que incluyen galaxias elipticas enanas (dEs), intermedias (iEs), y gigantes (gEs).
Los valores de la pendiente o estdn indicados para los distintos conjuntos. La linea
punteada corresponde a la pendiente esperada del teorema del virial y homologfa. Las
dos lineas continuas corresponden a lo reportado por Bernardi et al [15] (am = 1.49)
y a los remanentes numéricos (@, = 1.48). Los datos de los remanentes han sido
desplazados una cantidad arbitraria para hacerlos coincidir.

directo de ajuste a la ecuacién (5.3). Los valores resultantes de las simulaciones
han sido desplazados una constante arbitraria en el plano logaritmico para hacerlos
coincidir visualmente con los observados.

De los resultados mostrado en las Figuras 5.4 y 5.5 se observa que los remanentes
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de fusiones de galaxias de disco son capaces de reproducir los escalamientos observados
en galaxias elipticas. Esto incluso suponiendo una razén masa-luminosidad constante.

Es decir, los resultados obtenidos aquf sugieren que no existe una dependencia del
tipo indicado en la ecuacién (3.10) (M/L o« M®?), o que su dependencia es menos
importante. En parte, esto es consistente con lo sugerido por Trujillo et al. [35] de
una dependencia pequeiia con la luminosidad de M/L para explicar el PF.

Es probable que no exista homologia entre los valores fisicos que corresponden
al teorema del virial (Ry, M,V) y los determinados en observaciones (R., My, o).
Esto hace que tanto los remanentes de fusiones, como las observaciones de galaxias
elfpticas, no coincidan con una aplicacién sencilla (lineal) del teorema del virial a
cantidades observacionales.

Se considera que la buena concordancia de los resultados de las simulaciones
realizadas con el PF observado proviene de los modelos més realistas utilizados en
esta Tesis para las galaxias espirales, y que satisfacen la restriccién impuesta por la
relacién Tully-Fisher.



Capitulo 6

Conclusiones

En esta Tesis se han construido una serie de modelos numéricos de galaxias
espirales que satisfacen la restriccién impuesta por la relacién de Tully-Fisher.
Para esto se utilizé el modelo de formacién de discos de Mo, Mao & White [19]
y el procedimiento delineado por Shen, Mo & Shu [20]. Estos modelos tienen la
caracterfstica de estar motivados por consideraciones cosmoldgicas.

Se realizaron 10 experimentos numéricos de fusiones entre galaxias de disco. A
los remanentes de las fusiones se les ajustaron perfiles similares a los utilizados en
observaciones [29, 43], y se construyé un Plano Fundamental andlogo al observado
[12, 13, 15]. Las conclusiones de esta Tesis son las siguientes:

1. Los remanentes de fusiones de galaxias de disco, que satisfacen inicialmente
una relacién de Tully-Fisher, arrojan un PF consistente con las observaciones.
La hipétesis de Toomre [6] encuentra un apoyo adicional con los resultados
obtenidos en este trabajo.

2. No parece requerirse una dependencia de la razén masa-luminosidad de las
galaxias con su masa o luminosidad para explicar el PF.

3. Factores como la no-homologia en los remanentes o en galaxias elipticas parecen
ser los responsables de obtener un PF distinto al esperado de una aplicacion
directa del teorema del virial.

Dadas las limitaciones de los modelos utilizados en este trabajo, es importante
considerar en un futuro los efectos que tendrian el incluir un bulbo en los modelos,
y una componente gaseosa, en el PF. Esto constituye una posible linea futura de
investigacion.
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