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Resumen

Las galaxias son sistemas complejos formados por estrellas, gas, polvo y
materia oscura que interactian entre si y que estan ligados gravitacional-
mente. Entre las componentes estelares principales presentes en las galaxias
disco se encuentran el disco propiamente dicho, el bulbo central y el halo es-
telar. Ademas, de estas tres componentes fundamentales, aproximadamente
la mitad de las galaxias disco del Universo local presentan una barra central.
Esta componente juega un papel fundamental en la evolucién secular de la
galaxia como un todo.

En esta tesis, estudiamos la formacion y evolucién de barras en gala-
xias disco mediante la utilizacién de simulaciones numéricas de N-cuerpos e
hidrodinamicas en el modelo cosmologico ACDM. En la primera parte nos
enfocamos en el estudio de la formacién y evolucion de una galaxia barrada
individual. Esta galaxia posee una barra estelar interna, coplanar con el disco
estelar, formada por estrellas viejas. Sorprendentemente, encontramos que la
barra rota en sentido opuesto a la rotacién de las estrellas del disco estelar
en consonancia con resultados observacionales que muestran que numerosas
galaxias poseen este tipo de componentes contra-rotantes. Trazamos la evo-
lucion temporal de las particulas estelares de la barra hasta el tiempo en el
cual adquirieron su momento angular. Mediante la teoria de torques de ma-
rea demostramos que la barra contra-rotante se origina debido a la acrecion
de material bariénico proveniente de dos filamentos diferentes que producen
torques opuestos sobre la protogalaxia.

En la segunda parte nos enfocamos en la formacién y evolucién de un
conjunto de galaxias barradas simuladas en un volumen considerable del
Universo. A partir de esta muestra estadisticamente significativa de galaxias
disco con masas estelares similares a la Via Lactea realizamos un estudio de
las propiedades intrinsecas y dindmicas. Proponemos un criterio para predecir
la formacién de barras en galaxias disco a partir de una extension del criterio
propuesto originalmente por ( ). Ademads, analizamos
los efectos que produce la formacion de las barras en la evolucién secular de
la galaxia enfocandonos en la transferencia del momento angular del disco
hacia el halo de materia oscura.
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Abstract

Disc galaxies are complex systems formed by stars, gas, dust and dark
matter, gravitationally bound that interact between each other. The main
stellar components of a disc galaxy are the disc, the central bulge and the
stellar halo. Approximately half of the disc galaxy of the present day Uni-
verse, have a stellar bar located in the central region. Several studies believe
that this triaxial structure plays a major role in the secular evolution of the
galaxy. In this thesis, we study the formation and evolution of bars in disc
galaxies using N-body hydrodynamical simulations in the ACDM model of
cosmology.

In the first part of this thesis, we focus on the formation and evolution of
one disc galaxy with a central old bar coplanar with the disc. Interestingly,
we find that this bar rotate in the opposite direction respect of the disc of
the galaxy. This is consistent with observational results showing that many
galaxies have this kind of counter-rotating components in disc galaxies. Using
tidal torque theory at the moment of turnaround (when the angular momen-
tum is acquired) we show that the counter-rotating bar originate from the
accretion of the baryonic material from two different filaments. Each filament
produces oppossite torques on the protogalaxy.

In the second part, we focus on the formation and evolution of a sample
of simulated barred galaxies located in a considerable large volume of the
Universe. From this statistically significant sample of disk galaxies with ste-
llar masses similar to the Milky way, we study of the dynamical and intrinsic
properties. We analyse the disc instability criterion originally proposed by

( ). In addition, we analyse the effects produced by the
formation of a bar in the secular evolution of disc galaxies focusing on the
transference of the angular momentum from the disc to the dark matter halo.
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Capitulo 1

Introduccion

1.1. El descubrimiento de las galaxias

Las galaxias son sistemas autogravitantes complejos formados principal-
mente por estrellas, gas, polvo y materia oscura. Su descubrimiento se remon-
ta hacia fines del siglo XVIII, cuando Charles Messier publicé, en 1781 un
catalogo compuesto por 103 objetos astronémicos que el mismo denominé co-
mo catalogo de nebulosas y ciimulos de estrellas. Este resulté catalogo ser una
coleccion de objetos astronémicos de naturaleza muy diferente tales como ne-
bulosas, cimulos de estrellas abiertos y globulares y galaxias. Posteriormente
diversos astronomos, tales como Herschel en 1864 y Dreyer en 1888, continua-
ron con la busqueda y catalogaciéon de objetos astronémicos. Sin embargo,
la verdadera naturaleza de estas nebulosas era desconocida en el sentido que
no era claro si se trataban de objetos cercanos que pertenecian a nuestra
Galaxia, la Via Lactea, o de otras galaxias externas.

En 1920, se intent6 dilucidar este acertijo mediante un debate cientifico,
que se dio en llamar el “Gran Debate”, entre dos de los astronomos mas
influyentes de la época: Harlow Shapley y Heber Curtis. Shapley argumen-
taba, desde un punto de vista tradicional, que estos objetos eran nubes de
gas dentro de la Via Lactea, mientras que Curtis defendia la idea nueva y
revolucionaria de Universos islas separados a grandes distancias donde la Via
Lactea era una de muchas otras. Este debate fue inconcluso ya que ambos
presentaban argumentos a favor y en contra de una y otra posicién. La verda-
dera naturaleza de estos objetos fue revelada en 1925 cuando Edwin Hubble
publicé sus resultados acerca de la distancia de estos objetos utilizando es-
trellas variables Cefeidas. Durante la década de 1930, imégenes fotograficas
de calidad permitieron clasificar a las galaxias de acuerdo a su morfologia en
lo que se conoce hoy como la secuencia de Hubble (ver seccién siguiente).
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A partir de entonces la astronomia ha hecho progresos impresionantes en
la busqueda de galaxias en el cielo. Utilizando imagenes con CCD y espec-
troscopia de alta calidad, millones de galaxias de diversas formas y tamanos
fueron descubiertas. Hoy en dia existen grandes relevamientos tales como el
two-degree Field Galaxy Redshift Survey (2dFGRS; ( )y
el Sloan Digital Sky Survey (SDSS; ( ), disefiados para en-
contrar y medir propiedades de miles de galaxias con morfologias diferentes
existentes en el Universo.

1.2. Clasificacion morfoldgica de las galaxias

Los catalogos y relevamientos de galaxias han mostrado la existencia de
una diversidad de morfologias de galaxias. En 1936, Hubble fue el primero en
introducir un esquema de clasificacién morfolégica que las divide fundamen-
talmente en dos categorias: elipticas y espirales (ver Fig. 1.1). Las elipticas
son galaxias de forma esferoidal, con poco gas y polvo, compuestas princi-
palmente por estrellas viejas, de color rojo y baja tasa de formacion estelar.
Se dividen en base a su forma aparente en subclases que van desde EO para
elipticas esféricas a E7 para elipticas aplanadas. Por el contrario, las espirales
son galaxias de forma discoidal con mucho gas y polvo, compuestas princi-
palmente por estrellas jovenes, de color azul y alta tasa de formacion estelar.
Las galaxias espirales se dividen a su vez en dos categorias dependiendo de
si sus imégenes revelan una componente estelar barrada o no: galaxias con
barra o SB y galaxias sin barra o S. Diversos estudios observacionales mues-
tran que aproximadamente el 50 % de las galaxias disco poseen barras (

, : , : , ). Las ba-
rras no son la tinica componente estelar que constituye una galaxia espiral.
Una galaxia espiral tipica consiste principalmente en tres componentes prin-
cipales: un bulbo central similar a una galaxia eliptica, rodeado por un disco
plano y un halo estelar externo y poco denso. El disco estd compuesto por
grandes cantidades de gas, polvo y estrellas jévenes soportadas por rotacion
en 6rbitas cuasi-circulares. El bulbo y el halo estan compuestos por estrellas
viejas soportadas por dispersion de velocidades y con poco contenido de gas
y polvo. Al igual que las elipticas, las espirales estdn dividas en subclases de
acuerdo a las propiedades de los brazos espirales. Las espirales Sa (o de tipo
temprano) poseen brazos espirales muy arremolinados y poco definidos mien-
tras que las Sc (o de tipo tardio) poseen poseen brazos més abiertos y mejor
definidos. Asimismo, las galaxias Sa poseen bulbos centrales mas grandes y
masivos que las Sc siendo la proporcion de masa del bulbo respecto del disco
de aproximadamente 0.3 para las Sa y 0.05 para las Sc.
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Edwin Hubble's
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EO E3 E5 E7
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Figura 1.1: Esquema de la clasificacién morfologica de galaxias de Edwin

Hubble. Crédito de la imagen: NASA & ESA.

Cabe mencionar que existe una categoria adicional en la clasificaciéon mor-
folégica de Hubble que se considera como de transicion entre las elipticas y
las espirales: las lenticulares o SO. Poseen un bulbo central grande y masivo y
un disco sin brazos espirales. Una cuarta categoria, llamada galaxias irregu-
lares incluye a galaxias que poseen una morfologia sin simetrias obvias y que
por lo tanto no pueden ser incluidas en las categorias anteriores. Las Nubes
de Magallanes (galaxias satélites de la Via Lactea) son el ejemplo tipico de
irregulares, son generalmente pequenas con una gran cantidad de gas y polvo
y formadoras de estrellas.

Luego de la clasificacién de Hubble y debido a que muchas galaxias presen-
taban dificultades a la hora de asignarlas a un tipo morfoldgico, se realizaron
refinamientos de la secuencia, por otros autores tales como
( ). Se introdujeron tipos intermedios a los ya existentes y se tuvo en cuen-
ta la presencia de componentes estelares en forma de anillo interno. Ademés
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las galaxias imposibles de clasificar debido a que poseen una morfologia ex-
trana y muy perturbada se las denominan Peculiares (Pec). En los ltimos
anos se ha involucrado al publico en general para la clasificacion de millo-
nes de galaxias extraidas del relevamiento SSDS, en un programa llamado
“Galaxy Zoo” (www.galaxyzoo.org).

La mayoria (~ 70 %) de las galaxias en el Universo local (regiones cer-
canas a la Via Léctea) son clasificadas como espirales. Poseen masas en un
rango relativamente estrecho que van de 10°Mg a 10'2M,. mientras que las
elipticas poseen un rango mucho mas amplio que va desde las enanas con
masas del orden de 10° M, hasta las gigantes con masas de 10'® M. Entre
sus caracteristicas mas sobresalientes de las espirales podemos mencionar que
tienen luminosidades de 10% L, a 101 L, didmetros de 5 a 100 kpe, velocida-
des de rotacién de entre 200 y 300 km s~! y longitudes de escala exponencial
R, de aproximadamente 4 kpc.

1.3. Galaxias disco barradas

Las barras son estructuras estelares triaxiales que se encuentran en las
regiones centrales del plano del disco de las galaxias espirales. Estas barras
rotan alrededor del centro de la galaxia con velocidades de rotacién que suelen
ser menores o a lo sumo iguales a la velocidad de rotacién de las estrellas
del disco ( , : , ). Aproximadamente
la mitad de las galaxias disco en el Universo local poseen barras (

). Es muy probable que nuestra propia galaxia, la Via Lactea (Fig. 1.2),
posea una barra central, aunque la deteccién con certeza de la misma sea mas
complicada que en galaxias externas. Esta dificultad radica en que el sistema
solar esta localizado en el plano del disco de la Galaxia y las barras son
mucho mas facilmente detectables en galaxias vistas de frente que de canto.
Ademas el polvo localizado en el plano del disco galdctico oscurece la vision
en las regiones centrales dificultando aun mas las deteccién de la misma.
No obstante, diversos estudios observacionales en radio y en el infrarrojo han
determinado que la Via Lactea posee una barra central con un semieje mayor
de aproximadamente Ry, ~ 3.5 - 5 kpc ( : : , :

, : , ), estaria inclinada respecto de
nuestra linea de la visual en un angulo aproximado de @ =~ 25°- 35°y posee
una frecuencia angular de Q. 40 - 50 km s™! kpe™! ( ,

; Fux, 1999).

Como vimos en la seccién anterior (secién 1.2), la clasificacion de Hubble
divide a las galaxias espirales en barradas (SB) y no barradas (S). A su vez,
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Figura 1.2: Imagen del centro de la Via generada a partir de datos extraidos
de la base de datos del 2MASS (Huchra et al,; 2012) en tres longitudes de
onda en el infrarrojo. En estas longitudes de onda el polvo no interfiere en
gran medida y es posible apreciar la forma cuadrada del nicleo de la Via
Léctea. Esto es una prueba de la existencia de una estructura barrada en las
regiones centrales de la Galaxia.

las barradas, se dividen en dos subclases distintas: la primera subclase se
denomina SB(s) y son galaxias barradas en las que los brazos espirales nacen
de los extremos de la barra. Ejemplos de este tipo de galaxias son NGC 1300
(panel superior de la Fig. 1.3), NGC 5194 o NGC 1365 entre otras. La segunda
subclase se denomina SB(r) y son galaxias que poseen un anillo de gas y
estrellas que rodea a la barra, es decir que tiene un radio similar al semieje
mayor de la barra. En estos casos, los brazos espirales nacen en algin lugar
del anillo. Ejemplos de este tipo de galaxias son NGC 2523 (panel inferior
de la Fig. 1.3), NGC 1512 o NGC 3351. Ademas, algunas galaxias barradas
presentan un anillo externo con un radio mayor al doble de la longitud del
semieje mayor de la barra como en el caso de la galaxia NGC 1291 (Fig. 1.4).
Las galaxias SB(s) y SB(r) presentan diferencias sistemédticas en varias de sus
propiedades (Sanders & Tubbs, 1980), siendo las SB(s) galaxias con barra
méas débil y rapida que las SB(r). Ademas, las SB(s), usualmente presentan
una franja de polvo que se distribuye a lo largo del semieje mayor de la barra,
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Figura 1.3: Imédgenes fotométricas que contrasta los tipos morfolégicos SB(s)
y SB(r). El panel superior muestra la galaxia NGC 1300 del tipo SB(s). Esta
galaxia presenta dos brazos espirales que comienzan en los extremos de la ba-
rra. La NGC 2523 (panel inferior) del tipo SB(s) muestra varios brazos espira-
les que nacen, no necesariamente de los extremos de la barra, partir de un ani-
llo estelar que rodea a la barra. NGC 1300 fue extraida de HST/NASA /ESA.
NGC 2523 fue extraida de Adam Block (NOAO/AURA/NSF).

mientras que en las SB(r) rara vez se observa cantidades apreciables de polvo.
El tamano caracteristico de una barra puede ser determinado a través
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Figura 1.4: Imagen fotométrica de la galaxia barrada NGC 1291. Esta galaxia
posee un anillo externo con un radio aproximado de dos veces el semieje mayor
de la barra. Imagen extraida de ( ).

de la medicién de los ejes principales de su tensor de forma. La razén entre
los ejes contenidos en el plano del disco suele variar de 2.5:1 a 5:1. El eje
perpendicular al disco es mas dificil de determinar debido a que es dificil
identificar barras en galaxias observadas de canto. El eje mayor de una barra
es siempre menor que el diametro de la galaxia que la hospeda y, en general,
existe una correlacién entre el largo de este eje y el tipo morfolégico de la
galaxia. Las barras suelen ser més cortas en galaxias de tipo SBc (tipo tardio)
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que el las SBa (tipo temprano). En unidades del tamano caracteristico de

la galaxia se tiene que Rpy/T25 ~ 0.2 a 0.3 para las tardias mientras que

Rpar /725 ~ 0.3 2 0.6 para las tempranas, donde Ry, es la longitud del semieje

mayor de la barra y ro5 es el radio en el que el brillo superficial de la galaxia

decae a valores menores que 25 mag arcsec 2 ( ,
: , 1985)

La dindmica de una barra esta determinada principalmente por su fre-
cuencia angular de rotacion. En términos generales, las barras rotan en el
mismo plano que el disco con una frecuencia angular aproximadamente cons-
tante, lo que implica un comportamiento similar al de un cuerpo rigido.
Desafortunadamente, la frecuencia angular es un parametro técnicamente
dificil de obtener entre los parametros que caracterizan a las barras. Diversos
métodos han sido desarrollados en la literatura para determinarlo. Uno de
los métodos més utilizados es el propuesto por ( ).
El problema fundamental es que en la préactica, la frecuencia angular inferida
es sensible a errores de centrado, alineamiento, presencia de deformaciones y
perturbaciones externas, por lo tanto su obtencién es ciertamente imprecisa.

Las barras suelen ser regiones de formacién estelar muy activa. De hecho,
muchas barras presentan una tasa de formacion estelar alta en los anillos
(para el caso de las SB(r)), o en regiones cercanas al centro. Esto tltimo
puede deberse a que el propio potencial de la barra no posee simetria axial.
Esto puede jugar un papel importante en la dindmica del gas, dirigiéndolo
hacia las regiones centrales de la galaxia ( , : ,

; , ). Esto puede producir brotes de formacién
estelar y hasta activar los nicleos de las galaxias produciendo galaxias con
nicleos activos (llamadas AGN, , ).

1.4. Origen de las barras

Las primeras simulaciones numéricas gravitacionales de N-cuerpos de evo-
lucién de galaxias disco en rotacién ( , ;

, ) revelaron rapidamente que las barras surgen naturalmente
en ese escenario. Los discos puestos inicialmente en equilibrio rotacional son
dindmicamente inestables y forman barras de gran intensidad en tiempos
caracteristicos del orden de un tiempo dindmico del sistema (definido como
el tiempo que emplea una estrella en un sistema estable, en completar su
6rbita). Mientras que esta inestabilidad ofrece una explicacién natural para
la existencia de barras en galaxias disco, lo sorprendente del asunto es la difi-
cultad en construir discos dinamicamente estables que nunca forman barras.
Por lo tanto, el problema del origen de las barras en galaxias fue rapidamen-
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Figura 1.5: Imégenes que muestran la formacién y evolucion de una barra en
tres momentos distintos de su evolucion, ordenados de izquierda a derecha.
Los paneles superiores muestran la galaxia vista de frente, los paneles cen-
trales la muestran vista de canto con la barra vista de canto y los paneles
inferiores la muestran también vista de canto pero desde el extremo de la
barra. Imagen extraida de Athanassoula (2012).

te sustituido por como una fracciéon tan importante de galaxias disco pudo
haber evitado esta inestabilidad y la posterior formacién de una barra. A
partir de esta ultima cuestién, la dindmica del disco y su (in)estabilidad han
sido examinadas en numerosas ocasiones por diversos autores (Miller et al.,
1970; Hohl, 1971; Ostriker & Peebles, 1973; Sellwood, 1980; Athanassoula &
Sellwood, 1986; Combes et al., 1990; Pfenniger & Friedli, 1991).

La Fig. 1.5 muestra como una barra se forma naturalmente en una galaxia
disco utilizando una simulacion de N-cuerpos. Los paneles superiores mues-
tran la distribucién espacial vista de frente; los paneles centrales muestran la
distribucién vista de canto con la barra observada de costado y los paneles
inferiores muestran la galaxia vista de canto pero vista desde el extremo de
la barra. Los paneles izquierdos muestran la distribucién inicial, los paneles
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Figura 1.6: Imagen fotométrica de la galaxia barrada ESO 597-36, observada
de canto. Esta galaxia posee una region central con forma de mani que apa-
recen frecuentemente en barras observadas de costado. Imagen extraida del
Hubble Heritage Project.

derechos la distribucion final y los centrales una distribucion intermedia. Es
notable como la barra se observa claramente en el panel superior central y
crece considerablemente en el panel superior derecho. Ademas la distribucién
de canto muestra como el disco, inicialmente fino se ensancha en la regiones
internas a lo largo de su evolucion. La barra observada de costado en el fi-
nal de su evolucion muestra un perfil similar a un mani con cascara. Esta
simulacion puede explicar muchas de las observaciones de galaxias de canto
que presentan una forma de mani en su centro como por ejemplo ESO 597-
36 (Fig. 1.6). Martinez-Valpuesta et al. (20006) muestra que las galaxias con
forma de mani o forma cuadrada en las regiones centrales son producidas
por una galaxia observada de canto en proceso de formacién de una barra
central.

Diversos trabajos han utilizado simulaciones numéricas para analizar el
problema de la inestabilidad de los discos galacticos. Una posibilidad de
lograr discos estables es a través del aumento en la dispersion de velocidades
de las estrellas del disco. Este incremento le otorga un soporte adicional a la
galaxia en contra de la inestabilidad gravitacional. Sin embargo, esta solucion
no es del todo favorable debido a que si bien inhibe la formaciéon de una
barra, inhibe también la formacién de brazos espirales. Una alternativa para
contrarrestar esta supresion de brazos espirales es construir discos modelados
especificamente que puedan sostener brazos espirales en las regiones externas
e inhibir la formacién de la barra en las regiones internas.

Otra posibilidad para intentar conseguir discos estables es sumergir al
disco en un halo de materia oscura masivo (Ostriker & Peebles; 1973; Efstat-



1.5. EVOLUCION DE LAS BARRAS 11

, ). Esta atraccién gravitacional adicional tiende a aumentar
el soporte rotacional y estabilizar el disco.

Aunque es claro que las inestabilidades dindmicas de los discos estelares
masivos conducen a la formacién de barras ( , , ; , ),
no es del todo claro que éste sea el nico escenario que explica la presencia de
barras en las regiones centrales de las galaxias disco. Otro escenario propuesto
por ( ) ) sugiere que las perturbaciones externas como las
interacciones de marea producidas por galaxias satélites pueden inducir una
estructura barrada persistente en una galaxia disco en equilibrio estable.
Mas aun, estudios observacionales sugieren que la mayor concentracién de
galaxias barradas en pares de galaxias que en galaxias aisladas ( ,

: , ) v la numerosa cantidad de barras en ambientes
densos como el cimulo de Coma ( , ) se deben a mecanismos
externos que desencadenan la formaciéon de un porcentaje significativo de
barras.

1.5. Evolucion de las barras

En la seccién anterior (seccién 1.4), se hace hincapié en el rol fundamental
que las inestabilidades gravitacionales tienen en la formacién de las barras
en las galaxias disco. A medida que las inestabilidades crecen y se forman las
barras, producen una redistribucién de la masa, tanto bariénica como oscu-
ra, de la galaxia como asi también de su momento angular. Esta evolucion,
conocida cominmente como evolucion secular, es en general lenta e indepen-
diente del medio ambiente circundante donde se forma la galaxia. Diversos
estudios sugieren que las barras juegan un papel fundamental en la evolucién
secular de las galaxias disco. Principalmente muestran que las barras crecen
transfiriendo su momento angular a las regiones externas del disco y al halo
de materia oscura ( , : , :

, : , ). Esto resulta en la elongacién de las
orbitas estelares, el crecimiento de la intensidad de la barra y el decaimiento
de la velocidad angular de rotacion de la misma.

Segun ( ) la transferencia del momento angular a las regio-
nes externas del disco se realiza a través de los brazos espirales. Las estrellas
localizadas en las regiones internas de los brazos espirales remueven el mo-
mento angular de las estrellas localizadas en las puntas de la barra. A través
de este proceso, la barra absorbe estrellas del brazo espiral generando el
crecimiento de su tamano y el decrecimiento de su velocidad de rotacion.

El potencial gravitacional asi generado por la barra estelar puede a su vez
inducir grandes cambios en la dinamica del disco gaseoso que la rodea. La
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Figura 1.7: Los paneles superiores y el panel central derecho muestran la
evolucion de gas a lo largo del tiempo simulado en respuesta a un potencial
generado por un objeto barrado (Simkin et al., 1980). Las particulas son
mostradas luego de que la barra diera 2, 3, 5y 7 vueltas. Ademas se muestran
las imagenes fotométricas de 4 galaxias barradas rodeadas por anillos (SB(r)).
Imagen extraida de ([Kormendy & Kennicutt, 2004).

respuesta del gas a la formacién de la barra se ilustra en la Fig. 1.7. Cuando
el gas se encuentra en las regiones externas al radio de corotacién (radio en el
cual la velocidad de rotacién de la galaxia es igual a la velocidad de rotacion
de la barra), el gas es llevado hacia las regiones externas por la transferencia
del momento angular desde la barra al disco generando un crecimiento de la
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barra. Este gas se reacomoda en anillos como los observados en las galaxias
NGC 3945, ESO 426-2, NGC 2217 y NGC 2217 (Fig. 1.4). Dentro del radio
de corotacion, el gas es acretado hacia el centro de la galaxia. Este flujo de
gas puede ser responsable de brotes de formacion estelar central y, cuando
el gas es capaz de llegar hasta el centro de la galaxia, puede generar niucleos
activos ( , ; , , AGN) al ser devorado por
el agujero negro supermasivo.

Uno de los principales mecanismos que juega un rol importante durante
la evolucion secular es la resonancia de acoplamiento. Para comprender la
naturaleza del mismo se considera un potencial simple compuesto por una
parte con simetria axial y una barra rigida que gira con una frecuencia angular
constante de (2,,.. Por convencion se elije un sistema de referencia que tenga
la misma frecuencia que la barra con el fin evitar dependencias temporales
del potencial ( , ). Cualquier 6rbita regular de una
galaxia con un potencial como el mencionado con anterioridad, puede ser
caracterizado por dos frecuencias: la frecuencia angular de rotacién alrededor
del centro de la galaxia 2, y la frecuencia epiciclica, es decir, la frecuencia de
las oscilaciones radiales k. Se define una érbita en resonancia si existen dos
numeros enteros [ y m de tal forma que

I+ m(Q — Q) = 0. (1.1)

Las resonancias mas importantes para los estudios dindmicos de una barra
son las resonancias internas y externas de Lindblad y la de corotacion. La
resonancia interna de Lindblad (ILR) corresponde a valores de | = —1 y
m = 2 (U = Q — £/2). En consecuencia, para un sistema que rote con
la misma frecuencia angular que la barra, la érbita cerrard después de una
revolucién alrededor del centro y dos oscilaciones radiales. Similarmente, la
resonancia externa de Lindblad (OLR) corresponde a valores de [ = 1y
m =2 (Qper = 2+ K/2). En este caso, la érbita de la particula va en sentido
contrario al sistema de referencia mientras realiza dos oscilaciones radiales.
Para [ = 0, se obtiene la resonancia de corotacién (CR), correspondiente a
cuando la frecuencia angular de la particula es igual que la frecuencia angular
de la barra (Qper = Q).

Estas resonancias juegan un papel importante en la evolucion de las 6rbi-
tas de las estrellas de una galaxia barrada. En primer lugar, trazan la orienta-
cién particular de las orbitas. Esto significa que la fase de la orientacién de la
érbita cambia en un factor 7/2 cuando cruzan por una de las resonancias de
Lindblad o el CR. Las érbitas que estan alineadas con la barra se encuentran
localizadas entre ILR y CR mientras que las érbitas que estén perpendicular
se encuentran entre CR y OLR o menores a ILR. Mas alld de CR la barra no
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puede extenderse. En segundo lugar, las resonancias causan la transferencia
del momento angular entre la barra y las estrellas del disco, y por lo tanto,
pueden ser muy influyentes en la evolucién secular del disco. En general, la
barra transfiere su momento angular al disco, causando un incremento en la
longitud de escala del disco ( : ). De hecho, segin

( ), esta transferencia del momento angular tiende a producir discos expo-
nenciales a partir de discos no-exponenciales. En consecuencia, la evolucién
secular inducida por una barra puede ser uno de los mecanismos que expli-
quen el perfil exponencial de las galaxias disco. Las barras también pueden
intercambiar momento angular a través de las resonancias desde el disco ha-
cia el halo causando la reduccion de su frecuencia angular. Las particulas del
halo, suelen ganar momento angular cuando cruzan una resonancia lo que
genera la pérdida de rotacién de la barra y el aumento de los valores de la
longitud de la barra Ry, y de la posicion del CR.

Una vez formada una barra, surge la cuestiéon de si la galaxia que la
hospeda puede alguna vez librarse de ella; es decir, si las barras pueden ser
fenémenos transitorios que aparecen y desaparecen. Un escenario probable es
que las barras pueden ser destruidas durante la interaccion con otra galaxia.
Existe un consenso general en que las interacciones violentas suficientes pa-
ra destruir barras también pueden destruir los discos. Sin embargo, algunos
estudios sugieren que es posible destruir una barra mediante la acrecién de
una galaxia enana sin generar un dano mayor al disco de la galaxia (

, ). Otro escenario posible es que el crecimiento de una
componente estelar central masiva formada por el gas acumulado en el cen-
tro, puede destruir la barra ( , : ,

). ( ) presentaron resultados que indican que una
barra hospedada en una galaxia rica en gas puede dirigir suficiente gas hacia
las regiones internas de la galaxia como para destruirse a si misma. En este
sentido, no estd completamente claro si estos procesos son ubicuos y mas
estudios son necesarios a fin de clarificar este escenario.

Una revision mas detallada de las propiedades de las barras, su formacion
y evolucién se pueden encontrar en ( );

(2004); (2008, 2012).

1.6. Inestabilidad del disco

Las simulaciones numéricas han mostrado que la inestabilidad de un disco
puede jugar un papel fundamental en la transformacion y regulacion de las
propiedades de la galaxia a la que pertenece. Los estudios acerca de estos
procesos han resaltado que es posible distinguir dos tipos de inestabilidad:
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local y global. La primera controla si las perturbaciones de tamano mucho
menor que el disco galactico pueden crecer o no. Cabe recordar que las ines-
tabilidades no solo juegan un rol fundamental en procesos dindmicos como en
la formacién de las barras sino también en procesos astrofisicos tales como la
formacion estelar. Para que la formacion estelar se dé, se requiere la fragmen-
tacion y el colapso posterior de una nube de gas molecular debido justamente
a su inestabilidad gravitacional ( : ). Consecuen-
temente, la inestabilidad local es probablemente una condicién necesaria para
la formacion de estrellas en galaxias disco. Por otro lado, la (in)estabilidad
global puede jugar un papel significativo en las propiedades globales del dis-
co de una galaxia. Un disco inestable globalmente puede evolucionar a otra
configuracion estable como por ejemplo una barra.

La aproximacion mas utilizada para un analisis simple de la inestabilidad
local es la del criterio de estabilidad de ( ). Esta aproximacion
supone un disco estelar de espesor nulo con rotacién diferencial y una dis-
persiéon de velocidades no nula. Para una perturbacion con simetria axial se
define el parametro de Toomre como

Q(R)

ORK

= 1.2
3.36G%’ (12)

donde G es la constante de gravitacion universal, oi es la dispersién de ve-
locidad radial, ¥ es la densidad superficial masa de las estrellas, x es la
frecuencia epiciclica (o radial es decir k = 27/7, con T, el periodo radial
definido como el tiempo empleado en ir y volver del apocentro al pericentro
de una 6rbita). Para regiones inestables se tiene que Q(R) < 1 mientras que
para las estables Q(R) > 1. Un sistema estable requiere una dispersién de
velocidad alta o un periodo radial corto para suprimir el colapso gravitacio-
nal.

En el caso que se tenga un disco gaseoso, en vez de uno estelar, el criterio
de ( ) se define como

Csk
Q(R) = Gv, (1.3)
donde ¥, es la densidad superficial de masa de gas y ¢ es la velocidad del
sonido definida como ¢(R) = 9P/dp, con P la presién y p la densidad local
del gas. En este caso, en vez de una dispersién gravitacional alta, se nece-
sita un gradiente de presién significativo para contrarrestar la inestabilidad
gravitacional. La estabilidad en una region del disco puede asegurarse de dos
formas: en base a la presion del gas, cuando el tiempo de escala dindmico es
mayor que la velocidad del sonido, o cuando la periodo epiciclico es menor

que los tiempos dinamicos de escala.
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La inestabilidad global, a diferencia de la local, investiga si los discos son
estables cuando existen perturbaciones que afectan las propiedades de todo el
disco y no solo a una regién especifica. Diversos autores han estudiado esta
cuestién proponiendo criterios de inestabilidad en base a las propiedades
de las galaxias disco ( , : , :

, ). Un criterio expresado en cantidades faciles de obtener mediante
observaciones es el criterio de ( ). Basado en simulaciones
de N-cuerpos de un disco embebido en una variedad de halos de materia
oscura, encontraron que las galaxias en equilibrio estable poseen:

Vmaac
> 11, (1.4)

donde V.. es la velocidad de rotacién maxima del disco estelar, G es la
constante de gravitacion universal, M, es la masa estelar del disco y Ry el
radio de escala de un disco exponencial. Este parametro mide la importan-
cia de un disco auto-gravitante respecto del total de las componentes (gas,
estrellas, materia oscura). Un disco exponencial aislado posee fyis. ~ 0.63 y
por lo tanto es inestable. Sin embargo, colocando el disco dentro de un halo
de materia oscura incrementa el valor de V,,,, y puede estabilizar el disco.

( ) aplicaron este criterio a discos gaseosos y encon-
traron que el limite correspondiente es de fgs. = 0.9, ligeramente menor al
de los discos estelares.

Aproximadamente la mitad de las galaxias disco en el Universo local, po-
seen barras sin ninguna dependencia con el tipo morfolégico (Sa, Sb o Sc).
Dado que los discos inestables (fgisc < 1.1) pueden conducir a la formacién
de este tipo de estructuras, es frecuente asociar la formacién de barras con la
inestabilidad global de los discos. Sin embargo, este criterio no funciona per-
fectamente. Muchas de las galaxias barradas poseen bulbos estelares de gran
tamano y se encuentran hospedados en halos de materia oscura de alta ma-
sa. Ambos suelen estabilizar al disco. De hecho, segin ( ),
no hay un criterio simple que describa todos los ingredientes necesarios que
expliquen los procesos de inestabilidad de los discos y la formacion de barras.
En consecuencia, o el criterio no es del todo correcto, o existe algin proceso
externo que induce la formacion de barras en discos estables. Por ejemplo,

( ), utilizando simulaciones numéricas, muestra que el encuentro
de una galaxia disco con otra galaxia puede producir una estructura barrada
en un disco estable.
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1.7. Modelo Cosmolégico y Formacién de Ga-
laxias

Durante los tltimos 50 anos enormes esfuerzos, tanto desde el punto de
vista observacional como teérico, han sido dedicados por diversos autores al
estudio del origen y evolucién de las galaxias barradas ( , ;

) ; ) ; ) ;
) ; ) ; ) ;

, ). Desde el punto de vista tedrico, la gran mayoria de estos
trabajos se focalizan en estudiar a las barras fundamentalmente en simula-
ciones numéricas de discos aislados con condiciones iniciales especificamente
desarrolladas para ello. Sin embargo, son muy escasos los trabajos que estu-
dian la formacion de barras en el contexto de formacion de galaxias y dentro
del modelo cosmolégico adecuado ( , ;

, ; , ). Las simulaciones numéricas cosmoldgicas
brindan una oportunidad tnica y valiosisima de contribuir en ese sentido al
estudio de la formacién de galaxias barradas. Esta escasez se debe en parte
a que la resoluciéon numérica necesaria para resolver espacialmente las di-
versas componentes estelares de una galaxia, y en particular la barra, haga
que las simulaciones se vuelvan extremadamente costosas y muchas veces ca-
si impracticables. En esta seccién presentamos una descripcién del modelo
cosmolégico de concordancia que establece el marco para el desarrollo de si-
mulaciones numéricas de formacién de galaxias. Un andlisis méas detallado de
este modelo se puede encontrar en ( ). El modelo cosmolégico
mas aceptado en la actualidad es el de materia oscura fria con constante
cosmoldgica (ACDM, por sus siglas en inglés) y que se enmarca dentro de
los modelos de la formacién jerarquica de estructuras ( : ).
En estos modelos, las estructuras surgen a partir de mintsculas fluctuacio-
nes cuanticas presentes en la densidad de materia del Universo primitivo que
crecen y se amplifican debido al mecanismo de inestabilidad gravitacional.

Una de las pruebas més importantes del modelo cosmologico, la proveen
las fluctuaciones de la radiacién de fondo de microondas (CMB), predicha
tedricamente por ( ) y detectada por primera vez por

( ) mientras realizaban experimentos de comunicaciones por
satélites en ondas de radio. Estos experimentos senalaron que dicha radiacion
era isotrépica y que se ajustaba a una radiacién de cuerpo negro a una
temperatura de ~ 3 °K. ( ) notaron rapidamente que esta
radiacién era la que habia predicho ( ) teéricamente. Luego de
este descubrimiento, mediciones mejoradas han sido realizadas con la primera
deteccién de las fluctuaciones por el satélite COBE (Cosmic Background
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Figura 1.8: Mapa del Fondo de Césmico de Microondas (CMB) observado
por el satélite Planck. Los diferentes colores reproducen las fluctuaciones de
la temperatura de la radiacién medida, con diferencias del orden de AT /T ~
107° y un valor medio de T' = 2,725 K. Estas variaciones en temperatura
reflejan las fluctuaciones en el campo de densidad que dieron origen a las
estructuras que observamos en el Universo.

Ezplorer, Smoot et al., 1992), seguidas por WMAP ( Wilkinson Microwave
Anisotropy Probe, Spergel et al.; 2007). Las ultimas de las mediciones fue
realizada por el satélite Planck (Planck Collaboration et al., 2015) el cual
obtuvo valores muy precisos de las fluctuaciones en la temperatura de la
radiacién césmica de fondo AT /T ~ 2.0 x1075. La Fig. 1.8 muestra un mapa
del todo el cielo de AT/T donde los colores representan las fluctuaciones
de la temperatura de la radiacion de fondo con diferencias del orden de
107° alrededor de la temperatura media de T' ~ 2.725 K, correspondiéndose
con una longitud de onda caracteristica de 1.9 mm. Estas variaciones en
temperatura reflejan las fluctuaciones en el campo de densidad que dieron
origen a las estructuras que observamos en el Universo.

Estas mediciones han permitido determinar los pardmetros cosmologicos
fundamentales tales como densidad de materia y energia, constante de Hub-
ble, temperatura de la radiacién, etc. con una precisiéon notable. Uno de los
resultados més sorprendentes es el que se refiere a la densidad de materia-
energia del Universo estableciendo que el Universo es plano y que consiste
en tres componentes principales: -La materia barionica compuesta de proto-
nes, neutrones y electrones que constituyen el Universo visible y aportando
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aproximadamente el 4% del total. -La materia oscura, un tipo de mate-
ria hipotética de composicién desconocida, que no emite o refleja suficiente
radiacién electromagnética para ser observada directamente con los medios
técnicos actuales, pero cuya existencia se puede inferir a partir de los efectos
gravitacionales que causa en la materia visible, tales como las estrellas o las
galaxias, asi como en las anisotropias del fondo cdésmico de microondas. Su
contribucién es ~ 26 % del total de masa en el Universo. -Finalmente, la
energia oscura, que es una forma hipotética de energia que estaria presente
en todo el espacio, produciendo una presion negativa que tiende a incremen-
tar la aceleracién de la expansién del Universo, resultando en una fuerza
gravitacional repulsiva. El 70 % de la masa en el Universo esta constituido
por energia oscura.

El modelo ACDM posee seis parametros libres. El primero de ellos es el
pardmetro de Hubble (Hj) que determina la tasa actual de expansién del
Universo, asi como su densidad critica, py. Las densidades de los bariones,
materia oscura y energia oscura se expresan en proporciéon a pg, por lo tanto,
las densidades de bariones, materia oscura y energia oscura se escriben como
D = po/po, QLn = pm/po Yy Qx = pa/po, respectivamente. Puesto que el
modelo de ACDM supone un universo plano, €2, + €2, + 2, = 1, la densidad
de la energia oscura no es un parametro libre. El cuarto parametro se refiere a
la profundidad optica de reionizacién que determina el desplazamiento al rojo
de la emisién por reionizacion. Los ultimos dos pardametros dan informacién
sobre las fluctuaciones de la densidad determinada por la amplitud de las
fluctuaciones primordiales (og) y el indice espectral (n), que mide como las
fluctuaciones cambian con la escala (ns = 1 corresponde a un espectro escalar-
invariante). A partir de mediciones experimentales, que incluyen estudios del
CMB ( ), observaciones del Universo a gran
escala con una muestra de galaxias extraida del SDSS ( , )
de relaciones entre magnitud y y el corrimiento al rojo de supernovas tipo
Ia ( , ) v de cumulos de galaxias ( , ), los
parametros se restringen a los valores mostrados en la Tabla 1.1

Una vez especificadas las condiciones iniciales de homogeneidad, isotropia
y forma plana, el Universo entra en una etapa dominada por radiacion, don-
de la nucleosintesis primordial crea los elementos primigenios y se emite la
radiacién de fondo de microondas. Subsecuentemente, la materia oscura fria,
en ausencia de presion, domina el colapso gravitacional y las pequenas per-
turbaciones comienzan a amplificarse.

En tiempos tempranos, cuando las perturbaciones son muy pequenas
op/p << 1, el tamano fisico de una sobredensidad crece linealmente con
el tiempo. Esto se conoce como teoria lineal de perturbaciones y provee una
descripcion sencilla y detallada de la evolucién temprana de estas perturba-
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Parametros Valores
cosmoldgicos

Ho/(km s~ Mpc™t) 67.74 4 0.46

Qy 0.0486+ 0.0016
Qn 0.308 4+ 0.012
Oy 0.6911+ 0.0062
N 0.9611 + 0.006
og 0.8159 + 0.0086

Tabla 1.1: Parametros cosmoldgicos calculados a partir de mediciones expe-
rimentales calculados por ( ).

ciones. Segun se vuelven mas densas las regiones (dp/p ~ 1), la aproximacién
lineal comienza a fallar, y un tratamiento mas complejo y no lineal es necesa-
rio (ver modelo de colapso esférico; , ). El resultado del subsecuente
colapso gravitacional no lineal depende del contenido de la materia. Si la per-
turbacién consiste en gas ordinario, el colapso crea una onda de choque que
aumenta la entropia del material. Si el enfriamiento radiativo es ineficiente, el
sistema se relaja hacia un equilibrio hidrostatico, con la gravedad propia del
sistema balanceada por los gradientes de presion. Si la perturbacion consiste
en materia no colisional, como la materia oscura, no se desarrollan ondas de
choques. De todas formas, el sistema se relaja a un estado de equilibrio con
una estructura aproximadamente universal. Este proceso es llamado relaja-
cién violenta y para el caso de la materia oscura, las estructuras no lineales
formadas se denominan halos de materia oscura. Estos halos, han sido estu-
diados detalladamente mediante simulaciones numéricas, y juegan un papel
preponderante en las teorias modernas de formacién de galaxias. Las propie-
dades intrinsecas de los halos son bastantes estables y se ha mostrado que
el perfil de densidad, la forma, el espin y la subestructura interna dependen
muy poco de la masa del halo y/o del modelo cosmolégico ( ,
).

En modelos cosmolégicos con bariones y materia oscura tales como ACDM,
cada perturbacién inicial contiene gas y materia oscura no colisional en pro-
porciones universales. Cuando una estructura colapsa, la materia oscura se
relaja violentamente para formar un halo de materia oscura, mientras que
el gas se calienta debido a las colisiones y puede establecerse en un equili-
brio hidrostatico en el potencial del halo para luego enfriarse lentamente. El
enfriamiento del gas es un ingrediente crucial en la formacion de galaxias.
Dependiendo de la temperatura y la densidad, una variedad de procesos de
enfriamiento pueden afectar el gas. En halos masivos, donde la temperatura
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virial es bien elevada T,; > 107 K, el gas se encuentra totalmente ionizado
y se enfria principalmente a través del bremsstrahlung (o radiacién de fre-
nado) debido a la emisién de electrones libres. En el rango de temperaturas
10* K< T, < 10% K, mecanismos de excitacién y desexcitacién electrénica
juegan un papel importante. Los electrones pueden recombinarse con iones
emitiendo fotones o los atomos pueden excitarse por colisiones con otras
particulas, decayendo radiativamente hasta el estado fundamental. Debido a
que los diferentes tipos de atomos poseen diferentes niveles de energia, la tasa
de enfriamiento depende fuertemente de la composicién quimica del gas. En
halos con T,; <10* K, el gas se encuentra neutro casi en su totalidad. Esto
suprime los procesos de enfriamiento antes mencionados. Finalmente, en un
corrimiento al rojo alto (z > 6), la dispersiéon de Compton inversa, produ-
cidos por electrones en halos de gas caliente a los fotones provenientes del
fondo de radiacién de microondas es un mecanismo efectivo de enfriamiento.

Con excepcién del efecto Compton inverso, los mecanismos de enfria-
miento involucran dos particulas. En consecuencia, el enfriamiento es mas
efectivo en regiones densas. Luego del colapso gravitacional, el gas calenta-
dos por choques en halos virializados puede ser lo suficientemente denso para
que el enfriamiento sea efectivo. Si los tiempos de enfriamiento son cortos,
el gas nunca llega a un equilibrio hidrostatico, sino que es acretado direc-
tamente a la protogalaxia central. Si el enfriamiento es lo suficientemente
lento como para desarrollar una atmosfera hidrostatica, puede causar que las
regiones internas de la atmosfera pierdan soporte de presion y fluyan hacia
el progenitor central. Por lo tanto, el efecto neto del enfriamiento es que el
material bariénico es segregado desde la materia oscura y acumulado como
gas frio y denso en una protogalaxia en el centro del halo de materia oscura.

Tanto la materia oscura como los bariones poseen un bajo momento an-
gular. Si este momento angular se conserva durante el enfriamiento, el gas
comenzara a ser acretado en forma de espiral, estableciéndose en un disco frio
en equilibrio rotacional en las regiones centrales del halo. Una vez establecido
el gas, colapsa bajo su propia gravedad incrementando draméticamente su
temperatura y densidad. Durante este colapso, las nubes de gas se fragmen-
tan en ntcleos pequenos y densos que eventualmente forman estrellas, y por
consiguiente, da lugar a una galaxia visible.

Basados en datos observacionales, existen dos modos de distinguir la for-
macién estelar: la formacion estelar lenta en discos soportados por rotacién
y los brotes de formacion estelar. Esto tltimo, caracterizado por tener una
tasa de formacién estelar mucho mas elevada, y tipicamente confinados en
regiones pequenas (frecuentemente en al regién central) de las galaxias. Estos
brotes ocurren por la gran acumulacion de gas en voliimenes pequenos y son
detonados por interacciones dinamicas o inestabilidades.
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Cuando comenzaron a surgir los modelos dinamicos para la formacién de
galaxias dominados por materia oscura fria (CDM), se instalé la idea de que
la mayor parte del material barionico se enfriaba y formaba estrellas. Esto
se debe a que en el modelo de formacién jerarquica de estructuras, se for-
man halos densos y pequenos en corrimientos al rojo altos y el enfriamiento
previsto era muy eficiente. Esto discrepa severamente de los datos observa-
cionales, que muestran que solo una pequena fraccién de todos los bariones
se encuentran como gas frio. Por lo tanto, otros procesos fisicos evitan el
enfriamiento del gas o lo vuelven a calentar luego de ser enfriado.

La solucién a este problema radica en considerar los procesos de reali-
mentacion que sufre el gas durante su evolucién. Un ejemplo de esto, son
las explosiones de supernova, que liberan grandes cantidades de energia en
forma de radiacién y ondas de choque que calientan el gas circundante y lo
expulsan fuera de la galaxia.

Otra fuente de realimentacién importante la proveen los ntcleos activos
de las galaxias (AGN), fase de acrecién activa de gas de los agujeros negros
supermasivos localizados en los centros de las galaxias masivas. Un AGN
libera grandes cantidades de energia, por lo que son muy brillantes y pueden
ser observados a grandes distancias. Aunque una pequena fraccién de galaxias
en el Universo actual poseen un AGN, las observaciones indican que todos
los esferoides masivos contienen un agujero nergo supermasivo en su nucleo.
En consecuencia, se cree que todas las galaxias con componente esferoidal
significante ha pasado por una o mas fases de AGN durante su vida.

Aunque es claro que los procesos de realimentacion juegan un papel im-
portante en la formacion de galaxias, ain no es del todo claro cuales son
los procesos dominantes, y cuando y cémo operan exactamente. Ademas, pa-
ra realizar una prediccion precisa de sus efectos, se necesita saber que tan
frecuentes son. Por ejemplo, el caso de las supernovas, se necesita un enten-
dimiento previo de la tasa de formacién estelar y de la funcién inicial de
masas. Para el caso de los AGN es necesario saber cuando, cémo y dénde los
agujeros negros supermasivos se forman y como acretan masa.

Un elemento adicional a tener en cuenta en el esquema de formacion
jerarquica de galaxias ( , ) es que las estructuras mayores
se forman a través de fusiones de las mas pequenas. La idea subyacente en
estos modelos es que primero se forman las galaxias menos masivas y que
posteriormente las méds masivas se forman por la fusién de aquéllas. Estas
fusiones involucran tanto el material bariénico (estrellas y gas) como no ba-
riénico, es decir, la materia oscura. Un sistema puede fusionarse con otro (u
otros) para formar otro sistema més grande y con propiedades distintas a las
de sus progenitores. La historia de formaciéon de un halo de materia oscura
puede describirse con lo que se denomina un arbol de fusién para trazar to-
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Figura 1.9: Representacion esquematica de un arbol de fusién describiendo el
crecimiento de un halo como el resultado de una serie de eventos de fusion.
El tiempo avanza de arriba hacia abajo y el ancho de las ramas representa
las masas que poseen los halos. El tiempo t, es el presente mientras y ¢y es
el tiempo en el cual el progenitor principal alcanza la mitad de la masa del
halo en el presente. Figura extraida de ( ).

dos sus progenitores. La Fig. 1.9 muestra la ilustracién de un arbol de fusién
tipico, en donde el crecimiento de un halo en un tiempo ¢y es el resultado
de una serie de eventos de fusién de varios progenitores. En los modelos con
materia oscura fria, gran parte del crecimiento de los halos masivos se debe
a una gran cantidad de eventos de fusiéon con halos mas pequenos. Cuan-
do dos halos de masa similar se fusionan, la relajaciéon violenta rapidamente
transforma la energia de los progenitores en energia interna de ligadura del
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halo remanente. El gas asociado a cada halo es calentado por medio de cho-
ques durante el evento de fusién y luego se establece en equilibrio dindamico
dentro del nuevo halo. Las galaxias centrales de los halos también se fusio-
nan como parte del proceso de relajacion violenta produciendo una nueva
galaxia méas masiva. Esta fusién puede ir acompanada por nuevos brotes de
formacién estelar o activar el niicleo de la galaxia (si las galaxias progenitoras
tenfan suficiente cantidad de gas frio). Si los halos poseen masas muy dis-
tintas los procesos dinamicos son menos violentos. El sistema mas pequeno
orbita dentro del halo principal durante un largo periodo de tiempo en el cual
dos procesos compiten por resolver su destino. En primer lugar, la friccion
dinamica transfiere su momento angular hacia el halo principal torciendo los
brazos espirales hacia adentro. Si el satélite es muy masivo los efectos de ma-
rea pueden destruir el disco de una galaxia y transformar una galaxia espiral
en una galaxia eliptica. Este proceso puede construir ciimulos de galaxias, si
el halo es lo suficientemente grande como para que el gas no tenga tiempo
de enfriar y las galaxias no hayan tenido el tiempo de fusionarse dentro de
un halo muy masivo.

La superposicion de todos estos procesos astrofisicos complejos y su com-
plicada interrelaciéon hacen que el problema de la formacion de las galaxias
sea uno de los problemas mas apasionantes a los que se encuentra enfrentada
la astrofisica moderna. En particular, en esta tesis, nos focalizaremos en el
estudio de una de las componentes mas conspicuas de las galaxias: las barras
estelares. Esta tesis estda dividida en cuatro capitulos. En el capitulo 2, es-
tudiamos la formacion y evolucion de una galaxia con barra contra-rotante
respecto del disco principal. Demostramos que este tipo de componentes apa-
recen en escenarios jerarquicos de formacion de estructuras y proponemos un
escenario en el cual las componentes contra-rotantes se forman a partir de la
acrecion retrégrada del gas proveniente de dos filamentos distintos. Utiliza-
mos la teoria de torques de marea ( , : , : ,

: , : , ) para explicar como el gas cambia
la direccion de su momento angular. En el capitulo 3, estudiamos las propie-
dades intrinsecas de las galaxias barradas en el presente (z = 0) utilizando
las simulaciones cosmolégicas EAGLE. Proponemos una nueva forma de me-
jorar el criterio de inestabilidad global de ( ). Ademas,
analizamos la evolucién secular de las galaxias que albergan barras y como
interactian con el halo de materia oscura. Finalmente hacemos una compa-
racion de la velocidad de rotacién y del tamano de las barras encontradas en
las simulaciones con las observadas en el Universo.



Capitulo 2

Barra contra-rotante en una
galaxia disco simulada

Resumen’

Las componentes estelares contra-rotantes son componentes dinamicas
cuyo origen se atribuye a la acrecion de satélites o a inestabilidades gene-
radas por una desviacién de la simetria axial del disco. En este capitulo,
utilizamos simulaciones numéricas cosmologicas de galaxias disco para mos-
trar que las componentes contra-rotantes pueden surgir naturalmente en un
escenario jerarquico de formacién de estructuras. Encontramos que dos gala-
xias tipo disco simuladas poseen cada una de ellas, dos componentes estelares
coplanares con rotaciones opuestas. Una de ellas es una galaxia barrada que
contiene un disco tipico, extenso y soportado por rotaciéon formado princi-
palmente por estrellas jovenes, y una componente barrada compuesta princi-
palmente por estrellas viejas que rota en la direcciéon opuesta al disco. Estas
rotaciones opuestas se originaron a partir del material acretado de dos fila-
mentos distintos en el que al momento del turnaround (cuando el maximo
del momento angular es adquirido), se intersectan formando una estructura
en forma de “V”. Cada filamento realiza un torque opuesto al del otro. El
filamento que primero alimenta a la galaxia forma la barra interna contra-
rotante, mientras que el material acretado del otro filamento forma el disco
co-rotante externo. Los eventos de fusién no juegan un rol relevante debido
a que la mayoria de las particulas estelares se forman in situ. Solo el 9% de
todas las estrellas presentes en la galaxia corresponde a estrellas incorpora-
das en eventos de acrecion. El escenario de formacién que describimos en este
capitulo implica una significativa diferencia de edades entre la componente

IBasado en ( ) ( )
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co- y contra-rotante que puede utilizarse para discriminar otros escenarios
que puedan explicar la formacion de estrellas contra-rotantes en una galaxia
disco. Ademads describimos las propiedades dinamicas de otra galaxia disco
con un anillo contra-rotante localizado en las regiones internas de la galaxia.
Al igual que la galaxia barrada, el anillo contra-rotante de esta galaxia es
mas viejo que el disco, aunque la masa estelar es de un orden de magnitud
menor.

2.1. Introduccion

Las galaxias disco son sistemas estelares multiples formados por la super-
posicién de diferentes componentes, tales como el disco, el nicleo y el halo,
que interactian entre si. Los discos estelares son sistemas aplanados sopor-
tados fundamentalmente por rotacion cuyas estrellas se mueven en Orbitas
cuasi-circulares y coplanares. En cambio, el nicleo y el halo son sistemas es-
feroidales soportados fundamentalmente por dispersién de velocidades. Las
estrellas del disco poseen mayoritariamente momento angular positivo (defi-
nido segun la direccién dominante de la rotacién del sistema con origen en
el centro de la galaxia) mientras que en el nicleo y en el halo se encuentran
estrellas tanto con momento angular positivo y negativo. En los ultimos anos,
resultados observacionales han mostrado la presencia de una componente es-
telar en el disco que contra-rota respecto a la rotacion dominante del mismo.
Las mismas han sido detectadas a través de la presencia de dos picos en la
distribucion de velocidades a lo largo de la visual (LOSVD, por sus siglas en
inglés) medidas en espectros de alta resolucién. Algunos ejemplos de compo-
nentes contra-rotantes situadas en las regiones internas se observan en NGC
7331 ( , )y en NGC 5728 ( : ). Sin embargo,
en otras ocasiones se pueden encontrar superpuestas con el disco principal
de la galaxia, como en NGC 5719 ( , : , )
NGC 7217 ( , ), NGC 3593 ( ) )y
NGC 4550 ( , ; , ).

Un ejemplo caracteristico de estas componentes contra-rotantes es el de
la galaxia espiral barrada NGC 5728 mostrada en la Fig. 2.1. Esta galaxia
presenta una componente central contra-rotante ( , )
respecto al disco de la galaxia. La Fig. 2.2 muestra la distribucién de velo-
cidades a lo largo de la linea de la visual a diferentes distancias del centro
galdctico que van desde -6.5” a 6.5” respecto del centro de la galaxia, ca-
da 1.1”7 aproximadamente. Estas mediciones se realizaron para tres angulos
de posicién diferentes respecto a la barra con valores de 30°, (coincidente
con el eje mayor de la barra), 23°y 86°, respectivamente. La presencia de la
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NGC 5728

Figura 2.1: Imagen fotométrica de la galaxia NGC 5728, que pre-
senta una componente estelar contra-rotante en las regiones centra-
les. Imagen extraida del The Carnegie-Irvine Galaxy Survey (CGS,
http://cgs.obs.carnegiescience.edu/CGS/Home.html).

componente contra-rotante se detecta como un maximo secundario con una
velocidad de signo opuesto al maximo principal.

Hasta el momento, no existe consenso en la literatura acerca del origen
y evolucion de este tipo de poblaciones estelares. Un origen externo ha sido
propuesto a través de mecanismos de acrecion de satélites en galaxias disco
donde la friccién dindmica puede arrastrar a un satélite al plano del disco y
circularizar su érbita antes de ser destruido, dejando atras una poblacion de
estrellas co- o contra-rotantes, dependiendo del momento angular inicial del
satélite acretado ( , : , ). También da soporte
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Figura 2.2: Distribucion de velocidades a lo largo de la linea de la visual a
diferentes distancias del centro de la galaxia NGC 5728, con tres angulos de
posicién (p. a.) diferentes: el panel izquierdo se muestra con un p.a. = 30°(a
lo largo del eje mayor de la barra), el panel central con un p.a. de 23°, y
el panel derecho con un p.a. de 86°. Esta imagen fue extraida de

(1999).
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a esta idea la existencia de bulbos contra-rotantes, ya que son reminiscen-
tes de nucleos dindmicamente desacoplados presentes en algunas galaxias
elipticas ( , : , : , :
, ). Estos tltimos se cree que se originan por la acrecién
de satélites compactos que sobreviven al proceso de destrucciéon para luego
asentarse en el centro de la galaxia principal ( , ;
) )'

Un escenario alternativo propone el origen de las estrellas contra-rotantes
como resultado de la acreciéon de gas con momento angular opuesto al del
disco estelar pre-existente. Dada su naturaleza colisional, el gas rapidamente
se asienta en un disco contra-rotante que gradualmente se convierte en estre-
llas. El resultado final seria la superposicion de dos discos que comparten el
plano orbital.

El escenario de acrecién retrégrada de gas realiza predicciones especificas
acerca del momento angular, distribucion espacial y diferencia de edades de
los dos discos. Dada la naturaleza colisional del gas acretado, las dos estruc-
turas no pueden formarse simultdneamente, lo que implica una diferencia de
edades bien definida. Ademés, como el momento angular correlaciona con
el tiempo de acrecién ( , ), generalmente se espera que
mientras mas joven es el disco, mayor es el momento angular, y por lo tan-
to, significativamente mas extendido espacialmente. Finalmente, seria dificil
para el disco pre-existente evitar las inestabilidades desencadenadas por el
flujo de material contra-rotante, que puede llevar a la formacion de una ba-
rra central contra-rotante ( , ; ,

).

En este capitulo, exploramos estas cuestiones utilizando simulaciones
numéricas cosmolégicas de formacion de dos galaxias disco aisladas en el
paradigma actual de formacién de estructuras, el escenario de materia oscu-
ra fria con constante cosmoldgica (ACDM). Estudiamos sus propiedades en el
Universo local (z = 0) y trazamos su evolucién en el tiempo hasta el tiempo
de méxima expansién (tiempo de turnaround, cuando el momento angular
de las galaxias es adquirido), con el fin de identificar el origen de estas confi-
guraciones presentes en un numero importante de galaxias observadas en el
Universo.

2.2. Simulaciones numéricas

Las simulaciones numéricas utilizadas para el estudio del origen y evolu-
ciéon de componentes contra-rotantes fueron desarrolladas y presentadas por
( ) en el marco del modelo cosmoldgico de con-
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cordancia de materia oscura fria con constante cosmologica ACDM. Estos
autores, simulan la formacion y evolucién de 7 halos galacticos de diferentes
masas que van desde ~ 10 M, para el més pequenio hasta ~ 102 Mg pa-
ra el mas masivo que es similar a la masa de la Via Lactea. Las condiciones
iniciales corresponden al modelo cosmoldgico de materia oscura fria con cons-
tante cosmoldgica (ACDM) con pardmetros ajustados a las observaciones del
satélite WMAP3 ( : ). El valor de la constante de Hubble es
Hy = 73 km s~ Mpc™1, el contraste de densidad de materia oscura es =
0.20, el de energia oscura es 2, = 0.76 y el de bariones es 2, = 0.04. Los
halos son extraidos de una simulacién de solo materia oscura de menor reso-
lucién ( : ) de un cubo cosmoldgico de 64 h™' Mpc de lado
y resimuladas con una resolucién mayor incluyendo bariones. La evolucion de
cada halo es relativamente tranquila con pocos eventos de fusion violentos y
un parametro adimensional de espin relativamente elevado para favorecer la
formacion de discos rotantes. En todos los halos se utilizé una resolucion de
20483 particulas efectivas en la regién cibica de resimulacién y las masas de
las particulas son de 3.54 x10°h~! My, para el gas, y 1.7 x10% h=! M, para
la materia oscura. Todas las simulaciones comenzaron en un corrimiento al
rojo z = 50 y se evolucionaron hasta el presente, z = 0.

Las simulaciones fueron realizadas utilizando el codigo GADGET2 (

, ) que incluye dos tipos de particulas: en primer lugar, se considera
las particulas de materia oscura que interactian entre si sélamente por medio
de la dindmica newtoniana. En segundo lugar, se incluyen los bariones que
inicialmente se encuentran en forma gaseosa y luego se pueden convertir en
estrellas. La hidrodinamica del gas se evoluciona utilizando la técnica SPH

( , : , ). La versién del cédigo incluye en-
friamiento radiativo basado en el trabajo realizado por ( ). El
gas frio puede transformarse en estrellas mediante el modelo de formacion
estelar realizado por ( )y ( ), v los principales
criterios de conversién de una particula de gas a una estelar se toman de
( ). La tasa de formacién estelar se determina a
partir de la ley de ( , ), expresada de la siguiente forma:
dps Pgas
et y (2.1)

donde ¢, es un parametro adimensional que regula la eficiencia de la for-
macién estelar (se utiliza ¢,=0.1, basado en las observaciones realizadas por
( ) del medio interestelar de la Via Lactea), pyqs es la densidad

de gas y
te = max(tayn, teoot), tayn = (47TGp)_1/2, (2.2)

donde t4y5, ¥ teoor SON €l tiempo dindmico y el tiempo de enfriamiento del gas.
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halo Myir Tvir Viir A resolucién Noyir
10" kpc kms™1 efectiva [10]
halo 1 0.135 139 68.32 0.040 20483 1,00
halo 2 0.252 173 85.11 0.029 20483 2,42
halo 3 0.358 193 95.34 0.034 20483 3,13
halo 4 0.493 214 105.5 0.019 20483 4,20
halo 5 0.594 227 112.36  0.016 20483 5,00
halo 6 0.703 241 119.36  0.026 20483 6,10
halo 7 1.23 290 143.22  0.058 20483 10,00

Tabla 2.1: Los parametros que caracterizan a los halos del modelo Standard
de realimentacion, segin un orden creciente de masa. El halo més masivo es
el nimero 7 con una masa similar a la de la Via Lactea. N,;,. es, aproximada-
mente, el nimero total de particulas de gas, materia oscura y estrellas dentro
del radio virial 7.

Se supone una funcién inicial de masa de Miller-Scalo de las particulas
estelares que representan las poblaciones estelares de una galaxia (
) con un corte inferior en 0.1M y un corte superior en 100 Me:

Y

M1 0.1 <M < 1M,
M2 1 <M< 2M,
20323 2 < M < 10M,
10 x 203033 10 < M < 100M,,

donde A = 0,284350751, y M, es la masa de la particula estelar.

Cada halo fue resimulado 3 veces utilizando una descripcién diferente para
la implementacién del proceso de realimentacién debido a las explosiones de
supernovas. Estos modelos son denominados: Standard, All Iny Low kinetic,
originalmente por los autores. Los ultimos dos modelos incluyen procesos
fisicos tales como fondo de radiacion ultravioleta a corrimientos al rojo altos,
energia cinética liberada por supernovas, supernovas tipo la y devolucion
de masa a partir de las supernovas. Las galaxias con componentes contra-
rotantes analizadas en este capitulo han sido resimuladas utilizando solo el
modelo Standard de realimentacién y, por lo tanto, sélo detallaremos las
caracteristicas de este modelo en la siguiente subseccién. Una explicacion
detallada de los otros dos modelos se encuentra en
(2011).

Las propiedades de cada halo se presentan en la Tabla 2.1, para el mo-
delo de realimentacion Standard. Las columnas de la tabla dan, para cada
halo, el radio virial, (r,;.), la masa encerrada dentro de ese radio (M), la
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velocidad circular equivalente que posee una particula en ese radio (Vi.), el
pardmetro adimensional de espin (), la resolucién efectiva y el niimero total
de particulas dentro de 7.

El radio virial de los halos 7., esta definido de tal forma que la densidad
p(rvir) = Ap,, donde p. = 3HZ/(87G) es la densidad critica del Universo y
A = 187% + 82z — 39z?, con x = Qp(1 + 2)3/(Qo(1 + 2)> + Qp) — 1.

2.3. Realimentacion

En simulaciones cosmoldgicas, una particula estelar corresponde bésica-
mente a una poblacién estelar tnica, por lo tanto, la energia que devuelve
una explosion de supernova se suma sobre toda la poblacién estelar y lue-
go se distribuye sobre el gas de los alrededores. Subsecuentemente, el gas es
calentado inhibiendo la formacién estelar en ese entorno.

Las supernovas tipo II son el resultado de la explosion de una estrella muy
masiva (entre 8 y 40 M) cuando, al acabarse el hidrégeno y el helio, van
quemando otros elementos quimicos mas pesados hasta llegar al hierro. El
hierro no produce energia sino que la absorbe, haciendo que la estrella entre
en colapso y explote. La cantidad de energia total liberada luego de cada
explosion, depende de las propiedades de cada estrella. En estas simulaciones
se promedia la energia liberada en 10! ergs, lo que equivale a una energfa de
1,21 x 10% ergs por masa solar formada. La curva de luz de una supernova
es muy complicada y no posee una forma funcional, por lo tanto se aproxima
a una funcién exponencial determinada por la siguiente expresion

t—1t, _t=t« At
e 'sN — (2.3)
tsn tsn

AFE = Fgn

donde tgny = 20 Myr es el tiempo de enfriamiento de la supernova, t, es
el tiempo de formacién de la particula estelar y At es el lapso de tiempo
de la supernova. El enfriamiento radiativo del gas se apaga temporalmente
en las particulas de gas que reciben la energia de la supernova ( ,
), y por lo tanto, se previene la re-irradiacién de la energia térmica por
las elevadas densidades del gas que rodea los sitios de formacién estelar.
El tiempo de apagado del enfriamiento radiativo de 20 Myr, se basa en el
tiempo tipico de enfriamiento de las ondas de choque de una supernova, con
la intencion de suprimir la tendencia hacia una formacién estelar temprana
mas eficientemente.
El modelo Standard incluye una produccion de energia liberada por su-
pernovas como la explicada en la secciéon anterior, donde las particulas de
gas afectadas por este proceso, en el momento de la supernova, no estan
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Figura 2.3: Distribucion espacial de las particulas estelares de las galaxias
disco del modelo Standard de realimentacion. Es notable como estas distri-
buciones imitan con gran precisiéon las observaciones de galaxias disco en un
gran rango de masas, desde 1.13 x 10! hasta 1.23 x10'2M. La fila superior
muestran las galaxias hospedadas en los halos 1, 2, 3 y 4, mientras que en la
fila inferior se muestran las hospedadas en los halos 5, 6 y 7. Figura extraida

de (2011)

afectadas por enfriamiento radiativo. La figura 2.3 muestra las simulaciones,
de tal forma que el halo 1 (menos masivo) se encuentra en el panel superior
izquierdo, y en orden creciente de masa hasta el halo 7 (mas masivo) ubicado
en la parte inferior derecha. En esta figura se resalta la luminosidad de las
estrellas, y por lo tanto, es posible apreciar la aparente similitud de estas
simulaciones con galaxias disco observables.

En este seccidn, se presentaron las simulaciones utilizadas para el estudio
de componentes contra-rotantes, y se explicaron los procesos fisicos utilizados
para generarlas. Ademads se enfatizo en el proceso de realimentacién, debido a
su rol fundamental en la formacion de galaxias y en especial para las galaxias
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disco. En la seccién siguiente se presenta un andlisis detallado de la dindmica
de las galaxias simuladas con el fin de establecer la existencia y propiedades
de componentes estelares contra-rotantes.

2.4. Descomposicién dinamica

Para analizar la formacién de las componentes estelares contra-rotantes,
es necesario definir cudles son las estrellas que pertenecen a la misma. Para
ello, seguimos los lineamientos generales de ( ) para hacer
una descomposicién dinamica de un sistema. Por lo tanto, en esta seccion,
se resumen los principales conceptos necesarios para comprender el funciona-
miento de los parametros que permiten realizar una descomposicién dinamica
a una galaxia.

Una galaxia disco es un sistema complejo formado por diversas compo-
nentes dinamicas tales como un disco, un ntuicleo y un halo estelar. A su vez,
el disco esta compuesto por brazos espirales, regiones HII, gas molecular, etc.
En consecuencia, su potencial gravitacional es aiin méas complejo. Con el fin
de simplificar esto, algunos autores ( , ) suponen un
potencial con simetria axial de tal forma que el eje de simetria coincida con
el eje de rotacion de la galaxia.

Analizando esto en mas detalle, observamos que la érbita de una particula
en un modelo de potencial con simetria axial como el de una galaxia disco,
esta caracterizado por dos cantidades que permanecen practicamente cons-
tantes a través del tiempo. Estas cantidades (integrales de movimiento) son:
la energia total por unidad de masa

E=K+®=1/2(v2 + v} +vy) + P, (2.4)

y el momento angular especifico (por unidad de masa) en la direccién Z (que
corresponde al eje de simetria)

JZ = vap, (25)

donde R, ¢ y Z son el radio, el dngulo azimutal y el eje vertical en coordena-
das cilindricas. Las componentes de la velocidad en R, ¢ y Z son vg, v, y vz,
respectivamente. @ es el potencial gravitacional y K es la energia cinética.
La energia y la componente Z del momento angular, al ser integrales de mo-
vimiento, se conservan durante la evolucién temporal a lo largo de la érbita
descrita por la particula, por lo tanto, en un diagrama .JJ en funcién de F,
cada orbita se representa por un solo punto (las estrellas en su movimiento
orbital no varian su lugar en el diagrama). La distribucién de densidades de
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este diagrama, permite sacar conclusiones estadisticas acerca de las propie-
dades dinamicas de particulas en un sistema con simetria axial. Todas las
orbitas, correspondientes a particulas ligadas gravitacionalmente al sistema,
estan contenidas, sin excepcién, en una region del diagrama determinada por
las desigualdades

E <0, (2.6)
JZ > 0. (2.7)
(2.8)

Si se supone una galaxia en equilibrio estable, se cumple el teorema del virial
2K + @ = 0, lo que implica que la energia se expresa del siguiente modo

J2
E=-1/2 (1?22 +u§%+v§) =d/2. (2.9)
Debido a que v% y v% > 0,
J2
E<-—Z. 2.1
- 2R? (2.10)

La dependencia del potencial con R también es compleja. A modo de prueba,
suponemos un potencial sencillo inversamente proporcional a R, con el fin de
observar el comportamiento del momento angular como funcién de la energia.
Este potencial se escribe como ¢ = —C'/R, siendo C una constante mayor a
0. Usando el teorema del virial, E = —C//2R, y despejando J se determina
la siguiente desigualdad

—2C(—E)"Y2 < J; <20(-E)7V2 (2.11)

Tres casos particulares son de interés para este modelo. En primer lugar, si
el médulo de la velocidad v = v, entonces, J; toma la siguiente forma

Jz(E) =2C(—E)~'2, (2.12)

Esto implica que la particula rota a través de una orbita circular con velocidad
positiva y con un eje de rotacion que apunta en la direccién Z. Ademas,
la particula posee el J; maximo que puede tener una particula con una
determinada energia, o también denominado J.,..(F). En segundo lugar, si
v = —,, entonces

J4(E) = —=2C(—E)"/2, (2.13)

donde en este caso, la particula rota a través de una Orbita circular con
velocidad negativa. Ademads, es importante notar que Jz = —Juro(F) es el
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momento angular en la direccion Z minimo que puede tener una particula
con una determinada energia. Finalmente, el tercer caso a analizar es cuando
v, = 0. Si esto ocurre, entonces

Jz(E) =0, (2.14)

lo que implica que para una érbita puramente radial, y para cualquier valor
de energia el valor de J; siempre serd nulo.

Con el objetivo de observar el comportamiento de las dos integrales de
movimiento, analizadas con anterioridad aplicadas a una galaxia disco, el pa-
nel principal de la Fig. 2.4 muestra el momento angular especifico en funcion
de la energia de ligadura de las particulas estelares de una galaxia disco simu-
lada extraida de ( ). Es interesante notar como el momento
angular intrinseco de las particulas estelares cumplen aproximadamente las
cotas impuestas por la ecuacién 2.11 con un potencial sencillo inversamente
proporcional a R. Las particulas del disco poseen valores similares a Jg..(E)
debido a sus oérbitas soportadas por rotacién, en tanto que la region del dia-
grama con jz = —Jer.(F) no contiene particulas estelares debido a que la
galaxia disco no posee componente contra-rotante.

Una medida adimensional del grado de soporte rotacional que posee una
particula puede obtenerse a través del parametro de circularidad definido
como el cociente entre la componente Z del momento angular y el momento
angular correspondiente a una orbita circular con la misma energia:

() = Jz/ Jeire (). (2.15)

Este pardmetro es una normalizacion del momento angular especifico Jz,
y esta relacionado con la excentricidad de la 6rbita de una particula con
la misma energia. Para una particula en una orbita perfectamente circular
co-rotante se tendra €; = 1, mientras que para una Orbita también perfecta-
mente circular pero contra-rotante se tendra €; = —1. Evidentemente, una
particula con una velocidad de rotacién nula (v, = 0) alrededor del eje Z
tendra €; = 0 por definicién. Una galaxia disco tipica contiene una gran
cantidad de estrellas soportadas por rotacion, y en consecuencia, la mayoria
tendran e; ~ 1. Las particulas pertenecientes a un esferoide estan soporta-
das principalmente por dispersion de velocidades, y por lo tanto, la mayoria
tendran e; ~ 0. En los paneles interiores de la Fig. 2.4 se muestran las dis-
tribuciones de circularidades del gas (panel superior) y de las estrellas (panel
inferior). El gas muestra un pico pronunciado en circularidades e€; ~ 1 lo que
implica que co-rota en Orbita cuasi-circulares. Las distribucién de circulari-
dades de las estrellas es un poco mas compleja, con dos maximos, uno muy
pronunciado en €5 ~ 1 y el otro en €; ~ 0. ( ) separan esta
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Figura 2.4: Panel principal: Componente Z del momento angular especifico
como funcién de la energia de ligadura de las particulas estelares (puntos ne-
gros) de una galaxia disco simulada. El color magenta representa la ubicacién
del gas en el diagrama. Panel superior interno: Distribucién de circularidades
de la componente gaseosa. Panel inferior interno: Distribucion de circulari-
dades de las particulas estelares (curva negra) y la correspondiente descom-
posicion en tres componentes dinamicas diferentes: Un esferoide soportado
por dispersién de velocidades (curva roja de a trazos largos), un disco fino
soportado por rotacién (curva de azul punteada) y una componente interme-
dia denominada disco grueso (curva verde de a trazos cortos). Este gréfico
fue extraido de Abadi et al. (2003).
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distribucién en tres componentes dindmicas definidas de la siguiente forma:
En primer lugar, una componente soportada por rotaciéon que presenta una
distribucién espacial en forma de disco fino representado en azul. En segundo
lugar, una componente soportada por dispersion de velocidades que presenta
una distribucion espacial en forma esferoidal representada en rojo. Y en ter-
cer lugar, una componente intermedia, entre las dos primeras, que no posee
el grado de soporte rotacional del disco fino y tampoco la dispersién de ve-
locidades del esferoide. Esta componente presenta una distribucién espacial
similar a un disco grueso. Para asignar una particula estelar a una deter-
minada componente, la descomposicion asume que la componente esferoidal
tiene muy poca rotacion neta. Por lo tanto, la distribucion de circularida-
des de esta componente debe ser aproximadamente simétrica. Ademas, la
distribucion de circularidades del disco fino es similar a la de un disco frio
como el de la Via Lactea. En consecuencia, se supone un cociente entre la
dispersién de velocidad (o) y la velocidad de rotacion bajo (Vi), 0/Vier ~
0.2. Esta descomposicién en disco fino y esferoide deja un niimero importante
importante de particulas estelares con el mismo sentido de rotacion que el
disco fino pero con menor grado de soporte rotacional resultando en un disco
espacialmente mas grueso y con mayor dispersion de velocidad.

La Fig. 2.5 muestra la distribucién de circularidades de la componente
estelar de las 7 galaxias disco simuladas descriptas en la seccién previa. Con
el fin de estudiar las componentes estelares, realizamos la descomposicién
dindmica de cada una de ellas. Al ser galaxias disco, todas las distribuciones
poseen un nimero importante de estrellas con €; ~ 1. Observando las Ga-
laxias 4 y 5, es interesante notar que, a diferencia del resto, poseen un pico
inusual en la region de circularidades negativas. Particularmente, la Galaxia
4 posee una gran cantidad de estrellas con rotaciones opuestas a la del disco,
con un pico en €5 ~ -0.5. En el caso de la galaxia 5, el pico de la componente
contra-rotante es mucho menor, pero posee érbitas mas circulares debido a
que se encuentra en €¢; ~ -0.8.

En esta seccion describimos un método para descomponer dinamicamen-
te una galaxia disco. Este método se basa principalmente en asignar una
particula estelar a una componente en base a su rotacién. Esto nos ha permi-
tido encontrar componentes contra-rotantes que no hubiesen sido detectadas
con una descomposicién fotométrica. En la seccién siguiente (seccién 2.5) nos
focalizaremos en el estudio de la galaxia disco niimero 4, que posee una barra
estelar contra-rotante central conformada por estrellas viejas. En la seccion
2.6 describiremos las propiedades dindamicas de la galaxia disco nimero 5,
que posee un anillo contra-rotante.
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Figura 2.5: Histograma de circularidades de las particulas estelares de las 7
galaxias disco hospedadas dentro de los halos 1 a 7 del modelo Standard
de realimentacién. Los colores azul, rojo, verde y negro representan el disco
soportado por rotacion, el esferoide soportado por dispersién de velocidades,
el disco grueso con un comportamiento intermedio al de los dos anteriores y el
total de la particulas estelares de la galaxia, respectivamente. Es facilmente
visible en los halos 4 y 5 el exceso de estrellas en valores negativos de la
circularidad, lo que implica la presencia de una componente contra-rotante.
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2.5. Barra contra-rotante

En esta seccién analizamos el origen de la componente estelar contra-
rotante de la galaxia hospedada en el halo nimero 4 de las simulaciones
cosmoldgicas descriptas en la seccién 2.2. Esta galaxia posee una masa virial
de 4.93 x10'' M, con 160644, 46067 y 214059 particulas estelares, gaseosas
y de materia oscura, respectivamente. La masa estelar de esta galaxia es de
~ 3.65 x1019M,.

La figura 2.6 muestra la densidad superficial de masa estelar de la galaxia,
en un corrimiento al rojo z = 0, vista de frente (panel izquierdo) y vista de
canto (panel derecho). La galaxia fue rotada de tal forma que el momento
angular total de todas las estrellas contenidas dentro de un radio rgy =
20kpc apunte en la direccion del eje Z. Esta direccién es aproximadamente
perpendicular al plano del disco. La distribucién vista de frente muestra
claramente una barra central que alineamos segtn la direccién del eje Y.

La barra contra-rota en relacion con el disco externo como se observa en
el distribucién de velocidades a lo largo de la visual (LOSVD) de las estrellas
de la galaxia vista de canto. Cada histograma de velocidades en la Fig. 2.7
corresponde a estrellas proyectadas dentro de los circulos indicados en el
panel derecho de la figura 2.6. Esta distribucién de velocidades muestra que
la parte interna y externa de la galaxia rotan en direcciones opuestas, y que en
los radios intermedios las componentes co- y contra-rotantes se superponen.
Esto evoca las LOSVD de las galaxias con discos contra-rotantes observados
(ver, e.g., , ; , ; , ).

Las dos componentes se separan nitidamente en la figura 2.8, donde mos-
tramos la circularidad, €;, de las estrellas dentro de rg, como funcién de la
energia E. Este pardmetro se aproxima a la unidad para érbitas circulares
co-rotantes y a -1 para las contra-rotantes. Las circularidades de las orbitas
radiales tienden a 0. La Fig. 2.8 muestra que el disco externo posee circu-
laridades cercanas a 1, mientras que la barra esta formada principalmente
de estrellas altamente ligadas y contra-rotantes (e; ~ -0.5). Sucesivamente,
se considerara a todas las particulas estelares con circularidades positivas o
negativas como co- o contra-rotantes, respectivamente. Cada una de estas
componentes contribuyen aproximadamente a la mitad de la masa estelar
dentro de rgq. Las estrellas contra-rotantes poseen energias mas negativas
y se encuentran mas concentradas en el centro; su radio a mitad de masa
estelar es de 2.4 kpc comparado con los 5.9 kpc del disco co-rotante.

Para observar en detalle los perfiles radiales de la masa, utilizamos las
curvas de velocidad circular definida como

Viire(r) = 1/ G]\f(r), (2.16)
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Figura 2.6: Mapa de densidad superficial de las particulas estelares de la
galaxia del halo niimero 4, observada de frente (panel izquierdo) y observada
de canto (panel derecho) a z = 0. Es posible notar con claridad la presencia
de la estructura barrada en las regiones internas de la galaxia. El panel
derecho muestra ademas, a la barra vista de canto. Los circulos a lo largo
del eje mayor de la barra indican la linea de la visual correspondiente a la
distribucién de velocidades mostrada en la Fig. 2.7.

donde G es la constante de gravitacion universal y M (r) es la masa total
integrada dentro de una esfera de radio r. En la Fig. 2.9 se muestran las curvas
de la velocidad circular de las diferentes componentes de la galaxia como
indican las etiquetas. El total es la suma de las contribuciones de las estrellas,
gas y materia oscura. A su vez, la contribucién de las estrellas se divide
en la contribuciéon co- y contra-rotante ya definida con anterioridad. Estas
contribuciones indican que las estrellas dominan el potencial gravitacional
dentro de 5 kpc, siendo la componente contra-rotante mas dominante que la
co-rotante. Esto es esperable debido a que la barra estd distribuida en las
regiones internas y el disco en las externas de la galaxia. En rgy, las dos
curvas se igualan debido a que ambas componentes poseen masas similares
de aproximadamente ~ 1.8 x10'°M,, . El gas restante conforma solo el 10 %
del total de la masa bariénica dentro de rg,;, posee un radio a mitad de masa
de 13.8 kpc, siendo todo co-rotante respecto del disco estelar.

El panel principal de la Fig. 2.10 muestra la dependencia de la circula-
ridad respecto del tiempo de formacion estelar (¢so,) v deja en claro que
las componentes co- y contra-rotantes tienen edades sistematicamente dife-
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Figura 2.7: Distribucién de velocidades a lo largo de la visual indicada en la
proyeccion de canto de la galaxia en la Fig. 2.6 normalizada al nimero total
(Ni¢ot) de estrellas dentro cada circulo. . Las lineas continuas y punteadas co-
rresponden a la linea de la visual de la derecha y de la izquierda de la galaxia,
respectivamente. Cada panel estd etiquetado con la distancia hacia el centro
que hay en cada medicion de la velocidad a lo largo de la visual. El nimero
total de estrellas N, dentro de cada circulo es de aproximadamente 15000,
5500, 3000 y 650, para una distancia al centro de 2, 4 6 y 10 kpc, respecti-
vamente. Es interesante notar el doble pico en la distribucion de las regiones
internas, donde el disco co-rotante y la barra contra-rotante se intersectan.

rentes. Como se esperaba, las estrellas mas jévenes poseen mayor momento
angular y se encuentran en el disco externo co-rotante, mientras que la mayor
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Figura 2.8: Diagrama de Energia-circularidad de las particulas estelares den-
tro de 20 kpc del centro de la galaxia. Los colores indican el nimero de estre-
llas en cada pixel, siguiendo la escala de colores de la barra de color ubicada
a la derecha. El disco domina en las regiones externas y consiste basicamen-
te en estrellas con oOrbitas cuasi-circulares. La barra contra-rotante domina
en las regiones internas. Ambas componentes presentan una superposicion
importante en energia (o radio).

parte de las estrellas contra-rotantes (barra) se forman temprano (¢fomm < 6

Gyr).

La presencia de la barra (que crece gradualmente después de ¢t = 6 Gyr
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Figura 2.9: Contribucion de la velocidad circular de las diferentes componen-
tes de la galaxia. Las estrellas dominan en las regiones internas (r ~ 7 kpc)
y las componentes co- y contra-rotantes poseen aproximadamente la misma
masa. El perfil de velocidad circular total es apenas decreciente con la mate-
ria oscura dominando en las regiones externas. El gas solo contribuye en un
10 % del total de la masa bariénica dentro de 20 kpc.

y estd totalmente formada en ¢ = 9 Gyr) posee efectos interesantes en las
orbitas de las estrellas co- y contra-rotantes. Estudiamos esto dividiendo las
componentes co- y contra-rotantes en tres subgrupos cada una, de acuerdo
con la edad: t o <3 Gyr, 3 Gyr < tiorm < 6 GyT Yy trorm > 6 Gyr (ver las
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Figura 2.10: Panel principal: La circularidad €; como funcién del tiempo de
formacion estelar tg,m, para todas las particulas estelares dentro de 20 kpc
del centro en z = 0. La curva cyan indica la mediana de €; como funcion de
liorm- Es interesante notar que las componentes co- y contra-rotantes poseen
edades diferentes. Panel superior: Historia de formaciéon estelar dividida en
aquellas estrellas formadas in situ (es decir, en el progenitor principal), y
aquellas acretadas de satélites. La gran mayoria de las estrellas (91 %) de la
galaxia fueron formadas in situ. Panel derecho: Distribucion de circularidades
de las mismas estrellas mostradas en el panel principal.

seis regiones remarcadas en la Fig. 2.10). La Fig. 2.11 muestra la distribu-
cion espacial de cada una de estas subcomponentes de la galaxia vistas de
frente. Las dos més viejas (regiones 1 y 2) forman un bulbo central que es
afectado levemente por la barra y que contiene la mayor parte de las estrellas
acretadas.

La Fig. 2.11 muestra ademas que atin las estrellas co-rotantes contribuyen
a la estructura de la barra. En efecto, las estrellas de la regién 3 forman una
pequena barra con la misma orientacion que la barra formada por las estre-
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Figura 2.11: Mapa de densidad de masa estelar de la galaxia, dividida en seis
regiones definidas en la Fig. 2.10. Con esta separacién, es posible apreciar
que la barra contra-rotante contiene particulas con circularidades positivas
(Region 3). Ademds es posible notar, caracteristicas dinamicas inusuales ta-
les como dos sobredensidades y un anillo, en el disco co-rotante (Regién 5)
causado por el potencial de la barra contra-rotante.

llas contra-rotante. Esto es predicho por la teorfa ( , ;

, ) que explica que las barras poseen estrellas que contra-rotan
respecto del sentido de rotacién de la misma. Las estrellas jovenes (regiones
5y 6) definen el principal sentido de rotacién de la galaxia, no obstante, su
distribucion espacial revela que sus orbitas fueron significativamente afecta-
das por la barra. Notar, por ejemplo, el rasgo anular a un radio R ~ 6 kpc
visible en la region 5, y la presencia de dos regiones con sobredensidades de
estrellas a lo largo de la direccién perpendicular a la barra (a X ~ £ 2kpe).
Estos patrones corresponden probablemente a la localizacion de resonancias
entre el disco co-rotante y el potencial de la barra, destacando una compleja
situacién dindmica.

Como se discutié con anterioridad, las estrellas contra-rotantes son mas
viejas que t = 6 Gyr, y algunas de ellas han sido acretadas de diferentes
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progenitores. Estas tltimas, sin embargo, constituyen una pequena fraccion
(9%) de la masa estelar de la galaxia. Ciertamente, ambas componentes
co- y contra-rotantes estan compuestas de estrellas formadas in situ y, dada
su superposicién espacial, deben diferir en sus tiempos de formacién. Esto
sugiere que el origen de estas dos componentes esta sujeto a diferencias en el
momento angular del gas acretado que, a tiempos tardios fluye con momento
angular de espin opuesto a aquel que estaba en la galaxia con anterioridad.

Con el fin de estudiar el cambio de direccién del momento angular del
gas en acrecién, analizamos la evolucion temporal de las dos componentes,
volviendo al tiempo de maxima expansion (tiempo de turnaround), donde el
momento angular es adquirido. Con este objetivo, calculamos el momento
angular de los bariones que terminan formando cada una de estas dos com-
ponentes, como funcién del tiempo, en el sistema de referencia del progenitor
central. El momento angular crece rapidamente en el tiempo hasta el turna-
round ( , : , ), vy de ahi en més se mantiene
constante o crece suavemente hasta el presente.

Curiosamente, en el tiempo de turnaround las dos componentes ya po-
seen momentos angulares opuestos, implicando que los procesos de torque de
marea son, en alguna medida, responsables del origen de las dos componen-
tes. Para detallar esto, en la Fig. 2.12 mostramos la distribucién espacial de
todas las particulas (gas, estrellas y materia oscura) en un regién cubica de
1.2 Mpc (coordenadas fisicas) de lado, centrado en el progenitor central de la
galaxia en el tiempo de turnaorund z,. Resaltamos en amarillo los bariones
que a z = 0 se encontrardn como estrellas dentro del radio de la galaxia
raa- El sistema de referencia cartesiano utilizado esté alineado con los ejes
principales del tensor de formas de estos bariones (X, Y y Z corresponden
al eje mayor, intermedio y menor, respectivamente) definido como

XXo XY XiZ
[ijzzijilmi Y, X; Y, YiZ )
ZX: ZYi ZZ

donde X;, Y;, Z; vy m; son las coordenadas y la masa de la particula i, res-
pectivamente y N el niimero de particulas. Aproximadamente, el 90 % de los
bariones destinados a formar la galaxia en un corrimiento al rojo z = 0 se en-
cuentran, a z;,, dentro del circulo cyan mostrado en los paneles izquierdos de
la Fig. 2.12, y alrededor de la mitad de ellos se encuentran distribuidos dentro
del circulo magenta. Trazando la evolucion de las estrellas de las componen-
tes co- y contra-rotante desde z = 0 para atrds en el tiempo, observamos
en general, que los bariones que se encuentran dentro del circulo magenta
contribuyen a la componente contra-rotante a z = 0; y aquéllos que estan
en la parte externa constituyen los bariones del disco externo. Los bariones
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Figura 2.12: Paneles izquierdos: Distribucién espacial de toda la masa (pun-
tos negros) y de los bariones destinados a formar la galaxia en el presente
(puntos amarillos) a z = 2.12, dentro de un cuadrado de 1.2 Mpc (en coor-
denadas fisicas). Los circulos cyan y magenta contienen el 90 % y el 45 %
de todas las particulas amarillas, respectivamente. El material dentro de los
circulos interno y externo contribuyen principalmente a la componente co- y
contra-rotante a z = 0, respectivamente. Las flechas representan la orienta-
cion del torque de marea ejercido por el material externo sobre las particulas
barionicas dentro del circulo de su respectivo color. Notar que los torques
producidos sobre las regiones internas y externas son casi opuestos entre si.
Paneles derechos: Modelo de juguete de la distribucién de la masa mostrada
en los paneles izquierdos. Los filamentos representan las particulas que ge-
neran los torques de marea. Los elipsoides magenta y cyan indican la forma
y orientacién del material que formara las componentes interna y externa de
la galaxia, respectivamente. Las flechas indican la orientacién del torque de
marea ejercido por la distribuciéon del materia externo. Notar la coinciden-
cia entre las orientaciones de los torques de marea en los paneles derechos e
izquierdos.

internos colapsan formando un disco estelar que, luego de la acrecion de la
componente externa, se convierte en la barra contra-rotante vista en z = 0.

Las flechas en el panel izquierdo de la Fig. 2.12 indican la direccién del
torque de marea (ver apéndice A) ejercido sobre los bariones internos (dentro
del circulo magenta) y externos (dentro del circulo cyan) por el material
externo (es decir, que estd afuera del circulo cyan). Los torques, apuntan
claramente en direcciones opuestas (~ 130°), principalmente a lo largo del
eje Y (intermedio), como se espera en la teoria de los torques de marea. En
efecto, las componentes del torque a lo largo de un eje son

Ty = jk([jj_Ikk> (7’%‘77&]{:7 i?j?k:17273)7 (217)

donde I;; son las componentes principales del tensor de formas de los bariones
v Tij = 0°¢/0X,;0X; es el tensor de marea generado por el material externo
(materia oscura y bariones). En primer orden, las componentes del torque
escalan como la diferencia de los otros dos ejes; por lo tanto 7; es generalmente
mayor a lo largo del eje intermedio. Este cdlculo supone un marco referencial
donde el tensor de formas es diagonal (ver ).

Estudiando en detalle el cambio del comportamiento del torque nos per-
catamos que el gas se canaliza hacia la galaxia central a lo largo de dos
filamentos de gran escala: el primero que llamamos “Filamento 17, esta ali-
neado con el eje X del lado positivo y el segundo llamado “Filamento 27,
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traza la diagonal del octante (—X,—Y, —Z2). La galaxia principal se forma
aproximadamente a partir de estos dos filamentos: el Filamento 1 contribuye
principalmente a la parte externa de la galaxia, mientras que los bariones que
componen la region interna y contra-rotante son acretados mayoritariamente
del Filamento 2.

El panel derecho de la Fig. 2.12 presenta un modelo simplificado que inten-
ta imitar la distribucion espacial externa de la masa responsable de producir
torques al material destinado a ser acretado en la galaxia. La region interna
y externa de la galaxia al momento del turnaround estd representada como
elipsoides triaxiales magenta y cyan, respectivamente, y cuyos ejes mayores
apuntan hacia el filamento que lo alimenta. Las proporciones entre los ejes
de los elipsoides son (b/a = 0.93, ¢/a = 0.70) para el interno y (b/a = 0.82,
c/a = 0.41) para el externo, donde a, b, ¢ son los ejes mayor, intermedio y
menor, respectivamente. Estos valores adoptados, junto con sus orientacio-
nes corresponden a aquéllos calculados con el tensor de inercia del material
barionico interno y externo a ese tiempo.

Los filamentos por si mismos estan representados por una distribucién
unidimensional de masa de 10" Mg, los cuales se extienden hacia afuera
hasta los 600 kpc del centro de la galaxia, y estan alineados como se indica en
los paneles derechos de la Fig. 2.12. Debido a que el eje principal del material
interno de la galaxia estd alineado con el Filamento 2, sélo el Filamento 1
puede producirle torque. Andlogamente, sélo el Filamento 2 produce torque
sobre el material externo de la galaxia. Esta configuracion espacial produce
torques con direcciones aproximadamente opuestas sobre las regiones interna
y externa de la galaxia, mostradas por flechas en el panel derecho de la
Fig. 2.12, lo que resulta en momentos angulares perfectamente opuestos en
un corrimiento al rojo z = 0. Ademads, es notable cémo las direcciones y
las magnitudes relativas de las componentes del torque en el modelo (panel
derecho) coinciden en gran medida con aquellas medidas en la simulacién
para las regiones internas y externas de la galaxia (panel izquierdo).

Finalmente concluimos que la componente contra-rotante se origina por
un proceso de torques de marea que surge de la acrecién de gas a lo largo
de dos filamentos diferentes que se intersectan en el progenitor central al
momento del turnaround. El material que fluye hacia adentro de la galaxia
por un filamento sufre un torque en una direccion opuesta a aquel material
acretado del otro. Esto no necesariamente termina en dos componentes; si
la acrecién fuese en el mismo momento, entonces la naturaleza colisional del
gas podria asegurar la formaciéon de un sélo disco. Sin embargo, en el caso
de esta galaxia simulada, la separacion temporal entre los dos episodios de
acrecion permite a la componente estelar interna formarse, antes de que la
acrecion del material que forma el disco externo co-rotante ocurra.
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Figura 2.13: Mapa de densidad de masa superficial de las particulas estelares
de la galaxia hospedada en el halo numero 5, observada de frente (panel
izquierdo) y observada de canto (panel derecho) en z = 0. Los circulos del
panel derecho indican la linea de la visual correspondiente a la distribucién
de velocidades mostrada en la Fig. 2.14.

2.6. Anillo contra-rotante

En esta seccién describimos las caracteristicas principales de la compo-
nente contra-rotante de la galaxia disco hospedada en el halo nimero 5 de
las simulaciones descritas en la seccién 2.2. Para ello, implementaremos los
mismos métodos utilizados en la seccién 2.5.

La Fig. 2.13 muestra la densidad de masa estelar proyectada de la galaxia
disco rotada de tal forma que el momento angular apunte en la direccién Z.
Se eligi6é el mismo radio galactico de rgq = 20 kpc que contiene particulas
estelares, gaseosas y de materia oscura. A diferencia de la galaxia simulada
de la seccion anterior, esta galaxia no presenta una barra central en la region
central. Ademads presenta un disco un poco mas extenso y una masa estelar
ligeramente mayor de ~ 4.29 x101°M,,.

La Fig. 2.14 muestra la LOSVD medida en 8 cilindros de radio 1 kpc
(indicados como circulos en el panel derecho de la Fig. 2.13) ubicados en el
plano del disco (X —Y') a uno y otro lado del centro de la galaxia. En cada
panel, la etiqueta indica la coordenada cartesiana Y de la posicién de estos
cilindros y las curvas muestran la presencia de un pico secundario de menor
altura con velocidad de rotaciéon opuesta a la del pico principal. Esta distri-
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Figura 2.14: Distribuciéon de velocidades a lo largo de la visual indicada en
la proyeccién de canto de la galaxia en la Fig. 2.13 normalizada al nimero
total (Ny) de estrellas dentro cada circulo. Las lineas continuas y punteadas
corresponden a la linea de la visual de la derecha y de la izquierda de la galaxia
disco, respectivamente. Cada panel esta etiquetado con la distancia hacia el
centro que hay en cada medicion de la velocidad a lo largo de la visual. El
nimero total de estrellas Ny;,; dentro de cada circulo es de aproximadamente
18000, 7000, 4000 y 550, para una distancia al centro de 2, 4 6 y 10 kpc,
respectivamente. En las regiones internas (2 kpc y 4 kpc) se observa una
componente pequena rotando casi a la misma velocidad que la componente
principal pero en sentido contrario.
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Figura 2.15: Diagrama de energia-circularidad de las particulas estelares den-
tro de 20 kpc del centro de la galaxia. Los colores indican el nimero de estre-
llas en cada pixel, siguiendo la escala de colores de la barra de color ubicada
a la derecha. La masa estelar del disco es de un orden de magnitud mayor
que la masa estelar de la componente contra-rotante. Ambas componentes
presentan una superposiciéon importante en energia (o radio). Ademds se ob-
servan dos sobredensidades con €; ~ 0, una con energias bajas y otra con
energias altas.

bucion presenta una mayor similitud con las observaciones de galaxias disco
con componente central contra-rotante que la barra contra-rotante analizada
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en la seccion 2.5. Esto se debe a que en las observaciones, la componente
contra-rotante suele ser mas pequena que el disco principal de la galaxia. En
el caso de la barra contra-rotante, ambas componentes co- y contra-rotante
poseen la misma masa estelar.

Analizando el diagrama energia-circularidad (Fig. 2.15) de las particu-
las estelares dentro de rg4, podemos observar que hay cuatro componentes
dindmicas separadas nitidamente unas de otras: El disco principal de la ga-
laxia, con valores de circularidad de €; ~ 1 y gran rango de energias; la
componente contra-rotante, con valores de circularidad muy bajos de €; ~
-0.8 y energias relativamente bajas; un nucleo central con €; ~ 0 y energias
muy bajas; y un halo externo con €; ~ 0 y energias altas. En esta galaxia,
la componente contra-rotante parece rodear al nicleo central de la galaxia
con érbitas casi-circulares y una dispersion de velocidades baja. Las regiones
internas del disco principal se superpone con esta componente y se extiende
hasta rqq.

El panel principal de la Fig. 2.16 muestra la dependencia de la circulari-
dad con el tiempo de formacién estelar. Al igual que en el ejemplo anterior,
las componentes co- y contra-rotantes tienen edades sisteméticamente dis-
tintas. El disco principal de la galaxia (puntos azules) contiene particulas
estelares jévenes con tiempos de formacién de ¢, > 6 Gyr y con valores
de circularidad de €; ~ 1. En cambio, la componente contra-rotante (puntos
rojos), se forma entre 4 Gyr < tf,m < 5.5 Gyr. Las componentes no ro-
tantes contienen estrellas formadas principalmente antes que ¢4, < 4 Gyr.
La historia de formacién estelar (panel superior), muestra que esta galaxia
sufrié dos periodos importantes de formacion de estelar intensa entre 1 Gyr
S tiorm S 3 Gyr y entre 3.5 Gyr S trorm S 5.5 Gyr. La mayoria de estas
estrellas han sido formadas in situ, aunque dos pequenos subgrupos, dentro
de los dos periodos de gran formaciéon estelar, han sido acretados de otros
satélites. El total de la masa estelar acretada de la galaxia en un corrimiento
al rojo de z = 0, es del 14 %. Observando el histograma de circularidades
del panel derecho, se observa que todas las estrellas acretadas, son parte de
las componentes no rotantes de la galaxia mientras que las estrellas in situ
forman la componente co- y contra-rotantes y también parte de las compo-
nentes no rotantes. Después de 4, > 5.5 Gyr se forma el disco principal
de la galaxia siendo fundamentalmente in situ.

Los paneles izquierdo y derecho de la Fig. 2.17, muestran los mapas de
densidad de masa estelar de las componentes co- y contra-rotantes, respec-
tivamente, marcadas en el panel principal de la Fig. 2.16 en color azul y
rojo. Como se esperaba la componente co-rotante se muestra como un disco
joven y extenso de masa estelar ~ 1.9 x10'°M, mientras que la componen-
te contra-rotante posee forma de un pequeno anillo de radio 5 kpc de radio
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Figura 2.16: Panel principal: La circularidad e¢; como funcién del tiempo de
formacion estelar tg,,.,, para todas las particulas estelares dentro de 20 kpc del
centro a z = 0. La curva cyan indica la mediana de ¢; como funcién de t¢pp,.
Los colores rojo y azul corresponden a las componentes co- y contra-rotantes.
Aligual que en el caso de la barra contra-rotante, ambas componentes poseen
edades diferentes. Panel superior: Historia de formacién estelar dividida en
aquellas estrellas formadas in situ (es decir, en el progenitor principal), y
aquellas acretadas de satélites. La gran mayoria de las estrellas (86 %) de la
galaxia fueron formadas in situ. Panel derecho: Distribucion de circularidades
de las mismas estrellas mostradas en el panel principal.

aproximadamente y de masa estelar de ~ 3.5 x10° M,

Debido a la diferencia de edad de las componentes co- y contra-rotante,
podria pensarse que el origen de esta configuracién podria ser el mismo que
el origen de la barra contra-rotante. La acrecion retrograda de gas podria
explicar la formacion inicial de la componente contra-rotante, y luego debi-
do al torque producido por el material externo, el gas destinado a formar el
disco joven y extenso podria cambiar el sentido de su momento angular. Sin
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Figura 2.17: Mapa de densidad superficial de las particulas estelares de la
componente contra- (panel izquierdo) y co-rotante (panel derecho), observa-
das de frente y marcadas en color rojo y azul, respectivamente, en la Fig.
2.15.

embargo, analizando en mas detalle la evolucion de estas galaxias, observa-
mos que el ultimo satélite masivo, que fue acretado por la galaxia barrada
fue en t ~ 4 Gyr (antes de la formacién de la componente contra-rotante).
Contrariamente, la galaxia con anillo acretd el dltimo satélite en ¢t ~6 Gyr,
momento en el cual esta la transicion entre sus componentes co- y contra-
rotante (ver panel principal de la Fig. 2.16). Esto indica que la galaxia ha sido
perturbada cambiando la direccién del momento angular del disco formado
en ese momento, mientras el gas sigue siendo acretado con el mismo momento
angular. En consecuencia, proponemos como escenario mas plausible para la
formacion de este anillo contra-rotante el de la perturbacién producto de la
acrecion de un satélite.

2.7. Conclusiones

Exploramos el origen de una barra estelar contra-rotante en una galaxia
disco. Esto es una caracteristica dindmica llamativa presente en un nimero
importante de galaxias disco. Mostramos que esta configuracion surge en una
simulacion de formacién de galaxias en un modelo cosmoldgico de materia
oscura fria con constante cosmoldgica o ACDM. La mayoria de las estrellas
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se formaron in situ y los eventos de fusién no juegan un papel importante en
la formacion del disco.

Las componentes co- y contra-rotantes poseen edades distintas y, a pesar
de una pequena superposicion, muestran distribuciones espaciales diferentes.
Mostramos que estas componentes surgen en episodios separados de acrecién
de gas con momentos angulares opuestos. Las rotaciones opuestas se deben
al hecho de que la galaxia se forma a partir del material acretado de dos fila-
mentos distintos en los que al momento del turnaround (cuando el momento
angular es acretado), forman una estructura en forma de “V”. Un filamen-
to provee el material que colapsa en primer lugar y finaliza en las regiones
internas de la galaxia mientras que las regiones externas de la galaxia son
suministradas por el otro filamento. Cada filamento produce un torque en
el material localizado en el otro filamento pero no en el suyo propio, produ-
ciendo la adquisicion de momentos angulares opuestos antes del colapso. El
material que colapsa en primer lugar, es capaz de formar un disco estelar in-
terno (que luego formard la barra contra-rotante) antes del segundo episodio
de acrecion que resulta en la formacién de un disco extendido que rota en la
direccion opuesta.

Debido a que la acrecién de gas proveniente de filamentos es una carac-
teristica comun en el modelo cosmolégico ACDM, uno se podria preguntar
por qué las estrellas contra-rotantes no son tan frecuentes en las galaxias
disco observadas. Una de las razones es que un numero importante de condi-
ciones son requeridas para formar discos estelares con componentes contra-
rotantes. Aunque la acrecién provenientes de los filamentos es normal en el
modelo ACDM, la distribucién espacial asimétrica en forma de “V”en el mo-
mento de adquisicion del momento angular, no lo es. Esta configuracion poco
usual es la que produce las posteriores componentes estelares con rotaciones
opuestas.

La acrecion retrograda de gas debe ser responsable por un nimero im-
portante de galaxias disco con componente contra-rotante, especialmente en
los casos en que las estrellas de las componentes co- y contra-rotante ten-
gan edades y distribuciones espaciales distintas. Este desalineamiento de las
rotaciones de las componentes estelares surge naturalmente en un escena-
rio jerarquico de formacion de estructuras, donde el momento angular neto
resulta de una combinacién entre el torque de marea producido por los fila-
mentos y el momento de formas del material destinado a formar la galaxia
en tiempos tempranos ( , ).

Este desalineamiento puede jugar un papel significativo en la formacion
de galaxias. De hecho, no solo puede explicar anomalias dindmicas y mor-
fol6gicas tales como estrellas contra-rotantes y anillos polares ( ,

), sino que puede jugar un rol sustancial en la formacién de esferoides.
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En efecto, ( )y ( ) han argumentado
que muchas de las galaxias esferoidales pueden surgir no sélo de los eventos
de fusion, sino que también de episodios repetitivos de acrecion de gas con
momentos angulares desalineados. Trabajos futuros deberian ayudar a acla-
rar si la vasta diversidad morfoldgica de galaxias esta efectivamente ligada al
patrén complejo de acrecion de gas en un universo jerarquico de formacion
de estructuras.

Finalmente, en la seccién anterior describimos las caracteristicas principa-
les de una galaxia disco con un anillo contra-rotante en las regiones centrales.
Al igual que la galaxia disco con barra contra-rotante, esta galaxia contiene
particulas estelares mas viejas que el disco principal de la galaxia. Sin em-
bargo, a diferencia de la barra, el anillo es mucho menos masivo que el disco
co-rotante. Posee estrellas soportadas por rotacion en érbitas cercanas a las
circulares y con dispersiones de velocidad bajas. El origen de esta componen-
te contra-rotante no es del todo claro. Sin embargo la acrecién de un satélite
masivo parece cambiar la orientacién del momento angular de la protogalaxia
pre-existente.



Capitulo 3

Formacién de barras en
simulaciones cosmoldgicas

Resumen’

En este capitulo, estudiamos la formacién y evolucion de galaxias barradas
utilizando la serie de simulaciones cosmolégicas hidrodinamicas de formacion
de galaxias EAGLE. En un corrimiento al rojo de z = 0, construimos una
muestra de galaxias disco seleccionadas de tal forma que la masa estelar de
las galaxias esté en el rango 10.6 < log(Mgau/Ms) < 11, para luego proceder
a clasificarlas de acuerdo a la intensidad de la barra central. Esta muestra
de galaxias simuladas incluye una gran cantidad de galaxias con barras de
diferentes longitudes, velocidades e intensidades. Encontramos que las gala-
xias barradas simuladas, poseen tamanos similares y velocidades de rotacion
un poco menores que las observadas en el Universo local. Ademas, encontra-
mos que la intensidad de la barra de las galaxias disco anti-correlaciona con
varias de sus propiedades intrinsecas tales como la formacion estelar actual,
el tiempo caracteristico de formacién estelar, el radio a mitad de masa, la
masa de la componente gaseosa y el grado de soporte rotacional. Analizamos
la habilidad del criterio de inestabilidad de ( ) aplica-
do a la muestra de galaxias discos, con el fin de predecir la formacién de
una barra, y encontramos una forma de mejorar este criterio definiendo un
parametro adicional basado en el crecimiento o decrecimiento de las curvas de
la velocidad circular. Los discos destinados a formar barras tienden a poseer
curvas de velocidad circular decrecientes, en tanto que los discos que nunca
forman barras tienden a curvas de velocidad circular crecientes. Las galaxias
con disco inestable en un corrimiento al rojo alto, evolucionan transfiriendo

!Basado en Algorry et al. (2016), en preparacién

29
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su energia cinética rotacional al halo de materia oscura que las rodea, mien-
tras que gradualmente se forma la barra central. Una vez formada la barra
su velocidad de rotacién decrece mientras su intensidad crece. Finalmente la
transferencia de energia rotacional al halo, produce una disminucién en su
densidad de masa interna.

3.1. Introducciéon

Las barras son una de las componentes estelares mas notables de las
galaxias disco. Un nimero importante de estudios observacionales muestran
que mas de la mitad de las galaxias disco en el Universo local poseen una barra
( : ; : ; , ;

, ). Los relevamientos observacionales muestran que la fraccién de
galaxias barradas depende de la banda fotométrica utilizada, siendo méxima

en el infrarrojo y decayendo levemente en el éptico ( : ).
Sin embargo, en corrimientos al rojo altos, esta fraccion parece decrecer a
valores cercanos al 20 % ( : ).

Diversos trabajos sugieren que las barras juegan un papel fundamental
en la evolucién secular de la galaxia a la que pertenecen ( ,
; ) 7 ) 7
, ). En consecuencia, diversos autores han estudiado la formacién de
barras desde el punto de vista teérico. Numerosas simulaciones dinamicas de
evolucién de discos estelares han sido desarrolladas con el fin de entender
los mecanismos mas relevantes que interactian durante la formacién de la
misma ( , : , :

, ; , ). Uno de los resultados prin-
cipales es el papel que juega el halo de materia oscura en la redistribucién del
momento angular dentro de una galaxia. La idea fundamental detras de este
escenario es que una barra se forma debido a inestabilidades gravitacionales
presentes en el disco y que va creciendo en intensidad hasta formarse comple-
tamente. Una vez formada, disminuye gradualmente su velocidad de rotacion
a medida que transfiere su momento angular al halo de materia oscura que
la rodea ( , : , ).

Los primeros intentos de estudiar la formacion y evolucién de barras en
simulaciones cosmolégicas han sido desarrollados partiendo de expresiones
simples para las perturbaciones de la densidad inicial del disco ( ,

; , ), 0 mediante un modelo de disco exponencial
embebido en un halo de materia oscura extraido de una simulacién cosmolégi-
ca. Trabajos mds recientes como los de ( );

(2012); (2013); (2014);
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( ), utilizan simulaciones cosmoldgicas auto-consistentes de formacién de
galaxias para estudiar barras en un modelo cosmologico de materia oscura
fria con constante cosmolégica (ACDM). La ventaja de este tipo de simu-
laciones, es la representacion maés realista del campo gravitatorio producido
por la distribucién de la materia oscura. ( )
utilizando el cddigo hidrodindmico GADGET 2 ( : ), en-
cuentran barras bien definidas en dos galaxias disco simuladas comparables
a la Via Lactea con propiedades similares a galaxias barradas observadas en
el Universo local. ( ) estudian la evolucién de dos galaxias
barradas en halos de materia oscura con masa similar a la de la Via Lactea.
La velocidad de rotacion de la barra mas intensa decrece con el tiempo trans-
firiendo su momento angular al halo de materia oscura, mientras su amplitud
aumenta. La barra més débil, en cambio, disminuye su velocidad mientras
que su amplitud permanece constante. Estos autores senalan que la inclusion
de procesos de realimentacion tales como la energia y masa liberada por la
formacion estelar llevan a estructuras con diferentes densidades centrales en
donde la barra se forma. ( ) estudian los criterios de inestabili-
dades definidos por ( )y ( ) en dos galaxias
discos barradas. Ambas galaxias resultan ser estables segiin el primer criterio
y estan cerca del limite de acuerdo con el segundo de ellos.

En este capitulo exploramos el proceso de formacién y evolucion de gala-
xias barradas utilizando la serie de simulaciones cosmoldgicas hidrodinami-
cas EAGLE (Evolution and Assembly of GaLazies and their Environments,
http://icc.dur.ac.uk/Eagle/, : ). En la seccién 3.2 presen-
tamos las caracteristicas principales de estas simulaciones. En la secciones
3.3 y 3.4 presentamos los criterios utilizados para seleccionar la muestra de
galaxias simuladas con que trabajaremos. Las propiedades de estas galaxias
barradas en un corrimiento al rojo z = 0 se analizan en la seccién 3.5. En
la seccion 3.6 analizamos los criterios de inestabilidad y la evolucién de las
mismas. En la seccién 3.8, realizamos una comparacién de las propiedades
caracteristicas de las barras en las simulaciones con las observadas en el Uni-
verso local. Finalmente, resumimos nuestras conclusiones principales en la
seccion 3.9.

3.2. Simulaciones cosmolégicas

El proyecto EAGLE es una serie de simulaciones hidrodindmicas de for-
macién de galaxias realizadas en un Universo ACDM. Las mismas simulan
un volumen ctbico tipico del Universo de 25, 50 y 100 Mpc en coordenadas
coméviles (cMpc) de lado incluyendo particulas de materia oscura y bariéni-
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Parametros Valores
cosmolégicos

h = Hy/(km s~ Mpc™!) 0.6777
Q 0.04825
Qun 0.307
Qy 0.693
Mg 0.9611
og 0.8288

Tabla 3.1: Pardmetros cosmolégicos implementados en las simulaciones EA-
GLE.

cas.

EAGLE se realizé utilizando una versiéon modificada del cédigo hidro-
dindmico de particulas suavizadas (SPH, por sus sigla en inglés) denominado
GADGET 3, versién actualizada de GADGET 2 descrito por
( ). En la seccién 2.2 resumimos las principales caracteristicas del mis-
mo. Las principales modificaciones de GADGET 3 respecto a GADGET 2
son: la formulaciéon del esquema SPH, los pasos de integraciéon temporal y
principalmente la fisica de la subgrilla. Esta tltima estd basada en la ver-
sién desarrollada por el proyecto OWLS ( , ) y utilizada
en las simulaciones GIMIC ( : ) v cosmo-OWLS (

, ). Incluye enfriamiento radiativo dependiente de la metalicidad,
formacion estelar, pérdida de masa estelar, energia proveniente de procesos
de realimentacién como la formacion estelar, acrecion de gas y las fusiones
entre agujeros negros supermasivos y realimentacion de los AGN.

La tabla 3.1 muestra los valores de los parametros cosmoldgicos utilizados
en las simulaciones EAGLE y elegidos en base a los resultados mas recientes
del satélite Planck ( , ). La Tabla 3.2 lista los
tamanos de las simulaciones, el nimero de particulas contenidas dentro del
volumen, los valores de las masas de una particula de gas inicial y de materia
oscura y la longitud de ablandamiento gravitacional.

Todas las propiedades computadas por el cédigo para cada una de las
particulas fueron grabadas para 29 tiempos o snapshots distintos entre un
corrimiento al rojo de z=20 hasta el presente z=0. Ademads, una fraccién re-
ducida de propiedades tales como las posiciones, velocidades y masas, fueron
grabadas en 400 tiempos distintos (snipshots) también entre un corrimien-
to al rojo de 20 a 0. La simulacion de volumen mas grande, Ref-L100N1504,
tom¢ alrededor de un mes y medio utilizando 4000 nicleos de la supercompu-
tadora DIRAC-2 en la Universidad de Durham.

La Figura 3.1 ilustra el gran rango dinamico de las simulaciones EAGLE
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Figura 3.1: Imagen del volumen cosmolégico Ref-LL100N1504 de las simulacio-
nes EAGLE en z = 0. Este volumen posee un tamatio (100 Mpc)? y contiene
un total de 15043 particulas. La intensidad del color representa la densidad
del gas mientras que la escala de colores su temperatura 7'. El color azul
representa el gas con T' < 10*°K, el color verde con 10*° < T < 105°K y
el color rojo con T" > 10°°K. Los paneles internos muestran regiones més
especificas de la simulacién de un volumen de (10 Mpc)? y (60 kpc)®. La
imagen de (60 kpc)® muestra las particulas estelares con un método que uti-
liza técnicas de transferencia radiativa creado por Baes et al. (2011) y que
emulan con gran precisién las observaciones de las galaxias. Esta imagen fue
extraida de Schaye et al. (2015).

mostrando la distribucion de gas en gran escala en un corrimiento al rojo z =
0 para la realizacion Ref-L100N1504 coloreada segiin la temperatura del gas.
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Nombre L N Mg Mdm €
[cMpc] (M) (M) [kpc]
Ref-L025N0376 25 376%  1.81 x 10° 9.70 x 10° 0.70
Ref-L025N0752 25 7523 2.26 x 10> 1.21 x 105 0.35
Ref-LO50N0752 50 7523 1.81 x 10° 9.70 x 10° 0.70
Ref-L100N1504 100 15043 1.81 x 10 9.70 x 105 0.70

Tabla 3.2: Los parametros que caracterizan a los diferentes voliimenes de las
simulaciones EAGLE. La primera columna es el nombre original asignado por
los autores ( , ). L es el tamanio del lado de cada volumen
cibico simulado. my y mgy, son las masas de una particula de gas inicial
y de materia oscura, respectivamente, y € es la longitud de ablandamiento
gravitacional.

En esta escala, es posible apreciar la estructura filamentaria observada en el
Universo a gran escala. El primer zoom muestra el gas en un cubo de 10 Mpc
de lado y el segundo muestra la luz estelar luego de descontar la extincién por
polvo dentro de un cubo de 60 kpc de lado. Esta figura fue realizada mediante
el cédigo de transferencia radiativa SKIRT ( , ) en las mismas
longitudes de onda que los filtros del relevamiento SLOAN DIGITAL SKY
SURVEY o SDSS ( , ).

La Fig. 3.2 muestra ejemplos de galaxias de diferentes morfologias del vo-
lumen cosmolégico Ref-L100N1504 en un corrimiento al rojo de z = 0, de las
simulaciones EAGLE. Esta figura, al igual que el zoom interno de la Fig. 3.1,
fue realizada con el codigo de transferencia radiativa SKIRT e ilustra el gran
rango de morfologias presentadas en EAGLE similares a las mostradas por

( ) en las simulaciones Illustris. Es notable la similitud
de estas iméagenes de galaxias simuladas con galaxias reales del Universo. Mas
imagenes y videos pueden encontrarse en los sitios de internet de EAGLE
http://eagle.strw.leidenuniv.nl (Leiden) y http://icc.dur.ac.uk/Eagle (Dur-
ham).

La funcién de masa estelar es una de las herramientas estadisticas mas
bésicas para analizar la habilidad de una simulaciéon de reproducir la pobla-
cién de galaxias observadas en el Universo. La Fig. 3.3 muestra la compara-
cién entre la funcién de masa de la simulaciéon Ref-L100N1504 en un corri-
miento al rojo de z = 0.1 con observaciones de los relevamientos SDSS (

: ) vy GAMA (Galazy and Mass Assembly, , ).
Ademads, muestra una comparacién con tres modelos semi-analiticos. Las si-
mulaciones EAGLE parecen reproducir las caracteristicas generales de las
observaciones y de los modelos semi-analiticos. Aunque algunas diferencias
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Figura 3.2: Ejemplos de galaxias tomadas del volumen cosmolégico Ref-
L100N1504 en un corrimiento al rojo de z = 0, de las simulaciones EAGLE.
Estas imagenes fueron creadas mediante un cédigo de transferencia radiativa
llamado SKIRT ( , ) v muestran la luz estelar basado en filtros
monocromaticos en las bandas u, g y r. Cada imagen tiene 60 kpc coméviles
de lado. Los discos son mostrados de frente y de canto. Todas las galaxias
poseen masas estelares de entre 5 a 6 x 10'°M, con las excepciones de la
tercera galaxia eliptica observada desde la izquierda que posee un masa de 1
x 101 My, y del evento de funcién en curso en la imagen inferior izquierda con
un masa de 8 x10'°M,. Esta imagen fue extraida de (2015).

se pueden observar, particularmente en las regiones de baja masa (log(M,) <
9). Esto puede deberse a diversos factores tales como la complejidad de los
procesos de realimentacion que regulan la formacion estelar de las galaxias
o a la dificultad de calcular las propiedades intrinsecas de las galaxias obser-
vadas a grandes distancias en el Universo. También debe tenerse en cuenta
que es practicamente imposible observar galaxias de muy baja masa fuera del
grupo local debido a la falta de instrumentos capaces de observar objetos dis-
tantes y poco luminosos. No obstante, el avance de la tecnologia, asi como el
desarrollo de nuevas técnicas para la implementacion de procesos astrofisicos
complejos ha permitido, en los tltimos anos, la realizacion de simulaciones
cosmolégicas hidrodinamicas de N-cuerpos de galaxias y otras estructuras,
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Figura 3.3: Comparacion de la funciéon de masa estelar del volumen Ref-
L100N1504 en z = 0.1, con las observaciones del SDSS (circulos llenos) ex-
traidas de i & White (2009) y con las del GAMA (circulos vacios) extraidas
de Baldry et al. (2012), con los modelos semi-analiticos desarrollados por
Gonzalez-Perez et al. (2014), Henriques et al. (2013) y Porter et al. (2014).
La curva azul correspondiente a las simulaciones EAGLE es punteada cuando
las galaxias contienen menos de 100 particulas estelares y de a trazos cuando
hay mas de diez galaxias por intervalos de masa estelar. Esta imagen fue
extraida de Schaye et al. (2015).

muy similares a las observaciones.
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3.3. Muestra seleccionada

La serie de simulaciones EAGLE comprende 4 volimenes individuales cu-
yas propiedades estan resumidas en la Tabla 3.1. Para estudiar la formacion
y evolucién de galaxias barradas, utilizamos particularmente la simulacion
denominada Ref-L100N1504 que corresponde al volumen mas grande simu-
lado. Esto nos provee una muestra estadistica de mayor nimero de galaxias.
Para generar esta muestra, se comenzé por identificar los halos de materia
oscura individuales que rodean a cada galaxia. Para ello se utilizé6 un algo-
ritmo de percolacién Friends of Friends o FoF (ver Apéndice B.1 para mas
detalle) descripto por ( ) con una longitud de enlace de 0.2
veces la separacion media entre las particulas. Las subestructuras dentro de
esos halos fueron luego identificadas utilizando el c6digo SUBFIND (

, ; , ). Estas subestructuras contienen bariones y
materia oscura gravitacionalmente ligadas. Las particulas del halo FOF que
no estan gravitacionalmente ligadas a una subestructura son removidas.

En nuestra muestra consideramos solo las galaxias centrales identificadas
por el algoritmo SUBFIND (ver Apéndice B.2 para més detalle), ignorando
las galaxias satélites con el fin de minimizar los efectos de perturbaciones por
interacciones mutuas. Utilizando los centros de potencial gravitatorio de los
subhalos dados por SUBFIND calculamos el radio de las galaxias rg, como
el radio que encierra el 90 % de la masa estelar Mg, contenida dentro de una
esfera de 30 kpc de radio. Para cada galaxia definimos su masa estelar como la
suma total de la masa de las particulas estelares dentro de la esfera de 30 kpc.
Con el objetivo de restringir nuestro analisis a galaxias con masas similares
a la Via Lactea, seleccionamos solo galaxias en el rango de masas 10.6 <
log(Mga /M) < 11. En un corrimiento al rojo z = 0, este criterio identifica
495 galaxias con un minimo de 22000 particulas estelares permitiendo resolver
las componentes estelares basicas con una buena resoluciéon numérica.

La Fig. 3.4 muestra la correlaciéon que hay entre la masa estelar de la ga-
laxia Mgq como funcion de tres propiedades distintas: masa virial My ;. del
halo que la rodea (panel izquierdo), la razén entre el eje menor (c) y mayor
de inercia (a) (panel del medio) y el cociente entre la dispersién de veloci-
dad en la direccién de su momento angular (o) y la dispersién total (o40).
Las masas viriales fueron tomadas de SUBFIND y corresponden a la masa
total dentro del radio virial calculado como el radio en el cual la densidad
de masa media encerrada dentro de ese radio es 200 veces la densidad critica
del Universo. Los diferentes simbolos representan diferentes tipos de gala-
xias, clasificadas como: discos (circulos llenos), esferoides (tridngulos vacios)
y fusiones (cruces). Para mas detalles acerca de esta clasificacién morfolégica
véase mas abajo. El cdédigo de colores utilizados para los discos es: discos sin
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Figura 3.4: Masa estelar Mg, como funcién de la masa virial My, (panel iz-
quierdo), del cociente entre los semiejes menor y mayor de inercia, ¢/a (panel
central) y del cociente entre la dispersién de velocidades en la direccién Z res-
pecto del total o, /0, (panel derecho) para muestra de galaxias. Las lineas
verticales sobre ¢/a = 0.4 y 0,/0,; = 0.5, divide la muestra entre galaxias
disco (circulos llenos), galaxias esferoidales (tridngulos vacios). Las cruces
corresponden a eventos de fusion en curso y no los tendremos en cuenta para
nuestros estudios. Los circulos rojos, verdes y azules llenos corresponden a
galaxias disco con barra intensa, con barra débil y sin barra, respectivamente.

barra (color azul), discos con barra débil (color verde) y disco con barra inten-
sa (color rojo). Para méas detalle de esta seleccién véase la seccién siguiente
(seccién 3.4). En el panel izquierdo, la linea continua magenta corresponde
a la prediccion del modelo de acuerdo de abundancias de ( )
que asigna a cada galaxia un halo de materia oscura teniendo en cuenta las
respectivas funciones de masa estelar observada y de masa de halo del modelo
cosmolégico ACDM. Las galaxias simuladas siguen aproximadamente la linea
magenta continua aunque para una Mg, fija, los halos poseen, en general,
una masa My, ligeramente mayor a la esperada. En los paneles central y
derecho mostramos nuestro criterio de seleccion de galaxias disco removiendo
aquellas galaxias clasificadas como esferoides y los eventos de fusién. Para
poner en practica este criterio, calculamos los ejes principales del tensor de
formas (definido en la seccién 2.5) de todas las particulas estelares contenidas
dentro del radio rgq, y calculamos la razén entre el eje menor y mayor c/a.
Luego, clasificamos como discos a los sistemas mas aplanados imponiendo un
corte en ¢/a < 0.4 (panel central). Ademads, calculamos el momento angular
de las particulas estelares localizadas dentro de rg,; v rotamos cada galaxia
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de tal forma que el eje Z vertical de un sistema de coordenadas cartesiano
coincida con la direccion de dicho momento angular. De esta forma, el plano
del disco de las galaxias seleccionadas estara aproximadamente contenido en
el plano X - Y. Posteriormente, calculamos la dispersion de velocidad:

(3.1)

donde N es el niimero de particulas estelares, v es la velocidad media de las
estrellas de la galaxia y v; es la velocidad de la particula 7. A partir de esta
definicién, estimamos la razén entre la dispersién de velocidad vertical (en
la direccién Z) y la total seleccionando como discos aquellas galaxias que
ademds cumplen con oz/0,; <0.5. La muestra final contiene 269 galaxias
clasificadas como discos, 193 como esferoides y 33 galaxias clasificadas me-
diante inspeccion visual como eventos fusién en curso debido a la presencia
de evidencias morfolégicas de interacciones en las imagenes correspondientes.

3.4. Identificacion de Barras

Siguiendo a ( ) clasificamos las galaxias disco de
nuestra muestra en base a la existencia de una estructura estelar barrada.
Cuantificamos su intensidad, longitud y orientacion utilizando las componen-
tes de Fourier de la distribucién bidimensional de la masa estelar:

M(R,6) =

R)cos(mb) + by, (R)sin(m8)], (3.2)

donde R es el radio cilindrico y # es el angulo acimutal en el plano X - Y.
En esta ecuacién las componentes de Fourier de orden m, a,, y b, se definen
como

= Zmi cos(mf), m=0,1,2,.. (3.3)

R
= Zmi sin(md), m=0,1,2, .. (3.4)

donde Npg es el nimero de particulas estelares dentro de un anillo de radio
cilindrico R y ancho AR y m; es la masa de la i-ésima particula. A partir de
estas dos funciones dependientes de R definimos la amplitud de Fourier de
orden m en funcién del radio como

Io(R) = ao(R)/2, m =0 (3.5)
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I,(R) = /a2, + b2, m=1,2,.. (3.6)

Normalizando la amplitud de Fourier del segundo orden m = 2 se obtiene el

parametro:
Iy
Ay(R) = —. (3.7)
Qg
Ya que esta amplitud normalizada es una funcién del radio cilindrico R,
definimos la intensidad de la barra como la amplitud maxima alcanzada

para algtin radio R,,qz:
AT = max(Az(R)). (3.8)

Esto permite cuantificar el grado de elongacion de una distribucion de puntos
ya que toma valores en el rango [0,1] siendo 0 para un circulo y 1 para un
segmento de recta.

Calculamos la intensidad de la barra A7*** para nuestra muestra de 269
galaxias disco en un corrimiento al rojo z = 0. En la Fig. 3.5 mostramos
los mapas de densidad de masa estelar proyectada de 4 galaxias disco, selec-
cionadas de tal forma que 2 de ellas (Galaxias 1 y 2) poseen valores bajos
de AP < 0.1 y las dos restantes (Galaxias 3 y 4) valores altos A* >
0.6. La columna izquierda muestra la proyeccion frontal de la galaxia (plano
X-Y), mientras que los dos paneles centrales muestran las proyecciones de
canto (planos X-Z e Y-Z, respectivamente). Las imédgenes de la columna de
la izquierda (de frente) muestran que las galaxias 1 y 2 no poseen barra
mientras que la 3 y 4 muestran una componente estelar barrada claramen-
te visible. Las galaxias fueron seleccionadas de tal forma que tienen masas
viriales (log(My.) ~ 12.6) y masas estelares ((log(Mgq) ~ 10.9) similares
pero valores diferentes de la intensidad de la barra A5***. Los circulos conti-
nuos, punteados y a trazos representan los valores del radio a mitad de masa
(r50), del radio de la galaxia (rgq) y del semieje mayor de la barra (Rp).
Para determinar este ultimo, utilizamos un método basado en
( ), definiendo dos pardmetros dependientes de las amplitudes de Fourier
(I,) de orden m = 0,2,4 y 6, como

Iy(R) = Io(R) + Ix(R) + 14(R) + Is(R), (3.9)
Iin(R) = Io(R) — I(R) + Li(R) — I6(R). (3.10)

El semieje mayor de la barra Ry, se define como el radio en el cual se cumple
la siguiente igualdad:
(max[Iy/ 1) — min[ly/ 1))

Iy(Rpar )/ Li(Rpar) = >
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Figura 3.5: Las primeras tres columnas muestran los mapas de densidad es-
telar de 4 galaxias disco seleccionadas de la muestra. La primera columna co-
rresponde al plano X-Y (observadas de frente) y segunda y tercera columnas
corresponden a los planos X-Z e Y-Z (observadas de canto). Es posible notar
con claridad la presencia de una estructura barrada en las regiones internas
de las Galaxias 3 y 4. Los circulos continuos, punteados y de a trazos repre-
sentan el radio a mitad de masa 75, el radio galactico rgy; v la longitud del
semieje mayor de la barra Ry, (para las galaxias barradas),respectivamente.
La cuarta columna corresponde a la amplitud de Fourier de orden m = 2
normalizada a m = 0. Las Galaxias 3 y 4 presentan un pico muy pronuncia-
do en las regiones internas con valores muy altos de la intensidad de la barra
A= 0.60 y 0.66, respectivamente. Por el contrario, las Galaxias 1 y 2 son
galaxias disco sin barra y presentan valores de A7*** menores a 0.1.
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En la columna derecha de la Fig. 3.5, mostramos la amplitud de Fourier
de orden m = 2 normalizada As(R) como funcién del radio cilindrico R.
Este grafico muestra que las Galaxias 1 y 2 presentan un perfil radial plano
con valores menores a A7 < (.1 mientras que las Galaxias 3 y 4 presentan
valores muy altos en la regiones internas con un pico muy prominente siendo
AT > 0.6.

Por convencion, llamaremos galaxias sin barra a las que poseen A" <
0.2, galaxias con barra débil a aquellas con 0.2 < A" < 0.4, y galaxias con
barra intensa a las que tienen A7 > (0.4. De acuerdo a esta definicién las
Galaxias 1 y 2 son clasificadas como galaxias disco sin barras, y las Galaxias
3 v 4 como galaxias disco con barra intensa. Adoptamos ademas el siguiente
codigo de colores para las figuras que involucran AJ'**: azul para las galaxias
sin barra, verde para las galaxias con barra débil y rojo para las galaxias con
barra intensa.

Finalmente, estimamos el angulo de posicion de la barra como

¢ = 0.5 tan~! (W) , (3.12)

calculado en el radio Ry,q, en el cual Ay(Ry,.) llega a su maximo A" (ver
los paneles derechos de la Fig. 3.5). En las secciones siguientes utilizaremos
este angulo para calcular la velocidad de rotacion de la barra.

Un tema de discusion actual es el niimero de galaxias disco que poseen
barras. Como ya dijimos en la seccién 3.1, diversos estudios sugieren que més
de la mitad de las galaxias disco en el Universo local poseen barras (

, : , : , ). La mayoria de estos
estudios no consideran ninguna restriccién en luminosidad (o masa estelar).
Esto complica la comparacion directa de la fraccion de galaxias barradas
observadas con la de esta muestra. Sin embargo, existen trabajos actuales
que realizan estudios de la dependencia de la fraccién de galaxias disco que
poseen barras con la luminosidad o masa estelar. Algunos ejemplos de estos
estudios se encuentran en los trabajos de ( ),

( )y ( ). Especificamente, ( )
utiliza una muestra de 1860 galaxias disco entre corrimientos al rojo de 0.01
< z < 0.03, de tal forma que entre el 48 % al 52% contienen una barra
central. En el rango de masa estelar utilizado por nosotros, esta fraccion
decae a ~ 38 %. ( ) realiza un andlisis de 2157 galaxias disco
entre corrimientos al rojo de 0 < z < 0.84 de tal forma que la fracciéon de
barras en el Universo Local es de 65% y decae a 20% en z = 0.84. En
el rango de masas que seleccionamos, y en el Universo local, esta fraccion
no presenta una variacion significante siendo del orden del 62 %. Finalmente,
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( ), con una muestra de aproximadamente 7700 galaxias
disco cercanas, encuentran una fraccién de barras del 30 %. Para el rango de
masas que seleccionamos, la fraccién sigue siendo aproximadamente del 30 %.

La Fig. 3.6, muestra la fraccién de galaxias disco con A mayor a un
determinado valor para un corrimiento al rojo z = 0. Las lineas horizontales
continuas muestran la fraccion de galaxias disco barradas tomadas de los
trabajos de ( ), ( )y
( ), aproximadamente en los rangos de masa estelar elegido por nosotros.
Es interesante notar, que los tres autores poseen fracciones de galaxias disco
barradas bien distintas, lo cual hace dificil la comparacién directa con la
fraccién de galaxias disco barradas de las simulaciones. Las lineas verticales
a trazos separan los tres grupos de galaxias definidos como galaxias disco
con barra intensa, con barra débil y sin barra central. Este grafico muestra
que aproximadamente un 19 % de las galaxias disco poseen barras intensas,
un 21 % poseen barras débiles y un 60 % no poseen barras. Es decir que
del orden del 40 % de las galaxias disco en nuestra muestra son barradas en
acuerdo con los resultados observacionales de ( )y

(2010).

3.5. Propiedades de las galaxias barradas

Con el objetivo de entender algunos de los procesos basicos que contri-
buyen a la formacion y evolucién de las galaxias barradas, buscamos corre-
laciones entre la intensidad de la barra A** y algunas de las propiedades
intrinsecas de las galaxias disco a las que pertenecen. Entre estas propieda-
des incluimos: fraccién de estrellas formadas en el ultimo Gyr (M;/Mgar),
tiempo en el cual el progenitor principal alcanza el 80 % de la masa estelar
en z = 0 (t30%), radio a mitad de masa estelar (r5), energia de rotacién nor-
malizada (k..t), masa de gas (Mgqs) vy masa del agujero negro mas masivo
de cada galaxia o agujero negro supermasivo (Mpgy). En la Fig. 3.7 mostra-
mos estas correlaciones donde cada punto corresponde a una galaxia disco
simulada coloreada de acuerdo a la intensidad de la barra central: azul para
las galaxias sin barra, verde para las galaxias con barra débil y rojo para las
galaxias con barra intensa. Ademads incluimos las etiquetas G1, G2, G3 y G4
que senalan la ubicacién de las galaxias 1 a 4 mostradas en la Fig. 3.5. La
linea negra continua representa la mediana calculada en intervalos de igual
tamano en AJ'**. Salvo para la masa del agujero negro supermasivo en el
que se observa que no existe una dependencia fuerte con la intensidad de la
barra, todas estas propiedades intrinsecas restantes disminuyen a medida que
aumenta la intensidad de la barra. Es necesario destacar también que aunque
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Figura 3.6: Fraccién de galaxias disco mayor que un determinado valor A7"**
dividida en intervalos de igual tamano AJ"**. Las lineas verticales de a trazos
dividen las poblaciones de galaxias disco sin barra, con barra débil y con barra
intensa. Las lineas horizontales continuas representan la fraccién de galaxias
barradas observadas en el Universo local calculado por ( ),

( )y ( ) aproximadamente en el rango
de masas que utilizamos en nuestra muestra.

estas tendencias sistemdticas son claras, se observa una dispersiéon notable
alrededor de estas medianas. Desde el punto de vista cuantitativo, este grafi-
co muestra que las galaxias con barra intensa poseen una baja formacién
estelar en la actualidad (~ 0.1M/Gyr ) en comparacién con las galaxias sin
barra (~ 2M/Gyr ), y que forman la mayoria (80 %) de sus estrellas en un
corrimiento al rojo alto (zgo9, = 1.5 0 tgoy ~ 4 Gyr). Las galaxias sin barra



3.5. PROPIEDADES DE LAS GALAXIAS BARRADAS 75

forman la mayorfa de sus estrellas mucho mds tardiamente (tggo ~ 8 Gyr).

Otro aspecto importante a tener en cuenta, es que las galaxias barradas
son mas concentradas que las no barradas. El panel inferior izquierdo muestra
que hay una buena correlacion entre la intensidad de la barra y el radio a
mitad de masa. Las galaxias con barra intensa poseen r5y ~ 3 kpc mientras
que las galaxias sin barra duplican este valor.

Con el objetivo de medir la dependencia de la intensidad de la barra con
la rotacién de la galaxia, utilizamos un parametro que mide la fraccién de
energia cinética total de la componente estelar de la galaxia invertida en

rotacion. Este parametro fue definido por ( ) como
K 1 1 Jz\2
rot = == E —-m(—)", 13
fro =~ 223" (3.13)

donde K y K, son la energia cinética total y de rotacion, respectivamen-
te, y m, J, y R son la masa, el momento angular especifico y el radio en
coordenadas cilindricas de una particula especifica. Galaxias con kK., ~ 1
son discos con Orbitas perfectamente circulares, en tanto que galaxias con
Krot ~ 0 son sistemas no rotantes. Debido a que las galaxias disco son sis-
temas soportados por rotacién, uno esperaria que las galaxias disco tengan
valores elevados de k.. De hecho, ( ), utilizando las simula-
ciones GIMIC ( , ), definen galaxias dominadas por un disco
soportado por rotacién, a las que poseen k., > 0.7, galaxias dominadas por
un esferoide soportado por dispersion de velocidades, a las que poseen k.o, <
0.5 y galaxias intermedias a las que poseen 0.5 < K, < 0.7.

El panel superior derecho de la Fig. 3.7 muestra k,,; como funciéon de
A5 de la muestra de galaxias disco seleccionada. Es interesante notar que
las galaxias con barra intensa poseen energias cinéticas rotacionales bajas,
tomando valores similares a k,,; ~ 0.4 mientras que las galaxias sin barras
poseen energias rotacionales mas altas k,.,; ~ 0.6, aunque con una dispersion
mas elevada. Segin ( ), estas galaxias serian catalogadas como
dominadas por esferoides y no entrarian en la muestra de galaxias disco. No
obstante, una definicién basada solo en la rotacién de las particulas estelares
es incompleta. Diversos estudios acerca de la formacion de barras en las
regiones centrales de las galaxias disco sugieren que los discos inestables
transfieren su momento angular al halo de materia oscura (ver ,

; , ). En consecuencia, los discos perderian energia
cinética de rotacion y formarian una barra central, dejando a la galaxia con
un K., bajo. Los paneles central e inferior derechos muestran la masa de la
componente gaseosa Mg, dentro del radio de la galaxia rg, v la masa del
agujero negro supermasivo Mgy localizado en el centro de potencial del halo.
Es claro que existe una correlacién entre la cantidad de gas y la intensidad de



76 CAPITULO 3. FORMACION DE BARRAS

log(Mg,, [M ;1)

N
n
L

© v ©
u__o
. .

109(343H[h4@D

N
=)
7
.

[ ]
0.0 0.1 0.2 0.3 0.4 05 06 0.7 0.8 0.0 0.1 0.2 0.3 0.4 05 0.6 0.7 0.8
A max A max
2 2

Figura 3.7: La intensidad de la barra AJ***, contra varios pardmetros que
caracterizan las propiedades dinamicas e intrinsecas de cada galaxia en un
corrimiento al rojo z = 0. En los paneles izquierdos, de arriba hacia abajo,
AM; /Mga es el logaritmo del cociente entre la masa estelar formada en el
ultimo Gyr y la masa estelar total de la Galaxia Mgy, tsow es el tiempo en
el cual la galaxia lleg al 80 % de su masa estelar final, siendo ¢ = 0 Gyr el
momento del Big Bang y ¢ = 13.82 Gyr el presente (z = 0), y log(rso) es el
radio a mitad de masa. En los paneles derechos y en el mismo orden, &, es
la energia cinética de rotacién normalizada, log(Mg.s) es el logaritmo de la
masa de la componente gaseosa, y log(Mpy) es el logaritmo de la masa del
agujero negro supermasivo. La curva negra en cada panel indica la mediana
de cada parametro calculada en intervalos de igual tamano en A7***. Las
galaxias 1 a 4 estdn marcadas como G1, G2, G3 y G4.



3.5. PROPIEDADES DE LAS GALAXIAS BARRADAS 7

Galaxia 1 fuise=1.22 Galaxia 3 fuise=0.83
3000 Total T .

“"Materia Oscura

Galaxia 4 Frine=0.79

! .

. §

HS

L: _

! o -

T e

A/

o |

E S

E ’: 56 |Rbar rGa] ]

S vl' ! |

0 5 10 S i}

Figura 3.8: Contribucion de los perfiles de velocidad circular de las diferentes
componentes de las Galaxias 1 a 4 mostradas en la Fig. 3.5 en un corrimiento
al rojo z = 0. Las flechas que apuntan hacia abajo representan los valores del
radio a mitad de masa 75 (flechas continuas), del radio galactico rgq; (flechas
punteadas) y del semieje mayor de la barra Ry, (flechas de a trazos).

la barra. Las galaxias con barra intensa tienden a tener menor masa de gas
distribuida también en las regiones mas internas de la galaxia. Ademds, la
mayoria de los agujeros negros supermasivos de las galaxias con barra intensa
parecen ser mas masivos que los de las galaxias sin barra. Esto coincide
con numerosos estudios previos que sugieren que una barra, probablemente
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modifica la dindmica del gas ( , : , )
generando un flujo de gas del disco, hacia las regiones centrales de la galaxia.
El gas localizado en el plano del disco puede ser dirigido hacia el centro de la
galaxia debido a su interaccién con el potencial de la barra. Este flujo puede
ser responsable de nuevos brotes de formacion estelar nuclear y también de
galaxias con nicleos activos o AGN cuando el gas es capaz de llegar al centro
de potencial del halo ( , : , ), donde el
agujero negro supermasivo reside.

3.6. Criterios de inestabilidad de los discos

La correlaciéon que existe entre el radio a mitad de masa 5 y la intensidad
de la barra A5"** es uno de las mds significativos que encontramos (ver el panel
inferior izquierdo de la Fig. 3.7). Esta correlacién indica que en promedio las
galaxias barradas intensas (circulos rojos) tienen tipicamente menos de la
mitad del tamano estelar de las galaxias sin barras (circulos azules). Por lo
tanto, estas diferencias deberian estar reflejadas en los perfiles de masa estelar
y ser detectadas en las curvas de velocidad circular correspondientes. La Fig.
3.8 muestra los perfiles de velocidad circular de diferentes componentes de
masa: agujero negro, gas, estrellas, materia oscura y total de las galaxias
1 a 4. Las flechas verticales continuas, punteadas y a trazos muestran el
radio a mitad de masa estelar rs5g, el radio de la galaxia rgy v el semieje
mayor de la barra Ry, (solo para las galaxias barradas). Si nos enfocamos
en el radio a mitad de masa, observamos que las galaxias con barra intensa
mostradas en los paneles derechos (Galaxias 3 y 4, en color rojo) muestran
valores significativamente menores (r5p ~ 2 kpc) que las galaxias sin barras
(rs0 ~ 6 kpc) mostradas en los paneles izquierdos (Galaxias 1y 2, en color
azul). En consecuencia, y observando estos ejemplos, la componente estelar
domina en las regiones centrales para las galaxias con barra intensa pero
no para las que no tienen barras. Con el fin de cuantificar la contribucion
de la componente estelar en las regiones centrales, utilizamos el parametro

descripto en ( )y ( ), basado en el criterio de
inestabilidad propuesto originalmente por ( )
V.
fdisc = (r50> (314)

V GMdisc/TSO 7

donde V,(r50) es la velocidad circular total en 759, G es la constante de gravi-
tacion universal y My, es la masa del disco estelar. Segin

( ), las barras surgen en discos gravitacionalmente inestables para los
cuales fgs. < 1.1, mientras que los discos estables con fg,. > 1.1 no forman
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barras. Analizando los ejemplos de la Fig. 3.8, las galaxias que poseen barras
intensas (galaxias 3 y 4) tienen fg;s. = 0.83 y 0.79, respectivamente; mientras
que para las galaxias sin barra (galaxias 1y 2) fys. = 1.22 y 1.36, respecti-
vamente. Segun este criterio, las galaxias 1 y 2 son galaxias disco estables y
las galaxias 3 y 4 son inestables, y por lo tanto, forman barra.

El panel izquierdo de la Fig. 3.9 muestra la correlacion entre AJ** y
faise para toda la muestra de galaxias disco. Los circulos azules, verdes y
rojos representan la poblacion de galaxias disco sin barra, con barra débil
y con barra intensa, respectivamente. La linea negra continua muestra el
valor de la mediana de fg;., tomada en intervalos iguales de A5'**. El panel
derecho muestra la fraccion de galaxias con un determinado valor de fy;s. que
poseen una barra (curva negra) y que poseen una barra intensa (curva roja).
Estos gréficos muestran que, en promedio, las galaxias con barra intensa
poseen valores relativamente bajos de fgs. (~0.9). En cambio las galaxias con
barra débil poseen en promedio fgs. ~ 1y las galaxias sin barra fgs. ~1.1.
Esta ultima, posee una mayor dispersion que las restantes categorias (0.8
< fdz‘sc <1.4).

Aunque la correlacién existente entre A y fuse es evidente, la gran
dispersién observada muestra que este criterio de inestabilidad por si solo
no es suficiente para distinguir entre galaxias disco barradas y no barradas.
De hecho, segin ( ), no hay un criterio simple que pue-
da describir todos los ingredientes necesarios que expliquen los procesos de
inestabilidad de disco y la formacién de barras. Por lo tanto, es interesante
explorar cémo las galaxias evolucionan a lo largo del tiempo para llegar en
z = 0 con valores de A7'* muy diferentes, pero valores similares de fg;sc.

La Fig. 3.10 muestra la evolucién temporal de la intensidad de la barra
A5® (panel superior) y de la energia de rotacién normalizada k.. (panel
inferior) para las galaxias 1 a 4. Es interesante notar que en un corrimiento
al rojo alto z > 1, los cuatro ejemplos analizados poseen valores bajos de la
intensidad de la barra (A5'** ~ 0.1) lo que implica la ausencia de una barra
central. Mas atin, poseen valores altos de k,.; 1o que significa que son sistemas
soportado por rotacién. Las galaxias 3 y 4, después de z = 1 incrementan sus
AD* mientras que disminuyen sus k.. Ademas, encontramos que este com-
portamiento ocurre en practicamente todas las galaxias con barra intensa de
la muestra. En consecuencia, la formacién de una barra intensa esta asociada
a la pérdida de soporte rotacional de las galaxias disco. Por el contrario, las
galaxias 1 y 2 no sufren cambios apreciables después de z = 1, manteniendo
valores bajos de AJ'** y valores altos de kot

En la Fig. 3.11 analizamos los perfiles de velocidad circular de las gala-
xias 1 a 4 en un corrimiento al rojo z = 1, debido a que este tiempo coincide
con el comienzo de la formacién de la barra. Se observa que las galaxias 3 y
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Figura 3.9: Panel izquierdo: La intensidad de la barra A5'** contra el criterio
de inestabilidad fys. definido en la ecuacion 3.14. Panel derecho: Fraccién de
galaxias fgq que poseen una barra (curva negra) y una barra intensa (curva
roja), dividida en intervalos de fys.. Todas las galaxias con barra intensa
poseen valores bajos de fys., mientras que las galaxias sin barra tienden a
tener valores méas altos a pesar de la mayor dispersion.

4 presentan perfiles de velocidad circular total decrecientes con la distancia
galactocéntrica. Esto se debe principalmente a que la contribucién de las es-
trellas en las regiones internas es mucho mayor que la de la materia oscura en
las regiones externas. Sin embargo, las galaxias 1 y 2 presentan un compor-
tamiento diferente, mostrando perfiles de velocidad circular planos o incluso
ligeramente crecientes.

Haciendo una comparacion entre los paneles de la izquierda de las Fig.
3.8 y 3.11, notamos que los perfiles de las galaxias barradas parecen ser mas
decrecientes en z = 1 que en z = 0. Una medida del grado de decrecimiento
(o crecimiento) de la velocidad circular con el radio R puede tenerse a través
del parametro

fdec = Véot/véo]\t/[’ (315)
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Figura 3.10: Evolucién temporal de la intensidad de la barra A5** (panel
superior) y de la energfa cinética rotacional normalizada k. (panel inferior)
de los cuatro ejemplos mostrados en la Fig. 3.5. En z = 1, las cuatro galaxias
presentan valores bajos de AJ'** y valores altos de k., las Galaxias 1 y 2,
no presentan cambios significativos de estos dos parametros a lo largo de su
evolucién y, por el contrario, las Galaxias 3 y 4 presentan cambios dramaticos
en ambos pardmetros, incrementando sus valores de A7'** al mismo tiempo
que disminuyen sus valores de k...
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Figura 3.11: Lo mismo que la Fig. 3.8, pero en z = 1. Como observamos en la
Fig. 3.10, en este tiempo ninguna de las galaxias presenta una componente
barrada. Es interesante notar que los paneles izquierdos presentan perfiles
de velocidad circular crecientes mientras que los paneles derechos presentan
perfiles muy decrecientes. En base a esta apreciacién, definimos un nuevo
pardmetro fg. = VI VLY, donde VE y VEE son los valores que toman los
perfiles de velocidad circular total donde las contribuciones estelares y de la
materia oscura son maximas.

donde VI y VEY, son la velocidad circular medida en los radios donde las
contribuciones de las estrellas (S) y de la materia oscura (DM) son méxi-
mas, respectivamente. Para las galaxias disco inestables (como las galaxias
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Figura 3.12: El criterio de inestabilidad f;,. contra el parametro de decreci-
miento de las curvas de velocidad circular fg.. . El tiempo t,. seleccionado
es z = 0 para aquellos discos sin barra (circulos azules) y el méximo entre
5 Gyr o el ultimo tiempo en el cual A5 decae a 0.25 (justo antes de que
la barra se forme) para galaxias disco barradas (circulos rojos). Las galaxias
disco con barra débil no han sido incluidas en el grafico para observar con
mayor nitidez la separacién de ambas poblaciones.

3y 4) que estan destinadas a formar una barra central, el pardmetro de de-
crecimiento fge. > 1 en z = 1, mientras que para discos estables (como las
galaxias 1y 2) fgee < 1.
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La correlaciéon existente entre el parametro de inestabilidad fgs. v el de
decrecimiento fz.. esta mostrada en la Fig. 3.12 computadas en un tiempo
tvar que caracteriza aproximadamente la aparicién de la barra. Para galaxias
barradas, elegimos el tiempo en el cual Ay"* = 0.25 (recuérdese que adop-
tamos A5 = (.2 valor divisorio entre galaxias con y sin barra). Con esta
definicién se tiene, por ejemplo, tper ~ 7.94 Gyr (z = 0.6) y 5.93 Gyr (z =
1) para las galaxias 3 y 4, respectivamente (Véase Fig. 3.10). En los casos
(~ 20 %) de galaxias con barra en que AJ"** nunca decae a valores menores
que 0.25 a lo largo de toda su evolucion adoptamos arbitrariamente tp,,. = 5
Gyr. Para las galaxias no barradas adoptamos t,. = 13.82 Gyr es decir el
tiempo correspondiente en z = 0. Encontramos que las galaxias disco des-
tinadas a formar una barra central (circulos rojos) poseen valores altos de
faee v bajos de fy... La tendencia opuesta se observa para las galaxias que
nunca forman una barra (circulos azules). Esto quiere decir que las barras
aparecen cuando las galaxias disco son inestables y adema&s sus curvas de
rotacion son decrecientes. Por el contrario, las galaxias que no forman barra
son discos estables con curvas de rotacion planas o eventualmente ligeramente
crecientes.

La introducciéon de este parametro adicional que cuantifica el grado de
decrecimiento (o crecimiento) fz. de las curvas de velocidad circular, ayu-
da sensiblemente a la eficiencia del parametro de inestabilidad de

( ) para predecir la formacién o no de una barra. La Fig. 3.13 mues-
tra la fraccién de galaxias disco que formaran una barra, independientemente
que sea débil o intensa (curvas negras) y de barra intensa exclusivamente
(curvas rojas). Las curvas finas muestran la fracciéon cuando se utiliza sélo el
criterio de inestabilidad de ( ), mientras que las curvas
gruesas incluyen ambos criterios, es decir que se pide ademas que las curvas
de rotacién sean decrecientes (en realidad se asume fg. > 1,1). Es impor-
tante notar que, las curvas gruesas muestran pendientes mas empinadas que
las finas. Un criterio perfecto estaria representado por una funcién escaléon
en fguse = 1,1. Esto implica que la transicion entre la poblacién que formaria
una barra y la que no lo hara, es mas eficiente con el uso del parametro fy..
en conjunto con el criterio de inestabilidad fg;. que utilizando s6lo fy;sc.

3.7. Evolucién de las galaxias disco

Con el fin de estudiar la evolucién de la distribucion espacial de ambas
galaxias, en la Fig. 3.14 mostramos el mapa de densidad de masa estelar
proyectada de las galaxias 1 a 4, en cuatro tiempos diferentes (z = 1, 0.5,
0.27 y 0). En z = 1, las galaxias 3 y 4 poseen discos pequefios con gy = 8
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Figura 3.13: Fraccién de galaxias disco (curvas finas) que poseen una barra
(curvas negras) y que poseen una barra intensa (curvas rojas) dividida en
intervalos de igual tamano como funcién del parametro de inestabilidad fy;sc.
Lo mismo para las curvas gruesas con la diferencia que sélo se incluyen las
galaxias disco con fg.. > 1.1. Claramente, la pendiente de las curvas gruesas
es mas empinada que la de las curvas finas.

y 10 kpc, respectivamente. Sus radios a mitad de masa estelar son en ambos
casos r50=1 kpc. Las dos galaxias, en z = 0.5, muestran la presencia de la
barra estelar en su regién central como una estructura pequena rapidamente
rotante con un semieje mayor de Ry, = 2.4y 3.2 kpc y una frecuencia angular
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Figura 3.14: Evolucion de los mapas de densidad de masa estelar de las
Galaxias 1 a 4 ordenadas desde el panel de arriba en orden creciente hacia
abajo, vistas de frente. Todas las galaxias son mostradas a z = 1, 0.5, 0.27 y
0 ordenadas de izquierda a derecha. Los circulos continuos, punteados, de a
trazos y mixtos corresponden al radio a mitad de masa rsq, al radio galdctico
raa, a la longitud del semieje mayor de la barra Ry, y al radio de corotacion
Teor- bar €5 la velocidad de rotacién de la barra central.

de Qpor= 8.8 ¥ 9.79 Gyr~! para la Galaxia 3 y 4, respectivamente. Después
de z = 0.5, ambas barras comienzan a crecer en tamano y a disminuir su
velocidad de rotacion gradualmente con longitudes del semieje mayor final
de Ry, = 4 y 6 kpc y velocidades de rotacién final de €p,.= 2.64 y 1.94
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Gyr~!. Este decrecimiento en la velocidad de rotacién de la barra coincide
con la pérdida de energia cinética rotacional de toda la galaxia. Ademas,
el crecimiento de la barra, coincide con el incremento del radio a mitad de
masa de la componente estelar de las galaxias. Las galaxias 1 y 2 presentan
un crecimiento gradual del disco a lo largo del tiempo sin la presencia de
una estructura barrada central. Notar que la galaxia 1 se encuentra en plena
interaccién con un satélite en z = 1.

Con el objetivo de explorar en mas detalle estas cuestiones analizamos
en las Fig. 3.15 y Fig. 3.16 la evolucién temporal de los perfiles de velo-
cidad circular total y de la densidad de materia oscura, respectivamente.
Ambos perfiles presentan cambios importantes a lo largo del tiempo en las
dos galaxias barradas y permanecen similares en las galaxias no barradas. La
velocidad circular total aparece decreciente a z = 1 para las galaxias 3 y 4, y
decae gradualmente hasta z = 0, quedando casi plana para el caso de la Ga-
laxia 3. Por el contrario, las galaxias 1 y 2 no presentan cambios importantes
en los perfiles de velocidad circular total, a excepciéon de un pequeno pico de
la Galaxia 2 a z = 0. Ambas galaxias se mantienen con perfiles crecientes en
las regiones internas de la galaxia. Los perfiles de densidad de materia oscura
no presentan cambios significativos para las galaxias 1 y 2. En cambio, las
galaxias 3 y 4 poseen una densidad alta en las regiones internas (r < 10 kpc)
en z = 1 y decaen gradualmente en el tiempo hasta ser aproximadamente
plano cerca del centro (r < 2 kpc) en z = 0.

Estas diferencias evolutivas pueden explicarse analizando la evolucién de
los perfiles de densidad de masa de materia oscura.

La Fig. 3.17 muestra la evolucién de la mediana de la cantidad de masa
de materia oscura medida dentro de 2.5 kpc y 5 kpc para las diferentes po-
blaciones de galaxias disco: Galaxias sin barra (curvas azules), galaxias con
barra débil (curvas verdes) y galaxias con barra intensa (curvas rojas). Es
claro que, a t = 4.5 Gyr, la poblacién de galaxias con barra intensa posee
una mayor cantidad de masa en las regiones internas que las otras dos pobla-
ciones. Después de ese momento, la curva roja comienza a decaer mientras
que la azul se mantiene aproximadamente constante. La curva verde posee
un comportamiento intermedio de las otras. Por lo tanto, la masa de materia
oscura en las regiones internas disminuye a lo largo de su evolucion para las
galaxias con barra intensa y se mantiene constante para las galaxias sin ba-
rra. Esto implica que los halos de materia oscura que hospedan las galaxias
barradas ganan energia proveniente de los discos estelares que pierden gra-
dualmente su energia rotacional. A su vez, debido a esta pérdida de masa en
las regiones comparables a la longitud de la barra, el pozo de potencial del
centro del halo decrece, provocando una expansion de la componente estelar.
Los discos que eran muy dominantes en las regiones centrales de la galaxia
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Figura 3.15: Perfiles de velocidad circular total para tres corrimientos al rojo
distintos, z = 0, 0.5 y 1, de las Galaxias 1 a 4. Es notable el decrecimiento
de los maximos en las regiones centrales de los perfiles de las galaxias 3 y 4
a lo largo de su evolucion. Las galaxias 1 y 2, en cambio, mantienen su perfil
aproximadamente de la misma forma.

en un corrimiento al rojo alto, se vuelven menos concentrados y, consecuen-
temente, los maximos de los perfiles de velocidad circular de las galaxias con
barra intensa decaen gradualmente.
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Figura 3.16: Perfiles de densidad de materia oscura para tres corrimientos
al rojo distintos, z =0, 0.5 y 1, de las Galaxias 1 a 4.

3.8. Comparacion con observaciones

En esta seccién hacemos una comparacion directa de las propiedades de
las galaxias barradas simuladas de nuestra muestra con las de galaxias ba-
rradas observadas en el Universo local; en particular, nos focalizaremos en el
tamano y frecuencia angular.

La velocidad de rotacién de la barra esta caracterizada por su frecuencia
angular {2,,, principal parametro que describe la dindmica de una barra. A
partir de este parametro, se define el radio de corotacion de una galaxia 7.,
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Figura 3.17: Evolucion temporal de las medianas de la masa de materia oscura
encerrada en una esfera de radio 2.5 kpc (lineas de a trazos) y 5 kpc (lineas
continuas) de las tres poblaciones definidas con anterioridad: galaxias con
barra intensa (curva roja), galaxias con barra débil (curva verde) y galaxias
sin barra central (curva azul). Es notable la pérdida de masa gradual que
sufre la poblacion de galaxias barradas a lo largo de su evolucién.

como el radio en el cual la velocidad de rotacién (o la velocidad circular)
iguala a la velocidad de rotacién de la barra. Este radio de corotacién es
usualmente utilizado en la literatura para clasificar a las barras como rota-
dores rapidos o lentos. Una barra que rota como un cuerpo rigido posee una
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Figura 3.18: El radio de corotacién (r.,) como funcién del semieje mayor
de la barra (Ry,-) de las galaxias con barra intensa (circulos rojos) y débil
(circulos verdes) en un corrimiento al rojo z = 0. Los tridngulos magenta
y azules son datos de galaxias barradas observadas en el Universo local,
extraidos de ( )y ( ), respectivamente.

frecuencia angular constante lo que se traduce en una velocidad de rotacion
que crece linealmente con el radio. Por otro lado, ya que las galaxias tienen
en general curvas de rotacién planas, entonces la interseccién de estas dos
curvas da la posicién de r.,,.. Si este radio es grande, entonces la velocidad
de rotacion de la barra es baja y viceversa.
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Mas aun, la velocidad de rotacion de la barra no suele expresarse en uni-
dades absolutas del tamano del radio de corotacién (por ejemplo en kpc),
sino que se lo compara respecto al tamano de la barra Rp,.. La Fig. 3.18
muestra el radio de corotacién r.,, como funcién del tamano de la barra Ry,
para nuestra muestra de galaxias con barra intensa (circulos rojos), y débil
(circulos verdes). Los tridngulos magentas y azules representan datos obser-
vacionales de galaxias barradas extraidos de ( )y
( ) con masas estelares similares a las masas estelares de las galaxias si-
muladas. ( ) utiliza una muestra obtenida a partir de diversos
estudios detallados (e.g. , : , , :

, ; , ) de las propiedades de cada galaxia

barrada. ( ) utiliza datos extraidos principalmente del SDSS.
La velocidad de rotacién de las barras se obtuvo, en la mayoria de los casos,
a partir del método de ( ). Se observa que ambas

muestras tienen barras de tamanos similares que estan en el rango 3 kpc
< Rpar S 10 kpe, siendo las barras observadas algo més pequenas. Sin em-
bargo, los radios de corotacion muestran valores sisteméticamente mas altos
para las simulaciones que para las observaciones. Esto implica que las barras
simuladas son més lentas que las observadas. Ademads se observa que para
las galaxias simuladas las barras intensas (circulos rojos) estan por arriba
de las barras débiles (circulos verdes) lo que indica que las barras intensas
rotan mas lentas que las débiles. Esto podria deberse a que las barras crecen
y transfieren momento angular al halo de materia oscura. Por lo tanto las
que mas crecen en intensidad transfieren méas momento angular al halo y se
vuelven mas lentas.

3.9. Conclusiones

En este capitulo estudiamos la formacion de barras estelares en galaxias
disco utilizando simulaciones numéricas cosmolégicas en el modelo ACDM.
Encontramos que galaxias barradas surgen naturalmente en este modelo de
concordancia constituyendo una herramienta fundamental para el estudio de
la formacion y evolucién de barras y otras componentes dinamicas estelares.
La serie de simulaciones cosmoldgicas utilizadas para este capitulo es la deno-
minada EAGLE ( , ). Estas simulaciones poseen un volumen
suficientemente grande que permite identificar 269 galaxias disco con masas
similares a la de la Via Lactea con una buena resolucion espacial.

Nuestros principales resultados son:

- De la muestra extraida, 110 de las 269 (40 %) galaxias disco de tamanos
similares al de la Via Lactea poseen una barra central en un corrimiento
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al rojo z = 0. Esta poblacién de barras presenta una gran diversidad de
tamanos, velocidades de rotacién e intensidades. Por lo tanto, dividimos la
muestra en tres poblaciones distintas: galaxias con barra intensa, con barra
débil y sin barra.

- En un corrimiento al rojo z = 0, la intensidad de las barras parece
correlacionar con numerosas propiedades intrinsecas de las galaxias a las que
pertenecen. Entre ellas podemos nombrar las siguientes:

i) La poblacién de galaxias con barra intensa tiende a tener poblaciones
estelares mas viejas, siendo el tiempo en el cual el progenitor principal alcanza
el 80 % de su masa estelar en tggy ~ 4 Gyr, en comparacion con tgyy ~ 8
Gyr para galaxias sin barra.

ii) La formacién estelar actual es menor para las galaxias barradas siendo de
s6lo 0.1 M /Gyr para las galaxias con barra intensa, y 2 M /Gyr para las
galaxias sin barra.

iii) El radio a mitad de masa es mayor para las galaxias sin barra con r5y ~
6.5 kpc y r50 ~ 3 kpc para las galaxias con barra intensa.

iv) Las galaxias sin barra poseen una mayor energia de rotacion con Ko ~
0.6 en comparacién con las galaxias con barra intensa que poseen kK, ~ 0.4.
v) Las galaxias con barra intensa son méas pobres en gas (Mgqs ~ 10°My)
que las galaxias sin barra (Mg ~ 5.5 X 109M).

vi) Los agujeros negros supermasivos son levemente mas masivos en galaxias
con barra intensa (Mpy ~ 1.2 x 108M) que en galaxias sin barra (Mpy ~
5x 10"My).

-Encontramos que las galaxias barradas poseen curvas de rotacién que
son sistematicamente decrecientes. Utilizando este resultado, extendemos el
criterio de inestabilidad gravitacional fy,. basado en ( )
mediante la introduccién de un nuevo parametro fz.. que mide este grado de
decrecimiento. Si bien estos resultados sistematicos son claros, estos pardame-
tros muestran una dispersién importante dentro de nuestra muestra.

- Las barras intensas son mas rapidas y pequenas en un corrimiento al rojo
alto que a z = 0. Luego de formarse, van creciendo en tamano y disminuyendo
su velocidad de rotacion gradualmente. Durante este proceso, la galaxia disco
anfitriona transfiere su energia cinética rotacional hacia el halo de materia
oscura anfitrion.

- Finalmente, las barras encontradas en las simulaciones EAGLE en un
corrimiento al rojo z = 0, poseen tamanos similares a aquéllos encontrados
en las barras observadas en el Universo local, con valores de los semiejes
mayores en el rango 3 < Ry, < 10, pero con un radio de corotaciéon mayor,
lo que implica una menor velocidad de rotacién.
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Capitulo 4

Conclusiones

En esta tesis estudiamos la formacion y evolucion de galaxias disco barra-
das simuladas en el modelo cosmolégico de materia oscura fria con constante
cosmoldgica (ACDM). Utilizamos simulaciones numéricas gravitacionales e
hidrodinamicas ya que la cantidad y complejidad de procesos involucrados
hace que las soluciones analiticas sean inviables. La barra es una de las com-
ponentes estelares mas notables de las galaxias y estan presentes en mas de
la mitad de las galaxias disco en el Universo local ( ) ;

, : , : , ). Existe
un consenso generalizado que las mismas juegan un papel fundamental en
la evolucion secular de las galaxias disco. Particularmente, se cree que son
responsables de la redistribuciéon de masa y momento angular de las otras
componentes tanto barionicas como no bariénicas. De alli que entender la
formacion de las barras sea uno de los puntos fundamentales para lograr una
comprension acabada del problema de la formacion de galaxias en general.

En la primera parte de esta tesis (Capitulo 2), analizamos la formacién
y evolucién de una galaxia disco individual con una barra contra-rotante
central. Recientemente, numerosos estudios observacionales de galaxias indi-
viduales muestran la presencia de este tipo de componentes estelares contra-
rotantes en galaxias disco ( , ; , ;

) ; Y ; ) ; )

). Diversos escenarios han sido propuestos para explicar este tipo de
componentes siendo atin tema de debate en la literatura ( ,
; ) ; ) ; ) ;

, ; 7 ; , ). Los
escenarios mas populares son la acrecién de gas externo y las fusiones con
satélites.

La galaxia simulada posee una masa estelar de aproximadamente 3.65
x101°M en un corrimiento al rojo z = 0. Esta galaxia simulada muestra
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dos componentes estelares bien diferenciadas: un disco estelar co-rotante que
rodea a una barra estelar contra-rotante. Estas dos componentes poseen ma-
sas similares de (~ 1.8 x109M,), estan separadas espacialmente ocupando
la barra la regién interna y el disco estelar la externa, y poseen edades sis-
temdaticamente diferentes siendo la barra contra-rotante mas vieja (3 Gyr
< tgorm < 6 Gyr) que el disco co-rotante (fsom > 6 Gyr). Ademds, encon-
tramos que la mayoria de las estrellas que forman la galaxia principal se
formaron localmente (91 %) y tan sélo un 9 % se formaron en otras galaxias
que fueron posteriormente acretadas por la galaxia central. Esto muestra que
los eventos de fusién no juegan un papel importante en la formacién de es-
ta galaxia y, en particular, de la componente contra-rotante, favoreciendo el
escenario de acrecion.

Mostramos, por primera vez, que la componente co- y contra-rotante sur-
gen de dos episodios de acrecién de gas diferentes con momentos angulares
opuestos y separados temporalmente. Este desalineamiento en el momento
angular del gas resulta del hecho de que la galaxia se forma a partir del
material proveniente de dos filamentos distintos. Un filamento provee prin-
cipalmente el material que colapsa en primer lugar y finaliza en las regiones
internas de la galaxia, y el otro filamento colapsa en segundo lugar y sumi-
nistra el material destinado a formar las regiones externas.

Utilizando la teoria de torques de marea mostramos que cada filamento
produce un torque de marea opuesto sobre el material localizado en el otro
filamento. En consecuencia, la adquisicién de gas en estos dos episodios de
de acrecion diferentes generan momentos angulares opuestos. El material
estelar que colapsa primero logra formar un disco estelar antes del segundo
episodio de acrecién. La barra se forma luego del segundo episodio debido a
inestabilidades generadas por las rotaciones opuestas de cada componente. El
desalineamiento de las rotaciones de las componentes estelares puede surgir
naturalmente en un escenario jerarquico de formacién de estructuras donde el
momento angular resulta de los torques de marea producido por el material
externo sobre el material destinado a formar una galaxia. Mas atn, este
desalineamiento puede explicar la formacion de otras estructuras tales como
anillos o incluso esferoides sin tener que recurrir al escenario de eventos de
fusion mayores entre dos galaxias disco.

Ademas describimos las caracteristicas principales de una galaxia disco
con un anillo contra-rotante central. Este anillo posee una masa de un orden
de magnitud menor que el disco co-rotante de la galaxia, esta constituido por
estrellas viejas con gran soporte rotacional y dispersién de velocidad baja. El
origen de esta componente no es del todo claro. No obstante, la acrecion de
un satélite masivo en un corrimiento al rojo alto parece ser el escenario mas
probable.



97

En la segunda parte de esta tesis (Capitulo 3) realizamos un estudio de
la formacion y evolucion de barras estelares utilizando el juego de simula-
ciones cosmologicas EAGLE. Estas simulaciones poseen un volumen lo sufi-
cientemente grande como para permitir un estudio estadistico de las galaxias
barradas y una resolucién lo suficientemente buena como para estudiar las
propiedades intrinsecas y dinamicas de las mismas. La muestra final de ga-
laxias extraidas de estas simulaciones en un corrimiento al rojo de z = 0,
posee un numero de 495 galaxias de masa similar a la de la Via Léactea. De
esta muestra sélo analizamos las 269 que fueron clasificadas como discos y
descartadas los 133 esferoides y los 33 eventos de fusién en curso. De la mues-
tra de galaxias disco, una fraccién del 40 % poseen barras (110 galaxias) de
distintas intensidades y velocidades de rotacién.

Encontramos que un numero importante de propiedades intrinsecas y
dinamicas correlacionan con la intensidad de la barra central de las galaxias
en un corrimiento al rojo z = 0. Especificamente, las galaxias con barra més
intensa poseen poblaciones estelares mas viejas, una menor tasa de forma-
cion estelar actual, son mas concentradas, poseen menor energia rotacional,
una menor cantidad de gas y agujeros negros mas masivos que las galaxias
sin barra. Analizamos la habilidad del criterio de inestabilidad propuesto por

( ) y observamos que los discos estelares que forman
barras son mas concentrados en las regiones internas que los discos que no
forman. A su vez, encontramos que las curvas de velocidad circular son decre-
cientes para discos formadores de barras y crecientes para los que no forman.
Esto nos llevo a extender el criterio de ( ) mediante la
definicién de un nuevo parametro que cuantifica este grado de crecimiento o
decrecimiento de los perfiles de velocidad circular. Mostramos que este nue-
vo criterio propuesto mejora la probabilidad de predecir la formacién de una
barra futura que el original. La evolucién temporal de las barras mas inten-
sas muestran que, una vez formadas a partir de discos inestables, crecen en
tamano y disminuyen su velocidad de rotacién de forma gradual. Durante
este proceso, la galaxia disco que hospeda a la barra transfiere su momen-
to angular al halo de materia oscura en las regiones internas de la galaxia.
Ademas comparamos algunas de las propiedades de las barras encontradas
en las simulaciones con las observadas en el Universo local. Ambas poseen
tamanos similares entre 3 kpc y 10 kpc y velocidades de rotacion distintas,
siendo las barras simuladas méas lentas que las observadas.
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Apéndice A
Teoria de torques de marea

En este apéndice describimos los lineamientos generales de la teoria de
torques de marea siguiendo la formulacién de ( )y
(2002).

La teoria de torques de marea (TTT, por su siglas en inglés), sugerida por
Hoyle (1949), dice que el momento angular intrinseco de una protogalaxia
puede surgir de los campos de marea producidos por las estructuras vecinas.
Esto ha llevado a estudios detallados del crecimiento del momento angular
a partir de la inestabilidad gravitacional ( , ; , ;

) )'

Dado un protohalo, una cantidad de materia que ocupa un volumen Eule-
riano v que esta destinado a ser ocupado por un halo, el objetivo es calcular
el momento angular del halo respecto de su centro de masa, en el orden
mas bajo no nulo de la teoria de perturbaciones. El momento angular en un
tiempo t en unidades fisicas esta definido por

L(t) = / p(r () = rem(t)] X [(t) = vem(1)]d'r, (A1)

Y

donde r y v son los vectores posicion y velocidad peculiar de una porcion
de material dentro del volumen =, 7., V ¥, son los vectores posicién y
velocidad del centro de masa y p(r, t) es la densidad de esa porcion. El término
proporcional a v, no contribuye al momento angular intrinseco y por lo tanto
no se considera

L) = / o )t — ron(B)] X 0(1)dr. (A.2)

~

Reescribiendo la ecuacién A.1 en unidades coméviles, £ = r/a(t) y v =
adz /dt, donde a(t) es el factor de expansién universal, y reemplazando p(z,t)
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por el contraste de la densidad (§(z,t) = p(z,t)/p(t) -1) con respecto a la
densidad media del Universo p(t), se obtiene

L(t) = / PO+ 6, D)]alt)t — Ton] x at)E(t)d*dr.  (A.3)

v

En la era dominada por la materia, p(t)a®(t) = po(t)a3(t) = constante, donde
el subindice 0 denota cantidades evaluadas en el presente.

L(t) = ()0 (t) / 1+ 6(z, O)][2(t) — Tom(t)] X 2(t)d%z. (A.4)

v

Las posiciones Eulerianas comoviles de cada elemento del fluido estan da-
das por la posicién Lagrangiana inicial ¢ del fluido, mas un pequeno des-
plazamiento: z(q,t) = ¢ + S(q,t). Cuando las fluctuaciones son lo suficien-
temente pequenas o el fluido es adecuadamente suave, el mapeo ¢ — x es
reversible y el fluido es laminar. Esto implica que el determinante del Ja-
cobiando J =|dz/déq|# 0, y a partir de la ecuacién de continuidad: 1 +
dlx(q,t)] = J (g, t). Sustituyendo este término en la ecuacion A.4, se obtie-
ne

L(t) = a*(t)asm / g—q+8@1) -8 x 8@ tde (A5

donde I' es la region Lagrangiana correspondiente a ~. Teniendo en cuenta
que S(g,t) es un pequeno desplazamiento en un corrimiento al rojo alto, se
puede utilizar la aproximacién de ( ), con el fin de simplificar
su expresion a

S(g,t) = =D(1)V(q), (A.6)

donde ® = (g, t)/(4nGp(t)a*(t)D(t)), siendo G la constante de gravitacién
universal, @ es el potencial gravitacional y D(t) es la tasa de crecimiento
lineal del desplazamiento. Esto también implica que la velocidad peculiar y
el campo de aceleracion son paralelos. Sustituyendo la ecuaciéon A.6 en la
ecuacion A.5 se obtiene

L(t) = —a*(t)D(t) et / (@ - 9) x VO(g)dy (A7)

T

En base a esta férmula observamos que la tasa de crecimiento del momento
angular es de L o a®(t)D(t). En un Universo plano como el de Einstein-de
Sitter, a oc t*® y D(a) o a, por lo tanto L o< t.

Con el fin de lograr una expresiéon mas simple para la ecuacion A.7, se
supone que el potencial varia suavemente en funcién de q en el volumen I'.
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Por lo tanto, se puede aproximar mediante el segundo orden de la expansién
de Taylor alrededor del centro de masas q. Definiendo ¢ = q — q se obtiene

0P 1 0?°®
O(q") =~ ®(0) + — ¢+ -=—— q.q;. A.8
(¢') ~ @(0) o)y 20q0r |, (A.8)

Sustituyendo esta ecuacién en la ecuacién A.7 se obtiene la expresién basica
de la teoria de torques de marea en sistema de coordenadas cartesiano:

Ll(t) = a2<t>D(t)€ijijl[lk, (Ag)

donde €;;;, es el tensor de antisimetria o de Levi-Civita definido como:

1 si(d,5,k)=(1,2,3), (2,3,1) 0 (3,1,2)
Eijk = -1 si (Z'?jv k) - (3727 1)7 (17372) 0 (27 ]-73>
0 sii=j j=koi=*.

Las dos cantidades fundamentales son: en primer lugar el tensor de marea
centrado en el centro de masas (¢' = 0) definido como

0?®
= A10
1= g (410
y el tensor de formas en el volumen I' definido como
g, [ dad. (A1)
g

Analizando en mas detalle la ecuacién A.9, observamos que el momento an-
gular de una protogalaxia surge del desalineamiento entre los ejes principales
del tensor de formas del material en el que se ejerce el torque (por ejemplo,
la protogalaxia), y los ejes principales del tensor de marea generado por el
material externo. En un sistema de coordenadas cartesiano en el cual los
ejes principales de [;; de la protogalaxia coincidan con los eje cartesianos, se
obtiene una expresion sencilla para el torque definido como

dL;

T, =
En este caso (4, j, k) son permutaciones ciclicas entre 1 y 3. Las componentes
del tensor de formas I;; = 0 para ¢ # j simplificando en gran medida la
expresion para el torque de marea. Analizando la ecuacion A.12, uno pue-
de notar que la resta de las componentes del tensor de formas se maximiza
en la direccion del eje intermedio de I. Como ya se menciond, el crecimien-
to del momento angular es lineal en tiempos tempranos (para un Universo
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plano) hasta el momento del turnaround (o momento en el que adquiere to-
do el momento angular). En consecuencia, la direccién del momento angular
estara determinada por la forma de la protogalaxia en el momento del tur-
naround, y, debido a que la resta de las componentes del tensor de formas
en la ecuacion A.11 maximiza el torque en la direccién del eje intermedio, se
espera que esté alineado a lo largo de este tltimo eje ( , ).



Apéndice B

Algoritmos de identificacion de
estructuras y subestructuras

Las simulaciones numéricas producen, a intervalos discretos de tiempo,
informacion sobre masas, posiciones, velocidades y otras propiedades intrinse-
cas de las particulas que ocupan el volumen simulado de forma tal que al final
de la misma sea posible seguir la evolucion temporal de todo el sistema. Estos
archivos pueden llegar a ocupar cuantiosas cantidades de espacio de alma-
cenamiento que van de los Tera a los Peta bytes y se conocen cominmente
como salidas. Estas salidas dan las posiciones de millones de particulas de
gas, estellas y materia oscura generando un campo de densidad de masa tri-
dimensional a partir del cual es necesario identificar qué particula pertenece
a qué galaxia. En las tltimas décadas, diversos algoritmos de identificacién
de estas estructuras han sido desarrollados para poder asignar de una mane-
ra univoca cuales son las particulas que pertenecen a cada galaxia. En este
apéndice describiremos el algoritmo utilizado en este tesis para tal fin. El
mismo consta de dos partes secuenciales bien diferenciadas: el algoritmo de-
nominado Friends of Friends o FoF ( , ) y SUBFIND

( ). En las siguientes subseciones describiremos por separado a cada
uno de ellos.

B.1. Friends of Friends (FoF)

El algoritmo FoF ( : ) es una técnica de percolacién bési-
ca utilizada en la astronomia para identificar estructuras tales como halos,
cumulo o supercumulos de galaxias. Especificamente, realiza una busqueda
de sobredensidades buscando todos los pares de particulas separados por una
distancia menor que bl, donde [ es la distancia media entre las particulas de
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la simulacién y b es un parametro libre que representa la fraccién de la sepa-
racién media entre particulas o llamada longitud de enlace (linking length).
Una de las ventajas del FoF es que s6lo depende de la eleccion del valor de
b y, en consecuencia, su implementacién es relativamente sencilla. Ademas,
no supone ninguna forma o simetria particular para la estructura y por lo
tanto puede detectar distribuciones con formas arbitrarias. Una vez detec-
tadas todas las particulas a distancias menores que bl sin poder ligar mas
vecinos, todo el subconjunto de particulas enlazadas se definen como una
estructura. En el caso de una simulacién de materia oscura, estas estructuras
se denominan halos de materia oscura.

Los halos de materia oscura encontrados para un dado valor de b, definen
conjuntos de particulas ligados dentro de una superficie con una sobredensi-

dad superficial local constante. ( ) sugieren que la sobreden-
sidad (definida con respecto a la densidad media del Universo, 6 = p/p — 1
toma la forma de dpop ~ 2073 ( ) proponen un valor

aproximadamente 4 veces menor, dr,r ~ 3/(2wb%), correspondiente a la so-
bredensidad local de dos particulas dentro de una esfera de radio b. El valor
mas comunmente utilizado es de b = 0.2 que corresponde a una sobredensidad
local de d ~ 60. Para un perfil de densidad esférico, p o< =2, la sobredensidad
de 36por ~ 180, cuyo valor es préximo al valor 1872 ~ 178 predicho por el
modelo de colapso esférico ( , ) para un objeto en equilibrio
virial.

B.2. SUBFIND

El algoritmo SUBFIND desarrollado por ( ) extrae
subestructuras definidas como regiones sobredensas localmente, autoligadas
dentro de un grupo mayor. Este grupo mayor es un grupo de particulas pre-
seleccionadas por el algoritmo FoF clasico, aunque SUBFIND puede operar
en cualquier grupo de particulas seleccionado arbitrariamente. El primer paso
consiste en la estimaciéon local de la densidad en las posiciones de todas
las particulas en un grupo especifico. Esto se realiza mediante la técnica
de suavizado de las particulas hidrodindmicas o SPH, es decir, mediante el
calculo de la longitud de suavizado definida como la distancia al Nge,s vecino
mas cercano y la densidad estimada interpolando entre estos vecinos. Toda
region sobredensa localmente se considera como candidato a subestructura.

Una vez calculada la densidad SPH, todas las particulas son ordenadas de
acuerdo a su densidad, siendo primera la particula localizada en la regién mas
densa para luego reconstruir la distribucién de particulas en orden decreciente
en densidad. Para cada particula ¢ con densidad p; considerada, se encuentra
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el conjunto A; conformado por las N,y particulas vecinas més proximas.
Dentro de este conjunto A; se determina un subconjunto de particulas con
densidades mayores a p;, y a partir de ellas se selecciona un conjunto B;
que contiene las dos particulas més cercanas. Notar que este conjunto puede
contener solo una particula o puede ser un conjunto vacio. A continuacion
consideramos tres casos posibles:

(a) El conjunto B; estd vacio: Esto significa que entre los N, vecinos
dentro del conjunto A; no existe particula cuya densidad sea mayor que la
de la particula 7. En este caso, se considera a la particula ¢ como un maximo
de densidad local en el cual comienza a crecer un nuevo subgrupo alrededor
de ella.

(b) Si el conjunto B; contiene una o dos particulas pertenecientes al mismo
subgrupo, entonces la particula ¢ también pertenecera a este subgrupo.

(c) B; contiene dos particulas que son parte de dos subgrupos diferentes.
En este caso, la particula ¢ es marcada como puntos de ensilladura y los dos
subgrupos etiquetados por las particulas en B; seran candidatos a subhalos.
Luego, la particula i es agregada uniendo los dos subgrupos para formar
un solo subgrupo. Todos los candidatos a subhalos seran examinados en el
algoritmo.

Hasta el momento la construcciéon de la lista de candidatos se ha ba-
sado solamente en la distribucién espacial de las particulas. Una definicion
mas acorde a una estructura se obtiene suponiendo que las particulas estén
ligadas gravitacionalmente. Por lo tanto, cada subhalo es sometido a un pro-
cedimiento de refinamiento mediante el calculo de la energia gravitacional de
cada particula eliminando aquéllas con energias positivas.

En resumen, SUBFIND descompone un grupo de particulas en un conjun-
to de subhalos autoligados gravitacionalmente, cada uno identificado como
regiones localmente sobredensas dentro del campo de densidad de la estruc-
tura original. Este algoritmo posee solamente dos parametros libre, Nge,s ¥
Npgp. Este tultimo define la masa minima deseada para la identificacién de
estructuras y usualmente se emplea Ny = 10. Los resultados del algoritmo
muestran que son poco sensibles a la eleccion del otro parametro libre, el
nimero Ngens, pero tipicamente se utiliza un valor un poco mayor que N,,g.
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