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Existen una serie de propiedades universales y sistematicas que aparecen asociadas
con el contenido y distribucion de materia oscura en las galaxias. Gran parte de esta
Tesis Doctoral ha sido dedicada a investigar los efectos que podria producir el halo de
materia oscura en la dinamica de las componentes luminosas de las galaxias.

Hemos tratado el problema del plano fundamental de las galaxias elipticas en relacion
al halo de materia oscura. El plano fundamental conecta los parametros del halo oscuro
con los de la distribucion de estrellas.

Por otro lado, las observaciones de la dinamica de las estrellas en el disco pueden
limitar la masa de los posibles agregados en que pudiera estar la materia oscura en
el halo. Hemos cuantificado el calentamiento de un disco estelar sumergido en un halo
oscuro isotermo. La gran cantidad de MACHOS observados sugiere que la materia oscura
podria ser barionica y que podria estar estructurada en los halos galacticos en paralelo
a la materia luminosa. Estas subestructuras también podrian afectar a la dinamica de
los cumulos globulares, de las galaxias enanas, y podria tener también consecuencias en
la formacion de la galaxia. Se propone que los objetos masivos en el halo podrian dar
explicacion a la ausencia de gradiente de metalicidad en el disco grueso.

Ya que en la actualidad la forma mas precisa de determinar la cantidad de materia
oscura en las galaxias espirales es a partir de la curva de rotacion de HI, uno esta obligado
a considerar todos los términos que entran en las ecuaciones de movimiento del gas
galactico. Estudiamos en profundidad la viscosidad turbulenta y los campos magneticos
a gran escala. Estos términos podrian explicar algunas propiedades universales de las
galaxias que sugieren un origen magnetohidrodinamico.

Damos una prescripcion para la viscosidad turbulenta en las partes mas externas del
disco y discutimos los posibles efectos no lineales de la turbulencia.

Discutimos la alternativa magnética y en particular el problema del equilibrio vertical.
Proponemos un modelo mixto de un campo magnético a gran escala y un halo oscuro. De
esta manera no sélo progresamos en acotar los posibles efectos del campo magnetico en
la curva de rotacion sino que se explica la conspiracion halo-disco, la relacion de Bosma,

v se reproduce la curva de rotacion de las galaxias enanas con tanto detalle como lo hace

MOND.
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Uno de los campos mas fecundos de la astrofisica durante los ultimos 25 anos ha
sido el problema de la materia oscura. Su interés transciende a muchos campos de la
astrofisica, desde la cosmologia (origen del Universo y estructuras a gran escala), pasando
por la formacion de galaxias, hasta las estrellas de fermiones. Pero también involucra a
otras partes de la fisica como la de particulas elementales.

La evidencia observacional mas clara de la existencia de materia oscura es que las
curvas de rotacion del hidrogeno neutro de la mayoria de las galaxias espirales son planas,
y por lo tanto, no se pueden explicar a partir del perfil de luz si se supone que la fuerza
gravitatoria que crea la materia luminosa es la responsable del movimiento del gas (Bosma
1978). De la dinamica de las galaxias en los cumulos también hay indicios claros de la
existencia de materia oscura a esa escala.

Aunque a partir de argumentos cosmologicos también se invoca a la materia oscura
para cerrar al Universo, no hay ninguna razon para pensar que la materia oscura a las
dos escalas, galactica y cosmologica, sea la misma ni siquiera en naturaleza (Rees 1986).
Nosotros nos centraremos en las restricciones que se pueden imponer a la materia oscura
a partir de las observaciones en la dinamica de las galaxias.

En los ultimos diez anos se ha avanzado mucho en la adquisicion de una gran base
de datos sobre curvas de rotacion de galaxias espirales, y sobre relaciones M /L para
galaxias elipticas y esferoidales, que deben servir para caracterizar la materia oscura
a escala galactica. En este sentido, se debe poner especial atencién a la busqueda de
MACHOS (siglas de las palabras inglesas massive compact halo objects) por efecto de
lente gravitacional.

Sin embargo, todavia no se conoce el tipo de materia oscura que forman los halos
de materia oscura (barionica, no-barionica, fotinos, WIMPS, agujeros negros, MACHOS.,
etc).

Se pueden implementar restricciones a su naturaleza a partir de la teoria de formacion
de galaxias en el marco de la Cosmologia, de la dinamica de galaxias, del efecto de lente
gravitacional y de consideraciones sobre la conservacion de la densidad en el espacio-fase.

En los anos que llevamos de esta decada han aparecido una serie de trabajos muy
sugerentes que buscaban una alternativa al problema de la materia oscura en las galaxias
espirales que se basan en suponer que el gas no es un buen trazador del potencial gra-
vitatorio. Fahr (1990) considero la posibilidad de modificar el potencial clasico debido a

la interaccion gravitatoria entre particulas “a la Maxwell”. Valentijn (1991) v Gonzalez-
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Serrano & Valentijn (1991) sugirieron que el disco de las galaxias espirales podria ser
opaco, y los absorbentes de la luz no detectados darian cuenta de la masa que falta.
Battaner et al. (1992) propusieron que el responsable de que la curva de rotacion plana
era el campo magnético a gran escala, mientras que Prabhu & Krishan (1994) proponen
que son los efectos no lineales producidos por un efecto de cascada inversa.

Otra alternativa muy anterior a éstas es la que ha desarrollado Milgrom (1983). Con-
siste en una modificacion de la teoria de Newton para pequenas aceleraciones. Aunque
sigue sin ser aceptada por la comunidad cientifica, no hay pruebas concluyentes de su
invalidez.

Esta tesis intenta profundizar en algunas cuestiones abiertas que relacionan los halos
de materia oscura con la dinamica galactica. En el caso de las galaxias elipticas estu-
diaremos el plano fundamental y para las galaxias espirales hablaremos de propiedades
universales

Hemos optado por seguir el siguiente orden en la tesis porque creemos que es el
que conlleva una presentacion mas clara. El primer capitulo versa sobre la interaccion
gravitatoria. Las razones son obvias, la unica fuerza de gran alcance que liga y modela
los sistemas astrofisicos (cumulos de estrellas, caimulos globulares, galaxias, cimulos de
galaxias, etc.) es la gravitatoria. Es importante tener claro cuales son las técnicas de
analisis de los sistemas sin colisiones y qué efectos son producidos por el término de
colisiones. Ademas la materia oscura por definicion solo es relevante a través de la fuerza
gravitatoria. Primero supondremos que existe una componente de materia oscura en las
galaxias que intentaremos caracterizar a partir de las observaciones sobre la dinamica de
la materia visible. En el segundo capitulo estudiaremos las propiedades de la componente
de materia oscura en las galaxias elipticas y en el tercer capitulo en las galaxias espirales.
Estos dos capitulos se basan en estudiar las consecuencias en la componente estelar de
la presencia de un halo de materia oscura. En particular, se desarrollara la idea de que
el halo oscuro esté constituido por objetos masivos de materia oscura. Esa posibilidad es
muy interesante porque daria explicacion a la existencia de gran cantidad de MACHOS
en el halo.

En el capitulo IV se estudiaran todos los términos de las ecuaciones de movimiento que
podrian hacer que el gas no fuera un buen trazador del potencial gravitatorio, a saber, la
viscosidad turbulenta, las configuraciones no estacionarias, y el campo magnético a gran

escala, al que dedicaremos el capitulo V.




El primer capitulo es una revision de conceptos basicos que el lector puede saltar sin

que por eso pierda el hilo de los siguientes capitulos.

Algunos comentarios

Quiero hacer algunos comentarios de estilo en la escritura. En esta memoria aparecen
algunos términos que podrian ser ambiguos fuera de contexto pero que siguiendo la
lectura esperamos que no confundan al lector. Por ejemplo, hemos intentado diferenciar
cuando hablamos del halo de materia oscura (halo oscuro) o del halo galactico y de su
componente luminosa.

Por defecto, hemos tomado el convenio de que si1 no se indica lo contrario “la escala
de alturas del disco” se refiere a la mitad del grosor efectivo del disco, esto es, la altura
desde el plano ecuatorial z = 0.

He optado por usar las siglas inglesas porque tienen significado universal en el contexto
astrofisico, y no creo que con ello se destruya el lenguaje. Pienso que las abreviaturas de

uso particular dificultan la lectura.

He intentado usar el vocablo espanol alli donde se pudiera y no llevara a confusion
excepto en algunos casos particulares como por ejemplo, los anglosajones “merger” y
“merging” para “fusion de galaxias”. En el capitulo III hemos usado el término “cluster”
v no el espanol “cumulo de materia oscura” porque éste suele tener connotaciones de
estructura cosmologica (~ 1 Mpc) y en este trabajo nos queremos referir a estructuras
a escala subgalactica (~ 1pc). También he usado la abreviatura Gy de giga-ano por
deformacion.

He intentado dar la reterencia, generalmente al final de la frase y entre paréntesis, de
cualquier conjetura, hipotesis, discusion o resultado que se haya tomado de la literatura
y que no sea original de esta tesis. Hemos evitado censurar cualquier trabajo. Esto nos
ha llevado a dar una gran lista de referencias, que algunas de ellas no hemos podido

contrastar, pero que pueden servir para aquellos que estén interesados.
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CAPITULO 1

La 1nteraccion gravitatoria

En astrofisica encontramos sistemas autogravitantes como los cimulos globulares, las
galaxias, los cumulos de galaxias o los halos de materia oscura. La propiedad diferen-
ciadora de la interaccion gravitatoria es su gran alcance.

Consideremos un sistema de N particulas que interaccionan inicamente de forma
gravitatoria. La descripcion y propiedades fisicas de estos sistemas dependen del nimero
de particulas N. Para N = 1 — 50 (problema de pocos cuerpos) se puede seguir la
trayectoria de cada particula integrando las ecuaciones numéricamente. Para N = 10° —
10!, como es el niimero de estrellas en las galaxias, se buscan valores estadisticos medios
de estos sistemas. Normalmente es suficiente suponer que una estrella concreta en la
galaxia sigue un potencial suave que viene dado por el resto de las estrellas (para un
sistema sin colisiones). Aunque este potencial puede depender del tiempo, los sistemas
aislados se relajan en un cierto intervalo de tiempo; esto es, grandes fluctuaciones del
potencial solo surgen en los primeros instantes.

6/N — 1 constantes del movimiento describirian completamente la evolucion del sis-
tema. Sin embargo, la forma funcional de estas constantes de movimiento sélo se pueden
encontrar si se integran las ecuaciones de movimiento. En la practica, solo se conocen
un numero pequeno de estas constantes. De partida y para cualquier sistema aislado
conocemos siete: la energia, las 3 componentes del momento y las 3 componentes del mo-
mento angular. Existen varias formas de atacar el problema: estudiando las 6rbitas en
un potencial fijo sin preocuparse de como se crea éste, de manera autoconsistente, con la
mecanica estadistica o con codigos que simulan con pocas particulas el comportamiento
de un gran numero de ellas.

Puesto que la interaccion gravitatoria es la responsable de la dinamica galactica tanto
a escalas intermedias como a grandes, en este capitulo intentaremos familiarizarnos con
los conceptos y herramientas basicas asociadas con el problema de N cuerpos y que son
claves para describir la formacion e interaccion de galaxias y la formacion de estructuras

en las galaxias. Haremos especial énfasis en los conceptos relacionados con la relajacion
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e inestabilidad, con la dinamica de galaxias y sus componentes (disco, bulbo, barra, halo

oscuro, etc) y con el tratamiento de las perturbaciones gravitatorias de estos sistemas.

1.1 Ecuacion de Boltzman

La solucion completa vendria dada por la posicion de cada particula en el instante t: r;(%),
: = 1,....N. O bien, si tomamos r y v variables independientes r;(t), v;(t), 2 = 1, ..., V.
Supongamos que todas las particulas tienen masa m por sencillez. Si construimos la

funcion f a partir de 7;(t) y v;(¢) definida por:

fezact(Fy U,1) = m Y 8§(F — 7;(1))8(7 — v(t)) (1.1)

=1

vemos que satisface la ecuacion de Boltzman dada por

afea:a.ct _.8fe:ract = 6fe.ract
| Vv exac — =) 1.2
ot T or Pezact ov i3-%)
donde ¢..q..¢+ €s el potencial gravitatorio exacto
v2¢e$act(F, t) — 47FG/ fexact(‘f?, ?._;’ t) dSU (1-3)

Es decir, la solucion exacta del problema de N cuerpos satisface la ecuacion de Boltz-
man. Ahora bien, este resultado no aporta nada nuevo ya que solo hemos expresado las
ecuaciones de movimiento de otra forma.

Se puede hacer algun progreso aunque a costa de perder informacion. Como no
estamos interesados en el movimiento microscopico, sino en las propiedades medias en
un cierto volumen macroscopico, usaremos funciones de distribucion suaves en vez de 6
de Dirac. Para ello haremos la siguiente hipotesis sobre el sistema: diremos que es posible
dividir el espacio de fases en un numero grande de celdas que contengan una cantidad
macroscopica de particulas pero suficientemente pequenas como para que las propiedades
medias asignadas a esa celda sean representativas de las particulas en la misma. Si esa
escala existe, entonces podemos definir una funcion de distribucion suave a distancias
mayores que la distancia media interparticula, que denotaremos por f,, (7, v,t). A esta

funcién le asociamos el potencial suavizado ¢,,,(7,1) que cumple:
V26, (F,t) = 47G f fom(F, 3, 1) & (1.4)

Si despreciamos la granulosidad del sistema, entonces f;,, v @5, seran buenas aproxima-

ciones a las funciones fepact V @ezact- Por lo tanto, esperariamos que f..,. satisfaga una

L
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ecuacion similar a la (1.3) mas un término de colisiones, C(f), en donde se incluya la

granulosidad del sistema:

Ofsm  0fsm 3 -~
a | or T

El término de colisiones se puede implementar de manera relativamente sencilla para

V dsm

= C1{f) (1.5)

fuerzas de corto alcance. Al contrario ocurre para fuerzas de largo alcance, en las que
este término se propone de forma un tanto euristica. La diferencia entre ¢.poct Vv @sm s€
puede 1maginar como una fuerza fluctuante que producira una difusiéon de particulas en
el espacio de fase que se debe reflejar en el término de colisiones.

Calculemos en qué escala de tiempos seria correcta la ecuacion (1.5) sin colisiones, y

por tanto C'(f) = 0. El efecto total debido a la fuerza fluctuante es:

< (Av)® >= / (vam)zf(v) 2w bdbv dv At

= G?m? fm flo)dv rdb,, _ szzi’i‘-m/@ (1.6)
0 v b v b

donde b es el parametro de impacto (Binney & Tremaine 1987). La divergencia logaritmica

en el parametro de impacto es el resultado de la naturaleza * de la interaccién gravita-

toria. S1 tomamos b,,,;, = —fT ¥ g 5 N%g obtenemos:

(Av)? At In N

s 1.7
U2 R/v N 1)
y por tanto el tiempo de relajacion por sucesivas interacciones es:
N R
in = (1.8)
In N v

Una galaxia tiene tipicamente N ~ 10'! estrellas, por lo tanto los efectos por colisiones
son practicamente despreciables. Para los cumulos globulares los encuentros pueden
ser importantes comparados con el tiempo de su vida media. Esto se observa en la
contraccion del nucleo, por ejemplo.

Braun y Hepp (1977) demostraron geu si el numero de particulas y el potencial se

reescalaban como N(¢) = N/e y V(e,r) = eV (r) respectivamente con € — 0 y con

entonces si inicialmente se cumple que

lim (e, 7, 7,0) = r(7, 5, 0) (1.10)

e—0
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débilmente en R*", entonces

lim wle, F.p,t) = nif, p. 1) (1.11)

e—0

para toda constante de tiempo, y r satisface la ecuacion de Boltzman sin colisiones.
En la primera parte de este capitulo aceptaremos que el sistema sigue la ecuacion
de Boltzman sin colisiones y nos centraremos en las propiedades caracteristicas de los

sistemas con fuerzas de largo alcance.

1.2 Ecuaciones de Jeans

A partir de la ecuacion de Boltzman sin colisiones se pueden extraer las ecuaciones de
movimiento mas sencillas tomando momentos; son las ecuaciones de Jeans, con las que
estamos familiarizados: ecuacion de continuidad, de movimiento, de energia, etc. El
sistema de ecuaciones que forman no es un sistema cerrado y por tanto no describen
completamente el sistema fisico que representan. Sin embargo, tienen la ventaja de que
usan variables fisicas a las que se tiene facil acceso observacional.

Integrando simplemente la ecuacion de Boltzman para todas las velocidades, se ob-

tiene: n 8( i)
9p , pvi) _
pY + 9z, == U (1.12)

v, como es habitual, los subindices repetidos estan sumados y la densidad y velocidad

vienen dadas por:

p:]ffv (1.13)
U; = i—/fv,'dz‘v (1.14)

v hemos obtenido la ecuacion de continuidad.

Si multiplicamos la ecuacion de Boltzman por v; e integramos analogamente:

3¢’
Btfva d?"v—l—/'vt v; (93: / vjg d3'v = () (1.15)

y de forma directa

pv;) | Opviv;)
ot ox; 33: = (1.16)
Haciendo algunas manipulaciones la podemos reescribir de la siguiente forma:
dv; 0v; d¢  I(pol)
F 8t P'U; 337, B __pc'?:z:j alz (1.17)
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2
]

donde o;; se llama tensor de fuerza y es o7 = v;0; — v;v,. Para los fluidos la ecuacion de
estado relaciona las componentes del tensor de fuerza (presion) con la densidad. En el
caso de sistemas gravitatorios se deben hacer suposiciones a priori sobre la forma de este

tensor.

1.3 Funciones de distribucion. Integrales de movimiento

La funcion de distribucion contiene toda la infomacion del sistema dinamico. Cabe
la posibilidad de proponer diferentes funciones de distribucion y calcular a partir de
ellas el perfil de densidad, curva de rotacion, perfil de dispersion de velocidades y otras
propiedades dinamicas del sistema. Estas se pueden comparar con las que se observan
para las estrellas en galaxias y en los cumulos globulares, o bien con las propiedades
de las galaxias en los cumulos. Otra cuestion diferente seria explicar porque tienen esa
funcion de distribucion y no otra.

La importancia de estos trabajos se basa en los conocidos teoremas de Jeans. El enun-
ciado del primer teorema nos dice que “Todas las soluciones estacionarias de la ecuacion
de Boltzman sin colisiones dependen de las coordenadas del espacio de fase a través solo
de las integrales de movimiento, y cualquier funcion de las integrales de movimiento es
solucion estacionaria de la ecuacion de Boltzman sin colisiones”. El enunciado del se-
gundo teorema es “La funcion de distribucion de una galaxia en un estado estacionario
y en un potencial con frecuencias mesurables se puede suponer que es una funcion de 3
constantes integrables aisladas”.

De estos dos teoremas se concluye que, en la practica, las funciones de distribucion
independientes del tiempo vendran dadas por f([;, I5, I3) donde I, I3, I3 son integrales
aisladas del movimiento. Por ejemplo, en el caso de simetria esférica la funcion de
distribucién dependera de E y L%. Y en el caso de simetria axisimétrica, de E, Is y de
L?, donde I3 sera la generalizacion del momento angular.

El analisis de la estabilidad de esas funciones de distribucion es muy dificultoso para
sisternas inhomogéneos y solo se ha desarrollado de manera satisfactoria para sistemas
esféricos vy con una funcion de distribucion que, en el caso de sistemas sin perturbar,
dependa solo de la energia (Antonov 1960, 1962; Binney & Tremaine 1987).

En la dinamica de galaxias tiene especial interés el estudio de sistemas achatados tipo

disco con una gran componente de rotacion. El analisis de la estabilidad de estos sistemas

esta muy relacionado con el problema de la estructura espiral, su formacion y mante-
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nimiento. Los trabajos analiticos se centran en estudiar la estabilidad a nivel local. La
cuestion a escala global suele ser abordada por simulaciones de N-cuerpos. Con el criterio
de Ostriker-Peebles (1973) podemos saber de forma sencilla si un disco desarrollara una
inestabilidad tipo barra o no. Este tipo de inestabilidad esta recibiendo mucha atencion
puesto que parece que la presencia de una barra (perturbacion no axisimétrica) en algin
momento de la vida de una galaxia, puede ser determinante en la posterior evolucion
dinamica y morfologica de la misma, afectando por ejemplo a la capacidad de transporte
efectivo de gas hacia el centro, el calentamiento del disco o el engorde del bulbo.
Pasamos a describir qué podemos aprender de la mecanica estadistica para el pro-
blema de muchos cuerpos v qué tipo de restricciones y ligaduras presentan estos sistemas

en su evolucion.

1.4 Termodinamica de N-cuerpos. Estado de maxima entropia

Como cualquier sistema estadistico, una galaxia evoluciona a estados de mayor entropia
con la ligadura de conservar la densidad en el espacio de fases,

4 2= {) (1.18)
dt

Supongamos que a un cierto t; el sistema ocupa una region compacta del espacio de fases.
Conforme pasa el tiempo, el volumen de esa region se mantiene constante pero cambiando
la forma del mismo. La razon es que la sincronizacion entre particulas en diferentes 6rbitas
se va perdiendo progresivamente y el sistema cada vez esta mas mezclado rellenando todos

los puntos accesibles. A una determinada resolucion en el espacio de fases, el sistema ya

no evolucionara mas. Esa funcion de distribucion se define formalmente como:

-

(7, 5,t) = f K(F, 7, 0) f(r, o', t) & 0" (1.19)

donde K satisface las siguientes condiciones:

i) K>0 (1.20)
i7) /}CdBr d°v =1 (1.21)
it5) f K &r' &' = 1 (1.22)

El hecho de que el sistema cada vez esta mas mezclado se puede intuir facilmente. Si,

por ejemplo, partimos de un estado de N cuerpos en donde todas las particulas tienen
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v; = 0, el sistema se contraera y dilatara en el proceso de relajacion y se ira amortiguando
debido al proceso de damping de Landau, pero nunca alcanzara el estado de partida a
pesar de la reversibilidad temporal de las ecuaciones de movimiento.

Motivado por argumentos semejantes, Lynden-Bell (1967) postulé que en el proceso
de relajacion violenta el sistema se acercaria al estado de mayor entropia que corres-
ponde al de la esfera isoterma. El primer resultado a notar es que la esfera isoterma es
un sistema de masa infinita. Lo cual se puede interpretar como que la relajacion de los
sistemas reales no es completa sino que solo se alcanza en las partes centrales mas densas.
Otro resultado deducido en este trabajo de Lynden-Bell es que en el proceso de relajacion
no hay distincion entre particulas de masas diferentes, es decir, no se da equiparticion de
la energia. Una critica sobre las hipotesis que asume Lynden-Bell se puede encontrar en
los articulos de Madsen (1987) y Shu (1987). Discutiremos la cuestion de la relajacion
violenta con mas detalle en el apartado sobre la formacion de las elipticas.

La forma exacta de la funcion de distribucion depende de las suposiciones que se
hagan. En la siguiente seccion obtendremos algunas restricciones que impone la ecuacion
de Boltzaman sin colisiones.

Podemos definir varios estadios en el problema de evolucion de N-cuerpos, cada uno
asociado a un tiempo caracteristico. El primero asociado con la escala de tiempo dinamica
tayn = R/v, en el que el sistema se relaja violentamente y alcanza, probablemente,
aproximadamente una distribucion Maxweliana. Seguidamente las estrellas siguen el
potencial medio creado por todas las estrellas. La pregunta que se nos plantea ahora es:

.cual es la ulterior evolucion de un sistema finito de N-cuerpos?

1.4.1 La catastrofe gravitotérmica

Por analogia con la cinematica de gases, podemos definir la temperatura mediante la

relacion:
L mo? = SKgT (1.23)
—m — o dui®
2 2P
donde m es la masa de cada particula y o la dispersion de velocidades. De acuerdo con
el teorema del virial, la energia total es £ = —JE,, y por lo tanto,
3
b= _ZNRBT (1.24)
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donde N es el numero de estrellas y 7" es la temperatura media. Y sorprendentemente,

la capacidad calorifica es negativa:

dF 3

Algunos sistemas que presentan una capacidad calorifica negativa suelen mostrarse en un

estado critico o en una transicion de fase. Lo que nos dice en los sistemas autogravitantes
es que existe una inestabilidad.

Supongamos un sistema autogravitante sumergido en un reservorio de calor a la misma
temperatura. Una pérdida minima de calor hara que el sistema se caliente mas y comen-
zara un proceso de transferencia de calor sin limite.

Veamos como evoluciona la inestabilidad en un caso mas concreto. Imaginemos un
gas 1deal y autogravitante. La conducciéon térmica tendera a termalizar el gas. Para
evitar el problema de masa infinita del estado de equilibrio de la esfera isoterma, el gas
se encierra en una esfera de radio ry. El estado de equilibrio sera aproximadamente el
de la esfera isoterma. Dependiendo del grado de concentracion del gas se desarrolla la
inestabilidad ya que existe un estado accesible por el sistema con mayor entropia. Mas
cuantitativamente, se demuestra que si la pared de la cavidad se expande subitamente
de tal manera que si EE% < —0.335, no existira equilibrio posible (Lynden-Bell & Wood
1968). La inestabilidad evoluciona de la siguiente manera. El micleo del sistema esta
confinado principalmente por la gravedad y tiene capacidad calorifica negativa. Por el
contrario, la envolvente mas tenue o halo tendra capacidad positiva ya que a ella no le
afecta demasiado la interaccion gravitatoria. Si |Cy| > |C.|, la diferencia de temperatura
crece y se forma un core que se contrae y un halo que crece.

Estos efectos son extensibles para un sistema estelar de N-cuerpos. Definamos la

funcion H como:
B —/flogfd% &y (1.26)

donde f es la funcion de distribucion. Si el sistema esta formado por un core de masa
M. y energia E., y un halo extenso de masa M; << M., y energia FE}, el halo tendra

poca influencia sobre el core y por lo tanto:

GM E
2 — g = 1.2
v, R 7 (1.27)

donde v, y R, son la velocidad y radio tipicos del core. El valor tipico para la densidad

en el espacio fase sera:

M. |E, |32
- R33 gspM

/e (1.28)
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Mientras que para el halo:

GM E,
2 c
ke abl (1.29)
| E |3/
frn = (1.30)
G3M3M,?

donde hemos usado que M} << M., en la ecuacion (1.29). Y entonces,

H ~ —M_log f. — My log fi, = —M_log |E — E,|*/? — M}, log |E,|>/*
+MclogM§/2+MhlogMi/2Mf+c (1.31)

con £ = E.+ Ejp. S1 hay intercambio de energia del core al halo se tendra

Ehl — () y
Ry — oo, por lo tanto H — oco. Es decir, no existe un estado con maxima entropia.

La escala de tiempos para esta inestabilidad es la del tiempo de difusion que viene
dada por el tiempo de relajacion. Consecuentemente, para hacer predicciones fiables es
necesario incorporar los efectos de colisiones en la ecuacion de Boltzman que habitual-
mente se conoce con el nombre de ecuacion de Fokker-Planck. Los codigos que resuelven
esta ecuacion se aplican para explicar la dinamica de los cimulos globulares (eg. Gnedin
& Ostriker 1996), que son sistemas de N-cuerpos en donde se observa contracciéon del
core. Algunas soluciones numéricas a la ecuacion de Fokker-Planck indican que la densi-
dad central aumentaria hasta el infinito. Sin embargo, no se ha incluido la formacion de
binarias cercanas ni las colisiones fisicas entre estrellas, que se espera que formarian en

su ultimo estado el core del sistema.

1.5 H-teoremas de la ecuacion de Boltzman sin colisiones

Antes de pasar a estudiar el efecto -siempre de dificil caracterizacion- de las colisiones,
revisaremos algunos resultados importantes de la dinamica de N-cuerpos sin colisiones.
Para ello seguiremos el trabajo de Tremaine et al. (1986). Este tipo de estudios ayudan
a discernir que efectos son consecuencia de las fluctuaciones gravitacionales a pequena
escala y cuales no. Tengamos en cuenta, ademas, que todo el tiempo de vida de una
galaxia, inclusive el proceso de relajacion, transcurre siguiendo la ecuacion de Boltzman
sin colisiones; de alli su interés.

Si bien la conclusion de Lynden-Bell (1967) es que la mecanica estadistica por si sola
no determina el estado final de una galaxia tras acabar la relajacion violenta, si que se

pueden establecer algunas propiedades de este estado a partir de argumentos entropicos.
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Durante la relajacion violenta la entropia debe aumentar. Consideremos las funciones

H:
= —fC(f) d°zx d>v (1.32)
con C'(f) una funciéon convexa
d*C ]
T 0 (1.33)

y con C'(0) = 0. Si C(f) es convexa se tendra:

Ypifi\ _ ZpiC(fi)
( > pi ) 3 > pi -
para todo p;, f; vy
C(fr) —C(f2) 2 (f — f2)C'(f2) (1.35)

Supongamos que a un instante ¢; la funcion de distribucion macroscopica, f., es la

misma que la microscopica f:

Tz, 9, 4) = f(£,0,%;) (1.36)
entonces
H(ts) — H(t) = [ d*zd (C(fu(tr)) = C(fe(t2))
= [ &z d* (C(f(tr)) — C(fe(t2)) (1.37)
i g

y . [dCOf ., 0C()  989CU)Y 5. 1
-C-EfC(f)d;cdv_ 75 da:d > /( e )dwdv (1.38)

La tercera igualdad se obtiene directamente usando la ecuacion de Boltzman. Integrando
el primer sumando en d°z y por d°v el segundo, y teniendo en cuenta que f — 0 cuando

|z|, |v| — oo, se obtiene que [ C(f)d°z d*v es independiente del tiempo, por lo que:

H(tz) — H(tr) = [ dzdv(C(f(ta)) = C(fult2))) (1.39)

Podemos dividir la macrocelda de volumen Au en N microceldas, ¢, tan pequenas que

fo(z) = fi, v se pueda considerar constante en esa microcelda. La contribucion de esta

macrocelda a H(t;) — H(t,) es:

%EZ(C(J‘,-) +C (Z %)) > () (1.40)

t d
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por la propiedad (1.34). Por lo tanto, H(t;) > H(t;). Se concluye que toda funcion
convexa C define una H-funcion que no debe disminuir por debajo de un cierto valor
H(t,). Para dos instantes arbitrarios 3, t > #;, no podemos decir nada de los valores
relativos de H(ty) v H(13).

La propiedad anterior nos dice que un sistema sin colisiones evolucionara de f.(t;)
a f.(t2) SOLO si todas las H-funciones satisfacen la condicion H(f.(t2)) > H(f.(t1)).
Como no es posible comprobar la desigualdad para todas las H-funciones se desarrollo
una nueva herramienta (Tremaine et al. 1986). Dada una funcion de distribucion f.,

definimos la funcion volumen del espacio fase con una densidad mayor a g¢:

V(g) = /d% &Po 0 (f.(Z,7) — q) (1.41)
La masa contenida en ese volumen sera:
M(q) = fd3:r d*v fe 0(fe — q) (1.42)
Es facil ver que:
M(V) = fov g(V') dV" (1.43)

donde ¢(V') es la funcién inversa de V(g). Tremaine et al. (1986) demostraron que f;
podria evolucionar a f, siy s6lo si My(V) < M;(V') para todo V. Primero demostraremos

que si My(V) < My(V) = H(f2) > H(f,) para todas las H-funciones.

Calculemos

H(f) —H(R) = [dzdo(C() - C(f) = [T avC(h) -C(f)  (L44)

La ultima igualdad se da porque la integral H(f) no depende del lugar en que esté la
celda. Usando la propiedad (1.35):

H(R) ~H) 2 [ dV (= £)CU) = [ av (M = My) C'(fs)  (1.45)

e integrando por partes

dfs
dV

El primer término se anula en ambos extremos, el segundo término no es negativo porque
C">0y % <0(1V,|q),asi H, > H;.

En el sentldo inverso también es facil demostrarlo usando la funcion convexa:

0 f<o
C(f) = AT
(f) {f_é s (1.47)

Hy — Hy > (My — My) C'(f,) —/ dV (M, — My) C"(f;) 22

(1.46)
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con ¢ = f(Vo), vy Vo un valor arbitrario. Las correspondientes H-funciones son:

H(f) == [ (iV) = 8) dV = —My(Vo) + Vi (1.48)

0

H(f) =~ [ av — [~ c(p)av (1.49)

Vo

Para la primera integral de la ecuacion (1.49):

f>f = C(fHl=1 =C()=2f-4¢ (1.50)
y para la segunda
f<fo = C(fl=0 =C(f)=20 (1.51)
por lo que: N
H(f) < = [ (o= 9) dV = —Ma(Vo) + 6% (1.52)

Ya que por hipotesis H(f2) > H(f1) = My(W) < M;i(Vp) y si desarrollamos en serie
M(V), M(V) ~ fmazV, la condicién M, < M; nos lleva a que f{2) < f)

En el articulo de Tremaine et al. (1986) estan representadas las funciones M (V')
para la esfera isoterma homogénea (y distribucion Maxweliana en velocidades) y para
varios modelos de King. Vemos que todas las curvas M (V') para los modelos de King se
cortan, de lo que se deduce que ningin modelo de King esta mas mezclado que otro. Si se
compara M (V') para la esfera homogénea y para los modelos de King, se comprueba que
un modelo de King estara mas mezclado que el estado inicial si y solo s1 el maximo de
densidad en el espacio fase es menor que el maximo en el estado inicial. Si esto se aplica
a las galaxias elipticas (que se ajustan con modelos de King con valores del potencial
central adimensionado Wy entre 9 y 10) se concluye que el estado inicial deberia haber
sido muy frio T'/W < 0.1, si las elipticas se hubieran formado por relajacion violenta sin
disipacion. En el caso de que estemos interesados en construir una eliptica con un codigo
de N-cuerpos, ya conocemos cuales deben ser las condiciones iniciales que debemos partir.

Wiechen et al. (1988) demostraron que dada una funcion de distribucion inicial
cualquiera, existe un estado de minima energia accesible bajo la conservacion del vo-
lumen en el espacio fase. Desde el punto de vista de la mecanica estadistica (Balescu
1975), la diferencia entre la energia del estado y la energia del estado de minima energia

se transforma de energia asociada con movimientos “reales” a energia de movimiento

desordenado. Del hecho de que exista un estado de minima energia se concluye que un
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sistema autogravitante sin colisiones no puede colapsar a una singularidad. En otras pa-
labras, un sistema que presente una singularidad, habra necesitado procesos de colisiones
a dos cuerpos (o disipacion radiativa).

Debemos resaltar la ayuda conceptual que nos aporta la mecanica estadistica en
el problema de N-cuerpos. Recomendamos un trabajo reciente de Ziegler, Wiechen &
Arendt (1994). Ahora pasemos a estudiar una teoria dinamica, la teoria ergédica, a ver

que podemos aprender con ella.

1.6 Relajacion colectiva. Escala de tiempo de Gurzadyan &

Savvidy

En secciones anteriores hemos explicado fisicamente la naturaleza de las escalas de
tiempo: la de la relajacion violenta y la de la relajacion por fluctuaciones. Deduji-
mos el tiempo de relajacion aproximandolo como una suma de una sucesion de colisiones
y vimos que en el caso de interaccion a gran distancia la contribucion mayor venia de
encuentros “suaves”.

En esta seccion calcularemos una escala de tiempo que incluya el papel de los efectos
colectivos en el proceso de relajacion a partir de la teoria ergodica.

Sea r, la posicion de la estrella a y 7, el vector diferencia con la estrella b, 7, = 7, — 7.

M. M : . )
gt ¥ 4 las ecuaciones de movimiento en la forma
a

La energia potencial sera U = -G )",

hamiltoniana H vendran dadas por:

. OH - O0H (1.53)
Pe = 87 ' Op, |
Las trayectorias siguen geodésicas de la métrica de Riemann:
3N
ds* = (E—-U) ) (dg°)? (1.54)
a=1]
donde {¢*} = {Mll/zﬂ, ....... ,M}V/zFN}, a=1,...,3N. La ecuaciéon de las geodésicas es:
d*q° dq” dgq’
'3 = .
2s? TP s a5 T =29
que con la métrica (1.54) queda:
d*q° 1 oW dq” dg° oW
| 2 P = .
ds? = 2W ( dq" ds ds ’ 6q”f’) . (156}
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Ya que:
da®\°
W = %Z (%) = oWdt2 =3 (dg®)? = ds=2W dt (1.57)

y sustituyendo se comprueba que las ecuaciones (1.56) corresponden a las ecuaciones de

movimiento.

La desviacion lineal 6¢ entre dos geodésicas cercanas satistace:

D?éq° s At
Das? :_Rﬁwé(Q)Téqqm (1.58)

S ds
donde -D-% es la derivada covariante y Rj. s el tensor de Riemann. Si proyectamos la

ecuacion (1.58) en la direccion §¢® obtenemos:

D?6¢°
892 = —Rapyru’u8q°8q" = Kapbq"8q" = K (u, 6q) (1.59)

u® = dq®/ds. Por lo tanto, la convergencia o divergencia de dos geodésicas esta determi-

nada por el signo de la curvatura bidimensional K (u, dq). Si K es negativa, las geodesicas
proximas tienden a diverger una de otra dando un comportamiento caotico.

Si descomponemos 6¢% en las componentes perpendicular y paralela a u®:

6q® = 647 + oq) (1.60)
es facil ver que, usando la propiedad de que la métrica es conforme y que Rypcd = — Rabde,
entonces:

Dzﬁqﬁ" 0 1.61
D82 a ( * )

Como la perturbacion en la direccion de u® no puede crecer. solo nos interesa la compo-
) P

nente perpendicular.

Gurzadyan & Savvidy (1986) calcularon el tensor de curvatura R,s,-, y de alli obtu-

vieron R, que esta relacionado con el tiempo de relajacion por:

1 3N

~ 5 (RW2)172 (1.62)

-

El tiempo de relajacion en funcion de las variables dinamicas seria:

~2/3 el
. x <v> n <M >
T ~ 10° years (10 km/s) (1pc‘3) ( M. ) (1.63)

Es ilustrativo comparar el tiempo de relajacion calculado por influencia gravitatoria

entre las estrellas y el que hemos calculado:

TR d 1
T r.InN (1.64)
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GM
<v2>

con r, = y d la distancia media. En la mayoria de los casos d >> r, por lo cual
7 << Tr. De alli se desprende la importancia de las colisiones multiples en los sistemas
con fuerzas de largo alcance.

Chandrasekhar (1943) estudié la relajacion de un sistema estelar homogéneo suman-
do todos los posibles encuentros a dos cuerpos. Para sistemas estelares inhomogéneos se
debe hacer la aproximacion de campo local, la cual no tiene en cuenta las fluctuaciones
a gran escala. Por ejemplo, las érbitas en sistemas ligados son cuasi-periédicas y, por lo
tanto, una orbita en particular puede sufrir repetidas perturbaciones por la misma estrella
o grupos de estrellas amplificando el efecto en su orbita. Ademas, las fluctuaciones a gran
escala se mantienen mas tiempo por su propia gravedad. Cuando el sistema esta cerca
de la longitud de Jeans, los modos a gran escala se excitan facilmente por pequenas

fluctuaciones. Segin la teoria local de Chandrasekhar, uno esperaria que ' = -~

TR
In ( 7:%) para valores grandes de k (teoria local), donde kg es el minimo nimero de ondas

ko = 27 /L. Weinberg (1993) imponiendo condiciones peridédicas en una caja, investigo los
efectos de la relajacion colectiva. Para valores del cociente entre el nimero de ondas de
Jeans y ko menores de 0.1, el aporte adicional de los modos a gran escala es despreciable.
Para valores kj/ko = 0.5, los nimeros de ondas k/ky < 5 contribuyen con el 70% a I'r
total, y para kj/ko = 0.8, el 90%. El trabajo de Weinberg (1993) también tiene un interés
técnico. Se basa en calcular los coeficientes de difusion de la ecuacion de Fokker-Planck a
partir de un desarrollo hasta 1//N de la ecuacion de Boltzman. Esta técnica desarrollada
por Gilbert (1968) usa el concepto de nube de polarizacién que es la respuesta del medio
a la perturbacion que produce una masa test fijada; se parte de la ecuacion cinética que
contiene la aceleracion de las particulas de tipo 1 debido a la nube de polarizacion de las
particulas de tipo 2 y viceversa, y la aceleracion entre las particulas 1 y 2 debido a la
correlacion entre ellas y una tercera particula.

Aunque el formalismo de Gilbert es complejo de aplicar, no se le ha prestado la
atencion que merece. El concepto de nube de polarizacion esta directamente conectado
al de friccion dinamica (Weinberg 1989). Aunque hemos indicado a lo largo de esta
seccion que las galaxias eran sistemas relajados, las galaxias no estan aisladas y pueden
darse encuentros y mergers que pueden producir deformaciones. En estos casos y en

muchos otros (eg. los grupos de Hickson), la friccion dinamica toma gran relevancia.

-r

i

L

sy

Y

ey’



= M MM

e
T

CAPITULO 1. INTERACCION GRAVITATORIA 20
1.7 Friccion dinamica

En este capitulo hemos ido revisando los diferentes tratamientos al problema de la
dinamica de N-cuerpos que nos parecian mas relevantes a nivel conceptual. En muchas
situaciones se esta interesado en conocer la dinamica de un determinado subsistema que
es parte de otro mayor. Algunos ejemplos que podemos mencionar son: un cimulo glo-
bular dentro del halo de la galaxia, la barra o el bulbo en el disco galactico, el disco
dentro del halo, una galaxia dentro del cimulo o de un grupo, una galaxia satélite dentro
del campo gravitatorio de una galaxia mayor. Estos sistemas interaccionan mutuamente
a través de la friccion dinamica.

Chandrasekhar (1943) demostro que una particula test de masa M moviéndose a una

velocidad v en un medio homogéneo e infinito de estrellas, sufre una fuerza:

dv 4 G*M*
M-d—t- = — In A p(< v) (1.65)

donde p(< v) es la densidad de estrellas con una velocidad inferior a v, y A = bmaz p

bmin

V bmin son los parametros de impacto maximo y minimo, respectivamente. En general se

toma b,,,. = L, el tamano del sistema, y

GM l}

?
o

(1.66)

Boin = ma,x{

siendo [ el radio de la particula test.

Desafortunadamente, existen algunos inconvenientes con la formula de Chandrase-

khar:

1) La dependencia logaritmica en el parametro de impacto maximo supone que la
contribucion mas importante a la fuerza viene de aquellos encuentros con gran parametro
de impacto.

2) La fuerza de frenado es proporcional a la densidad local. Para medios inhomogeéneos
la formula de Chandrasekhar es de dificil generalizacion. En el caso extremo de una
galaxia satélite orbitando alrededor de otra, el frenado segun la formula de Chandrasekhar
seria nulo. Esto esta en contra del hecho de que dos galaxias en orbita pierden energia
orbital v la invierten en energia interna produciéndose una caida en espiral de una sobre
otra.

3) Como ya hemos mencionado en la seccion anterior, la formula de Chandrasekhar
no tiene en cuenta la geometria del sistema. Asi, por ejemplo, no se considera la aparicion

de resonancias que aparecen en los sistemas esfericos.
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Motivados principalmente por estas cuestiones, Tremaine & Weinberg (1984) dedu-
jeron la friccion dinamica que experimentaria una particula test que rota alrededor de
un sistema esfeérico. En la practica este objeto test podria ser la barra de una galaxia,
o una galaxia enana en una orbita circular. Estos autores calcularon la respuesta gra-
vitatoria de las estrellas del sistema esférico a la particula test que trataron como una
perturbacion, esto es, la masa de la particula test se supone muy pequena para que se
pueda usar la teoria perturbativa. Tampoco tienen en cuenta la respuesta autogravita-
toria del sistema estérico. Encontraron que el par de fuerzas que actia en la particula
test viene principalmente de las estrellas que estaban proximas a las resonancias. Si la
velocidad angular de la masa test varia lentamente entonces puede aparecer un efecto de
retroalimentacion (positivo o negativo) y una gran cantidad de estrellas quedan atrapadas
en orbitas resonantes. Si la velocidad angular presenta cambios rapidos se recupera la
expresion del par de fuerzas de Lynden-Bell & Kalnajs (1972).

Procediendo con el mismo esquema de trabajo, Weinberg (1989) calculé la respuesta
autogravitante de un sistema estelar esférico a una perturbacién periédica. Teniendo
en cuenta el efecto autogravitante resulta un tiempo de caida 2 — 3 veces mayor que
en el caso de que no se considere. El calculo de estos tiempos de “supervivencia” son
muy importantes en la practica puesto que todavia es un problema abierto como pueden
sobrevivir algunos grupos de galaxias (eg. los grupos de Hickson) que segin un primer
calculo, deberian desapareéer en una escala de tiempo muy corta.

El problema de la evolucion de las barras en las galaxias sigue abierto. Como vere-
mos, las barras parecen jugar un papel esencial en la vida evolutiva y morfologica de una
galaxia. Sin embargo, todavia no hay acuerdo entre las predicciones tedricas y las simu-
laciones sobre la velocidad angular §2,(¢) de la barra ain restringiéndonos a la dinamica

de N-cuerpos.

1.8 Friccion dinamica en sistemas inhomogéneos. Formula de

Maoz

Imaginemos una particula de masa M viajando a una velocidad v dentro de un medio
formado por muchas particulas de masa m y dispersion de velocidades o.. La fuerza de
frenado que siente M (M >> m, v > o,) es el efecto de la tendencia a equiparticion de

la energia mo?* ~ Mwv?. Las particulas que forman el medio se moveran por el potencial
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gravitatorio total que es suma del que crea la particula de masa M, el que crea el resto de
la distribucion de materia mas un posible potencial exterior. Esto hace que por lo menos
para las particulas distantes, el encuentro no venga descrito por una orbita kepleriana
como se supone en el analisis de Chandrasekhar. Ademas, a efectos practicos, no tenemos
informacion de la funcion de distribucion de las estrellas para poder calcular sus orbitas.
Normalmente los iinicos momentos observados son la velocidad media y la dispersion de
velocidades. Seria ideal poder deducir una descripcion efectiva de la friccion dinamica que
dependiera solo de estas variables estadisticas, a saber, p.(7), U.(7), 0(r). Por todo esto
parece natural volver al marco de la mecanica estadistica para poder hacer promedios en
un gran numero de particulas.

Supongamos que las propiedades del medio no varian demasiado con el tiempo. Como

una primera aproximacion lo supondremos estacionario, esto es,

p= 7 p(t) (1.67)

¢ # o(t) (1.68)

S1 el medio fuera estacionario a todas las escalas, entonces la energia de la particula
objeto K = M (%vz — qﬁ) seria una constante del movimiento. En el caso de un sistema
homogéneo e infinito se podria tomar la condicion de Jeans, ¢ = 0, resultando que la
velocidad seria constante.

Sin embargo, el medio esta formado por un mar de particulas que son atraidas por
la fuerza gravitatoria que produce la masa M. La particula test estara sometida a
una fuerza fluctuante generada por muchos cuerpos. Esta fuerza es la que produce el
término de difusion en la ecuacion de Boltzman C'(f), y es para la que da una estimacion
Chandrasekhar reduciéndola a interacciones a dos cuerpos.

La expresion matematica para la fuerza fluctuante es muy sencilla:

fj . AT ) d3-F’) (1.69)

7751 JTF=7]

R, 1) = —GMhm*ﬁ(

j=1
donde n(7r) = [ fo(7,4) d°u, V*¢(7) = 4rGmn(r) y fo(7,u) es la funcién de distribucién
que describe el medio. La idea basica es que en mecanica estadistica, una fuerza fluctuante

genera un fenéomeno disipativo de energia, que es lo que intentaremos calcular. Denotando

por vg la velocidad de la particula objeto a t = 0, la ecuacion de movimiento es:

#i) = 31 Al/[ / PR ) dtY — / T H(F() dt (1.70)
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La particula perdera energia a un ritmo F = F(t) - #(t). Como queremos conocer F
a escalas de tiempo macroscopico (después de muchas interacciones), debemos calcular
dFE /dt en un tiempo t = 6t que sea mas grande que el tiempo de duracién tipico de las
fluctuaciones de la fuerza pero no muy grande como para que la posicion de la particula
haya cambiado de forma apreciable:
. J 1 pBE iy :
< E(6t) >=< F(6ét) - vp > o7 Lo F(ét)- F(t') > dt’

st .
— < F(ét) - Vo(t') > dt’ (1.71)
0
donde <> son promedios estadisticos. El segundo término del lado derecho de la ecuacion
es el calentamiento por el medio que es del orden de m /M, y sera despreciable si m << M.

El tercer término también se puede despreciar porque por hipétesis |V@ét| << |Go|. Por

lo tanto:

< E(6t) >=< F(6t) - Tp > (1.72)

Veamos matematicamente que entendemos por el promedio <>. El promedio es-

tadistico de cualquier magnitud que dependa de las variables del espacio de fases sera:

1 3 3
<Q>:N/Qf(f~',ﬁ’)drdu (1.73)

La funcion f(r,%) no puede ser la distribucion inicial, fo(7,4), porque entonces
< F () >o= 0. En realidad, las particulas del medio modifican su trayectoria por la
presencia de la masa M que induce una onda de densidad en el medio y que sera el
origen de la friccion dinamica.

En la teoria de la informacion, el numero de estados esta relacionado con la entropia

por:
S:SO—/flnde‘ (1.74)

donde Sy es una constante. En el caso de una funcion de distribucion gaussiana de la

energia, se tiene que s1 f — f + éf, el cambio en la entropia es:

6S=-——/6flnfde—/6fde (1.75)

La segunda integral se anula por conservacion del numero de particulas. Si una particula

: pasa de una energia ¢; ent =0 a ¢; + d¢; en t = 6t, el cambio de entropia es:

N N
05 = — Z (In f(e; + d€;) — In f(€;)) = [3;565 (1.76)
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donde hemos usado que

fo(r, u) = aexp (—pe) (1.77)

con B = 1/mo?. El nimero de estados cambiara por un factor K = expéS ~ 1 + 6.5,

por lo que:

K ~1—BAE (1.78)

siendo AFE' la variacion de energia de la particula objeto. Se propone como valor es-

tadistico promedio:

<@ >= ;/QK]‘}] r,u)d’r d’u (1.79)

Y de las ecuaciones anteriores es inmediato obtener:

< B(6t) >= —ﬂ( /0 " 5o - F(6t) F(t) - 5(t) dt’> (1.80)
Ya que .
5t << 120! (1.81)
Vgl

tomaremos Vé(7(0)). Sustituyendo:

ot

. 6t e — — —
< E(6t) >= —-5[60 / < F(6t) F(t") >0 -Uo + Vo - i F(6t) F(t') >o t'dt" - g“o] (1.82)
0

Es facil ver que el segundo sumando es despreciable respecto al primero. Si definimos
el tensor de autocorrelacién C(s), C(s) =< F(0) F(s)>o, podemos expresar el ritmo de

transferencia de energia de forma compacta:

dE 0 e R
—d—t—:-—-ﬂf_&vo‘C'UodS (1-83)

Los tensores de autocorrelacion son muy familiares en la mecanica estadistica, en la optica
y en la teoria de campos. En relacion al problema de N-cuerpos, se pueden encontrar en
la literatura desde los trabajos de Holtsmark (1924) hasta los mas recientes (Kandrup
1993).

Maoz (1993) calculé el tensor de correlacion y el ritmo de disipacion de energia en el

mismo caso que nos ocupa, obteniendo la formula:

(dEg) _ V3GM] ] = Pa(7)ar (exp(az_gﬂ)erf(a)—l)@(lrf-"o__f’l _d)

dt lpart O % I FO o 7:ﬁ|3

M2 T - V(7o) D 4(7o)

Nm,o?

(1.84)

+
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donde 7 es la posicion de la particula objeto, d su radio, o, la dispersion de velocidades

del medio, @ el potencial gravitatorio, a = flf:.:i“;j ¥ & = Té"’;— Como es habitual, © es

la funcion escalon que es nula para valores negativos en el argumento y es 1 para valores
positivos. Vemos que esta formula depende de la distribucion de la densidad en todo el
espacio v de la dispersion de velocidades como queriamos.

Es importante comprobar que se recupera la formula de Chandrasekhar si el medio

es homogéneo. Tomando p(r) = po vy 70 = 0

dE ArG*M? 1In A 2 ]
=5 (erf(:r:) ﬁx exp(—x )), (1.85)

v

S1 ademas tiene simetria esférica:

lnA _ erax p(?"‘) dr (1.86)

Po T

donde r,,,, es el tamano del sistema y d una distancia minima.

Lo mas significativo de la formula de Maoz es que es una generalizacion para sistemas
inhomogéneos de la formula de Chandrasekhar, deducida a partir de primeros principios.
Pero desafortunadamente, tambien tiene sus limitaciones. Sigue apareciendo la depen-
dencia logaritmica en los parametros de impacto. Ya que se ha supuesto que 6t no podia
ser muy grande, no se estan tratando con precision los encuentros con gran parametro
de impacto, que son los que tienen mayor duracion. Tampoco tiene en cuenta efectos
acumulativos como las resonancias. También se ha despreciado la respuesta autogra-
vitante del medio estelar. Por ultimo, tener en cuenta que en los medios inhomogéneos
cabria esperar un movimiento neto de masa que produciria un cambio en el potencial
gravitatorio, ®(r, 1), que ahora dependeria del tiempo. Para dar una solucién mas exacta
habria que conocer la trayectoria de la particula desde sus comienzos.

Nosotros aplicaremos esta formula para calcular el calentamiento del disco -del que
solo conocemos su distribucion de densidad y su velocidad y dispersion de velocidades-
por objetos ligados y masivos del halo oscuro. En este caso, la hipotesis de que el medio
es estacionario, de que no hay movimientos netos de materia (ni autogravitacién), y la
ausencia de resonancias se cumplen ampliamente.

Por lo tanto, esta formula es indicada para ese calculo. Los resultados obtenidos los

compararemos con los que se predicen con la formula de Chandrasekhar.
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CAPITULO 2

Galaxias elipticas y materia oscura

Las galaxias mas estudiadas son los discos y los sistemas esferoidales. Para los discos se
puede disponer de la curva de rotacion en HI a distancias muy lejanas del centro galactico,
y salvo la incertidumbre M/ L del disco, se puede estimar la cantidad de materia oscura
en el halo. La forma no es tan directa para las galaxias elipticas porque debido a la
practica ausencia de gas, no se dispone de una curva de rotacion. Solo para una muestra
de 200 galaxias elipticas se ha tomado un perfil de la dispersion de velocidades, con
el que se podria determinar si existe una componente oscura que no siga el perfil de
luminosidad. En general, para sistemas esferoidales (sistemas mantenidos por dispersion
de velocidades), s6lo se mide la dispersion de velocidades central, oy, para estimar la
masa dinamica.

Puesto que no se tenia acceso a otra clase de determinaciones de la masa, se supuso
que la materia oscura se distribuia de forma parecida a la materia luminosa, y que
todas las elipticas habrian tenido la misma IMF y ademas en todos los puntos, lo que
implicaba M/Lg = C, y la constante C solo dependeria de la edad de la galaxia, en una
primera aproximacion. Desviaciones de esta ley (M/L = C') implicarian que alguna de
las hipotesis de partida no es correcta. En este capitulo nos centraremos en discutir qué
nos dice la relacion M /L al problema de la materia oscura en las galaxias elipticas. Para
comprender bien el papel de la materia oscura, discutiremos en qué cambian las teorias
de formacion de las elipticas si se incluye la materia oscura y si se es capaz de predecir
alguna relacion entre la distribucion de luz y de materia. Una gran parte de la discusion
se centrara en la relacion del plano fundamental v su conexion con la materia oscura.

En las proximas secciones daremos un repaso de las propiedades generales de las
elipticas y los perfiles de luz. Acto seguido discutiremos el problema de formacion de las
elipticas con un enfoque que incorpore el papel de la materia oscura. Una vez hecho eso,
partiremos de la relacion de plano fundamental con el fin de extraer informacion sobre

la materia oscura en las galaxias elipticas.
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CAPITULO 2. GALAXIAS ELIPTICAS 28

2.1 Propiedades generales

Se observan galaxias elipticas en un amplio rango de masas, tamano y luminosidad,
por ello se clasifican en elipticas gigantes, intermedias, brillantes enanas y esferoidales.
También se les suele denotar por EO, E1, etc. donde la isofota mas brillante de la galaxia
de tipo EN tiene excentricidad b/a =1 — N/10.

Las galaxias elipticas se caracterizan por su baja rotacion, la practica ausencia de
gas y una poblacion estelar del tipo II. Debido a que observamos en proyeccion, es muy
dificil determinar si una galaxia eliptica concreta es axisimétrica o triaxial.

Una forma logica de inferir la distribucion de masa consistiria en medir el perfil de
luminosidad en una determinada banda y suponer por ejemplo % = (/,, independiente

del punto de la galaxia. Para que se dé esta hipodtesis estamos admitiendo que la funcion

inicial de masa es independiente del punto.

2.1.1 Perfiles

Los perfiles de luminosidad superficial caen de manera tan suave que se hace muy dificil
su deteccion en las partes externas de las galaxias elipticas.

La mayoria de las galaxias presentan un perfil que se puede ajustar por la ley RY/4

de Vaucouleurs (1948):
' 0.25
) _ 1]) (2.1)

donde R, es el radio de la isofota que contiene la mitad de la intensidad total. Este ajuste

I(R) = I.exp (—7.67[(;E

es satisfactorio con independencia de R., la elipticidad o entorno de la galaxia. Luego
intentaremos dar una justificacion a partir de la relajacion violenta.

Otra formula que se ha empleado es:

IoR%,

IH(R) =5 (R+RH)2

(2.2)

donde Iy, Ry son parametros que se ajustan. Ry es tipicamente 0.1 ..

Basicamente, toda la discusion sobre el estado dinamico de un sistema sin disipacion
se hace en términos de la funcion de distribucion en el espacio de fases. Por eso se
buscan funciones de distribucion que por lo menos reproduzcan el perfil de luminosidad
observado. Los perfiles de brillo superficial asociados con las funciones de distribucion

de King (1966) representan bastante bien a los perfiles de las elipticas enanas (Binggeli
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& Cameron 1991) y de las gigantes (King 1966), pero el ajuste es peor para elipticas de

luminosidad intermedia. Dicha funcion de distribucion viene dada por:

fule) = { p1(2m0?) 732 (el7" — 1) €>0 (2.3)

0 e <0

donde € es la energia relativa, que viene dada a través del potencial relativo ¥ por:
=-P+Pye=—-E+0 =TV - v’ @ se elige de tal manera que f > 0 para € > 0
y f = 0 para € < 0 (Binney & Tremaine 1987).

Los diferentes modelos de King se pueden parametrizar en funcion de ¢ = log,,r:/7,

(ro = \/90‘2/(47er0) y ¢ es tal que ®(r;) = GM(”)) o de %21. Se puede comprobar

rt

que si U(0) ~ 80 entonces se obtiene el perfil Iy (R).

Ya que los perfiles de densidad y de dispersion de velocidades de los modelos de King
se tienen que obtener numericamente, preferimos optar para nuestros calculos (seccion
(2.4)) por una aproximacion analitica siempre que describan de una manera fiable la

fisica. Consideraremos una distribucion de densidad dada por la aproximacién analitica

al modelo de King (King 1972):
2

) =n0(1+5)"  0<lc<a (2.4)

a
donde z; es el radio de marea adimensionado y a el radio efectivo. La densidad superficial

de este perfil es:

zy — (Rfa)® 1 R
(a7 T+ (Rl "~ =" (25)

YN(R) = 2py(0) a

2.2 Ley de Vaucouleurs. Relajacion violenta

Para dar una interpretacion fisica de por qué la distribucion de estrellas sigue siempre la
ley R'* de Vaucouleurs deberiamos tener una teoria satisfactoria sobre la formacién de
galaxias. No cabe duda de que, a su vez, el contenido fisico de esa ley impone restricciones
a cualquier modelo sobre formacion que se quiera construir. Se suele admitir que las
galaxias elipticas se forman por colapso no disipativo. Bajo estas condiciones Binney
(1982) sugerié que la densidad de la protogalaxia deberia ir como p(r) ~ r~2. Como ya
sabemos, los H-teoremas son de gran utilidad en el problema de N-cuerpos para desechar
estados que no son accesibles por el sistema.

Como una primera aproximacion al problema partimos de un sistema aislado y en

un estado inicial consistente en una distribucion irregular de estrellas sin materia oscura.
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Debido a las fluctuaciones del potencial gravitatorio, el sistema se relajara hasta alcan-
zar un estado estacionario macroscopicamente, que vendra descrito por una funcién de
distribucion suave. Este mecanismo de redistribucion de la energia lo estudié Lynden-
Bell (1967) y lo llamo relajacion violenta. Por lo tanto, la funcién de distribucién que
deberiamos ver tendria que ser deducida de un proceso de relajaciéon violenta. La teoria
de la mecanica estadistica sobre la relajacion violenta intenta explicar cémo una galaxia
puede alcanzar esa estructura de equilibrio y si es independiente de las condiciones ini-
ciales. S1 uno trata el problema de muchas particulas interaccionantes gravitatoriamente
y sin colisiones, desde la mecanica estadistica y maximiza la entropia, encuentra que el
sistema debe ser de masa infinita, esencialmente una esfera isoterma (Lynden-Bell 1967).
La manera usual de proceder para el caso de un sistema de masa finita (como es una
galaxia) es truncar la esfera isoterma a una determinada energia, apareciendo, por ejem-
plo, los modelos de King. Pero hay que destacar que la manera de implementar este corte
en energias condiciona la estructura resultante, por lo tanto, el estado de equilibrio final
no esta completamente determinado.

Binney (1982) encontré que si el numero de estrellas entre £ y F + dE es N(E)
exp(—p E) entonces se obtiene la ley R'*. Inferir f(E) a partir de N(E) no es univoco.

2.2.1 Relajaciéon incompleta. Desviaciones de la ley de Vaucouleurs

A raiz de estos resultados se pensé en implementar la funcién de distribucién incorpo-
rando de manera un tanto euristica las ideas de relajacion violenta. Este mecanismo
redistribuye la energia y el momento angular de las estrellas a través de las rapidas
fluctuaciones del potencial, sobretodo en las regiones centrales. Las estrellas con més
momento angular y cuyos pericentros queden fuera de esta region (es decir, las mas le-
janas) no se veran afectadas por este mecanismo (relajacién incompleta), por lo que seria
de esperar que la funcion de distribucion tuviera un corte en el momento angular, J?2.

Una forma funcional consistente con estos argumentos podria ser la siguiente:

A(—E)3/? exp(—a(::E + %)) E<O
0 £ >0

f(E,J*) = (2.6)

con el signo (—) se llama modelo de temperatura negativa. O también

-1
A(_E)3/2 6::aE (1 | jz) 15 S 0

O

0 E>0
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(Merrit, Tremaine & Johnstone 1989).

Para r > r, los perfiles de densidad superficial de la ecuacion (2.6) son similares a
la ley de Vaucouleurs pero en el centro desarrollan “core” de distintos tamanos v con
distinto grado de concentracion hacia el centro dependiendo del valor de ¥(0) = —a®(0).

Un estudio mas general deberia considerar los potenciales de Eddington que son los
unicos axisimétricos con 3 integrales de movimiento (£, J,, I3) que se conocen (Stiavelli
& Bertin 1985); I3 es una generalizacion del momento angular.

La dependencia de J en la funcion de distribucion tiene un efecto pequeno respecto
a las desviaciones de la ley de Vaucouleurs. La forma exacta solo puede ser determinada

a partir de simulaciones o de observaciones de galaxias.

2.3 Formacion

2.3.1 Introduccion

No hay una explicacion convincente sobre el origen de los diferentes tipos morfologicos
de galaxias. Jeans (1938) propuso que el momento angular era el parametro critico que
separaba “discos” y “esferoides”. En el modelo estandar de formacion de galaxias, las
elipticas y los bulbos se forman en un colapso no-disipativo a alto red-shift con una gran
cantidad de procesos de mergers.

Otra hipotesis de formacion consiste en suponer que los discos pueden fusionar y for-
mar asi espirales (Toomre 1977; White 1979; Toomre 1985). En un modelo cosmolégico
dominado por materia oscura fria existiria una gran cantidad de mergers de subsistemas
con la consecuente formacion de elipticas. Las observaciones de lo que se suponen re-
manentes de mergers presentan caracteristicas similares a las de las elipticas (Schweizer

1982, 1983, 1986; Sansom et al. 1989).

Seguidamente revisamos las predicciones de cada una de las teorias mencionadas.

2.3.2 Colapso de la protogalaxia

Una caracteristica de los halos de materia oscura es que la materia oscura esta menos
concentrada espacialmente que la luminosa. Esto seria debido a que la materia luminosa
ha sufrido y sufre un proceso de disipacion, mientras que la materia oscura se supone

generalmente no disipativa.
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Las elipticas las descompondremos en un halo de materia oscura de naturaleza des-
conocida y una componente esferoidal de estrellas. La distribucion de la materia oscura
en las galaxias elipticas esta todavia sujeta a debate. Como primera hipotesis se puede
adoptar la misma dependencia que la que se deduce para los halos de las galaxias espirales
a partir de la curva de rotacion: a partir de varios kiloparsecs del centro de la galaxia
prn ~ r~%. Como se ha senalado en las secciones anteriores, la componente esferoidal va
tipicamente como r~>.

No es dificil imaginar la formacion de las galaxias elipticas en 3 etapas: la primera
seria la relajacion de la componente oscura después de que se ha separado del flujo
de Hubble. Posteriormente habria una caida de material bariénico hacia el centro que
formaria estrellas a partir de un proceso disipativo en el gas y, seguidamente, habria un
proceso de relajacion de la materia oscura con las estrellas.

Anteriormente habiamos supuesto M/L = C a lo largo de la galaxia y habiamos
considerado las consecuencias de la relajacion violenta incompleta. Como los perfiles de
luz y de materia oscura no tienen por qué ser homologos, la M /L no sera constante.

En lo que sigue discutiremos que informacion se obtiene de la teoria de relajacion si hay

materia oscura.

2.3.3 Relajacion violenta completa

Consideremos las primeras etapas de formacion y supongamos que el sistema halo y
estrellas se relajan violentamente de forma completa y a traves de colapso (esto es,
simetria esférica y L= 0). Lynden-Bell (1967) dedujo a partir de la mecanica estadistica

la densidad macrocopica en el espacio-fase:

f= Z ni exp(—pBi(e — pi)) (2.8)

€ = %—I—@, ® es el potencial gravitatorio, n; es la densidad original en el espacio-fase “fina”

para las particulas del tipo i (en nuestro caso 7 = h,*), [3; <—vl;; y u; es esencialmente
t

el potencial quimico.

n:, 3; dependeran de las condiciones iniciales. Obviamente, cuando n, — 0 entonces
tendremos que recuperar la relacion de estera isoterma para el halo, que es la dependencia
que se observa en las partes externas de las galaxias. Si procedemos de la forma estandar
y sustituimos las densidades de materia oscura y de estrellas por sus expresiones en

la ecuacion de Poisson, obtenemos una ecuacion diferencial de segundo orden para el
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potencial adimensionado ¥ = S,(—® + @), en funcién de la coordenada radial, que es

resoluble numeéricamente con las condiciones de contorno V(¢ = 0) = 0, %%— =0ené =0,

dados F; vy n; (Rephaeli 1983). Sin embargo, la teoria de relajacién violenta no predice
ningun valor para la relacion:
B <oi>
B <o?>

(2.9)

puesto que dependera de la rapidez y forma del proceso disipativo del gas. Sélo a partir
de la ecuacion de equilibrio hidrostatico se puede ver que si p, o< r~* y queremos que

Y

P« X r° entonces,

% - -‘23‘— (2.10)

Como vemos de la teoria de relajacion violenta no obtenemos mucha mas informacion
que la que nos dan las ecuaciones de equilibrio; la dependencia r~ de la componente
esferoidal no se explica en si misma a partir de la relajacion completa halo-estrellas. En
el proximo parrafo nos dedicaremos a hacer un estudio de las ecuaciones de equilibrio
versus observaciones.

Ademas, encontramos varios inconvenientes a los razonamientos basados en relajacion
violenta completa:

a) A radios grandes, donde la cantidad de materia oscura domina, no tiene por qué
haber relajacion completa, sino que habria que volver a los argumentos del capitulo
anterior.

b) Como la mecanica estadistica no es una teoria dinamica la ecuaciéon (2.8) des-
cribira el estado que accede el sistema en unos cuantos tiempos de cruce solo si habia
buena mezcla en el espacio-fase. Este problema esta relacionado con lo que nos enuncia
la ecuacion de Liouville: las particulas inicialmente cerca tienden a mantenerse cerca en
una escala de tiempo de varios tiempos de cruce, esto es, no hay colisiones.

c) No esta zanjada la cuestion sobre si la alta densidad central en el espacio-fase de las
elipticas se puede alcanzar sin un proceso disipativo y de un transporte del gas hacia el
centro para formar estrellas. Esto lo detallaremos mejor en la proxima seccion. Asi pues,

el “core” tampoco es un sitio adecuado para estudiar efectos de relajacion halo-estrellas.

2.3.4 Hipotesis de merger

Toomre & Toomre (1972) y Toomre (1977, 1984, 1985) sugirieron que tanto los bulbos

como las galaxias elipticas se han formado a través de mergers, aunque también hay
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argumentos a favor del colapso disipativo (Ostriker 1980; Tremaine 1981; Gunn 1987;
van der Bergh 1989).

Carlberg (1986) usoé la fotometria de Lauer (1985) y Kormendy (1985), y compard la
densidad central en el espacio de fase, f., de elipticas y de discos. Ya que la ecuaciéon de
Boltzman establece que f. no puede aumentar ni incluso en caso de merging, podemos
estimar cotas inferiores a la f. de los progenitores.

La relacion M /L central para una eliptica se deduce suponiendo virial (M =¢; G~ 'o?r,)

y la densidad luminosa central p;, = I./2r. donde I. es el brillo superficial central v r. el

radio en el que el brillo disminuye un factor dos. Entonces L = 2721, y,
M 9010’2
= ¢ 2.11
L 27 G 1.7, ( )
luego
961
L= 2.12
/ 2(27 )5/ 20 .r2 ( )

Del trabajo de Carlberg se concluye que si el aumento de gas en el core de la galaxia por
disipacion es despreciable, entonces la formacion de elipticas a partir de mergers de discos
sin bulbo sélo es posible para las elipticas mas luminosas Mg < —22. Este resultado
apoyaria el hecho de que los centros de los cumulos estén dominados pur una galaxia
luminosa gigante. Si los bulbos se pueden crear intrinsecamente en los discos entonces

podrian ser los progenitores de los cores de las elipticas.

2.4 El plano fundamental

Como hemos visto los modelos de formacién no nos dicen mucho mas de lo que pode-
mos deducir de imponer equilibrio hidrostatico. Nuestro propdsito es determinar alguna
relacion entre las variables cinematicas y estructurales de las galaxias elipticas, y la can-
tidad y distribucion de materia oscura. Ya que la relacion M /L es una funcion de la
poblacion estelar y del contenido de materia oscura, puede sernos de gran ayuda, como
ocurre en el caso de galaxias espirales o enanas.

Para las propiedades estructurales de galaxias dinamicamente calientes se encuentra
una relacion de “plano fundamental” entre la dispersién de velocidades central, el brillo
superficial efectivo y el radio efectivo. Esta relacion seria de sumo interés para determinar
distancias, sin embargo, todavia se desconoce si los coeficientes del plano fundamental

son universales o dependen del caimulo. Por lo tanto, nuestro objetivo no sera explicar de
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manera feaciente la relacion de plano fundamental (PF) sino la de extraer informacién
sobre la distribucion de materia oscura en elipticas.
De la muestra de Faber et al. (1989), el plano fundamental que se deriva del analisis

de componentes principales es

r. o (0_(2))0.71—0.85 (2.13)

€

(Bender et al. 1992). Usando las identidades L = ¢;I.r? y M = cy05r. entonces:

M
i L°%% x M'/S (2.14)

expresion equivalente al PF pero de mas facil interpretacion fisica.
Para las galaxias del camulo de Coma, Saglia et al. (1993) encuentran M x IY > ¥

L
Kjaergaard et al. (1992) % oc L0-15-0-25

Visto de canto el PF de galaxias elipticas es muy delgado, esto es, baja dispersion
M

(< 12%) de 4 en cada punto pero con una gran variacién de = por un factor (5/2, 3)
a lo largo del PF. Por lo tanto, cualquier posible origen que se le dé tendra la dificultad
del “ajuste fino” para dar cuenta de la inclinacion del plano fundamental, preservando el
pequeno grosor del plano fundamental.
Resulta dificil pensar en un mecanismo que conecte el cociente entre materia no visible
y luminosa, que es una variable local, con la masa total o luminosidad, que son globales.
A continuacion pasaremos a describir tres mecanismos que pueden contribuir a la

pendiente del PF como es la funcion inicial de masa (IMF), la relacion entre materia

brillante y oscura, y la rotura de la homologia en el perfil de densidad.

2.4.1 Funcion inicial de masa

Las anteriores relaciones & han sido derivadas tomando la luminosidad en la banda azul
L b,

Lp, por lo tanto cabe esperar el efecto de enrojecimiento de las galaxias mas brillantes

M

por ser mas metalicas, y eso haria que T fuera mayor para las brillantes. Dressler et al.

(1987) demostraron que este efecto contriburia sélo una fraccion de la pendiente observada

y fue posteriormente confirmado por Buzzoni (1989) y Djorgovski & Santiago (1993).

M

También de alli se deduce que la tendencia 7 con L deberia ser menor a longitudes de

onda mayores, pero seguiria existiendo en la banda K.

Djorgovski & Santiago (1993) argumentaron que una tendencia de IMF con la lumi-

nosidad podria dar mayores -I%. Renzini y Ciotti (1993) exploraron esta posibilidad con

una IMF de una sola pendiente y multipendiente (Scalo 1986) y dedujeron que sélo con

-
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una IMF multipendiente con x ~ 0 para M; < 0.3 Mg y M;,;y = 0.1 Mg, se obtendrian
M., M.,

valores del orden de 5, siendo muy sensible a las variaciones de M;,s o x, de tal

LB LB
manera que para diferencias del 50% en M;,; v Ax ~ 0.5, las variaciones de %’B"‘ serian
menores del 12 % consistente con el grosor tipico del plano fundamental. Sin embargo,

para dar cuenta de un factor 3 en gf; se necesita que la pendiente de la IMF dependa

de M;,s. Para el valor canonico de M;,; = 0.1 My,  deberia pasar de 0 a 2.5 e incluso
para M;,; = 0.05 Mg, = deberia aumentar de 0 a 1.7. Los autores concluyen que debido
a la exigencia de una fuerte variacion en la pendiente de IMF, deberia existir un ajuste
demasiado fino para dar una baja dispersion del plano fundamental.

Dependencia del PF con la banda. La relacion M /L depende de la banda en la que
estemos midiendo la luminosidad. En la banda del azul estaremos observando estrellas de
una generacion relativamente reciente y, consecuentemente, debe existir una dependencia
de M /L con la edad de esta ultima etapa de formacion, y podria pensarse como el origen
de la relacion del plano fundamental. Este efecto deberia ser muy débil en la banda del
infrarojo porque alli sélo estariamos observando las poblaciones estelares mas viejas. Sin
embargo, la pequena dispersion del PF implicaria una dispersion menor que 1.5 Gy en
la edad de las estrellas (Renzini 1993) para las galaxias elipticas de un cumulo, por lo
que este efecto seria muy pequeno. Aun asi y para mayor seguridad, se estan llevando
a cabo determinaciones del plano fundamental en la banda K (Recillas-Cruz et al 1991;
Pahre et al. 1995; Jorgensen et al. 1996). Los coeficientes son muy parecidos a los que se
obtienen en la banda azul si se tiene en cuenta el efecto por enrojecimiento; la dispersion
sigue siendo muy pequena ~ 16%. Esto restringe todavia mas las posibles diferencias de
edad entre las elipticas en todos los puntos del PF. Por lo tanto, el problema del plano
fundamental sigue existiendo en bandas con grandes longitudes de onda.

Las posibilidades que quedan por investigar son las que no hacen alusion a cambios

en la IMF, ni a la edad, sino que suponen una M, /Lg constante para todas las galaxias.

2.4.2 Materia oscura

En las galaxias elipticas se puede decir que la materia oscura seria aquella contribucion de
masa que no sigue la distribucion de luz. Con esta definicion estamos incluyendo posibles
poblaciones de estrellas débiles o marrones que se pudieron formar en los primeras etapas
de formacion de la galaxias y que no siguen la distribucion de luz. Lo ideal seria deducir el

potencial gravitatorio a partir de la emision de rayos X del gas. Estos trabajos todavia son
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incipientes pero todos parecen apuntar a la existencia de materia oscura en las galaxias
elipticas. Por ejemplo, Buote & Canizares (1994) demuestran a partir de observaciones
de este tipo para una galaxia eliptica que una distribucion de materia oscura que siga el
perfil de luz no podria reproducir el achatamiento de las isofotas en rayos X.

Faber et al. (1987) argumentaron que si los planos definidos por las propiedades
globales y por las del core fueran paralelos, y como hacia el core la dindmica viene
dominada por la componente estelar, entonces la materia oscura no jugaria un papel
importante en el problema del PF. Por ahora el establecer esta conclusion es todavia
prematuro. Nuestra motivacion es deducir las propiedades dinamicas del halo de materia
oscura a lo largo de las galaxias elipticas y ver si tiene alguna implicacion en la morfologia.
Ademas, seria de mucho interés cotejar la masa y dispersion de velocidades del halo en
elipticas y en espirales ya que éste podria ser el origen de los diferentes tipos morfologicos
(Lake & Carlberg 1988). Si eso fuera asi, esperariamos que el halo de las elipticas tuviera
una dispersion de velocidades menor, por lo menos en los primeros estadios de formacion
de la galaxia.

Por sencillez, tomaremos simetria esférica y dispersion de velocidades isétropa. Con-

sideraremos que la densidad de materia luminosa de la galaxia eliptica viene dada por:

A% 5/
pul¥) = p*(O)(l + ;3) 0 <z <ua (2.15)

e

donde z = r/r. y a x; lo llamaremos radio de marea. Para el halo de materia oscura

adoptaremos el perfil:

palr) = pa(0) (14 5 ) (2.16)

que es una esfera i1soterma cuando ¢ = 1.

En esta seccion supondremos que todas las elipticas siguen estos perfiles indepen-
dientemente de su luminosidad u otra propiedad. En otras palabras, vamos a suponer
que forman una familia homologa de dos parametros p.(0) y r.. En la siguiente seccion
discutiremos la cuestion de la homologia en el marco de formacion por mergers.

En las secciones (2.2) y (2.3) hemos explicado las etapas de formacion de una eliptica
por relajacion violenta entre la materia oscura- materia luminosa. Si el halo de materia
oscura dominara el potencial y estuviera relajado cuando se empezaron a formar las
primeras generaciones estelares, entonces apenas aparecerian fluctuaciones en el potencial
gravitatorio y la relajacion se daria principalmente por mezcla en el espacio fase. En ese

caso, suponiendo simetria esférica, el halo seguiria la distribucion de la esfera isoterma
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modificada mientras que el de las estrellas dependeria de como se fueron formando. Si
la masa de estrellas fuera despreciable esperariamos entonces que también tuvieran un
perfil isotermo (Fuchs 1995).

Busquemos una expresion de M /L en funcion de parametros conocidos. Obviamente,

la masa total dentro de una esfera de radio r es:

M;(r) = ](p*(r') + pa(r’)) 4mr" dr'. (2.17)

Definamos M = cy05r. donde ¢, es una constante para todas las galaxias. Queremos

hacer notar que M;(r;) no es en general igual a M.

Veamos de que depende la relacion -Ag que es la que se usa normalmente:

M  cyoir, 3care [T p.(T)
= e = A M d
L L LP*(O) L G(M (T) + d(?')) T'2 ¥
M* 3AC2 Gre . p*('f')
— M d
L T Mop(0) fy Ma(r) 225 dr
3cy Gr, [Tt p(1)
= )\(1 [ M d ) 2.1
P p(0) Jo M (2.18)
donde hemos usado la solucion a la ecuacion de Jeans y suponemos que Ag"‘ = A, con A
constante entre 3 y 5. Para la IMF de Scalo el valor apropiado seria A{"‘ == 4,
Primeramente calculemos la expresion integral de la ecuacion (2.18):
3G [t p«(1) r
2/0) — _ 2 e
(o) == /0 Mpu(r) 22572 dr = 127 Gpa(0)r I*h(;:,xt). (2.19)

Parag=1y a =r./r. <1, que es el caso de materia oscura isoterma menos concentrada

que la luminosa:

1
I*h(a,:rt) = a~? [7'1 -+ —(7 } xt) arctan axy

O \T¢ Y
2 — a? \ ( ay ) 0
arctan —
a1 — a? V1 — a?
2 — a’ Q
4 arctan( )] 2.20
a1 — a? V1 — a? ( )
donde 7 es:
v = /1 + 2 (2.21)

La ecuacion (2.18) queda:

M /\(1 . 127TC2Gr2pd(0)I*h)

2.22
M, ( )
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puesto que % es un observable, podremos deducir como varia la concentracion de materia

oscura, p4(0), y su distribucion, r., de una galaxia a otra.

Aunque existe solucion algebraica, siempre surge el problema de explicar la natu-
raleza del ajuste fino como ya habiamos comentado. Es facil percatarse. Si se introduce
una nueva variable fisica que evite que la relacion M /L sea constante de una galaxia a
otra, y que produzca una variacion por un factor del orden de 3, entonces habra que
buscar una razon fisica que explique una dispersion tan pequena, puesto que si no la hay
entonces esperariamos un plano con un grosor del mismo orden. Si es el halo de materia
oscura responsable del PF, deberiamos encontrar una prescripcion fisica que conecte las

caracteristicas del halo con las de la masa brillante.

El plano del virial (al suponer M/L = C) es:
re o< ool ! (2.23)

Y el PF nos dice como se separan las galaxias de este plano. Aunque el valor exacto
de los coeficientes del PF difiere segiun los autores (y otros sesgos observacionales), para

nuestras consideraciones podemos expresar el plano fundamental de la forma:
r. & clog I.1)* (2.24)

donde o ~ 0.7 para la banda K (eg. Recillas-Cruz et al. 1991), que es donde hemos visto
que los efectos de edad eran menores. Ademas, en esta banda se traza la componente
que no ha sido afectada por procesos disipativos inducidos que se hubieran producido
mas recientemente.

Vemos que M /L debera estar muy bien correlacionada con el radio efectivo, ya que

si M/L o ré, entonces se debe cumplir:

(1+8a=1=¢=a" —1 (2.25)

Para nuestro analisis es mas facil usar el radio efectivo. Volvamos a la ecuacion (2.22).
Alli vemos que la M /L depende de las variables de la distribucion luminosa a través de

3

1~. Debido a la dependencia en r;

°, esa parte estara muy bien correlacionada con r..

Para verlo explicitamente usaremos la muestra de 24 galaxias elipticas del cimulo de
Coma de Saglia et al. (1993). Elegimos este cumulo porque es estandar en los trabajos
que consisten en establecer relaciones entre las propiedades estructurales de las galaxias

elipticas.
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En la grafica (2.1) representamos log "; = log %’1 = log A + log IA% frente a logr.. Si
hacemos un ajuste por minimos cuadrados se obtiene una pendiente +1.559 + 0.115 con

un coeficiente de correlacion de 0.945.

1-5 T T T T l T T T L] l L] L ¥

LOG r >/

1

L

— 1 I A il il 1 ' M M L

LOG r

Figura 2.1: log r2/L frente a log r. para el cimulo de Coma.

Inclinacion del plano fundamental. Expresemos la relacion M /L de la siguiente ma-

nera: .
f = A (1 T TM/L) (2'26)
yva que M /L varia de 5 a 15 entonces:
T15 o 15 — A
=53 (2.27)

que para valores de A entre 3 y 4.5, m5/75 tendria que variar entre 6 y 20. Para el valor
de Scalo (A = 4), se comprueba que para las galaxias mas brillantes (M/L = 15), el
cociente My/M, tiene que ser al menos del orden de 2. Asi, para esas galaxias el halo de
materia oscura empezaria a ser dominante.

Para una variable z, definimos

LM/L=15
Axr = [ :

2.28
‘TM/L=5 ( )
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Calculando AT:
At = A (r2M") A (pa(0)Ls) = Ar¢A (pa(0) L) (2.29)

vemos que para un valor de w ~ 1.5 se obtiene una variacién tipica Ar¥ ~ 4. Y,
consecuentemente, no hay problema en reproducir la inclinacion del PF siempre que se

cumpla:

A (pa(0)1.1) ~ 2.75 (2.30)

Ajuste fino. 51 se encuentra una justificacion fisica que nos ligue los parametros
entonces el problema del ajuste fino va no es tal.

Es de esperar que las variables r., p4(0), r./r., r:/r. no varien de forma independiente.
Estableceremos tres hipotesis que relacionen estas variables y veremos que consecuencias
se pueden extraer.

Aunque la naturaleza del halo oscuro todavia se ignora es légico pensar que debe
existir una fuerte correlacion entre el radio de marea de la galaxia y el radio del core
del halo puesto que el halo aporta una importante contribucién al potencial. Aparte de
esto, fuerzas de marea por interaccion con otras galaxias podrian producir un efecto de
reajuste entre r; y r. (hipotesis 1).

También haremos la suposicion de que los halos del mismo ciimulo tienen la misma
dispersion de velocidades de una eliptica a otra. Puesto que todas las elipticas tienen la
misma edad, no es descabellado hacer esta conjetura (hipétesis 2).

Por ultimo, supondremos una correlacion débil entre r. y r. (hipotesis 3).

Expresandolas algebraicamente, nuestras hipotesis son:

1) 1y ooc o/ Apl/ (2.31)
i) Apa(0) = A(r?) (2.3
222) TeT. ~ cte (2.33)

Ahora ya podremos calcular la dispersion del PF que se tendria.

Para las galaxias mas luminosas (M/L = 15) podemos suponer r./r. = 0.9 y 2, = 3
— L., = 0.115 y para M/L ~ 5, r./r. = 0.16, que por la condicion (i) se tiene z; ~ 5 —
I., = 0.265. Y por lo tanto, el término que interviene en la inclinacion del PF tendria el

valor:

&(pd(O)I*h) ~ 2.2 (234)
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Una dispersién en el core del halo de o(r.) ~ 25% produce un scatter en el plano funda-
mental del 10%, que es aproximadamente el que se observa. Por lo que concluimos que
el ruido en la relacién r.r. ~ cte puede ser hasta del 25%. Pero todavia queda por darle
una justificacion fisica a esa relacion. Quizas sea una condicion de supervivencia de las
galaxias a los sucesivos pasos gravitatorios con otras galaxias del cimulo, o una condicién
en la formacion. Respecto a esta ultima, seria interesante simular con N-cuerpos si1 en un
modelo no disipativo de formacion jerarquico por mergers, la fusion de dos elipticas de
baja masa (y por lo tanto con 7= ~ 0.2) produce remanentes con valores de r./r. mayores.
Este modelo esta de acuerdo con la hipotesis de que la dispersion de velocidades de los
halos de las elipticas es la misma.

Como conclusion podemos decir que s1 la materia oscura tiene que dar cuenta del
plano fundamental entonces tendria que existir una relacion entre r. y r. con una dis-
persion menor al 25%, y que todos los halos de dicho cimulo tuvieran una dispersion de

velocidades semejante. Sin una teoria mas completa sobre la formacion de las elipticas

es dificil zanjar el problema del ajuste fino.

2.4.3 El plano fundamental y los mergers de elipticas

Algunos trabajos previos al surgimiento del problema del plano fundamental que trataban
sobre la rotura de homologia en los procesos de mergers son por ejemplo los de Farouki,
Shapiro & Duncan (1983) y el de Navarro (1989). Caon, Capccioli & D’Onofrio (1993)
encontraron desviaciones en los perfiles de luminosidad y sugirieron la posibi-lidad de
rotura de la homologia. Debido a la cuestion del ajuste fino, Capelato et al. (1995) han
sugerido que las desviaciones del PF al plano del virial podrian ser explicadas por la
naturaleza no homologa de las elipticas. Esta rotura de homologia podria ser causada
porque las elipticas se hubieran formado por sucesivas generaciones de mergers de unas
elipticas “unidad”. Estos remantes seguirian perteneciendo al plano fundamental. Las
desviaciones al plano del virial tendrian un origen puramente gravitatorio y seria la
naturaleza no homologa de la distribucion de la velocidad y de masa a r < r. la que las
produciria. Encuentran que con progenitores iniciales diferentes se producen familias de
remanentes que obedecen relaciones del tipo del PF pero desplazadas unas de otras por
una determinada cantidad. Este hecho restringiria mucho las condiciones en las que se
formaron las galaxias “unidad” (potencial central y masa) si no, se deberia observar un

scatter mucho mayor del PF.
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2.5 Resumen

La materia oscura puede jugar un papel critico en los primeros estadios de formacién de
la protogalaxia. Algunos autores han propuesto que podria ser el origen de los diferentes
tipos morfologicos (Lake & Carlberg 1988). Un primer acercamiento al problema con-
siste en estudiar la variacion de los parametros que describen al halo a lo largo de las
diferentes galaxias elipticas segin su luminosidad. Para ello hemos empezado estudiando
el problema de la relajacion de las estrellas en un halo oscuro. Hemos visto que no nos
da mas informacion que la que se obtiene de la ecuaciéon de equilibrio hidrostatico. Ya
que la forma habitual de estudiar el comportamiento de la materia oscura en los sistemas
esferoidales es a través de la relacion M /L, hemos estudiado en profundidad la relacién
de plano fundamental que se deduce para las elipticas. Hemos visto que el mayor pro-
blema para explicar el plano fundamental es el ajuste fino. Hemos estudiado el papel
del halo de materia oscura y hemos propuesto que el plano fundamental podria ser el
resultado de una serie de condiciones iniciales en la formacién de la galaxia (hipdtesis
(2.31,2.32,2.33)), pero que serian plausibles en un marco de interacciones de marea y de

mergers de galaxias. La rotura de homologia podria contribuir favorablemente.
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CAPITULO 3

El halo oscuro y la componente estelar en espirales

En el capitulo anterior hemos analizado la dinamica de la componente estelar de las
galaxias elipticas en relacion con la cuestion de la existencia de materia oscura en estas
galaxias. Sin embargo, las galaxias espirales son los sistemas ideales para extraer infor-
macion sobre la naturaleza y distribucion de la materia oscura, principalmente porque se
puede determinar la curva de rotacion de manera precisa en las partes mas externas de
la galaxia, hasta donde llega el hidrogeno atomico. Antes de sugerir cualquier alternativa
al problema de la materia oscura se necesita investigar a fondo todas las implicaciones
que lleva el suponer la existencia de un halo oscuro.

En este capitulo trataremos los posibles efectos que puede tener sobre el disco estelar
y sobre el halo galactico la existencia de un halo de materia oscura (en el capitulo IV se
estudiara la componente gaseosa). Antes de ello es importante describir de manera breve
las diferentes componentes de que constan las galaxias espirales. Luego senalaremos como
se determinan las caracteristicas generales de los halos de materia oscura en las galaxias
espirales y sus propiedades “universales”, para pasar a estudiar qué efectos produce el
halo oscuro en la dinamica de las diferentes poblaciones de estrellas y qué restricciones
se pueden poner a la materia oscura a partir de la dinamica de las galaxias espirales y
enanas. También investigaremos la interaccion del halo oscuro con el protodisco que se
forma en los primeros estadios de formacion de la galaxia. Veremos que se puede formar
un disco grueso sin gradiente de metalicidad.

Por ultimo, queremos reiterar que aunque a partir de argumentos cosmologicos también
se invoca a la materia oscura para cerrar el Universo, no hay ninguna razon para pensar
que la materia oscura a las dos escalas, galactica y cosmologica, sea la misma ni siquiera
en naturaleza (Rees 1986). Nuestro estudio esta asociado al problema de formacion y

dinamica de las galaxias, por lo tanto, solo se refiere a escala galactica.
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3.1 Formaciéon de las galaxias espirales. Generalidades

Para que las galaxias tengan tiempo para formarse y observarlas en los estadios actuales,
se necesita una contribucion gravitatoria suplementaria achacable al potencial generado
por la materia oscura. En el modelo jerarquico, las protogalaxias contienen materia
barionica disipativa y materia oscura la cual se supone en principio no disipativa y mas
abundante (White & Rees 1978). Cada protogalaxia se separa de la expansion de Hub-
ble y se contrae, formando subestructuras en la componente de materia oscura. Para
ilustrarlo mejor seguiremos la simulacion de Katz & Gunn (1991). Conforme el sistema
se contrae, el gas que ha sido calentado hasta la temperatura virial del halo comienza a
enfriarse radiativamente y se concentra en torno a los grumos de materia oscura. Ya que
el gas sufre procesos de choque, pierde energia y va adquiriendo una distribucion mas
achatada. Al mismo tiempo, el halo de materia oscura se relaja en una estera isoterma.
De acuerdo con este modelo, el halo de materia oscura y el disco de gas se forman si-
multaneamente con una etapa de caida de material del halo en el disco.

Estas simulaciones tienen una resolucion del orden del kiloparsec. Para poder llegar
a escalas menores se necesita implementar las vias de enfriamiento del gas y modelar
la fenomenologia de la formacion estelar. Asi, por ejemplo, sabemos que en el halo
exist1i6 una fase de formacion estelar que resultaria en la formacion de la componente
esferoidal o poblacion II del halo que aiin observamos. La otra componente esferoidal es
el bulbo. Todavia no existe una teoria convincente sobre la formacion y evolucion del
bulbo. Nosotros seguiremos la de Carney et al. (1990): el gas residual de la formacion
del halo se va acumulando hacia el centro y forma el bulbo. Este modelo logra reproducir
el gradiente de metalicidad.

Existen grandes dificultades para determinar la edad del bulbo: entre otras razones
porque hay mucha extincion hacia el centro galactico de nuestra galaxia. Desde el
punto de vista dinamico se comporta como una galaxia eliptica, y por lo tanto, algunas
propiedades observadas para las elipticas podrian extrapolarse para los bulbos, como la
relacion del plano fundamental. La zona de solapamiento entre el disco/barra y el bulbo
puede tener propiedades dinamicas muy interesantes y puede jugar un papel critico en
la posterior evolucion y propiedades de la galaxia.

Para el problema de la materia oscura que a nosotros nos concierne toma un papel mas
relevante la componente del disco de gas y estrellas. En este capitulo nos centraremos

en el estudio de la componente estelar para pasar a estudiar la componente de gas en
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el capitulo IV, si bien supondremos aqui que el HI es un buen trazador del potencial
gravitatorio, que es la principal hipotesis para estimar la cantidad de materia oscura. La

sigulente seccion la dedicaremos a describir la componente de disco.

3.2 Componente estelar. Generalidades

3.2.1 Disco estelar

Nos podemos preguntar si a partir del conocimiento de la cinematica de las estrellas
del entorno solar somos capaces de obtener informacion sobre la cantidad v distribucién
de materia oscura: Por ejemplo, si se puede estimar la relacion M /L para el disco a
partir de la dispersion de velocidades de las estrellas. Esta se puede comparar con la
masa deducida por el conteo de estrellas; la diferencia entre ellas sera la masa en materia
oscura en el disco (tanto barionica como no baridnica).

Antes de entrar en mas detalles sobre la cinematica de las estrellas de la vecindad
solar, daremos algunas propiedades mas globales de los discos.

Los discos galacticos presentan algunas propiedades “universales” a las que haremos
referencia con mucha frecuencia a lo largo de la tesis, puesto que son las primeras que
uno suele afrontar. La primera es que la densidad superficial cae exponencialmente con
R. Este hecho se ha intentado explicar con multiples teorias que seran discutidas en el
capitulo de dinamica del gas (capitulo IV).

En 1942, Spitzer demostro que para una distribucion isoterma y planoparalela de

estrellas, la densidad sigue una dependencia:

p(2) o sech? (hig) (3.1)

con hg la escala de alturas del disco. Desde entonces se ha intentado ajustar la distribucion
de luz en la direccién z para galaxias vistas de perfil con ajustes sech?(z/ho) (van der
Kruit & Searle 1981a,b), sech(z/hgo) (van der Kruit 1988), v exp(z/ho) (Wainscoat et al.
1989). Bahcall (1984) propuso que la distribucion en la direccion z podria ser una suma
de poblaciones isotermas. Algunos estudios cinematicos y de edad distinguen dos discos
en la Via Lactea: uno fino y otro grueso con una edad y un origen diferentes. Nosotros
asumiremos que el disco se compone de un disco fino 1sotermo y del disco grueso. Este
ultimo sera discutido con todo detalle mas adelante.

Los discos galacticos son sistemas frios. Eso significa que la dispersion de velocidades

es mucho menor que la velocidad media de rotacion. Como cualquier sistema gravitatorio,
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viene regido por las ecuaciones de Jeans. Sin embargo, debido a la simetria azimutal se
suele trabajar en la aproximacion de epiciclos. Para la distribucion plano-paralela e
isoterma el equilibrio hidrostatico en la direccion z implica una dispersion de velocidades
en la direccion z:

o2(R) = 7GY4(R)ho (3.2)

A

donde ¥4(R) es la densidad superficial.

Las observaciones de galaxias externas (van der Kruit & Searle 1981a; Lewis & Free-
man 1989) sugieren que la dispersion radial es proporcional a la densidad superficial por

lo que:
) R
on(R) x exp | —— (3.3)
rd
En las secciones sucesivas investigaremos qué secuelas cinematicas puede producir el

halo oscuro u otras distorsiones no axisimeétricas en la dispersion de velocidades.

3.2.2 Barras

Las dos terceras partes de las galaxias espirales presentan una barra en el 6ptico. Se
piensa que las barras se generan por inestabilidades globales o por pasos de otras gala-
xias. Con la presencia de una barra el potencial ya no se puede considerar axisimeétrico y
debe ser tenido en cuenta porque puede ejercer un efecto sistematico en el movimiento y
en la dispersion de velocidades de las estrellas, sobre todo cerca de las resonancias donde
efectos no lineales dominan la cinematica estelar (eg. Tremaine & Weinberg 1984).

En los ultimos 8 anos ha ido afianzandose la idea de que la existencia o no de una
barra determina significativamente la evolucion morfologica y dinamica de una galaxia.
Se piensa que la barra es capaz de engordar el disco, aumentar el bulbo, acarrear gas
hacia el centro y acelerar los procesos de formacion estelar. El hecho de que las dos
terceras partes de las galaxias espirales son barradas y que la Via Lactea también posea

una barra provoca que no podamos pasar por alto los efectos que puedan ocasionar.

3.3 Halo de materia oscura

La mayoria de las galaxias espirales y S0 presentan una curva de rotacion para el
hidrégeno neutro mas o menos plana, que no puede ser explicada a partir del perfil

de luz si se supone que la fuerza gravitatoria es la responsable del movimiento del gas
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(Bosma 1978). Por lo tanto, uno esta obligado a postular la existencia de halos de ma-
teria oscura alrededor de las gala-xias espirales. Ostriker y Peebles (1973) fueron los
primeros en mostrar, con simulaciones de N-cuerpos, la necesidad de un halo esférico de
materia oscura para evitar que se desarrollaran fuertes inestabilidades de barra y poder
reproducir asi las observaciones. Sin embargo, la estabilidad de los discos contra pertur-
baciones no axisimétricas no es suficiente como para demostrar la existencia de una halo
oscuro (Kalnajs 1987); las curvas de rotacion en el optico se ajustan muy bien a partir
del perfil de luminosidad en el disco. En efecto, el problema de la materia oscura solo
concierne a las partes externas, mas alla del radio optico.

La forma estandar de proceder para calcular la cantidad de materia oscura alrededor
de una galaxia espiral, es suponer que el halo sigue una distribucion esférica pseudo-
isoterma, y calcular los parametros del halo (7., p.) ajustando la curva de rotacion.

Otra manera de proceder es estimar la masa M (r) a partir de la velocidad de escape
de las estrellas, de la cinematica de los cumulos globulares, o mediante la dinamica de
las galaxias satélites del Grupo Local. Estos métodos presentan unos errores mayores.
En galaxias esferoidales enanas se infiere la necesidad de materia oscura para explicar
relaciones M /L atipicas.

Sin embargo, los modelos sobre la formacion de galaxias muestran que los halos de ma-
teria oscura son triaxiales y no esféricos (Quinn & Zurek 1988; Dubinsky 1994). Ademas.
se deberia cuantificar el efecto en el halo de la caida disipativa de materia visible, refle-
jando el hecho de que el halo y la materia visible no evolucionaron de manera indepen-
diente.

Todavia queda mucho para determinar de manera observacional como esta distribuida
la materia oscura en los grupos o cumulos de galaxias. Si bien se deduce de la estabilidad
de los cumulos que se necesita mucha mas materia que la suma de la masa (oscura +
luminosa) de cada galaxia individual, para los grupos no se infiere lo mismo. Puche &
Carignan (1991) dedujeron para el grupo del Escultor que habia mucho contraste entre
la densidad de materia oscura en los halos de cada galaxia individual y la densidad media
de materia oscura no localizada en los halos de las galaxias. De lo que se infiere que la
materia oscura en los grupos esta principalmente formando los halos.

Tampoco se conoce donde acaba el halo de materia oscura de las galaxias, ni a qué
distancia el halo yva no esta mezclado isotérmicamente. Como un valor ilustrativo se

suelen tomar radios del halo de ~ 100 &pc.
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En las proximas secciones describiremos bajo qué hipotesis se determina la cantidad

y distribucion de materia oscura en las galaxias espirales.

3.4 Determinacion del halo oscuro

Como ya hemos explicado en la seccion anterior, se supone que el halo es estérico y se

calculan los parametros del halo (7., p.) de la esfera isoterma:

(3.4)

Para ello es necesario descomponer el perfil de luminosidad en las contribuciones asocia-

M

das al bulbo y al disco, y asociarles unas (f) a cada uno que se suponen constantes
(b,d)

M

para esa galaxia. Una gran cantidad de combinaciones (f) puede dar buenos ajustes
(b,d)

(Carignan y Freeman 1985; van Albada et al. 1985; Bahcall y Casertano 1985; Kent
1986), lo que significa que los parametros del halo no estan bien determinados, excepto
que se imponga alguna otra condicion en el ajuste.

La soluciéon que maximiza la masa en el disco es la favorecida por muchos autores
(eg. Freeman 1992) por varias razones que se dan en el capitulo V, y que principalmente
se basan en la baja dispersion de la relacion Tully-Fisher y de hechos que constatan que
la cantidad de materia oscura en las partes internas del disco es despreciable. En este
ajuste la mayor parte de la curva de rotacion del disco optico puede ser ajustada sin
necesidad del halo oscuro.

En general, para todas las galaxias espirales, las relaciones M /L que se deducen de
la hipotesis de disco maximo toman valores en un rango razonable. Las galaxias enanas
ricas en gas tienen particular interés, ya que la incertidumbre en la relacion M /L no
es tan importante puesto que la contribucion al potencial de las estrellas es pequeno
comparado con el de la materia oscura y del gas.

Athanassoula et al. (1987) propusieron algunas variaciones a la hipotesis de disco
maximo para evitar la generacion de inestabilidades con m = 1. Para nuestro estudio
no es significante la diferencia entre la de disco maximo o la de Athanassoula et al.
Tomaremos la primera por sencillez.

Para la Via Lactea tenemos acceso a medir la curva de rotacion trazadas por las
regiones HII (Brand & Blitz 1993) y por el hidrogeno neutro. Pero, ademas, también a

partir de las observaciones de las velocidades de los cumulos globulares se puede conocer
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el potencial gravitatorio hasta las partes mas externas del halo. Otras determinaciones,
aunque mas imprecisas, se basan en considerar la dinamica de las galaxias satélites.

También para nuestra galaxia se esta empezando un proyecto de busqueda de MA-
CHOS por efecto de lente gravitacional que podria desenmascarar el enigma de la natu-
raleza y subestructura de los halos de materia oscura. Aunque todavia estan por confir-
mar, los primeros resultados apuntan a que el 20% de la masa en el halo esta en forma
de MACHOS (Alcock et al. 1995).

Recientemente v con la ayuda de interferometros con mayor precision, se esta in-
tentando determinar la forma del halo. Si bien se toma un halo esférico como primera
hipotesis para ajustar a las observaciones, en simulaciones de N-cuerpos de formacion
de galaxias surgen halos que son achatados. La triaxialidad del halo es muy dificil de
determinar y solo recientemente se han estudiado galaxias vistas de perfil con el fin de
estudiar el “flaring” o ensanchamiento del disco de gas neutro. Si se considera equilibrio
hidrostatico en la direccion perpendicular al disco y se desprecian la presion turbulenta

y magnética, la ecuacion de equilibrio es:
0:(pv; + Py) = —p0.® (3.5)

Para la galaxia NGC 4244, Olling (1996a.b), suponiendo dispersion de velocidades isétro-
pa, dedujo que el halo deberia estar altamente achatado para dar cuenta de la altura del
disco, porque un halo prolado lo confina mas. Por otra parte, la curva de rotacion
de galaxias con anillos polares permite inferir el achatamiento del halo a lo largo del
eje menor (Rix 1995). Por ejemplo, para NGC 4650A (Sackett et al. 1994) un rango
aceptable para la excentricidad del halo seria entre E5-K7.

Si el halo de la Via Lactea es triaxial, deberia producir perturbaciones en la dispersion
de velocidades a gran escala que se podrian detectar. Kuijken & Tremaine (1994) exami-
naron indicios de distorsiones (estaticas) en el disco de nuestra galaxia. Concluyeron que
los datos cinematicos eran consistentes con una curva de rotacion plana con elipticidad
constante (cociente de ejes 0.9) y una velocidad de rotacion de 200 km /s y velocidad LSR
de 180 km/s.

Por otro lado, va que el disco y el halo se forman jerarquicamente a partir de sub-
estructuras, el momento angular del disco no tiene que estar alineado necesariamente
a los ejes principales del halo y probablemente este fenomeno sea el responsable de los

“warps” galacticos (para una revision ver Binney 1991, 1992).
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Vemos que en la cinematica de la materia luminosa podemos observar manifestaciones

de la presencia de un halo de materia oscura.

3.5 Propiedades ‘“universales” y sistematicas asociadas con los

halos oscuros

Cualquier hipotesis que se haga sobre la materia oscura en galaxias debera participar de
todas las cuestiones observacionales abiertas. Sirva como ejemplo que todavia no hemos
dado una justificacion fisica a la hipotesis de disco maximo. A continuacién presentamos
esas evidencias y sus 1mplicaciones en la materia oscura.

Una de las cuestiones mas intrigantes para explicar es la conspiraciéon halo-disco. Ya
que en las partes internas la curva de rotacion esta dominada por el bulbo y el disco (masa
luminosa) y en las partes de fuera por el halo oscuro, debera existir una conspiracién
entre los parametros del disco y del halo para obtener un valor para la curva de rotacién
similar en ambas regiones. Esta continuidad podria ser el resultado de la contraccién de
la materia oscura durante la época de colapso disipativo del material del disco, siempre
y cuando la fraccion de masa barionica y el cociente b/ R de la escala radial del disco b
con el radio truncado R fueran menores que 0.1 y que el core del halo fuera grande, esto
es r./R > 0.5 (Blumenthal et al. 1986).

Otra explicacion alternativa la sugirieron Saio & Yoshii (1990) en la que la viscosidad
turbulenta es la responsable de que la curva de rotaciéon sea continua y no se aprecie
ningun cambio en la region de transicion entre la region dominada por la materia visible
y la dominada por materia oscura.

La relacion Tully-Fisher, que correlaciona la velocidad maxima de rotacién y la lu-
minosidad, todavia sigue sin tener una interpretacion sélida. Puede que su origen fisico
esté conectado al de la conspiracion halo-disco, o puede que resulte de manera natural
de algun proceso autorregulado de formacion estelar (Lin & Murray 1992) dado que la
masa y el radio del bulbo vienen determinados por la distribucion de densidad durante
el colapso y el maximo de la curva de rotacion por la masa del bulbo (Kent 1987b).

La gran cantidad de datos disponibles actualmente sobre la morfologia y rotacion de
galaxias espirales ha dado lugar a la obtencion de regularidades sistematicas que hay
que explicar. En la muestra de galaxias de Burstein & Rubin (1985) no se encontrd

correlacion entre la morfologia y la curva de rotacion en el optico, pero si con el en-
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torno (Whitmore, Faber & Rubin 1988). Algunos analisis mas recientes no muestran esa
correlacion (Amram et al. 1993).

Casertano & van Gorkom (1991) analizaron las variaciones sistematicas de la curva
de rotacion en las partes externas (a partir de 2/3 del radio 6ptico hasta el 1iltimo punto
medido) y encontraron que la pendiente en esta region esta correlacionada con la longitud
radial del disco y anticorrelacionada con el maximo de la velocidad de rotacién, es decir,
galaxias con velocidades de rotacion menores de 180 km /s presentan curvas de rotacién
ascendentes. Broeils (1992), con un analisis similar, encuentra dicha correlacién sélo para
galaxias con rotacion lenta (v, < 180 km/s).

Otra propiedad importante que relaciona la distribucion de materia oscura y luminosa
a partir de curvas de rotacion en el 6ptico es que el cociente entre la materia oscura frente
a la materia luminosa total dentro del radio de Holmberg es aproximadamente 1 (Burstein
& Rubin 1985), aunque puede variar en un factor 3 (Kent 1986; Athanassoula et al. 1987)

Todas las propiedades citadas hasta ahora parecen tener un origen dinamico o de
condiciones iniciales pero independientes de cual sea la naturaleza de la materia oscura.
Sin embargo, hay otras que pueden restringir de alguna manera de qué tipo de materia
debe tratarse la materia oscura, como vamos a ver.

Otro hecho todavia sin explicacion satisfactoria, publicado por Bosma (1978), es que
el cociente entre la densidad superficial de materia oscura y del gas neutro es constante a
lo largo de la galaxia. En otras palabras, la curva de rotacion es una version a escala de la
que tendria unicamente el gas. Broeils (1992) confirmé esta coincidencia para un nimero
mas amplio de galaxias. Un efecto similar se ha observado en galaxias de baja masa
(Puche y Carignan 1991). El valor de este cociente es una funcién de la amplitud media
de la curva de rotacion; para galaxias enanas este valor es del orden de 2-5, mientras
que para galaxias gigantes puede llegar hasta 100. Este ha sido el principal argumento
en favor de la hipotesis de que la materia oscura deberia ser bariénica para que siga la
distribucion del gas. En el capitulo V propondremos una hipétesis que explique esta
relacion.

Ademas, muchos estudios parecen indicar que la fraccion de materia oscura y luminosa
decrece a lo largo de la secuencia de Hubble de Sd a Sa. Esto ha inducido a pensar que
parte de la materia oscura podria hacer el papel de depédsito de gas fresco para formar
posteriormente estrellas (Pfenniger et al. 1994a.,b). No sélo eso: estudios detallados de

edad-metalicidad y edad-velocidad confirman una tasa de formacion estelar casi constante
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en el disco local (Carlberg et al. 1985; Meusinger et al. 1991). Sin embargo, Larson et al.
(1980) destacaron que con el ritmo medio de formacién, el disco del gas se consumiria en
4 Gy. Se da también la circunstancia de que algunas galaxias en merging o interactivas
con indicios de perturbaciones de marea, contienen mas masa de gas frio por unidad de
luminosidad en el azul que las galaxias no perturbadas (Braine & Combes 1992, 1993),
sugiriendo la posibilidad de que ese gas estuviera almacenado en las partes externas y
conducido hacia el centro por fuerzas de marea de la galaxia companera (Combes 1991).

Nuestro objetivo sera encontrar una explicacion a estas cuestiones que siguen to-
davia abiertas o, en su caso, usarlas como restricciones a las propiedades estructurales
o dinamicas de la materia oscura. Haremos referencia a estas propiedades a lo largo de
todo el trabajo de tesis y no seran exclusivas para este capitulo. La razon es que el éxito
de cualquier alternativa a la materia oscura dependera de su capacidad para explicar

dichas propiedades.

3.6 Algunas propuestas sobre la naturaleza de la materia oscura

No se conoce el tipo de materia que forman los halos oscuros. En realidad, esa no es
nuestra finalidad, sino la de buscar las consecuencias de la presencia de un halo oscuro
en la dinamica estelar independientemente de qué tipo sea la materia oscura. Por lo
tanto, no haremos una revision de todas las hipotesis porque eso nos desbordaria. Sélo
mencionaremos las que nos parecen mas relevantes desde el punto de vista dinamico.

A raiz de las propiedades citadas en la seccion anterior, Pfenniger, Combes & Martinet
(1994a,b) propusieron que la materia oscura podria estar en forma de gas mole-cular
muy {rio en una disposicion fractal y soportado dinamicamente por rotacion. Existian
argumentos en contra de que la materia oscura fuera barionica en alguna forma difusa
de gas (Heygi & Olive 1986) y se propusieron que podrian ser particulas exoéticas como
las que vienen de las teorias supersimétricas como el fotino, u otras como los WIMPS.
Siempre cabia la posibilidad de que estuviera en objetos baridonicos masivos como enanas
marrones, jupiters, o estrellas de bajo brillo. Todos estos se denominaron con las siglas
MACHOS. Actualmente se llevan a cabo ambiciosos proyectos para detectar MACHOS
en el halo de nuestra galaxia; los resultados son preliminares. Pero para dar una teoria
que explique la formacion del halo no es suficiente conocer la composicion sino también su
estructura a diferentes escalas. En este caso tienen especial interés los ciumulos masivos

de MACHOS. El hecho mas sobresaliente que motiva el estudio de halos constituidos por
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objetos masivos de masa del orden de 10° M es que esta masa es la que constituiria la
masa dinamica de los halos, ya que corresponde a la masa de Jeans a escalas subgalacticas
(Carr & Peebles 1984; Peebles 1987). Y ademas dispondriamos de una teoria capaz de
explicar la gran cantidad de MACHOS observados (Ashman 1990). El estudio de estos
halos sera el tema principal de este capitulo.

La posibilidad de que la materia oscura en los halos estuviera constituida por agujeros
negros masivos fue sugerida por Lacey & Ostriker (1985). Aunque presenta algunos
inconvenientes, no esta descartada completamente. Mas recientemente Wasserman &
Salpeter (1994) propusieron un marco en el que el 10% de la masa del halo podria estar
en clusters oscuros de 10° M.

Por otro lado, el hecho de que los halos de fermiones (semidegenerados o degenerados)
en la configuracion de equilibrio no reproduzcan el comportamiento asintético plano de
las curvas de rotacion (Membrado, Pacheco & Sanudo 1989, 1990) podria solucionarse
si los halos consistieran en una distribucion isoterma modificada de esferas de fermiones
(Sabadell 1996).

Pfenniger et al. (1994a,b) han propuesto que la materia oscura podria estar en forma
de gas molecular a una temperatura de alrededor de 3 K en disposicion fractal. La
dimension fractal observada para el gas frio del ISM 1mplicaria, por extension, que la
estimacion de la masa habria sido 10 veces mas baja que la real. Debido a su baja
temperatura y a su estructura fractal, el gas seria invisible en las partes de fuera para
los detectores usuales. La estructura isoterma basica tendria un radio de unas 30 AU y
una masa del orden de la de Jupiter.

Posteriormente se vio que aparecen nuevos problemas no abordados por Pfenniger et
al. Existen dificultades con la densidad local del disco galactico (Kuijken 1995), la altura
del disco (van der Kruit & Shostak 1984; Olling & van Gorkom 1995), inestabilidades
gravitatorias (Elmegreen 1995) y limites FIRAS (Far Infrared Absolute Spectrophotome-
ter Instrument) en la emision de polvo frio (Reach et al. 1995).

Sin embargo, la idea de que la materia oscura sea en gran parte gas frio no ha sido
desechada. A la luz de los primeros resultados de los experimentos de microlente gravita-
cional, que parecen senalar que el 20% de la masa en el halo esta en forma de MACHOS,
Gerhard & Silk (1995) consideran la posibilidad de que la materia oscura en los halos
esté en forma de clusters de MACHOS embebidos en nubes densas de gas frio, con masas

tipicas de 10 My para los clusters y de 0.01 My para los MACHOS. La mezcla de estos
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dos componentes se haria en los primeros estadios de la formacion de la galaxia: el gas
frio colapsaria y fragmentaria para formar clusters de objetos de masa del orden de la de
Jupiter. La masa tipica es muy diferente a la actual por las diferencias en las condiciones
fisicas de las nubes moleculares que observamos en nuestro entorno. De los trabajos rea-
lizados por Silk (1977, 1978) sobre fragmentacion limitada por opacidad, se proponen
masas para esos objetos entre 1072 — 107% M.

En este capitulo se consideraran los efectos en la dinamica y formacion galactica de
la presencia de clusters masivos en el halo (10° M ). Analizaremos si existe algiin efecto

en contra de las observaciones, que nos prohiba la existencia de estos objetos masivos en

el halo.

3.7 Halo discreto

3.7.1 Introduccion

Normalmente se considera al halo oscuro como un potencial exterior, esto es, el halo crea
un pozo de potencial que acreta gas formando un disco en el que naceran las estrellas.
El efecto del halo sdlo se manifestara en una rotacion mas rapida. Esto es asi siempre
que el halo presente una distribucion suave, de tal manera que no produzca difusion en
el espacio-fase de las estrellas debido a la interaccion entre dos cuerpos. Sin embargo,
no es descabellado pensar que la materia esté estructurada a diferentes escalas, desde
cosmologicas, pasando por halos galacticos, hasta subestructuras a menor escala, en
paralelismo con la materia luminosa.

Supongamos que el halo oscuro esta formado por clusters masivos de objetos mas
ligeros: entonces se producira un calentamiento del disco estelar por la tendencia a
equiparticion de la energia a traveés de colisiones a dos cuerpos entre las estrellas y los
clusters del halo, generando un aumento de la dispersion de velocidades de las estrellas.

Es un hecho ampliamente conocido que la dispersién de velocidades va como t'/2 para
estrellas de diferentes edades del disco fino en la vecindad del sol (Wielen 1977). A este
efecto se denomina “calentamiento del disco fino”. Varias hipotesis han sido vertidas
para explicar este efecto:

a) Difusion de las orbitas de las estrellas por colisiones con nubes moleculares masivas
(Lacey 1984), pero este mecanismo satura a v. ~ 30 km/s y la dependencia es /4.

b) Calentamiento dinamico por el paso de ondas espirales o perturbaciones en el
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disco. Actualmente, una combinacion entre el calentamiento por deflecciéon con nubes y
por ondas espirales parece la mas probable para explicar la dependencia observada.

c) Calentamiento por efecto del halo oscuro formado por clusters masivos. Esta
hipotesis fue propuesta por Lacey y Ostriker.

En lo que sigue discutiremos con mas profundidad la formacién y la masa dinamica de
estos clusters. Luego pasaremos a calcular el calentamiento que producirian en el disco
fino. Investigaremos su interaccion con el protodisco que se formé en los primeros estadios
de formacion de la Via Lactea. Para ello predeciremos qué propiedades podria tener el
protodisco. Como veremos en la seccion (3.10), el disco grueso contiene informacién de
la manera en que se formo la Via Lactea; como se paso del colapso al soporte por presiéon
y rotacion del disco. Analizaremos las consecuencias del halo oscuro en el disco grueso.
Tambieén estudiaremos sus efectos en otras estructuras galacticas, supuestamente ligadas,

como son los cumulos globulares y las galaxias enanas.

3.7.2 Agregados ligados en el halo

El halo galactico en la Via Lactea lo forman una poblacion estelar de una masa de 10'° M
con una densidad de la forma -, otra de ciimulos globulares de masas cada uno entre
10* y 10° Mg y la componente de materia oscura, cuya subestructura se desconoce y que
queremos investigar.

Como llevamos repitiendo en este capitulo, parece que hay evidencias claras de la
gran abundancia de objetos MACHOS en el halo. Eso significaria que la materia oscura
seria barionica, pero habria que saber explicar como pudo darse una etapa de formacion
estelar.

Diferenciaremos entre que la formacion de los clusters sea de origen pregalactico o
postgalactico, es decir, antes de que se hubieran empezado a formar las galaxias por la
caida de gas hacia los potenciales creados por la materia oscura o después. En el caso
de materia oscura barionica el problema es muy similar al de la formacién de cimulos
globulares. Quizas el origen de los clusters de materia oscura fuera el mismo que el
de los cumulos globulares (GCs) pero con una evoluciéon posterior muy diferente; los
GCs formarian agregados de estrellas que seran visibles, y los clusters de materia oscura
podrian estar constituidos, por ejemplo, de objetos tipo Jupiter o de enanas marrones

indetectables.

Veamos las masas dinamicas para los clusters de materia oscura que se predicen en
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cada caso.

3.7.2.1 Masa dinamica

Origen pregaldctico. En la literatura son familiares las expresiones de la masa de Jeans
para los objetos pregalacticos gravitacionalmente ligados. Si las fluctuaciones de densidad
iniciales fueran isotermas y la densidad del Universo estuviera dominado por bariones,
seria esperable que los primeros objetos tuvieran la masa de Jeans justo después del

desacoplo entre la radiacion y la materia (z ~ 10* — 10°):

47 (57rkT

3/2
My = ) ~2 x 108 Q7Y R M 3.6
Jb 3 Pb 3Gﬂpr X b 50 ® ( )

donde p, es la masa del proton, {2, es la densidad barionica en unidades de la densidad

1

critica v hso es la constante de Hubble en unidades de Hy = 50 km s~ ' Mpc~1. Si son

capaces de disipar y colapsar por un factor A en radio, el radio final de cada cluster sera:

ZB —1( m. )I/S(Qbh%c’o)—l/B i
.= 36 pc| — A .
o =2 309 6(100) 106 M., 0.1 1)

donde zp es el redshift en el cual se empiezan a formar y m,. es la masa de la nube.

S1 las fluctuaciones i1niciales de densidad fueran adiabaticas y la densidad del Uni-
verso hubiera estado dominada por particulas frias, entonces las fluctuaciones de estas
particulas a escalas pequenas habrian podido sobrevivir, y el espectro de tamanos r.(m.)
vendria dado por la ecuacion anterior, pero zg dependeria a su vez de m.. Para el
caso de axiones, por ejemplo, A = 1, pero si ademas hubiera caida de gas hacia es-

tos clusters se daria A > 1; esto ocurre cuando la masa de los clusters es mayor que

m. ~ 10 Q72h=1 M, (Carr & Rees 1984). La masa bariénica en los clusters seria del
orden de %mc ~ 10° My para 2, =1,y Q, = 0.1.

La importancia de determinar la masa de los primeros objetos ligados que se formarian
después de separarse de la expansion fue discutida por Carr & Rees (1984). De hecho,
también existe una teoria que atribuiria a los cumulos globulares un origen pregalactico
(Peebles 1984) y que ha sido reconsiderada por Rosenblatt et al. (1988).

Origen postgaldctico. El modelo de Fall & Rees (1985) fue propuesto para explicar
la formacion de los cumulos globulares a partir de una inestabilidad térmica en el gas

protogalactico que separaria el gas en dos fases. Esta inestabilidad podria ser operativa

también en la materia oscura si1 fuera barionica.
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Vamos a ver que la masa del gas protogalactico que condensa en nubes es mucho
mayor que la masa luminosa en los halos de las galaxias espirales. Esto apoya la idea de
que la mayor parte del gas formara objetos oscuros.

Supongamos que el gas de la nube protogalactica que comienza el colapso disipativo
dentro del halo oscuro tiene un perfil de la forma p; o« R™*, donde R es la distancia
galactocéntrica. Habra inestabilidad térmica siempre y cuando el tiempo de enfriamiento,
Teool, S€a menor que el tiempo de caida libre, 7¢s. Ya que 7.0 = 3pKT/(2uA) con
A = n% L(T) la funcién de enfriamiento y ny el nimero de atomos de hidrégeno, y por lo
tanto, si aumenta la densidad disminuye el tiempo de enfriamiento, luego la inestabilidad
es clara.

Podemos calcular la densidad de gas que se habra enfriado en nubes si suponemos

que la estabilidad se recupera cuando se satistace la condicion 7.,,; = 77¢. Dado que

7\12 R
Tff — (5) V (38)

el perfil de densidad de gas caliente sera:

R -1
pr >~ 1.7 x 107 (7@) g/cm? (3.9)

donde se ha tomado que L(T}) ~ 6 x 107** ergem®s™" a T}, = 10° K (Fall & Rees 1985).

Inmediatamente se deduce el perfil de densidad del gas en nubes, p. = p; — ps.

Sea Ry el radio en el que se cumple 7.,,; = 7 para el perfil inicial. Ya que p;(Ro) =

pi ~ 1.7 x 107* ( . )—2 (ﬁ) fem ™ (3.10)

Z‘})—C— kpc

pr(Ro) entonces:

Se puede obtener el valor de Ry si se iguala la ecuacion anterior con la densidad del

halo actual pg(R) = V?/47GR?, tomando V, = 220 km /s se obtiene:

R -2
pa(R) ~ 6.1 x 107% (7@) gem™? (3.11)

que implica que Ry =~ 36 kpc. Este radio es muy parecido a la distancia en la que aparece
un “gap” en la distribucion de cumulos globulares (33 kpc) encontrado por Zinn (1985)
y parece indicar el final del halo galactico.

La masa de cada componente seria:

2
M, ~ 1.3 x 10" (SOiOpc) M, (3.12)
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R 2
e, 11 0
M: ~ 2.6 x 10 (30 kpc) M, (3.13)
Ry \?*
o ], 1% .
M. ~ 1.3 x 10 (30kpc) M, (3.14)

Si comparamos la masa que se ha deducido para el halo, M. ~ 10" M. con la materia
luminosa observada ~ 5 x 10 M se concluye que sélo el 4% del gas se ha transformado
en materia luminosa.

Fall & Rees (1985) suponen que no habria hidréogeno molecular que pudiera enfriar a
la nube por debajo de 10* K porque la radiacién ultravioleta y los rayos X presentes en
la época de formacion de la galaxia lo destruirian. Bajo esta suposicion es facil calcular
las masas y radios que se predicen para los cumulos como sigue.

La masa de Jeans para una esfera isoterma confinada por una presion externa (la del
gas caliente a ~ 10° K') es aquella para la que el sistema es inestable gravitatoriamente

y colapsa. Esto fue estudiado por Mc Crea (1957) y obtuvo:

kTC 2 1/2
Mjoriv = 1.18( ) G3/?P, ~6 x 10°a™! 5-1/2(k£) M (3.15)
ﬂc pcC
kTC 3 - 1/2
rJerit = 0.49( )G‘WPh 2~ 19a-1ﬁ—1/2(£) pe (3.16)
gl kpc
kT.\ R !
it = 244 —) P, ~ 240 (——-—) . .
Perit ( . ) s a3 - M, /pc (3.17)
por notacion h: caliente, c: frio, y se ha usado T} = aph;c; donde v, es la velocidad

de rotacion, up = 0.59 p,, p. = 1.22 p,, g = TZﬁt, ¥, = aph%g- y 1. ~ 9000 K (esta
temperatura para la fase fria esta de acuerdo con los argumentos de Fall & Rees 1985).
Puesto que la masa de Jeans va como T2/2p-'/2 las nubes gravitatoriamente in-
estables deberian fragmentar en una coleccion de unidades mas pequenas. La posterior
evolucion de estas nubes depende de las diversas fuentes de calentamiento y de las vias de
enfriamiento. Fall & Rees (1985) estudiaron la posibilidad de crear camulos globulares,
si bien a nosotros nos interesa el hecho de poder formar clusters oscuros en el halo.
Ashman (1990) estudio las vias de formacion estelar que podrian conducir a la creacion
de clusters constituidos por objetos de baja masa (LMO). Para ello hace la hipotesis
de que existiria hidrégeno molecular capaz de enfriar las nubes hasta temperaturas de
10% K. Luego considera las vias de formacion estelar una vez que el enfriamiento isocrono
(a densidad constante) ha acabado. Parecen accesibles dos vias, una que lleva asociada

formacion estelar a “alta presion” y que produciria estrellas visibles, y la otra a “baja

.
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presion’, que produciria LMOs. El parametro que las separaria seria la masa critica,
M., ;;, minima por debajo de la cual no se formarian cumulos visibles. Ashman propone
que esta masa seria M,.;; ~ 1.6 x 10° M. Por debajo de M,,;; los clusters serian oscuros.

Lo mas importante del trabajo de Ashman es que los clusters de materia oscura
tendrian un origen idéntico a los ciumulos globulares, y establece un marco en el que

explicar la formacion de grandes cantidades de estrellas débiles o MACHOS en el halo.

3.8 Halo discreto y su interaccion con el disco

En la seccion anterior hemos visto que independientemente de un origen pregalactico
o postgalactico la masa dinanica de los clusters de materia oscura se encontraria entre
10° — 10° Mg. En esta seccion calcularemos el efecto de calentamiento que producirian
en el disco estelar. Para ello calcularemos la dispersion de velocidades de las estrellas
del disco fino en funcion del tiempo, suponiendo que éste es el unico mecanismo de
calentamiento de las estrellas. Eso nos dara una cota superior a la masa de los clusters
de materia oscura. Usaremos la aproximacion de epiciclos y la ecuacion de Maoz para
calcular la transferencia de energia entre el halo discreto y el disco.

Aunque este efecto deberia ocurrir en todos los discos de galaxias espirales, tomaremos
siempre los valores que se observan para nuestra galaxia porque solo para ésta se dispone
de la dispersion de velocidades de las estrellas en funcion del tiempo; pero los resultados

seran extrapolables a cualquier galaxia espiral.

3.8.1 Friccion dinamica entre el halo y el disco

Una particula moviéndose a través de un medio compuesto de particulas ligeras esta
sometida a una fuerza de frenado conocida como friccion dinamica. Entre los diferentes
tratamientos que se ha dado a la friccion dinamica y que han aparecido recientemente en
la literatura encontramos el analisis del tipo Fokker-Planck (Binney & Tremaine 1987;
Binney & Lacey 1988), el de la nube de polarizacion (Weinberg 1989; Bekenstein & Zamir
1991), o la formula fluctuacion-disipacion de Maoz (Maoz 1993).

Lacey & Ostriker (1985) estimaron el ritmo de calentamiento del disco si la materia
oscura estuviera formada por agujeros negros y usaron la formula de Chandrasekhar.
Encontraron un limite superior a la masa de los agujeros negros de M; = 2 x 10° M.

Sin embargo, esta formula solo considera colisiones a dos cuerpos, lo que puede ser una
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simplicacion excesiva. Ademas, la dependencia logaritmica sugiere que la mayor parte
de la contribuciéon viene de aquellos encuentros con gran parametro de impacto, y por
lo tanto, suponer que la galaxia es homogénea es una aproximacion pobre. Tampoco es
posible generalizarla a sistemas no homogéneos, ya que describir un encuentro por orbitas
keplerianas en presencia de un potencial exterior no resulta adecuado.

Para el caso que nos ocupa, la formula de Maoz es especialmente adecuada por varios
motivos. Algunos ya los senalamos en la seccion (1.8).

Sistema dinamico. En nuestro caso el medio sin colisiones sera el disco estelar con
particulas de masa m,, y las particulas objeto que sienten el frenado seran cada estera
del halo que atraviese el disco, que tendran una masa M). La condicion M; >> m, se
cumplira ampliamente.

En primer lugar la formula de Maoz ha sido deducida para sistemas inhomogéneos y
asi tendremos en cuenta que el disco es exponencial con dos escalas de longitud, la radial
rq, v la vertical, hg, que son muy diferentes (ecuaciones (3.1) y (3.3)).

La suposicion de que el medio es estacionario significa que la autogravedad del medio
perturbado no es tenida en cuenta. Esto es una buena aproximacion cuando promediamos
sobre todas las esferas del halo ya que el halo genera un potencial suave y no se espera
geu aparezca acumulacion de masa o movimiento ordenado por efecto de autogravedad.

Por ultimo, pensamos que es una formula solida porque ha sido deducida de principios
basicos sin hacer suposiciones de las orbitas de las estrellas.

Para mas detalles remitimos al lector al capitulo primero.

En la siguiente seccion vamos a describir la aproximacion de epiciclo que es la que
usaremos para seguir la evolucion temporal de un disco de estrellas sumergido en un halo

discreto.

3.8.2 Potenciales axisimétricos. Aproximacion de epiciclo

Consideremos el disco fino de una galaxia espiral. La mayoria de las estrellas se mueven
en orbitas aproximadamente circulares, que vienen descritas por oscilaciones alrededor de
una orbita circular. Supondremos que el potencial tiene como plano de simetria el z = 0.
Puesto que las orbitas circulares son un minimo del potencial efectivo (ver por ejemplo
Binney & Tremaine 1987), y si se hace un desarrollo en serie del potencial para orbitas
cercanas al plano ecuatorial, es inmediato comprobar que si defininimos la coordenada

2

radial z = R.(t) — R,, entonces & = —k?z y 2 = —v?*z, donde R, es el centro del epiciclo
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y v v k vienen dadas por las expresiones:

0*P
Y3 = ( ) | 3.18
02% / (Ry,0) S
d0?2
2 — | 492) .
K (R = g (3.19)

® es el potencial gravitatorio y () es la velocidad angular.

Es facil comprobar que hay 3 constantes del movimiento:

1

E. = 5(:i;z + [B%z?), (3.20)
]‘ *2 s

B, = §(z + v°z*), (3.21)

J = R.V.(R.) + yR.. (3.22)

donde y es la coordenada perpendicular a x v z.

La relacion a orden cero J = R, V.(R,) asocia a cada distancia un momento angular.
Alrededor de cada centro R, habra estrellas oscilando con diferente amplitud pero con la
misma frecuencia. Que tengan mayor dispersion de velocidades no significa que vibren a
mas frecuencia, sino que tienen mas amplitud.

Sean < ., >y < E, > los valores de las energias de epiciclo promediados para todas
las estrellas con un momento angular fijo. Estas se relacionan con las dispersiones de

velocidades mediante:

op =< (z— <z>)? >=<E.>, (3.23)
: . < Bie >

0y =< (y— <y>)°) >= 3 (3.24)

0l =< (2—<2>)° >=<E,>. (3.25)

S1 bien el promedio para calcular la dispersion de velocidades debe hacerse prome-
diando para todas las estrellas en un diferencial de volumen, el error que se comete es
del orden de O (¢%/V?).

A la suma F,,,q = E. + E. se suele denominar energia random para diferenciarla
de la energia cinética que esta en movimiento ordenado. Ahora ya tenemos una serie de
relaciones entre energia y dispersion de velocidades. La ecuacion de Maoz nos dara la
cantidad de energia transferida al disco, pero para calcular la dispersion de velocidades
de las estrellas es necesario estimar qué fraccion de la energia se absorbe en movimiento

de agitacion o en movimiento ordenado.
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Ese cociente se puede estimar en la aproximacion de epiciclo. Suponiendo que los
incrementos en las velocidades <Az>, <Ay>, <Az>, <(A%)*>, <(Ay)*> y <(AZ2)*>
son constantes a lo largo de una orbita, se deduce del trabajo de Lacey & Ostriker
(1985) que el cociente entre la energia absorbida en movimiento “random” y la energia

transferida en movimiento ordenado es:

Erand " 5JH
E'rot - 2 ‘/c

~ 1.77 (3.26)

Es decir, los 2/3 de la energia inyectada al disco se adquirira en energia random.

3.8.3 Perturbaciones no axisimétricas. El papel de la barra

En la seccion anterior hemos descrito el formalismo de epiciclo que usaremos para calcular
el calentamiento del disco por clusters masivos en el halo. Hemos dejado para una seccion
posterior discutir la posibilidad de que haya otros efectos de calentamiento en el disco. Sin
embargo, debemos establecer antes en qué condiciones es correcto suponer que tenemos
axisimetria, que es la base de la teoria de epiciclo.

Las estrellas encuentran a lo largo de la orbita, fluctuaciones del potencial producidos
por la presencia de barras, brazos espirales, halos o bulbos triaxiales, la parte exterior del
esferoide, nubes moleculares, etc. Entre ellas, la barra es la que puede producir efectos
mas notables en la dinamica estelar por ser resonantes y acumulativos. Discutamos el
problema en el marco de la Via Lactea.

La existencia de una barra en la Via Lactea ha sido ya confirmada por distintos medios
(Blitz & Spergel 1991b; Weinberg 1992; Blitz et al. 1993). Se detectaron evidencias
directas de distorsiones en la parte interior de nuestra galaxia con observaciones en 2.4 um
del centro galactico (Blitz & Spergel 1991b), aunque se habia postulado su existencia para
explicar movimientos no circulares de HI hacia el centro de la galaxia (Blitz & Spergel
1991a). Weinberg (1992) infirié una barra a partir de observaciones de estre-llas tipo SB,
y dedujo que la longitud total de la barra seria de 6 kpc -aproximadamente- basandose
en el analisis de variables IRAS. Sin embargo, el radio entre sus ejes, velocidad angular,
etc. se desconocen.

La barra puede tener un efecto significativo tanto en el movimiento sistematico como
en la dispersion de velocidades de las estrellas. La respuesta mas notable de las orbitas
tienen lugar cerca de las resonancias (eg. Tremanine & Weinberg 1984) donde los efectos

no lineales dominan la cinematica estelar. Pero el hecho mas relevante apuntado por
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Weinberg (1994) es que la localizacion de la banda donde los efectos resonantes son apre-
ciables, depende de la historia evolutiva de la velocidad de la barra. Consecuentemente,
podrian observarse algunos etectos en las estrella incluso hasta cerca de la posicion del
sol. Para una barra prominente, la resonancia de Lindblad puede pasar de estar a una
distancia de 5 kpc a 6 kpc, al perder momento angular la barra conforme evoluciona.

En este apartado consideraremos el calentamiento del disco si incluimos una barra
interna que crece adiabaticamente. Ya que el potencial no perturbado es axisimétrico,
usaremos las variables accion-angulo para describir el movimiento estelar (f , W), respec-
tivamente.

Lejos de las resonancias, en las partes externas del disco (R > 8 kpc), las orbitas
estelares se pueden describir por la teoria estandar de epiciclos. Alli, la barra impone una
oscilacion forzada a las estrellas, pero no contribuye significativamente al calentamiento
del disco. Excepto para encuentros muy cercanos de dos cuerpos, la evolucion sera
adiabatica porque el ritmo de calentamiento (por el halo) es muy pequeno comparado
con la escala de tiempos dinamica. Por lo tanto, la integral del momento angular en una
trayectoria es un invariante adiabatico del movimiento.

Sin embargo, ya no sera un invariante adiabatico cerca de las resonancias. Conforme
la perturbacion de la barra crece, un determinado numero de trayectorias, para un de-
terminado centro de epiciclo, cruzan a través de una resonancia y sufren un salto en
la accion, quedando atrapados en libracion. El conjunto de orbitas en libracion y en
rotacion aumenta la dispersion de velocidades (Weinberg 1994). Para mostrarlo, Wein-
berg compara las predicciones por efecto de la barra con los datos cinematicos de las
estrellas gigantes tipo K tomados por Lewis & Freeman (1989).

Para una orbita atrapada en libracion, tanto la amplitud de epiciclo como el radio del
centro del epiciclo cambian con el tiempo. Cuando la orbita pasa por una resonancia, el
centro del epiciclo sufre un salto. Por lo tanto, si incluimos otra fuente de calentamiento
al disco que dependa del radio (como ocurre con el calentamiento por el halo oscuro),
el ritmo de calentamiento ira cambiando con el tiempo y sera diferente para las orbitas
atrapadas en libracion. Para estimar el ritmo de calentamiento en estas regiones nece-
sitartamos la fraccion de orbitas en libracion, el movimiento medio de estas estrellas vy
la dispersion de velocidades. Ademas, esperariamos que el incremento de la dispersion
de velocidades por el calentamiento como consecuencia del halo produjera un efecto de

amplificacion a la respuesta de la barra porque el volumen del espacio fase sometido a
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las resonancias aumenta siempre que el efecto de calentamiento por el halo se pueda con-
siderar una perturbacion al efecto de la barra. Si no fuera asi, el efecto de calentamiento
seria tan intenso que determinaria por si solo la dispersion de velocidades.

Con el fin de discernir cual es la dispersion de velocidades en la banda de resonancia,
seria necesario conocer la historia evolutiva de la barra. Se pueden imponer algunas
restricciones al ritmo de frenado o aceleracion de la barra a partir de los datos de la
dispersion de velocidades en las resonancias, pero todavia no hay ningun trabajo hecho
en ese aspecto. La dinamica de la barra es muy compleja. Incluso no hay acuerdo en-
tre las predicciones teoricas de simulaciones de N-cuerpos sobre el frenado de la barra
(Athanassoula 1996). Por ahora, cualquier prediccion sobre la dispersion de velocidades
con la edad alrededor de las zonas de resonancia es prematura. Ademas, las resonancias
verticales por perturbaciones no axisimétricas pueden producir el crecimiento del bulbo
o de concentracion de masa hacia el centro (Pfenniger 1984; Pfenniger & Norman 1990).
Nuestro objetivo sera calcular el calentamiento del disco fuera de las bandas de resonan-
cia. Esta tuera del alcance de este trabajo una descripcion completa de la dispersion de

velocidades.

3.8.4 Calentamiento por objetos masivos

Sea una particula en el halo de masa M} y en la posicion (R, z.), y calculemos los
parametros que determinan el ritmo de calentamiento. 51 z, >> hg entonces el disco
de estrellas se puede considerar como un disco infinitesimalmente delgado hq — 0, y el

parametro relevante sera ry. En ese caso y s1 ry — oo entonces:

11 __
lnANd - (3.27)

Eso significa que el comportamiento del logaritmo de Coulomb es diferente para el caso

de 2D. Conforme z, empiece a ser del orden de hy habra que tener en cuenta que la
distribucion es tridimensional, o dicho de otro modo, que hay dos parametros geométricos
relevantes ry v hg. Nos preguntamos hasta que punto es importante la forma de la
distribucion de la masa para la friccion dinamica. En particular, nos planteamos poder
estimar con la formula de Maoz, el logaritmo de Coulomb para una distribucion con
dos parametros geomeétricos muy diferentes, es decir, cual es el parametro de impacto
maximo efectivo. Aunque la formula de Maoz (y la de Chandrasekhar) no es precisa
para parametros de impacto muy grandes, no es un problema esencial porque la galaxia

es finita.
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En la proxima subseccion evaluaremos el logaritmo de Coulomb a partir de la ecuacién
de Maoz. El lector que no esté interesado en esta parte mas técnica puede seguir los

resultados que se describen a partir del parrafo (3.8.4.1.4).

3.8.4.1 Logaritmo de Coulomb en el disco

Por los comentarios anteriores, sera ilustrativo calcular en el plano ecuatorial (z = 0) el

ritmo de pérdida de energia promedio de la distribucion isoterma de particulas dada por:

]- cC 2 2
falr,v) = P Ml (3.28)

el e+ Y.

Como una primera aproximacion al problema se podra reemplazar la distribuciéon

vertical estandar sech’(z) por una columna de densidad p;(R, z = 0) constante a lo largo
de z y una escala de alturas equivalente zg.
El ritmo de disipacion de energia de la particula del halo en el lugar (rqg, 0), prome-

diada en el espacio de velocidades sera:

dE " oo 1
(57) = Homon) | [ < palro,2)dz

~d ] d 1
- pi(ro, z)dz + /d y pa(ro, z) dz] . (3.29)

— OO0

donde p4( R, z) es el perfil de densidad del disco y

2 2

. G*M;? T 00 v v
[(0w,08) = —2V/27 ——* / f( ) ( )d. .
(0w, o) 2V 2w 7on 1472 o ver T3, exp 357 v (3.30)

Recordemos que d es el radio del objeto del halo, o}, es la dispersion de velocidades (en 1
dimension) del halo, o, la de las estrellas, M} la masa de los objetos oscuros del halo y
T = 0./o,. En la ecuacion (3.29) solo hemos considerado la dependencia en la direccién
z de la densidad que esta justificada si la contribucion de las estrellas en r > hg es
despreciable (veremos en la siguiente seccién que esta condicion se satisface).
La escala equivalente cumplira:

dE .

= = (02, 0%) pa(ro, 0) m(fdﬂ), (3.31)
S1 hg = 0.7 kpc y d = 5 pc obtenemos que zo = 0.550 kpc constante a lo largo del disco.

Ya podemos pasar a evaluar la formula de Maoz para un disco exponencial de den-

sidad y altura z,. La integral tiene tres términos; el primero (segundo) es simétrico
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(antisimétrico) bajo transformaciones r — ry — — (7 — 7). Por lo tanto, solo contribuye
la parte simétrica (antisimétrica) de la densidad. El tercer término no contribuye a la
friccion porque < v-V® >=10

Con el fin de poder hacer un tratamiento analitico, descomponemos la parte espacial
de la integral en tres partes. La contribucion local (LOC) vendra dada por la masa
contenida en d <|7 —rp|< zp. La contribucion del casquete (SH) seria aquel causado por

las estrellas moviéndose en el volumen zo <|r — 7y |< zspen con | z |< zo. Y llamaremos

término no local (NL) al que corresponde a |7 — 7o |> zgpe1 vV | 2 |< 20. Algebraicamente:

dt dt dt | dt (3.32)

(dE) dEroc | dFEsy dENT,
lpart

Hemos establecido la frontera en zg por razones obvias, como se vera mas adelante, y
en Z;hell = 320 para optimizar las aproximaciones que hemos hecho en cada regiéon como

dE

se muestra en lo que sigue. Todas las aproximaciones subestiman (5) , asi que la
1part

suma de los términos en la ecuacion (3.32) esta justificada.
Tomamos los valores o, = 0.(rg) para LOC y SH, mientras que asumiremos un valor

intermedio, o, = o.(2ry), para NL.

3.8.4.1.1 Contribucion local

—

En esta region podemos hacer un desarrollo en serie de la densidad p4(7) = pa(7o) +

Vpa - (7' —70) + 50ipa (T — 7o0)i(F — 7o) + ...
El término de orden cero de LOC es el que tendria una particula viajando en un

medio esférico y homogéneo y es:

dE%oe i (vgv)( \/Ev _Q_j,)
dt LOC/ h SlIlh eI‘f \/—O-* ;O__*e * d’U, (3.33)

en donde la velocidad azimutal de rotacion del disco, vy, se ha tenido en cuenta y:

2

Oloc = 4V2rGi M} po(;;h) In (";) e 7. (3.34)

como es habitual usamos la notacion pg = p4(0,0).
0

El factor pge 7@ aparece de la dependencia de la ecuacion de Maoz con la densidad,

In %2 es el logaritmo de Coulomb y es facil ver que en el limite vp — 0, la ecuacion (3.33)

es el ritmo de disipacion en un medio esférico (ver seccion (1.8)).

1

=
-

28

.F




L S
| L A}

CAPITULO 3. HALO OSCURO 70

El término de primer orden de LOC tiene la expresion general:

dE} o 4r G2 M?T mas o el
oo _ [T 50

2V 2 G MET ez [ Opd —i’r
3070, B vy e “ndv, =0, (3.35)

aqui y es la coordenada radial.

Las contribuciones de segundo orden son despreciables porque son de orden (z¢/r3).

3.8.4.1.2 Disipacion en el casquete

Debido a la complejidad a la hora de calcular la integral de seis variables, intentaremos
estimarla haciendo varias aproximaciones. Descompondremos esta contribucion en dos
partes, una que vendria de la componente azimutal de la velocidad (//), y la otra de la

componente perpendicular(L):

dEg‘H.L 0 - "Et'f? v 2 v -2"22
5 _—@SHL/O e h(erf(\/icr*) —\/——e *)dv, (3.36)

donde

0%, = 2t p e (3.37)

O}, Zshell

QG‘ZME -0 20 (zsheﬂ)
In ,

<0

y el factor vl deduce por consideraciones geométricas. Esta aproximacion es tanto
sSne

mas exacta conforme z,,.; — 2o pero para NL la aproximacion es mejor cuando zzpe >>
zo. Nosotros tomaremos zspeyy = 3zp (A = 3) como un compromiso, pero los resultados

no dependen de forma apreciable de la posicion de z ;..

L dEo F 4 - - F L]
La expresion para jf’ L es mas compleja. En coordenadas cilindricas:

dEsy,, 0 o e 3% ]
= d h e~¢ dr—
bl 8 e L L Bt W
X ]Q d0dp sin? 0 cos et i f cos’ “"erf(\/gsinﬂcos ©), (3.38)

con

(3.39)

2 t = sinf cos

aqui { = 5. Con el cambio de variables (

*

, la variable angular u puede
U = COS

ser integrada y reducida a:

%—arcsin(l 3 (t/u)z)l/i (3.40)
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lo que significa que debemos resolver numéricamente una integral de dos variables (v, ?).

0 ., 0 dE? Co. - ,

@ﬁﬂ sera una funcion de ﬁfﬁ-‘- y —+-. La regla de composicién mas simple seria
dEO dEU dEU —p
SH = fosHL 4 g 2Kl Ya que la igualdad £2(v,, 4+ vL) = “£(v))) + (V) (donde
v/ - vy = 0) no se cumple en general, no podemos concluir que f = 1, ¢ = 1. Para
un medio homogéneo y en el caso particular que v,y = v, > g’-a*, entonces dE('v/ /) >
%EZ;“(J// + 6J_)7 y en el limite vy = vy >> %CT*} dd? > \/2_%?-(’17// . 3 JL) La ley de
composicién para v, >> vy >> 30, serfa 42 (U), + v1) = min(%(v,)), dt( v,)). Por

otro lado, para un disco infinitesimalmente delgado %2(v,, + v, ) = 71—"’:3 =~(v//), donde

T=2* (con v/, paralelo al plano del disco).

dEO dEO
En nuestro caso v, ~ \/gm_, AL~ 10—=HL vy vy ~ 200 km/s es mucho mayor

que o, ~ 15 km/s; y por la discusion anterior usaremos la ley de composicion siguiente:

dE? dE? dE? dE? dE? dE?
SH — pin(——SHL _SHIy 4 g SHI 5 ZOSHL 4 AL (3.41)
dt dt dt dt dt V1472 di
La ultima desigualdad es debida al grosor del casquete. Hemos elegido g = %, un valor

mayor que \/1”'?5 pero muy cercano a éste, con el fin de obtener un valor minimo del
calentamiento; es decir, en el rango de posibles valores de ¢, tomamos el mas pesimista.
En cualquier caso, SH es mucho menor que LOC y por lo tanto no es significante el valor

exacto de g.

3.8.4.1.3 Efecto no local

Para esta region es obvio que el disco puede considerarse infinitesimalmente delgado
(el angulo maximo que subtiende la region es ™" = 18.5%, se subestimara ligeramente
el resultado). Con una translacion, podemos tener un sistema de referencia en el cual
ro = 0, y usar coordenadas cilindricas (@,, r) (0,, el é,ngulo entre el eje azimutal y r).

N 3

Por notacion definimos a = cosf,, b=sinfl,.,y 7= 2>, u =
Oh

Como p4(7) ya no es ni simétrica ni antisimétrica, debemos calcular los dos términos

de la ecuacion de Maoz, que denotamos @ﬁﬂ y Qﬁu.

La integral en r del primer término es:

| R. | ré 2r
N(Rc,b):Lzo ﬁexp( R Rcb) dr, (3.42)

donde R, es la distancia galactocéntrica de la particula del halo.

Ahora dejamos fijo #, vy hacemos una rotacion de angulo #,. La integral en el espacio

- 4

£

W
|*i.
. I

"

;
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de velocidades queda:

2

f oo (-53) 1 (Z55)
z €XP 307 r oo
— - 2 2
XeXp( (av, — bv, — vg) )exp( (bv, + av,) )d'vx i

207 207
-
= 2Z0%e ?%k / t exp(—71%t? + /2aputt) erf(t) dt, (3.43)

donde en la ultima igualdad hemos integrado en dv,, hemos hecho el cambio de variables

t =v,./(v/20.), y = viene dada por:

o= 271'1 _:7_2 o e2i777" (3.44)
En resumen,
E 2m lfz -
. df:“ = -0 / R(R.,0,)Y(0,)e 152" do,. (3.45)
0
con
L 2 2 2 7-2 ]. ""#2/2
Ql — \/;G Mh Eol n 3 O'he ] (346)
h 4
1i0.) = T exp(—72t? + V2aurt) erf(t) dt. (3.47)

=00

Para el caso r; — oo y ¢ — 0 recuperamos las expresiones del ritmo de disipacién

de una distribucion isoterma de objetos test en un disco infinitesimalmente delgado (ec.

(3.29)) con:

1 1
c:b — . .
N(R ) Fmin 'mazx (3 48)
Tr=2 /m t exp(—72t%) erf(t) dt. (3.49)
0

El segundo término se puede calcular de forma similar. Es facil ver que < a >=

—(-\/—%ﬂ;)a y por lo tanto @ﬁﬂ = ( por simetria (§ — 7 — 0).

3.8.4.1.4 Suma de las contribuciones

En la fig. (3.1) se muestra LOC, SH y NL (estos dos iltimos multiplicados por

10) y la suma total para valores que llamaremos estandar y que tomamos: o.g(R) =

50 6“5% km/s, Oh

7 (v. es la velocidad plana de rotacion, 220 km /s para nuestra

galaxia), y para la velocidad de rotacién adoptamos la dependencia sencilla:

UC
2*rd

’UO(R) I I<2ry, (350)
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vo(R) =v. R > 2ry, (3.51)

standard—par.
) = 1 en 3 kpc.

con zp = 0.550 kpc, 2 = 115, normalizada a (%

, a : il ./ lpart : i o
El término local aporta la contribucion principal. Vemos que la contribucion no

local, NL, que viene de encuentros con parametros de impacto grandes (b > 3zp), no es
importante.
Con este calculo podemos dar también una estimacion mejor del parametro de impacto

maximo y poder asi seguir usando la formula de Chandrasekhar, definimos In A:

2 112
(dE) _ 4 G Mipalr) ) A, (3.52)
1part

E < Uy >

que para < v, >= 300km/s y d = 5 pc resulta In A, = 6.33 en la vecindad solar.

En la fig. (3.2) comparamos el ritmo de pérdida de energia entre un disco con los
parametros estandar y un disco con los mismos parametros excepto que la dispersion
de velocidades se ha multiplicado por 3. Lo importante es que el resultado no cambia
apreciablemente para distancias galactocéntricas mas alla de 5 kpc. Por lo tanto, el ritmo

de transferencia de energia sera independiente del tiempo en la vecindad solar.

oO.2 .
E
O.15
O. 1 E Loc
= NL
- - - - E SH
0.05
'® I e

20

Figura 3.1: Contribucion al calentamiento de cada region en funcion del radio
cgalactocéntrico.

= K

==

1



s !.: .=. S Es ]

CAPITULO 3. HALO OSCURO 74
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Figura 3.2: Ritmo de transferencia de energia por una particula del halo, v lo
mismo pero con la dispersion de velocidades del disco multiplicada por 3.

3.8.4.2 C(Calentamiento por un halo de particulas

El valor del logaritmo de Coulomb depende de la posicion de la particula en el halo. En la
seccion anterior lo hemos calculado para una particula que se encontrara cerca del plano
del disco. En trabajos anteriores, este logaritmo se estimaba haciendo la suposiciéon de
que el parametro de impacto maximo era del orden del radio de la galaxia, o bien a partir
de simulaciones de N-cuerpos. El rango de valores usados que podemos encontrar en la
literatura puede variar en un factor 2.

Es importante darse cuenta de que para un disco sumergido en un halo homogéneo
e infinito, el calentamiento total no deberia depender de hy porque todas las estrellas
estarian sometidas a la misma friccion independientemente de su altura en el disco.
Aunque el halo oscuro tiene una distribuciéon 1/r?, el core es tan grande, ~ 8 kpc, que el
calentamiento total tampoco deberia depender de manera sensible de la altura del disco.

Como una aproximacion, supondremos que el calentamiento que producen las parti-

_ culas del halo que se encuentran a una altura |z| < 0.7 kpc (es decir la escala del disco)

es el mismo, y que para aquellas situadas |z| > 0.7 kpc el calentamiento decrece como I—l—_—l-
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hasta una altura |z| ~ 8 kpc (es decir, la escala del halo):

(%) — 204 ho (%?-) +9 :kpc na (‘i—f) {3 dz (3.53)
total 1part 0 1part
El segundo sumando sera aproximadamente:
dE

. (W) 1part roln (hg(ipc)) (3.54)

Y la energia transferida al disco en energia random:
(d_E) _2 (@_) (3.55)
dt / sandom 3 \ @t /11

3.8.4.3 Efecto del halo en la dispersion de velocidades estelar

Fuera de un radio galactocéntrico de Ry ~ 6 kpc, podemos establecer el balance de energia
entre el halo y el disco en términos de la aproximacion de epiciclos. De la seccion (3.8.2)

se sigue que:

A<E.>(R).= X(R) Aog(R,;1), (3.56)
A <E,>(R) = X4(R)Aci(R,1), (3.57)

Estas expresiones son validas mas alla de R, porque hemos despreciado los efectos con
el bulbo y de las resonancias.

La energia “random” es:
< Erana>= Za(ll(es)op(t) + 0;(t)) = Ea(ll(ea) + p~")op(1), (3.58)

donde hemos expresado orp = po. y Il(eg) es una funcion que depende de las distorsiones
no axisimetricas; para un disco axisimetrico II = 1. El cociente promedio axial del disco
oRr : 0g : 0, del elipsoide de velocidad depende del scattering que sufren las estrellas por
las nubes moleculares, los clusters oscuros, los brazos espirales, la barra, y por efectos de
la elipticidad del disco. Las nubes y los clusters oscuros tienden a hacer mas esférico el
elipsoide de velocidad, mientras que las ondas espirales y las barras hacen aumentar las
componentes paralelas al plano. La importancia de estos efectos se parametrizara con la

funcion II, asi que se cumplira II < 1.

Si 422 es constante en el tiempo como vimos en la seccién (3.8.4.1), obtenemos:
2 d < E;> 1/2
L) == - —(t — 1 ) = {of Do(t — t5))}/? 3.99
orlt) = (78 + gy g~ 10) = (@5 + Dol —1a)? (3.59)

ml
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que va como t'/%. que es la dependencia deducida para un movimiento Browniano (Saslow
1985). En la vecindad solar, que es donde observamos la dependencia temporal de la
dispersion de velocidades, obtenemos segin los calculos de las secciones (3.8.4.1), (3.8.4.2)
v para los valores de Il =1 y p = 2 (este valor para g ha sido confirmado recientemente

por Bottema (1993) para nuestra galaxia):

o Gthph

a

Dg (3.60)

con a = 2.24km/s y pn la densidad de materia oscura en el radio solar. Este valor es
independiente de la densidad pg de las estrellas.

Ahora ya podemos predecir cual seria la evolucion de la variable og(t) a la que
tenemos acceso observacional. La suposicion de que el ritmo de transferencia de energia
no depende del tiempo se satisface muy bien para aquellas estrellas mas alla de 5 kpc; la
dispersion de velocidades de las estrellas dentro de este radio tendrian que desviarse de
la dependencia t”°. Sin embargo, hay otro efecto que se opone a éste y es que los clusters

oscuros se disuelven dentro del radio:

d \ 1/2
Ry, ~ 2.1 (—) kpe, (3.61)
e

en la edad de la galaxia (Carr & Lacey 1987). Esto hace que esperariamos un maximo
en la dispersion de velocidades de las estrellas en torno a Ry4s. En la proxima seccion
compararemos og(t) con las observaciones para poder imponer restricciones a los valores

desconocidos M}, v d.

3.8.5 Dispersion de velocidades. Otros mecanismos de calentamiento

La mayor incertidumbre en los resultados del calentamiento por el halo viene debida
a la incertidumbre en la densidad de materia oscura. Si solo existiera ese mecanismo
de calentamiento entonces se predice que la dispersién de velocidades iria como t/2
(ec. (3.59)). Comparando con las observaciones, se podria encontrar la masa M) de
los clusters dada pp(Rgz). El mayor problema de este argumento es que existen otros
mecanismos de calentamiento, que pasamos a explicar. Pero antes de eso, hagamos una

revision de las observaciones.

3.8.5.1 (Observaciones

Como hemos ido repitiendo a lo largo de este capitulo, solo es posible medir la dispersion

de velocidades en funcion de la edad en la vecindad solar. Es un hecho bien conocido
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que las estrellas mas viejas del disco fino tienen mayor dispersion de velocidades que las
jovenes. Lo mas probable es que las estrellas sean aceleradas después de su formacion.

La mayor dificultad observacional estriba en una buena determinacion de la edad.
Existen tres maneras de estimar la edad en este contexto: por fotometria Stromgren con
isocronas teoricas, por anchura de lineas de emision en la cromosfera (ya que existe una
relacion entre la anchura de la emision de calcio H4+-K y la edad de la estrella), o mediante
la agrupacion de estrellas de la secuencia principal por el tipo espectral o el color B-V.
Cada una de ellas tiene ventajas e inconvenientes en los que no vamos a entrar. Solo
daremos la referencia de las determinaciones de o-edad mas utilizadas que han usado
alguno de los métodos anteriores: Mayor (1974), Carlberg et al. (1985) y Stromgren
(1987) (fotometria Stromgren); Wielen (1974) (una muestra agrupando por color y otra
muestra independiente agrupando por emision en la cromosfera); Gomez et al. (1990)
(agrupando por tipo espectral).

Normalmente se ajusta la relacion o-edad a una expresion de la forma:s:
o(t) = (aé/p - Dt)p (3.62)

Los datos de Wielen (1974) y Mayor (1974) se ajustan bastante bien con p = 0.5,
mientras que los de Carlberg et al. (1985) y los de Stromgren (1987) lo hacen mejor
para valores de p entre 0.2 — 0.3. Probablemente las muestras de Wielen v la de Mayor
estén contaminadas con estrellas que pertenezcan al disco grueso para las de dispersion
de velocidades mas altas.

Ademas del coeficiente p, la forma del elipsoide de velocidad nos puede dar informacion
de cual ha sido o esta siendo el mecanismo de calentamiento. El scatter medido para
og/oRr Y 0./or es tan grande que es consistente con que sean constantes con la edad.

Wielen (1977) propuso las siguientes proporciones para el elipsoide de velocidad og : oy :

o, =1:0.60(£0.03) : 0.52(%0.03).

3.8.5.2 Otros mecanismos de calentamiento

Una posible explicacion al problema del calentamiento podria ser que las sucesivas ge-
neraciones de estrellas van naciendo cada vez mas cerca del plano central porque el
gas tuviera cada vez menos dispersion de velocidades. Sin embargo, este hecho parece
bastante improbable por dos razones. La primera razon es que las teorias sobre el ritmo

de formacion estelar (SFR) actuales no establecen ninguna relacion entre la SFR, p, y

e R

k.

L
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Tnubes que pudiera reproducir esa dependencia o-edad. La segunda razon es que algunas
mediciones de la dispersion de velocidades del gas en nuestra galaxia y en otros discos
de espirales demuestran que es constante a lo largo de la vida del disco galactico.

Una version modificada de la anterior es que las estrellas cuando nacen podrian sufrir
un fuerte enfriamiento por colisiones inelasticas con nubes protoestelares, por ejemplo.
Tampoco es satisfactoria porque se ve que la dispersion de velocidades de las estrellas
jovenes es la misma que la que tiene el gas. Por lo tanto, debe existir algin mecanismo
de calentamiento durante toda la vida del disco.

El calentamiento por colisiones con nubes moleculares masivas fue propuesto por
Spitzer & Schwarzschild (1951, 1953); posteriormente fue estudiado analiticamente por
Lacey (1984) y simulado por Villumsen (1985). Lacey (1984) obtuvo que si este meca-

nismo fuera el responsable del calentamiento, entonces A o 0.75, en contraste con el

valor observado de 0.5, lo que implica que no sera el agente dominante. Ademas, aunque

t?%> se ve en las simulaciones que este mecanismo se satura

la dependencia es op
rapidamente y no es capaz de producir dispersiones de velocidades mayores a 30 km/s.
Sin embargo, un hecho importante -como veremos- es que tiende a hacer mas isétropa la
distribucion de velocidades, porque en la colision hay transferencia de energia entre las
oscilaciones horizontal y vertical.

En la seccion (3.8.3) discutimos que en la vecindad solar los efectos de la barra eran
despreciables en relacion al problema del calentamiento. Pero en el disco hay también
trasiego de ondas espirales producidas por la respuesta colectiva a la autogravedad del
disco (eg. Binney & Tremaine 1987). Como no es dificil imaginar, estas ondas son
capaces de producir un fenomeno de scattering de las estrellas (Toomre 1964; Goldreich
& Lynden-Bell 1965) incrementando la dispersion de velocidades estelar pero aparecen
dos problemas asociados con este mecanismo: El primero es que sdlo es efectivo para
las componentes horizontales, y el segundo es que se necesita que las ondas espirales
se mantengan durante al menos la edad del disco fino. Este ultimo requisito parece no
cumplirse de acuerdo con las simulaciones de N-cuerpos por Carlberg & Sellwood (1985),
en las que el disco alcanza la condicion de estabilidad y, consecuentemente, se inhiben
las inestabilidades en un periodo muy corto (unas pocas revoluciones) comparado con el
tiempo que debe durar el aporte del calentamiento (un minimo de 10 Gvy).

A pesar de esta dificultad dinamica, Lacey (1991) propone que mediante la combi-

nacion del calentamiento por ondas espirales y la capacidad de las nubes moleculares
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para transferir energia del plano a la componente vertical, podria resolverse el problema

del calentamiento.

Ya que hasta la mitad de los afnos 80 se daba como vélida la relacién o o t'/2, Lacey

& Ostriker (1985) propusieron que un halo formado por agujeros negros produciria esa

i
dependencia, como hemos comprobado en la seccion (3.8.4.3).

En esta tesis proponemos que el calentamieno puede ser la suma de los efectos de

dispersion por las nubes moleculares y por los clusters oscuros, principalmente.

Calentamiento por nubes moleculares. Hemos visto que para un disco sumergido en

i
un halo esférico el exponente era p = 0.5. Lacey (1984) demostro que conforme el halo

'I"
se vuelve mas achatado p decrece monotonamente desde p = 0.5 pasando por p = 1/3
-en el caso de un halo soportado por rotacion y h. > hg (donde h. es la escala de alturas

del halo)- hasta p = 1/4 si el halo esta soportado por rotacion y hg > h..

-
I

de colisiones con nubes moleculares.

Siguiendo el trabajo de Lacey (1984) podemos estimar el calentamiento para el caso
velocidades como:

Expresemos la dependencia de la dispersion de

g3

o(t) = (o4 + D.t)"* (3.63)
donde el coeficiente D. viene dado por:

!'75

U

[

D, ~ 2G®N,M?vIn A (3.64) .

donde N. es el nimero de nubes de masa M, por unidad de superficie, y v es la frecuencia

é‘.
de epiciclo dada en la seccion (3.8.2).

Las observaciones de nubes moleculares establecen que N.M?
en el circulo solar.

~ 1 x 10° MZ/pc’ il
~ 90kms tkpc !, D. = 16 X

De alli deducimos que para v
10° km*s~*Gy!.
3.8.5.3 Calentamiento por nubes y clusters oscuros. Masa de los clusters oscuros

Consideremos los dos mecanismos conjuntamente. La ecuacion diferencial para la dis-
persion de velocidades radial que resulta es:

2k

do D. D -
Ry (3.65)

dt 403 = 2(02 + Dot)1/2 al

Como los ajustes o-edad dependen de los autores segun su criterio de seleccion de

la muestra y de determinacion de la edad, consideremos primero los de Mayor (1974) nt
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y Wielen (1974). Estos dan una dependencia p = 0.5, y una dispersion de velocidades
para las estrellas mas viejas de ogr ~ 50km/s en la vecindad solar. Si o9 = 8km/s
para las estrellas mas jovenes, la edad del disco es de 10 Gy y para un coeficiente D.g =
10 x 10° km?*s~*Gy !, la ecuacién (3.65) resulta Dy = 225 km*s™*Gy~"'. Igualando este
valor con la expresiéon que habiamos calculado (ecuacion (3.60)), se obtiene que para una
densidad tipica de p, = 107% My /pc®, la masa de los clusters oscuros que daria cuenta

del calentamiento seria:

M, ~ 2.3 x 10° M, (3.66)

Con esta masa p seria p ~ 0.5 y reproduciriamos la relacion dada por Mayor (1974) y
Wielen (1974), para una edad del disco de 10 Gy. Esta masa es del orden de la masa
de Jeans o masa dinamica del halo (ver seccion (3.7.2)), por lo que seria de esperar que
parte de los objetos ligados del halo tuvieran una masa de ese orden; de alli su interés.
Pero nos preguntamos si masas de ese orden producirian algun tipo de efecto observable
en otras estructuras de la galaxia. La respuesta es que si: el tiempo de supervivencia
de los cimulos globulares se reduce por la presencia de clusters masivos. Veremos este
punto en la secciéon (3.11) que versa sobre la dinamica del sistema de caumulos globulares.

Con un halo esférico somos capaces de reproducir la dependencia o o t°°. Pero otros
autores apuntan que en la muestra de Mayor y en la de Wielen hay contaminacion por
estrellas del disco grueso, y que p podria estar entre 0.2 y 0.5. La posibilidad de que en
realidad p sea menor que 0.5 puede ser explicada en nuestro marco si el halo oscuro fuera
achatado, esto es, tuviera una componente de disco ecuatorial. Este achatamiento al que
nos estamos refiriendo ahora no seria el que se obtiene en las simulaciones no disipativas
de N-cuerpos, sino una componente fria que surgiria del colapso disipativo si la materia
oscura fuera barionica. Recordemos que tanto el sistema de cumulos globulares, como el
disco fino, tienen asociados una componente discal.

Veamos cuales serian los efectos en el disco fino de esa componente de disco del
halo oscuro. Debido a que no se tiene acceso observacional a los valores de la altura ni
dispersion de velocidades ni velocidad de rotacion media de esta componente, tomaremos
como primera aproximacion al problema valores del mismo orden que los que presenta
el disco grueso de estrellas. Esto es, supondremos una escala de alturas no inferior a
1.5 kpc, una dispersion de velocidades semejante a la del disco grueso o, ~ 60km/s y
una velocidad de rotacion ~ 100 — 130 km/s.

Repitiendo los calculos de la seccion (3.8.4.1), que seran validos suponiendo que la
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distribucion de velocidades del halo es 1sotropa, obtenemos que la masa M) necesaria
podria ser hasta un factor 2 menor al que habiamos calculado previamente. En este caso,
p estaria entre ; < p < 0.5, como encuentran Carlberg et al. (1985) y Stromgren (1987).
S1 tenemos en cuenta que las nuevas determinaciones de estos ultimos autores dan una
edad del disco fino de 15 Gy, concluimos que el calentamiento del disco fino puede ser
explicado por un efecto de dispersion combinado por nubes moleculares vy por clusters

oscuros con una masa entre 0.7 — 1.5 x 10° M.

3.8.6 Diferentes tipos de clusters masivos

En la seccion (3.7.2) hemos visto como la materia oscura en los halos podria estar agru-
pada formando clusters. La posibilidad de que la materia oscura fuera barionica es la que
mas estados relevantes nos sugiere: formando agujeros negros supermasivos (Carr, Bond
& Arnett 1984; Lacey & Ostriker 1985); clusters gravitacionalmente ligados compuestos
por objetos mas pequenos, como MACHOS, o clumps de gas frio (Carr & Lacey 1987;
Ashman 1990); o en esferas de particulas fermionicas semidegeneradas (Sabadell 1996) o
de bosones.

a) Agujeros negros. En este caso d ya no sera el radio del cluster sino que sera %‘ﬁ
Lacey & Ostriker (1985) estudiaron el efecto que producirian los encuentros muy cercanos
de las estrellas con estos agujeros negros y predijeron que existiria ademas una cola de
estrellas a alta velocidad (1% de la masa del disco), pero que no seria suficiente para
explicar el disco grueso.

Se han planteado algunas cuestiones en relacion con esta hipotesis, como la posibilidad
de deteccion de radiacion por acrecimiento de gas por estos agujeros negros cuando
atravesaran el disco. Una discusion de este aspecto y también del efecto asociado de
lente gravitacional la podemos encontrar en el articulo de Lacey & Ostriker.

Hut & Rees (1992) argumentaron que el halo no podria estar formado por agujeros
negros supermasivos porque aquellos que estuvieran dentro de un radio de 1 kpc aproxi-
madamente, caerian hacia dentro, donde interaccionarian formando sistemas binarios que
podrian llegar a la fusion. A traves de sucesivos mergers se formaria un niucleo masivo
de 10®° M., vy por lo tanto, la idea de que los agujeros negros podrian ser un candidato
a la materia oscura se desvaneceria, puesto que la masa limite observacional para un
agujero negro en el centro galactico es de 10°° My aproximadamente. Este problema

de acumulacion de masa en el centro no existe en el caso de clusters de materia oscura
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porque se disolverian antes de alcanzar el centro (Carr & Lacey 1987).

Sin embargo, recientemente Xu & Ostriker (1994) han demostrado, con un analisis
mas preciso a través de simulaciones de N-cuerpos, que no habria tal acumulacion de
masa porque existiria eyeccion de los agujeros negros del centro galactico por efecto
“slingshot”. Este efecto dependeria de la masa de los agujeros negros, de la distribucion
de masa de la galaxia, de la rotacion del halo, y de otros parametros, y seria amplificado
por el potencial del disco. Estos autores concluyen que la masa en el centro galactico
estaria de acuerdo con los limites observados.

b) Gas molecular. Pfenniger et al. (1994a,b) propusieron que el halo oscuro podria
estar formado por gas molecular frio soportado principalmente por rotacion. Si bien
a pequena escala deberia seguir una distribucion fractal, no conocemos su longitud de
agrupamiento a escalas del parsec. Suponiendo que este gas estuviera en nubes masivas
(~ 10° M) formadas por clumps frios en estructura fractal, podemos calcular el calen-
tamiento siguiendo el trabajo de Lacey (1984) porque el halo ya no es esférico. Para una

escala de alturas del halo mayor a la del disco estelar se tiene:

o(t) = (o3(t) + Dst) " (3.67)

el coeficiente D3 viene dado por:

*NpM; 1
D5 = SG hh “In A(1 4 32 a2 (B))* 2K (B). (3.68)
(ver notacion en Lacey (1984)). Para = 1.4, D3 ~ %Gz}itM’i In A donde N}, es el numero

de nubes por unidad de area.
Con el objetivo de estimar N, para un disco de nubes, lo modelamos con un potencial

tridimensional logaritmico y fuertemente achatado (Binney & Tremaine 1987):

(R, z) = 1’2-3-111 (Rg + R+ (—)2), (3.69)

donde R. es una constante vy v, la velocidad de rotacion asintotica. La distribucion de

densidad asociada es:

0z (2¢° +1)R? + R* + (2 — 1)27 2\
Ph(R, < ) p : 2 2 zZ\2)2 - ; - (3\7992\‘
4dr(iq (R? + R? + (5) ) " o Y\

Por lo tanto, en la vecindad solar:

3
D3(2rq) ~ ZGzph(R, 0)MpIn A =
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Para M; = 10° My, ¢ = 0.15, InA ~ 6 obtenemos 0,(10 Gy) ~ 100 km/s. Por lo
tanto, un halo de materia oscura muy achatado podria dar cuenta del calentamiento con
p.=1/3

Sin embargo, la posibilidad de un halo tan achatado parece excluida tanto por estudios
observacionales sobre la escala de alturas del disco de HI (Merrifield 1992), como por
estudios de estabilidad (Elmegreen 1995).

c) Esferas de fermiones. Una distribucion isoterma de esferas de fermiones podria
ser la solucion al problema de que los halos suaves de fermiones en su configuracion de
equilibrio no serian capaces de reproducir las curvas de rotacion planas. En la tesis de
Sabadell (1996) se pueden encontrar la masa de estas esferas individuales en funciéon de su
radio para una determinada masa de la particula elemental. La estructura de las esferas
se deriva sustituyendo la distribucion de Fermi-Dirac por la aproximacion trapezoidal.
Para particulas fermionicas de ~ 1 KeV/c* se obtienen masas de millones de Mg vy
radios del orden del parsec. Para particulas elementales con una masa muy diferente
a este valor, las esferas de 10° M serian poco estables y se disolverian facilmente. Se
deberia estudiar el tiempo medio de vida de estas esferas para saber si serian capaces de
explicar el calentamiento.

d) Clusters oscuros. Toda la discusion sobre el calentamiento se ha hecho en términos
de un halo formado por clusters de MACHOS, y de un tamano orientativo de ~ 5 pc
porque es la posibilidad mas atractiva por varias razones. Una es que nos parece la mas
natural y nos da un escenario en el que poder justificar la creacion de un gran numero
de MACHOS en el halo, tal como se observa. Otra razon es que ya no existe el problema
de acumulacion de masa en el centro galactico porque los clusters no son indestructibles,
como pasaba con los agujeros negros, y se disolveran por interaccion mutua dentro de

una distancia galactocéntrica de:

7\ 1/2
Ry, ~ 2.1 (;(—:) kpc (3.72)

en la vida tipica de la galaxia (Carr & Lacey 1987).

Varias formas de comprobar observacionalmente la presencia de objetos barionicos
masivos en el halo se han propuesto. Maoz (1994) describiéo como se podrian detectar a
partir de una muestra de sucesos de microlente gravitacional de estrellas en LMC pero

los resultados dependerian de la existencia de una componente de disco en el halo y de

la masa y radio de los clusters. Otros métodos consisten en detectar en estos clusters los
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clumps de gas que no se habrian transformado en MACHOS (De Paolis 1996).

3.8.7 Conclusiones

La posibilidad de que la materia oscura en el halo esté agrupada en clusters masivos esta
ampliamente justificada. De hecho, nos daria un marco para explicar la formacion de
gran cantidad de MACHOS en el halo.

La masa de estos clusters oscuros se puede acotar a partir de la dispersion de ve-
locidades de las estrellas puesto que produciran calentamiento del disco por friccién
dinamica. Para este fin, hemos calculado el logaritmo de Coulomb de una particula cerca
del disco estelar usando la ecuacion de Maoz para sistemas inhomogéneos. Con esta
formula hemos visto cual era la contribucion en diferentes zonas segin el tamano del
parametro de impacto.

Hemos propuesto que el calentamiento del disco es suma de la dispersion por efecto
de las nubes moleculares y de los clusters oscuros. Hemos calculado el calentamiento de
un halo isotermo formado por objetos masivos en la aproximacion de epiciclo. Hemos
visto que esta aproximacion es valida en el entorno solar. Para un halo esférico y una
densidad local de materia oscura de 107% M /pc®, una masa en los clusters de 2.3 x 10 M
reproduciria la dispersion de velocidades observada. Esperamos que el maximo en la
dispersion de velocidades de las estrellas esté localizado a la distancia Ry, ~ 4 kpe. Si
el halo poseyera una ligera componente tipo disco grueso, la masa podria estar entre
0.7 —1.5 x 10° M.

De todos los diferentes tipos de clusters masivos en el halo, nos quedariamos con los
formados por MACHOS y clumps de gas frio, de un tamano orientativo de ~ 5 pc de
radio. Pero hay que senalar que otras posibilidades, como agujeros negros supermasivos,

no estan descartadas.

Una vez estudiado el efecto dinamico del halo en el disco fino de estrellas pasemos a
hacer lo propio con la componente de disco grueso. Indagaremos como se pudo formar v
qué propiedades tendria el disco grueso. Para ello, es obligado adentrarse en los modelos
de formacion de las galaxias espirales; es necesario saber como se pasé de la formacion

en el halo al disco. Una descripcion somera la daremos en la siguiente seccion.
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3.9 Modelo de ELS. Formacion del halo galactico

Se han hecho grandes avances en el estudio de la cinematica estelar y en la identificacion
de subsistemas cinematicos en nuestra galaxia. La conexion entre cinematica y estructura,
y entre edad y metalicidad fue planteada por Roman (1954).

Se puede decir que el nacimiento de la teoria de formacion de la Via Lactea se desa-
rrollé a partir del articulo de Eggen et al. (1962) (ELS). A partir del exceso de ul-
travioleta, de velocidades radiales y del movimiento propio de estrellas cercanas y de
sus correlaciones, construyeron un modelo de formacion que incorporaba nuevas técnicas
de datacion de edad en el estudio dinamico de orbitas estelares. La galaxia se for-
maria por el colapso de una fluctuacion en densidad, que se separaria de la expansion
de Hubble y seria pobre en metales al comienzo. El colapso en caida libre estaria jus-
tificado puesto que si hubiera existido gas lo suficientemente caliente para que la nube
protogalactica pudiera estar soportada por presion, no se hubieran formado estrellas -
formacion a pequenas escalas-. Las orbitas de las primeras estrellas que se formaran
reflejarian el estado cinematico del gas, esto es, tendrian orbitas muy radiales y serian
las menos metalicas. El colapso iria disminuyendo por el aumento de la velocidad rota-
cional, mientras que por colisiones entre nubes se iria disipando energia creando un disco
en rotacion. Las siguientes generaciones de estrellas en disposicion de disco serian mas
metalicas.

ELS estimaron un colapso vertical de un factor 25 a partir de la componente de las
velocidades en la direccion z; v a partir del cociente entre distancia apogaldctica y radio
de las orbitas circulares de las estrellas, dedujeron un colapso en la direccion radial de 10.
Posteriormente Isobe (1974), con un modelo de contraccion lenta que incluia movimientos
random de las nubes de gas en un potencial gravitatorio no estatico, era capaz de explicar
la presencia de estrellas con orbitas de poca excentricidad y de baja metalicidad, y la
cantidad de estrellas de alta excentricidad, que era lo que habia inducido a pensar a ELS
un tiempo tan rapido de colapso. No sélo eso: Yoshii & Saio (1979) con un modelo similar
pero refinado determinaron que el tiempo de colapso podria ser > 2—3 Gy. La existencia
de una fraccion significativa de orbitas retrogradas llevo a pensar que las protogalaxias
podrian no ser homogéneas e incluso de caracter turbulento.

A finales de los anos 70 resurgio la idea de que la formacion podria ser bastante mas
caotica, a través, quizas, de una secuencia de mergers entre subsistemas. Basados en

dos hechos principalmente: 1. la no deteccion de diferencias en metalicidad entre las
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estrellas de distintos cumulos globulares y 2. la existencia del segundo parametro en los
cimulos globulares de las partes externas del halo, Searle & Zinn (1978) propusieron
que los cumulos y estrellas del halo se formaron en grandes estructuras de gas que luego
fragmentaron. El hecho 2 evidenciaria que el halo necesité varios Gy en su formacion.
Sin embargo, Sandage (1990) resalté que el modelo ELS y el de Searle & Zinn no son tan
diferentes, y que el de Searle & Zinn sélo es una correccion de “segundo orden” al modelo
ELS, que ha tenido en cuenta el ruido cinematico. Como veremos posteriormente, lo mas
relevante para nuestros intereses es que la mayoria de las estrellas de la muestra usada por
ELS tienen z,,,, < 5 kpc y pertenecen a la poblacion II intermedia (IPII); por lo tanto,
el modelo ELS seria valido para la formacion de IPII. La cuestion reside ahora en saber
cuando vy donde acabo la etapa de colapso en “caida libre” de ELS y empezo la formacion
del disco por disipacion. La clave del problema reside en la IPII, por ello en los ultimos
cinco anos se ha dado un gran impulso a la caracterizacion de las propiedades cinematicas
y espectroscopicas de esta poblacion en la vecindad del sol. Varios nombres se pueden
encontrar en la literatura para referirse a lo mismo: disco grueso, disco extendido, disco
de alta velocidad, esferoide achatado o interior, incluso disco viejo. Nosotros usaremos
el término de disco grueso.

La cuestion de formacion de la Via Lactea esta fuertemente emparentada con la
respuesta de una serie de enigmas sobre las propiedades del disco grueso. Algunas de

estas preguntas que intentaremos resolver son:

e Sila etapa de formacion del disco grueso es extendible a todas las galaxias espirales

o s1 es una peculiaridad de nuestra galaxia.
e Si el disco grueso se formo antes o después del disco fino.
e Si se formo por disipacion.

e La informacion que se puede obtener sobre el estado del halo galactico en la etapa

de formacion del protodisco.

Seguidamente pasamos a detallar las propiedades observadas del disco grueso y una teoria

que las explique.
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3.10 Disco grueso

Comenzaremos por este subsistema complejo -pero basico- a la hora de comprender la
formacion de la galaxia. Por supuesto, parte de nuestro trabajo posterior se dedicara al

halo para tener asi un marco mas completo.

3.10.1 Observaciones

La caracterizacion de un subsistema galactico requiere el tratamiento de un gran numero
de datos de la poblacion en cuestion para poder descartar posibles efectos de sesgos en
la muestra. En el caso de discernir la existencia o no de disco grueso en la Via Lactea los
problemas son claros: no es facil reconocer si un miembro pertenece al disco o al halo en
funcion de distribuciones como diagramas color-magnitud o en diagramas de movimiento
propio si la fotometria no es precisa.

Las distribuciones de metalicidad o velocidad radial que son mas res-trictivas abarcan
un numero demasiado pequeno de estrellas en un area pequena del cielo. Por todo eso la
levy de densidad, la densidad local y la metalicidad del posible disco son muy inciertas. La
metalicidad del disco grueso nunca se ha medido con precision por la falta de una muestra
completa de estrellas del disco grueso libre de sesgos. Pero se admite que debe ser similar
a la metalicidad de los cumulos globulares del disco. Por ejemplo, la muestra de estrellas
de baja metalicidad de ELS que se us6 para estudiar el halo, era principalmente de la IPII
por cuestiones de sesgos observacionales. Para evitar problemas de enmascaramiento por
mezcla de poblaciones cerca del sol, se buscan trazadores (camulos globulares o estrellas
gigantes) en el halo a grandes z para inferir las caracteristicas de la IPII a z intermedias.
Otro método alternativo es estudiar directamente la poblacion de estrellas F /G enanas
(Gilmore, Wyse, & Jones 1995).

Se ha observado que muchas galaxias poseen disco grueso (Burstein 1979; Tsikoudi
1980; van der Kruit & Searle 1981; Shaw & Gilmore 1989). Sin embargo, la existencia
de un disco grueso en la Via Lactea ha sido tema de debate durante la ultima década
(Casertano, Ratnatunga, & Bahcall 1990): desde los que abogaban por que el disco
grueso era una extension del disco fino (Norris & Ryan 1991), hasta los que afirmaban su
existencia como una poblacion separada a la del halo y a la del disco (Reid & Majewsky
1993; Majewsky 1995; Gilmore, Wyse & Jones 1995; Robin et al. 1995). Recientemente
esta ultima hipotesis ha sido la mas aceptada por la comunidad cientifica.

Presentamos de modo resumido las propiedades del disco grueso descubiertas mas
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recientemente, basandonos en los trabajos de Majewski (1995), Gilmore, Wyse & Jones
(1995), Robin et al. (1995), Ojha et al. (1994a,b), teniendo presente que en todos los

puntos existen matices o no hay consenso por todos los autores pero que son necesarios

establecer a la hora de postular un nuevo marco para la formacion de la Via Lactea:

e Cambio de pendiente en la ley de densidad entre el disco fino y grueso.

e Escala de alturas entre 0.75 — 1 kpe a la distancia del sol.

e Escala radial exponencial de 2.8 kpc.

e Es cinematicamente distinto al disco y al halo.

¢ Una edad minima como la de las estrellas mas viejas del disco.

e Gap en la edad entre los cimulos globulares del disco y la IPII.

e Tiempo de formacion de varios Gy.

e Metalicidad media de —0.7 & 0.2 y no se observa gradiente a lo largo de z.

e Para las galaxias externas se observa una escala de alturas constante (Shaw &

Gilmore 1989, 1990).

El punto menos claro entre los distintos autores se refiere a la existencia o no de gra-
diente en la cinematica. Mientras Majewski (1992) recurre a ese gradiente para favorecer
el modelo de formacion por colapso disipativo, Robin et al. (1995) no encuentran ese
gradiente y proponen el acrecimiento de una galaxia como el mas probable origen del

disco grueso. Pasemos a ver con mas detalle todas las hipotesis de formacion que se han

dado.

3.10.2 Hipotesis de formacion

Dado por hecho la existencia de un disco grueso, vamos a resumir las diversas hipotesis
de formacion, teniendo presente que muchas de ellas fueron propuestas mucho antes
de conocer todas las caracteristicas observadas y resumidas en la seccion anterior. Los
modelos predicen distintas conexiones entre la cinematica y la quimica del disco grueso
en relacion con el halo y el disco.

Los modelos se dividen en los “top-down”, donde el disco grueso se forma por colapso

disipativo una vez que el halo esta formado y antes que el disco fino; y los “bottom-up” en
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los que la formacion del disco grueso tiene lugar después de que el disco fino ha colapsado

completamente, debido, por ejemplo, al acrecimiento de una galaxia satélite.

MODELOS TOP-DOWN.- La formacion del disco grueso es una fase de transicion

durante la contraccion de la galaxia. En general se imagina que el disco grueso se forma
por disipacion, aunque empiece a estar soportado también por rotacion, y el halo como
no disipativo v soportado por presion.

En el modelo de Sandage (1990) la formacion es gradual, dando transiciones suaves
entre el halo, disco grueso y disco fino, y gradientes de edad, cinematicos y de abundancia
en el disco grueso. Este resultaria de las primeras fases de soporte por presion después del
colapso en caida libre sugerido por ELS. Por otro lado, Larson (1976) y Gilmore (1984)
expresaron la necesidad de que hubiera un salto en el ritmo de formacion estelar para
que le diera tiempo al gas de formar un disco desconectado del halo. Varios mecanismos
pueden dar una disminucion del SFR: inhibicion por marea originada por el esferoide,
vaciado de nubes densas, supernovas, colisiones destructivas de nubes, etc. Sin embargo,
el intenso calentamiento del gas por las estrellas del halo puede suprimir la formacion
estelar eficazmente (Marsakov & Suchkov 1977). En este modelo, el halo y el disco grueso
deberian tener distribuciones cinematicas y quimicas distintas y un gap en la edad debido
a la 1inhibicion de formacion estelar, pero habria continuidad entre disco grueso y fino
(MODELO A).

El gradiente de metalicidad en el disco grueso puede ser reducido si el disco hubiera

colapsado rapidamente por un aumento en el ritmo de enfriamiento, cuando la metali-

cidad alcanzo [%] ~ —1 (Wyse & Gilmore 1988; Burkert et al. 1992), acarreando un
aumento en la formacion estelar eficiente a lo largo de un tiempo caracteristco de 5 Gy
y un gradual decre-cimiento después, y podrian existir algunos gradientes entre disco
grueso y fino (MODELO B).

Un tercer modelo propone que un gran protodisco y el resto del gas formando frag-
mentos, evolucionaron creando estrellas de manera independiente. Mas tarde pudo haber
efectos de merger de los clusters de estrellas generados en los fragmentos o algin proceso
mas caotico con el disco (Norris & Ryan 1991)(MODELO C).

En todos los modelos anteriores, excepto en el modelo B, si el colapso disipativo tiene

que ser suficientemente grande para permitir enrique-cimiento del ISM, se esperaria un

gradiente vertical en la metalicidad.
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MODELOS BOTTOM-UP.- El disco fino podria haber experimentado uno o mas
eventos violentos de calentamiento por acrecimiento de una galaxia satélite (Carney et al.
1989) por caida a causa de la friccion dinamica (Ostriker & Tremaine 1975) (MODELO
D). En las simulaciones de la dinamica del gas y materia oscura en la formacion de
galaxias, se observa como material del halo es engullido por el disco que engorda (Katz
1992).

Quinn et al. (1993) simularon el merger de una galaxia de masa ~ 4% la masa de la
Via Lactea en orbita circular inicialmente e inclinada, y calcularon la escala de alturas
final de la galaxia, la cual alcanzaba el equilibrio en 3 Gy. Como el disco fino inicial se
destruye en este proceso, el disco fino que vemos ahora se deberia formar después del
merger a través de colapso disipativo.

Por 1ltimo, un modelo propuesto a principios de los anos 80 por Freeman (1980),
van der Kruit & Searle (1981a,b), y Gilmore & Reid (1983), propone que la IPII sim-
plemente es la respuesta de las estrellas del halo al potencial gravitatorio creado por
el disco fino (MODELO E). Con si-mulaciones de N-cuerpos exploraron la deformacion
del bulbo por el disco, pero se comprobo que no era suficiente como para producir un
disco grueso (Barnes & White 1984) suponiendo que la materia oscura no tiene una im-
portante contribucion de tipo disco al potencial como concluyeron Kuijken & Gilmore
(1989), y Gilmore et al. (1990). En cualquier caso este modelo predeciria una gran deriva
asimétrica, una metalicidad de —1.6 (la que se infiere de las estrellas del halo), y una
edad idéntica a las estrellas del halo.

De todos los modelos propuestos, ninguno es totalmente satistactorio. Ni siquiera el
gradiente de metalicidad es suficiente para decantarse por un modelo “top-down” o uno
“bottom-up” puesto que en los dos se puede conseguir un suave gradiente en metalicidad
(modelo B y modelo D).

Los modelos “top-down” predicen una continuidad entre el disco grueso y el disco
fino que no se observa. El modelo B tiene serias dificultades para explicar la gran can-
tidad de estrellas IPII pobres en metales. El modelo E no explica la baja deriva en
velocidades a pequenas z. Quizas el modelo C es el mas flexible por dejar evolucionar
independientemente al halo y al disco, pero también es el menos especifico por su falta
de concrecion al describir la formacion de IPII. Como ya adelantabamos, mientras que
Majewski (1992) se apoya en la gran deriva asimétrica para descartar el modelo D en

favor del C, Robin et al. (1995) no encuentran gradiente cinematico y apuestan por el
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modelo de acrecimiento como el mas plausible. Dedicaremos especial atencion a algunas
cuestiones abiertas respecto al modelo de acrecimiento de una galaxia enana, que ha sido
el mas afianzado entre los estudiosos de la formacion de la Galaxia.

Ningun modelo anterior menciona el papel que pudiera jugar el halo de materia oscura.
Tan sélo en el modelo C las distintas aglomeraciones de materia oscura y gas ayudarian

a darle a la protogalaxia ese caracter caotico de merger de subsistemas.

3.10.3 Formacion estelar en el protodisco

En el modelo A haciamos alusion a los mecanismos de inhibicion de formacion estelar
que va fueron planteados a finales de los anos 70 en relacion con las diferencias de edad
entre las estrellas del halo y del disco. Desde entonces se han 1do desarrollando mas las
condiciones fisicas y evolutivas de las nubes protogalacticas desde un marco puramente
teorico.

Varios modelos de formacion estelar durante el colapso de la protogalaxia fueron
construidos para obtener la distribucion estelar y el enriquecimiento quimico a lo largo
de la historia de la galaxia (Larson 1974). Las simulaciones que mejor reproducen las
observaciones son aquellas para las que la tasa de formacién estelar es proporcional a p?,
pero es una prescripcion ad hoc.

Supongamos una nube esférica de gas. Actualmente en nuestra galaxia el agente prin-
cipal de enfriamiento a temperaturas del orden de 100 K son las moléculas pesadas como
el CO o el polvo. Para una nube pobre en metales, el inico proceso de enfriamiento por
debajo de 10* K es la emisién por hidrégeno molecular (transiciones vibracién-rotacion)
que son poco eficientes por debajo de 500 K, de tal manera que la temperatura efectiva
minima es de 100 KX (Murray & Lin 1990). El hidrégeno molecular puede ser formado a

través de H~. Las reacciones que se dan son:

H+e «—— H + hv (3.73)
H +H «— Hy+ e (3.74)
H +H" — 2H (3.75)
H,+ H— 3H (3.76)
H2 -+ e — 2H -+ e (377)
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Las tasas de estas reacciones pueden encontrarse en Shapiro & Kang (1987). Existiran
también los procesos de fotoionizacion del H~ vy fotodisociacion del H,.

Asi pues se formara H, espontaneamente si la radiacion ultravioleta no es suficiente
como para disociar las moléculas. La fuente de este calentamiento de la nube sera cau-
sado por una determinada poblacion de estrellas masivas que evolucionaran rapidamente
disminuyendo la tasa de calentamiento. Eso hara que la concentracion de H, aumente,
al 1igual que el ritmo de enfriamiento, para llegar a una temperatura de 400 K pudiendo
generar otro brote de formacion estelar. Como vemos, este es un mecanismo de autor-
regulacion tipico. Esta tasa de formacion estelar sera aquella que mantenga a la nube en
estado de 1onizacion marginal, o sea, que las esferas de radio de Stromgren no se solapen.

Asi el numero de estrellas necesarias que cumplen esta condicion sera:
V,6N, = 47 R*dR (3.78)

El ritmo de gas convertido en estrellas sera:

dé M., it ON.M,
dt T

(3.79)

donde 7, es la vida media de las estrellas masivas y M, es la masa total en cualquier
tipo de estrellas que se crean por cada estrella masiva (siguiendo por ejemplo una ley de

Salpeter). Entonces:

dé6M, 3R*M,
i - R OR (3.80)
donde R; es el radio de Stromgren, R, o p~* (Lin & Murray 1992), por lo tanto:
, 3M,
Pa = 47 R3T, 3.81)
y
- i Pg =1
dep = ———— X P (3.82)
| pg |

Este tiempo hay que compararlo con el tiempo dinamico 74 o (p, + p.)"'/%2. A bajas

densidades se tiene que 74., > 74 y por lo tanto la formacion estelar es ineficaz. Conforme

la densidad aumenta, 74., decrece mas rapidamente que 74, hasta una densidad critica
? P ?

n., en la que 74, ~ 74 y el gas se convertira en estrellas eficientemente. Pero 74, no

puede ser mucho menor que la escala dinamica puesto que la densidad del gas disminuira,

aumentando 74.,. Habra una region en la protogalaxia donde la densidad puede alcanzar

el valor critico y alli se tendra una rapida formacion estelar.
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Por razones de sencillez hemos tomado una nube esférica. En el caso de un protodisco,
pueden ser aplicados los mismos argumentos. Sin embargo, la densidad superficial critica,
Y., tipica que resulta es similar a la densidad superficial (total) del disco galactico ac-
tual, por lo que en la Via Lactea la formacion estelar habria estado inhibida casi com-
pletamente. El problema tiene facil solucion: no hemos considerado las inestabilidades
gravitatorias, de lo que se concluye que éstas son las que rigen el ritmo de formacion
estelar en el disco incluso aunque la densidad media ¥, < Y¥.. Este acoplamiento entre
el ritmo de formacion estelar y las inestabilidades lleva de forma natural a la creacion
de un disco con una densidad superficial de estrellas exponencial (Lin & Pringle 1987).

Por ello esperariamos un disco grueso con un perfil semejante, y eso es lo que se observa

(Robin et al. 1995).

3.10.4 Cumulos de estrellas

3.10.4.1 Formacion

En el apartado anterior hemos visto que en discos la formacion de estrellas no vendra
gobernada por el mecanismo de regulacion, sino que las inestabilidades regiran el brote
de formacion estelar. La longitud de Jeans nos dara idea del tamano basico de estos

puntos de acrecimiento de masa y de posterior formacion estelar. La masa de Jeans es:

7

3 6
M; = g-ﬂ' (A*’) — ghc%m ~ 10° M, (3.83)
para una 7' ~ 10* K, C, ~ 10°cm/s, ¥ ~ 40 M /pc* a Rs ~ 8.5 kpc (Kuijken & Gilmore
1989) v h ~ 1 kpc. Vemos que esta masa de Jeans esta alrededor del valor de las nubes
moleculares masivas existentes en estos momentos en nuestra galaxia.

Recapitulando, la situacion consistiria en un halo de estrellas tendiendo hacia las ma-
sivas, que se habrian formado en la etapa de contraccion turbulenta de la protogalaxia
por alguna inestabilidad gravitacional (Sabano & Tosa 1983), y de cimulos globulares.
El gas sobrante seguiria enfriandose por radiacion y adquiriria una distribucion plana
de protodisco. En el momento que alcanzara una altura tipica de 1 kpc, las 1nestabili-
dades gravitatorias activarian la formacion estelar que residiria principalmente en nubes
moleculares masivas.

Obviamente ni todo el gas estara en nubes moleculares, ni todo el gas de la nube

molecular se convertira en estrellas. La formacion estelar en una nube ligada de masa

M. v radio R, cesa cuando la nube se “desintegra” por la cantidad de energia inyectada
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por las estrellas masivas. Por ejemplo, el ritmo actual de formacion tanto de cumulos
abiertos como de asociaciones es de (2 — 4) x 10™* anos (Elmegreen 1983), sin embargo
la masa caracteristica para los cimulos abiertos es de 10° M y para asociaciones de
10* M. Esta diferencia depende de la distribucion de estrellas y gas y de la distribucién
estelar de velocidades en el momento de la eyeccion del gas de la region de formacion. Se
nos plantea el problema de averiguar la eficiencia de formacion de cumulos de estrellas
de la poblacion II asociada a una masa de Jeans progenitora de 10° M en las etapas
de protodisco. (Los cumulos a los que ahora nos referimos no tienen por qué tener
propiedades semejantes a los que se observan porque se crearon en una época en la que
las condiciones eran muy diferentes a las que tiene ahora el disco galactico).

La condicion de cese de formacion estelar se alcanzara cuando la energia radiada por

las estrellas y retenida en la nube, E;,,.:, sea del mismo orden que la energia de ligadura

de la nube |U,| = %‘?—:

IUc| v Einput (384)

Sea € la energia total emitida por la actividad estelar por unidad de masa de estrellas

jovenes M, y u la fraccion de energia que se mantiene dentro de la nube, entonces:
Einput . ﬂeMs (385)

Valores tipicos son € = 10*° erg/M (para comparacién, una explosién supernova emite
10°* erg) y p = 0.1 (Larson 1974; Tenorio-Tagle et al. 1990). Por lo que se obtiene una

masa tipica para los clusters de estrellas de:

M 2 B
M, = (1= 2) 10t bty (M) () .
( ) % 10" Mo 10% Mg 10 pc (3.86)

Argumentos similares los dio Surdin (1995) para estudiar el origen de la componente
estelar del halo.
Calcularemos el nimero de cumulos de estrellas asumiendo que la energia gravita-

cional es dispersada por nubes de choque en un protodisco grueso turbulento:
NM;V?: = M;V2 (3.87)

donde V; ~ 100km/s, V es la velocidad de escape del disco (~ 400 km /s, Sabano &

Tosa 1983). Para estos valores

NM, M, (Vm

2
= — ) ~10 3.
M, Mo\ T ) 70 (3.88)
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luego el 10 % de la masa del disco estara en el disco grueso.

Estimar el tiempo de formacion del disco grueso es mas dificil porque depende de
muchos parametros desconocidos. Adoptaremos como una primera estimacion varias
veces el tiempo dinamico puesto que su origen esta en las inestabilidades gravitatorias,

o sea, del orden del Gy que es el que se le atribuye por las observaciones.

3.10.4.2 Destruccion de los cumulos de estrellas en el disco

Si no existiera ningun mecanismo de calentamiento del disco, los cumulos se disgregarian
por fuerzas de marea y esperariamos un gradiente de me-talicidad, que no se observa.
Los fenomenos que disuelven a los camulos de estrellas son evaporacion y colisiones con
otros clusters (nubes moleculares masivas, clusters de materia oscura, etc.).

Pasemos a estudiar el ritmo de disolucion de los clusters de estrellas y propondremos

el mecanismo que pueda borrar el gradiente de metalicidad.

EVAPORACION

Las estrellas pueden escapar del cumulo por adquirir la velocidad de escape a traves
de una unica colision, que se llama eyeccion, o a través de una serie de encuentros mas
débiles, llamado evaporacion.

El tiempo tipico de eyeccién es t.; = 1.1 x 10°In(0.4N)t,, (Henon 1969) donde %, es

el tiempo de relajacion medio cuya expresion es (Binney & Tremaine 1987):

6.5x10°/ m. \z/1M; re \z
oy = 3.89
" In0.4N (104M@) ( M. )(10pc) ( )

El tiempo tipico de evaporacion es menor, y el efecto es dominado por las estrellas

con orbitas muy elongadas, que experimentan un incremento de energia cuando se
aproximan al pericentro. Para clusters de estrellas Spitzer & Thuan (1972) encontraron
un tiempo de evaporacion t.,,, ~ 300t,; a partir de un cédigo numérico. Si ademas se
considera la evolucion autosimilar del cluster, este tiempo puede llegar a t.,,, >~ 100¢,4.
La evaporacion es mas rapida si el cluster esta sumergido en un campo de fuerzas de
marea, disminuyendo el tiempo caracteristico en un factor 5 (Spitzer & Chevalier 1973),

luego teyvap ~ 30 Gy que es mucho mayor que la vida de la galaxia.

COLISIONES CON OTROS CLUSTERS. ENCUENTROS A ALTA VELOCIDAD

Los cumulos de estrellas colisionaran sucesivamente con nubes moleculares, con los

clusters de materia oscura v con otros ciumulos de estrellas. En cada encuentro se les
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inyecta energia a las estrellas del cimulo a partir de la energia orbital de los dos clusters
que pasan a una velocidad relativa V.., aumentando la dispersion de velocidades de las
estrellas dentro del camulo, o.

Vamos a dar una expresion para el tiempo de disolucion de los cumulos de estrellas
por sucesivas colisiones con otros clusters, 7p. Para tiempos t > 7p todas las estrellas
del cimulo se habran desligado poblando de forma suave el disco; a partir de entonces
se trataran individualmente, y su dinamica vendra regida por el potencial del disco.

FEl efecto en la estructura interna de dos sistemas estelares que colisionan decrece
conforme la velocidad relativa aumenta. Para sistemas de masa tipica M y radio medio

R colisionando con una distancia minima b, la duracion efectiva del encuentro es:

maz(R, b)
tenc e 3.90
‘/rel ( )
Si Vg >> o'muf(zR’b), las estrellas no cambian apreciablemente su posicion dentro de la

galaxia durante el tiempo de encuentro, por lo que se habla de aproximacion de impulso.
Todas las colisiones a las que estan sometidos los cumulos de estrellas satisfacen esta
condicion. En la seccion (3.11.4) se hara alusion a otro tipo de aproximaciones.

Sea M,q (rpq) la masa (radio) del cumulo perturbado y M,, (r,,) del que perturba
(usaremos subindice pr para el sistema que perturba y pd para el perturbado). El incre-

mento en la velocidad de una particula respecto al centro de masa del cimulo sera:

AT, = —/m [6@(@,:&) zv; Zmﬁcp(f*ﬁ,t)] dt (3.91)
— 00 pd ﬁ

Encuentros lejanos.- Si r,4/b y r,-/b son pequenos podemos hacer un desarrollo en

serie de V® alrededor del origen, y con el potencial para el cluster del perturbador:

... GM,
O(7,1) = T 7 (3.92)

donde R(t) es la posicién del sistema perturbado. Se obtiene:

© [ 7 R(7- R)
Az‘;r:—GMT/ (_. 3—— )dt+0f-’2 3.93
’ | AG*M?: M4 -
— 2__ pr .
AFE = > Eﬁ M | Dby F= V2 re (3.94)

donde r2 es el radio al cuadrado medio del sistema perturbado.
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Encuentros cercanos.- Por simplicidad consideraremos primero colisiones de frente (b=
0). Sean (R,z) las coordenadas cilindricas tales que la trayectoria del sistema perturbador
sea (R=0,2=2,(t)=V,at) y (R=0, 2=0) en centro de masas del perturbado. Por simetria,

el incremento de velocidad Av sélo tendra componente radial, que vendra dada por:

dtIrR 2R [ d® dZ
A’UR—-—-/

p
dr r V.gJo dr r (3-95)

en donde r = \/ (Z, — z)? + R?, y obviamente la expresion para la variacion de la energia

€S.

AE = wfom Avr(R)?S(R) R dR (3.96)

dE
— = 2mnp Vi / AE bdb (3.97)

Y>(R) es la densidad superficial del sistema perturbado y n,, es el nimero densidad de
perturbadores.

Seria de esperar un perfil de densidad y un potencial asociados a los modelos de King
para los ciimulos de estrellas y cumulos globulares (e incluso para los clusters de materia
oscura), pero como nuestro estudio no necesita tanto detalle y solo estamos obteniendo
valores tipicos, supondremos que los clusters son esferas de densidad constante. En ese

caso obtenemos:

G2M2
AE =1 073 (3.98)
elrpd
con
247
n:3(4ln2 105) Ypd = Tpr

1 c

y o 6(2(1 ~In2) - 7 +1n (3(1 +w)) . w) Fod 5> T (3.99)

conw—\/l—(—f-’—

La aproximacién para encuentros lejanos, ec. (3.94), es valida cuando b > 5 max(r,,, rpd)

(Aguilar & White 1985). AFE es semejante en colisiones lejanas y en encuentros frontales

cuando b ~ (gin) 4 r,q, por lo tanto, tomaremos ec. (3.98) para r < rpq y ec. (3.94) para

r > r,q con un factor g, del orden de la unidad que corrija las colisiones con parametro
de impacto entre r,y < b < 5max(ryq,,-). Con estas consideraciones y con la ec. (3.97)

se obtiene:
dF 4 G*MZ: M ..

. P
P7E = V7g,(n + 5)”?7‘ o (3.100)
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La energia de ligadura esta relacionada con el radio medio r, por:
G*MY _ 1G*M,

Ein ~ (.2
e T 4 . .

(3.101)

Y el tiempo tipico de disociacion en Gy sera:

Ebind (1)(Jp,.)(Mpd)(rpd)—l(npr)—l(Mpr)—2
() = —— = 0.64| — i 3.102
P ( ) E gn Opro MprO pdo Npro MprO ( )

con los valores de referencia 0,0 = 50km/s, M,s = 2 x 10* Mg, rpa0 = 10pc, nyo =
10 kpc=2, M,,0 = 5 x 10> My y donde n,, depende de R.

Particularizando para disgregacion por clusters de materia oscura con M,, = 0.8 X
10 Mg, on = 150 km/s, n, = 10 kpc™>, entonces 11 ~ 0.75 Gv.

Para disgregacion por nubes moleculares, M,, = 2 x 10°Mg y n,, ~ 100 kpc=3, el

tiempo tipico seria 73 ~ 0.3 Gy.
Para el caso de interacciones mutuas entre clusters de estrellas necesitamos conocer

su dispersion de velocidades. A pesar de que el protodisco no esta en equilibrio isotermo,

2
-

nos dara un valor tipico o7 ~ 7GY(R)ho, asi o0, ~ 20km/s. En este caso, puesto que

los perturbadores son los propios clusters de estrellas, la densidad n,, sera una funcion

2
del tiempo n,(t), por lo que % ~ %, y T2 se obtendria de la ecuacion (3.102) con

nye = 1 kpc=>.
La masa media en los cumulos de estrellas sera funcion del tiempo:
[ m(1l @ 4y tQ ) 1 ] 6
< M(t) > ctun= [ : (T4(Ae 1) = Ae® +1)) g —| 10° My (3.103)
con
1 1 1
2 s o (3.104)
T4 1 73
O =77% +487;! (3.105)
~1
115 T, ol
= o0 (3.106)

donde 7 es el tiempo de disociacion por clusters de materia oscura, 75 es el tiempo de
disociacion por los cumulos de estrellas, 73 el tiempo de disociacion por nubes moleculares
y 3 el ritmo de formacion por inestabilidades gravitatorias. Es facil ver que 7, >> 71, 73.

Conforme las nubes se vayan despojando de las estrellas, éstas se veran dispersadas
por colisiones con nubes moleculares masivas y por los clusters de materia oscura por
la tendencia a equiparticion, de manera similar a lo que ocurria en el disco. Como
proponemos en el siguiente apartado, este calentamiento podria ser capaz de borrar el

gradiente de metalicidad.
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3.10.5 Gradiente de metalicidad

Una vez que los cumulos hayan sido disueltos, las estrellas formaran un disco suave, pero
seguiran siendo agitadas en el disco por los clusters de materia oscura y por las nubes
moleculares.

Diremos que dos poblaciones estelares estan suficientemente mezcladas cuando su
diferencia en la dispersion de velocidades en la direccion z es menor o igual a 7Tkm/s.
que es el valor limite observacional. Nuestro objetivo es estudiar cuan de eficaz es el
calentamiento en borrar el gradiente de metalicidad. Veamos cual de los dos domina.

Supongamos que para las nubes moleculares el valor N.M?v ha sido mas o menos
constante desde que se empezo a formar el disco grueso hasta ahora. Esto es equivalente
a suponer que el calentamiento por nubes moleculares fue aproximadamente el mismo que
el actual, aunque podria haber etectos turbulentos de interaccion entre el halo galactico
y el protodisco. Para un valor nominal de o, ~ 30 km/s para el disco grueso y minimo
de o, ~ 15 km/s, no habria mezcla por calentamiento de nubes masivas en el tiempo de
Hubble. De lo que se concluye que no seria suficiente para que ahora se observase un
disco sin gradiente de metalicidad.

Olvidemos por unos instantes el efecto dinamico del propio disco y consideremos el
scattering por los clusters de materia oscura. <ns1:XMLFault xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat"><ns1:faultstring xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat">java.lang.OutOfMemoryError: Java heap space</ns1:faultstring></ns1:XMLFault>