
Universidad Nacional de Córdoba
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Resumen

Durante los últimos años, observaciones de galaxias disco han revelado com-
ponentes gaseosas y estelares que rotan en sentido contrario a la rotación
del disco. El origen de la contrarrotación aún es incierta, aunque diversos
escenarios han sido propuestos para su formación. Las simulaciones numéri-
cas cosmológicas del modelo de ΛCDM, muestran que también es posible
encontrar este tipo de componentes contrarrotantes en galaxias simuladas.

El objetivo de este trabajo es, mediante la utilización de simulaciones
cosmológicas de N-cuerpos, realizar un análisis de la formación y evolución
de las galaxias con componentes contrarrotantes para ayudar a revelar las
razones de su formación.
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Caṕıtulo 1

Observaciones y Teoŕıa

1.1. Observaciones de componentes contrar-

rotantes

La evidencia observacional acumulada en los últimos 20 años ha mostra-
do que galaxias de diferentes tipos morfológicos presentan componentes con-
trarrotantes. Esto significa que en una galaxia, dos componentes estelares
o gaseosas diferentes, tales como el disco, la barra o el bulbo comparten el
mismo eje de rotación espacial, pero lo hacen en direcciones opuestas. Debe
tenerse en cuenta que observacionalmente en general se determina solo la
componente de las velocidades a lo largo de la ĺınea de la visual, por lo que
la contrarrotación puede ser sólo aparente, debiéndose tener cuidado en la
eventual interpretación de estas observaciones. En este caṕıtulo se presenta
una revisión de la evidencia observacional acumulada hasta el presente de
galaxias contrarrotantes teniendo en cuenta su tipo morfológico y tipo de
material contrarrotante. Además, debe destacarse que hasta el momento la
evidencia observacional es relativamente fragmentaria y escasa tratándose en
general de algunos pocas decenas de ejemplos. Sin embargo, dado que rep-
resentan un gran desaf́ıo tanto desde el punto de vista observacional como
teórico, estos objetos despiertan un alto interés en la actualidad. Diversos
escenarios han sido propuestos para la formación de estas componentes con-
trarrotantes. Entre ellos se encuentran eventos menores de fusión disipativos
(Balcells & Quinn 1990), la acreción de gas proveniente de una galaxia enana
y la subsecuente formación estelar (Franx & Illingworth 1988) o eventos may-
ores de fusión disipativos entre una galaxia eĺıptica y una tipo disco o entre
dos galaxias disco.

Los primeros descubrimientos de componentes contrarrotantes correspon-
den a galaxias eĺıpticas con un núcleo contrarrotante (Franx & Illingworth
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Figura 1.1: Imágen fotométrica de la galaxia IC 4889, que presenta una componente contrarrotante

de gas y en forma de disco Vega Beltran et al. (1997)

(1988); Bender et al. (1994); Rix & White (1992)). En este tipo de galaxias,
la contrarrotación puede ser de tres modos diferentes según sea el material
que contrarrote y respecto de quien lo haga:

Gas vs Estrellas Una fracción relativamente alta (50 %) de galaxias eĺıpti-
cas (Macchetto et al. (1996)) vistas de canto, presentan discos de gas ionizado
que rotan en sentido contrario de la componente estelar principal. Sus masas
t́ıpicas son relativamente bajas MHII = 103−105M� (Bregman et al. (1992))
y en general el plano que forman estos discos es ortogonal al eje menor de la
galaxia. Algunos ejemplos de estas galaxias eĺıpticas son: NGC 3528, NGC
5354, NGC 5898 y NGC 7097 entre otras.

Gas vs Gas En la galaxia eĺıptica (E4) NGC1052 las observaciones es-
pectroscópicas de la ĺınea del Hidrógeno Hα han revelado la presencia de
dos componentes centrales superpuestas de gas ionizado que rotan en sen-
tidos opuestos (Plana & Boulesteix (1996)). En la galaxia eĺıptica IC 4889
se detectaron dos componentes en forma de disco de gas ionizado que rotan
en sentidos opuestos. Ambos casos indicaŕıan eventos de acreción múltiples,
como el escenario más probable para su formación. La figura 1.1 muestra,
como ejemplo, una imagen de esta galaxia donde se puede observar que la
misma posee una apariencia similar a una galaxia eĺıptica E5 normal y, por
lo tanto, para detectar la componente contrarrotante es necesario un análisis
espectroscópico detallado.
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Estrellas vs Estrellas Se ha observado que en algunas galaxias eĺıpticas,
el núcleo presenta una discontinuidad entre su rotación y la de la región
externa. Este fenómeno se ha detectado en galaxias tales como: IC 1459,
NGC 1439, NGC 1700, entre otras.

Al igual que en galaxias eĺıpticas, la contrarrotación, también se ha de-
tectado en galaxias lenticulares y espirales. Los primeros descubrimientos
revelaron la presencia de movimientos retrógrados de gas y estrellas en dis-
cos de galaxias espirales tempranas (Rix et al. (1992); Merrifield & Kuijken
(1994); Bertola et al. (1996)). El origen de la contrarrotación estelar ha si-
do estudiado intensivamente, y generalmente, se le atribuye a la acreción de
pequeños satélites o a la acreción retrógrada de gas externo y la subsecuente
formación estelar (Merrifield & Kuijken (1994); Thakar & Ryden (1996)).
Sin embargo, otras alternativas son posibles, como por ejemplo, las inestabil-
idades dinámicas de origen interno inducidas por la presencia de una barra
(Evans & Collett (1994)).

La contrarrotación, en galaxias disco, al igual que en las eĺıpticas, puede
ser de tres modos diferentes según sea el material que contrarrote y respecto
de quien lo haga:

Gas vs Estrellas Se han encontrado un gran número de galaxias lenticu-
lares (S0) con discos de gas ionizados que rotan en sentido contrario al disco
estelar. Datos observacionales, muestran que de todas las galaxias S0 que
poseen gas, la mitad posee una componente gaseosa contrarrotante. Debido
a esto, se han estudiado diversos escenarios para su formación utilizando
simulaciones numéricas. En particular, la acreción continua de gas externo,
la acreción episódica de gas externo y las fusiones disipativas de galaxias
enanas (Thakar & Ryden (1996), Thakar et al. (1997)) han sido propues-
tas como mecanismos que producen una componente gaseosa contrarrotante.
En galaxias espirales, el fenómeno de contrarrotación a gran escala es poco
común. De hecho, solo el 10 % de las galaxias espirales estudiadas de una
muestra que posee un total de 38 galaxias espirales tempranas y 12 tard́ıas,
poseen un disco gaseoso o estelar contrarrotante (Kannappan & Fabricant
(2001); Pizzella et al. (2004).

Gas vs Gas Observaciones en galaxias disco, tales como la galaxia espi-
ral (Sab) NGC 4826 (Braun et al. (1992)) y la galaxia lenticular NGC 7332
(Fisher et al. (1994)), han detectado dos discos gaseosos superpuestos con
sentidos opuestos de rotación. Los principales escenarios para la formación
de esta clase de discos contrarrotantes es la acreción retrógrada de gas. Es
interesante destacar el ejemplo de la galaxia espiral (SBa) NGC 253 (Anan-
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Figura 1.2: Campo de velocidades a lo largo de la visual de la galaxia NGC 5719. El panel izquierdo

muestra a la componente estelar central, el panel central muestra la componente estelar contrarrotante

y el panel derecho muestra una componente de gas contrarrotante. Los contornos negros indican isofotas

derivadas de la ĺınea de emisión de Hβ. Esta imagen fue extráıda de Coccato et al. (2011).

tharamaiah & Goss (1996)) la cual posee una región central con tres com-
ponentes de gas ionizado: una con un sentido de rotación igual que el disco
estelar de la galaxia, otra con sentido contrario, y la última con una rotación
normal al disco.

Estrellas vs Estrellas Algunos ejemplos de componentes estelares con-
trarrotantes a gran escala en galaxias disco son: NGC 4550 (Rubin et al.
(1992); Rix et al. (1992); Emsellem et al. (2004)), NGC 7217 (Merrifield
& Kuijken (1994)), NGC 3593 (Bertola et al. (1996); Corsini et al. (1998);
Garćıa-Burillo et al. (2000)), NGC 4138 (Jore et al. (1996)), NGC 5719 (Ver-
gani et al. (2007)), NGC 5728 (Prada & Gutiérrez (1999)) y NGC 7331
(Prada et al. (1996)).

Dado el alto grado de interés en la existencia de componentes estelares
contrarrotantes, en este tipo de galaxias donde el soporte dinámico proviene
fundamentalmente por movimientos de rotación, se analizan los siguientes
casos de galaxias disco con componentes estelares contrarrotantes:

1. Discos vs discos: Un ejemplo observacional bien estudiado es la galaxia
espiral NGC 5719, que posee dos componentes estelares contrarrotantes
discoidales. La componente principal posee una velocidad de rotación
máxima de ∼ 150 km s−1 a 1.1 kpc del centro, mientras que la com-
ponente contrarrotante, que además de estrellas contiene gas ionizado,
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posee una velocidad de rotación máxima de ∼ 200 km s−1 a la misma
distancia del centro. La figura 1.2 muestra el campo de velocidades a lo
largo de la visual de la componente estelar principal (panel izquierdo),
de la componente estelar contrarrotante (panel central) y de una com-
ponente de gas ionizado contrarrotante (panel derecho). Este campo
de velocidades es realizado y explicado en el trabajo de Coccato et al.
(2011). Además de la velocidad de rotación, las caracteŕısticas de estas
dos componentes son bien diferentes. En primer lugar, la componente
corrotante posee un rango de edades de entre 2 y 13.5 Gyr (con una
media de 4 Gyr y una desviación estandar de 4 Gyr). La metalicidad
de esta componente es similar a la de la vecindad solar con una media
de [Z/H] = 0.08 y una desviación estandar de 0.20. La componente
contrarrotante es más joven, con un rango de edades de entre 0.7 y 2
Gyr ( edad media de 1.3 Gyr y una desviación estandar de 0.6 Gyr),
y la metalicidad vaŕıa entre [Z/H] ∼ -1 en la región externa, [Z/H] ∼
0 en la región intermedia, y [Z/H] ∼ 0.3 en la región externa (Coccato
et al. (2011)). El escenario propuesto por Vergani et al. (2007), es que
la componente estelar contrarrotante se ha originado del gas acretado
durante la fusión en curso con NGC 5713.

2. Bulbos vs discos: Una galaxia muy estudiada debido a su luminosidad
y a su similitud con la Vı́a Láctea, es la galaxia espiral (Sb) NGC 7331,
que posee una componente central que rota en sentido contrario al dis-
co. La figura 1.3 muestra la distribución de velocidades en la ĺınea de la
visual a tres diferentes distancias del centro. Prada et al. (1996) han en-
contrado que la componente contrarrotante aparece entre los radios 5”
y 15” desde el centro de la galaxia, y han propuesto un origen externo
de acreción retrógrada de gas y estrellas. Sin embargo, no descartan la
posibilidad de la formación inicial del bulbo con una rotación determi-
nada, y la subsecuente formación del disco con una rotación contraria
a la del bulbo. En el último de los casos, es necesario explicar el cambio
de orientación del momento angular durante la evolución de la galaxia.

3. Contrarrotación en galaxias barradas: Otro caso de particular interés
es el de la galaxia espiral barrada NGC 5728, que presenta una com-
ponente central contrarrotante (Prada & Gutiérrez (1999)) con una
velocidad relativamente baja respecto a la componente más externa
de rotación alta. La figura 1.4 muestra la distribución de velocidades
en la ĺınea de la visual a diferentes distancias del centro galáctico que
van desde -6.5” a 6.5”. Estas mediciones se realizaron para tres ángulos
diferentes respecto del largo de la rendija del espectrógrafo (p.a.). Cada
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Figura 1.3: Tres distribuciones de velocidades en la ĺınea de la visual (LOSVD) a lo largo del eje mayor

de NGC 7331 a diferentes distancias del centro. La ĺınea de puntos representa el lado noroeste (blueshift),

mientras que la ĺınea continua representa el lado sureste de la galaxia (redshift). Las barras de error son

mostradas. Esta imagen fue adaptada de Prada et al. (1996).

ángulo posee un valor de 30°, de tal forma que coincide con el eje mayor
de la barra, 23°y 86°. El origen de la formación de esta componente es
aún incierta. Sin embargo, diversos escenarios han sido propuestos por
Prada & Gutiérrez (1999) para explicar la cinématica encontrada. Las
inestabilidades dinámicas, la acreción retrógrada de satélites o gas son
los modelos posibles para explicar esta compontente.

En conclusión, la evidencia observacional revela la existencia de compo-
nentes estelares y/o gaseosas contrarrotantes a lo largo de toda la secuencia de
Hubble. Por lo tanto, cualquier modelo de formación de galaxias exitoso debe
ser capaz de explicar el origen y evolución de estas componentes conspicuas.
En particular, el objetivo de este trabajo es el análisis de simulaciones numéri-
cas cosmológicas de formación de galaxias con el fin de identificar, analizar
y estudiar el origen, formación y evolución de componentes contrarrotantes
en galaxias disco simuladas. Para ello se comenzará con una revisión de los
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Figura 1.4: Comparación de la distribución de velocidades en la ĺınea de la visual a diferentes distancias

del centro de la galaxia NGC 5728 (o LOSVD por sus siglas en inglés), y a lo largo del eje mayor de la

barra a un p.a. de 30°(panel izquierdo), a lo de un p.a. de 23°, y de un p.a. de 86°. Esta imagen fue extráıda

del trabajo de Prada & Gutiérrez (1999).

aspectos básicos del modelo actual de formación de galaxias.

1.2. Modelo de formación de galaxias

La formación y evolución de las galaxias es una de las áreas de inves-
tigación más activas y atractivas de la astrof́ısica moderna. El modelo cos-
mológico más aceptado en la actualidad es el de materia oscura fŕıa con
constante cosmológica (ΛCDM, por sus siglas en inglés) y que se enmar-
ca dentro de los modelos de la formación jerárquica de estructuras. En estos
modelos, las estructuras surgen a partir de pequeñisimas fluctuaciones cuánti-
cas presentes en el Universo primitivo que crecen y se amplifican debido al
mecanismo de inestabilidad gravitacional.

Una de las pruebas más importantes del modelo cosmológico la provee la
radiación de fondo de microondas (CMB), que corresponde a una radiación
de cuerpo negro a una temperatura de 2.725 K, correspondiéndose con una
longitud de onda caracteŕıstica de 1.9 mm, que llena todo el Universo. Esta
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radiación es una prueba de que el Universo, en un principio, era homogéneo
pero con pequeñas fluctuaciones del orden de 10−5 veces su densidad media.
En particular, las mediciones en las fluctuaciones en la temperatura de la
radiación del fondo de microondas del satélite WMAP (Spergel et al. 2007)
ha permitido determinar los parámetros cosmológicos fundamentales tales
como densidad de materia y enerǵıa, constante de Hubble, temperatura de
la radiación, etc. con una precisión notable. Uno de los resultados mas sor-
prendentes es el que se refiere a la densidad de materia-energia del Universo
estableciendo que el Universo es plano y que consiste en tres componentes
principales: En primer lugar, se encuentra la materia bariónica compuesta de
protones, neutrones y electrones que constituyen el Universo visible. Se cree
que la contribución de bariones es solo de ∼ 4 % del total de masa. En se-
gundo lugar, se encuentra la materia oscura, un tipo de materia hipotética de
composición desconocida, que no emite o refleja suficiente radiación electro-
magnética para ser observada directamente con los medios técnicos actuales,
pero cuya existencia puede inferirse a partir de los efectos gravitacionales que
causa en la materia visible, tales como las estrellas o las galaxias, aśı como en
las anisotroṕıas del fondo cósmico de microondas. Su contribución es, según
el modelo de ΛCDM, ∼ 20 % del total de masa en el Universo. Y finalmente,
se encuentra la enerǵıa oscura, que es una forma hipotética de enerǵıa que
estaŕıa presente en todo el espacio, produciendo una presión negativa que
tiende a incrementar la aceleración de la expansión del Universo, resultan-
do en una fuerza gravitacional repulsiva. El 76 % de masa en el Universo
está constituido por enerǵıa oscura.

El modelo ΛCDM posee seis parámetros libres. El primero de ellos es el
parámetro de Hubble (H0) que determina la tasa actual de expansión del
Universo, aśı como su densidad cŕıtica, ρ0. Las densidades de los bariones,
materia oscura y enerǵıa oscura se expresan en proporción a ρ0, por lo tanto,
las densidades de bariones, materia oscura y enerǵıa oscura se escriben como
Ωb = ρb/ρ0, Ωm = ρm/ρ0 y Ωλ = ρλ/ρ0 respectivamente. Puesto que el
modelo de ΛCDM supone un universo plano, Ωb + Ωm + Ωλ = 1, la densidad
de la enerǵıa oscura no es un parámetro libre. El cuarto parámetro se refiere a
la profundidad óptica de reionización que determina el desplazamiento al rojo
de la emisión por reionización. Los últimos dos parámetros dan información
sobre las fluctuaciones de la densidad determinada por la amplitud de las
fluctuaciones primordiales (σ8) y el ı́ndice espectral (ns), que mide como las
fluctuaciones cambian con la escala (ns = 1 corresponde a un espectro escalar-
invariante). A partir de mediciones experimentales, que incluyen estudios del
CMB (Dunkley et al. (2009)), de estructuras a gran escala (Tegmark et al.
(2004); Cole et al. (2005); Percival et al. (2007)), de relaciones entre magnitud
y redshift de supernovas tipo Ia (Kowalski et al. (2008)) y de cúmulos de
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galaxias (Mantz et al. (2009); Rozo et al. (2010)), los parámetros se restringen
a los siguientes valores: H0 = 70,4+1,3

−1,4 km/s/Mpc, Ωb = 0,0456 ± 0,0016,

Ωc = 0,227± 0,014, Ωλ = 0,728+0,015
−0,016, ns = 0,963± 0,012, σ8 = 0,809± 0,024.

Una vez especificadas las condiciones iniciales de homogeneidad, isotroṕıa
y forma plana, el Universo entra en una etapa dominada por radiación, donde
la nucleośıntesis primordial crea los elementos primigenios y se emite la ra-
diación de fondo de microondas. Subsecuentemente, la materia oscura fŕıa,
en ausencia de presión, domina el colapso gravitacional y las pequeñas per-
turbaciones comienzan a amplificarse. La teoŕıa lineal de perturbaciones es
bien conocida, y provee una descripción detallada de la evolución temprana
de estas perturbaciones. Según se vuelven más densas las regiones, la aproxi-
mación lineal comienza a fallar, y un tratamiento más complejo y no lineal es
necesario (ver modelo de colapso esférico; Gunn (1977)). Luego, las estruc-
turas terminan colapsando en lo que se denomina halos de materia oscura.
Una descripción bien detallada de su formación, distribución y estructura se
encuentra explicada en Baugh (2006).

La etapa final ocurre cuando los bariones, inicialmente distribuidos casi
uniformemente y junto con la materia oscura, se condensan en los centros
de los halos de materia oscura para formar galaxias, estrellas, quasars etc.
Los bariones están afectados por numerosos procesos astrof́ısicos complejos,
y por ende, el estudio de ellos es mucho más dificultoso que el de la materia
oscura. Entre estos procesos se encuentran la hidrodinámica y el enfriamiento
del gas, la formación estelar y la realimentación, entre otros. Una descripción
detallada de cada uno de ellos se haya en Baugh (2006), Benson (2010) y Mo
et al. (2010). Debido a que las ecuaciones que gobiernan cada uno de estos
procesos astrof́ısicos son altamente no lineales, las soluciones anaĺıticas son
de muy dif́ıcil implementación aún en los casos mas sencillos como aquellos
de alta simetŕıa (generalmente esférica). En el próximo caṕıtulo se introducen
los conceptos fundamentales de simulaciones numéricas cosmológicas que son
una alternativa para poder resolver las ecuaciones de formación y evolución
de las galaxias en los casos mas generales.
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Caṕıtulo 2

Simulaciones Numéricas

2.1. Introducción

Las simulaciones cosmológicas de N-cuerpos son una herramienta funda-
mental para el estudio de la formación y evolución de galaxias, debido a que la
complejidad de las ecuaciones involucradas, no permite encontrar soluciones
analiticas. Existen dos alternativas para representar la distribución espacial
de un fluido y seguir su evolución temporal mediante la utilización de sim-
ulaciones. El modo clásico es aquel que resuelve las ecuaciones de fluidos en
un cuadriculado espacial donde la información termodinámica se asigna a los
nodos del mismo. Este tipo de códigos es capaz de reproducir con relativa
fidelidad las ondas de choques y discontinuidades del medio. Se puede lograr
mejor resolución espacial en regiones de alta densidad mediante el uso de
cuadriculas mas refinadas. El segundo método es el Hidrodinamica Suaviza-
da de Particulas (SPH, por sus siglas en ingles, Gingold & Monaghan 1977)
donde cada part́ıcula posee además de la información dinamica clasica (masa,
posición y velocidad) información termodinámica tal como presión, densidad,
temperatura. En un punto arbitrario del espacio, cualquier propiedad del flu-
ido se obtiene promediando sobre las part́ıculas próximas usando una función
de peso.

En las simulaciones cosmológicas de N-cuerpos es relativamente sencilla
la inclusión de los diversos procesos astrof́ısicos que gobiernan la formación
y evolución de las galaxias. Numerosos códigos de integración numérica in-
cluyen además enfriamiento radiativo del gas, formación estelar, explosiones
de supernovas, realimentación, enriquecimiento qúımico, núcleos de galax-
ias activos, agujeros negros supermasivos en el centro de las galaxias, etc.
Es importante destacar que debido a la resolución numérica limitada tanto
espacial como temporalmente, los procesos f́ısicos tenidos en cuenta en las
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simulaciones, ocurren en realidad a una escala muy inferior, y por lo tanto, la
f́ısica utilizada se encuentra limitada por los niveles de resolución accesibles
de las computadoras disponibles en la actualidad.

A fin de identificar, analizar y estudiar el origen, formación y evolución
de componentes contrarrotantes en galaxias disco simuladas, en este trabajo,
se analizan simulaciones numéricas cosmológicas de formación de galaxias.
En particular, en este trabajo, se utilizan simulaciones numéricas cosmológi-
cas de halos galácticos desarrolladas y presentadas en Piontek & Steinmetz
(2009). Estos autores, simulan la formación y evolución de 7 halos galácticos
de diferentes masas que van desde ∼ 1011 M� para el más pequeño has-
ta ∼ 1012 M� para el mayor que corresponde aproximadamente a la masa
del halo de la Vı́a Láctea. Las condiciones iniciales corresponden al modelo
cosmológico de materia oscura fŕıa con constante cosmológica (ΛCDM) con
parámetros ajustados a las observaciones del satélite WMAP3 (Spergel et al.
(2007)) El valor de la constante de Hubble es H0 = 73 km s−1 Mpc−1, la
densidad de materia oscura es Ω0 = 0, 20, la de enerǵıa oscura es ΩΛ = 0, 76
y la de bariones es Ωbar = 0, 04. Los halos son extraidos de una simulacion
de materia oscura de menor resolución (ver Navarro & White (1994)) de un
cubo cosmológico de 64 h−1 Mpc3 de lado y resimuladas a una resolución
mayor incluyendo bariones. La evolución de cada halo es relativamente tran-
quila con pocos eventos de fusión violentos y se seleccionaron halos con un
parámetro adimensional de spin relativamente elevado para favorecer la for-
mación de discos rotantes. En todos los halos se utilizó una resolución de
20483 part́ıculas efectivas en la región cúbica de resimulación y las masas de
las part́ıculas son de 3,54× 105h−1 M� para el gas, y 1,7× 106 h−1 M� para
la materia oscura. Todas las simulaciones comenzaron a un corrimiento al
rojo z = 50 y se evolucionaron hasta el presente z = 0.

Las simulaciones fueron realizadas por Piontek & Steinmetz (2009) uti-
lizando el código GADGET2 (Springel (2005)) que incluye dos tipos de
part́ıculas: en primer lugar, se considera las part́ıculas de materia oscura
que interactúan entre si solamente por medio de la dinámica newtoniana.
En segundo lugar, se incluyen los bariones que inicialmente se encuentran en
forma gaseosa y luego se pueden convertir en estrellas. La hidrodinámica del
gas se evoluciona utilizando la técnica SPH (Gingold & Monaghan (1977),
Lucy (1977)). La versión del código incluye enfriamiento radiativo basado en
el trabajo realizado por Katz et al. (1996). El gas fŕıo puede transformarse en
estrellas mediante el modelo de formación estelar realizado por Katz (1992)
y Navarro & White (1994), y los principales criterios de conversión de una
part́ıcula de gas a una estelar se toman de Piontek & Steinmetz (2009) La
taza de formación estelar se determina a partir de la ley de Schmidt (Schmidt
(1959)), expresada de la siguiente forma:
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dρ?
dt

= c?
ρgas
t?

(2.1)

donde c? es un parámetro adimensional que regula la eficacia de la for-
mación estelar (se utiliza c?=0.1, basado en las observaciones realizadas por
Duerr et al. (1982) del medio interestelar de la Vı́a Láctea)), ρgas es la den-
sidad de gas y

t? = max(tdyn, tcool), tdyn = (4πGρ)−1/2, (2.2)

donde tdyn, tcool son los tiempo dinámicos y de enfriamiento del gas.
Se asume una función inicial de masa de Miller-Scalo de las part́ıculas

estelares que representan las poblaciones estelares de una galaxia (Miller &
Scalo (1979)) con un corte inferior en 0.1M� y un corte superior en 100 M�:

ξ(M) = M?A


M−1.25 0. 1 < M < 1M�
M−2 1 < M < 2M�

20.3M−2.3 2 < M < 10M�
10 20.3M−3.3 10 < M < 100M�

donde A = 0,284350751, y M? es la masa de la part́ıcula estelar.
Cada halo fue resimulado 3 veces utilizando una descripción diferente para

la implementación del proceso de realimentación debido a las explosiones de
supernovas. Estos modelos son denominados: “Standard”, “All In” y “Low
kinetic” originalmente por los autores, por lo que se mantendrá la nomen-
clatura para facilitar la referencia al trabajo original. Las caracteŕısticas de
cada uno de estos modelos se detallan en la sección siguiente.

Las propiedades caracteŕısticas de cada halo se presentan en la tabla
2.1, para el modelo de realimentación “Standard”. Las columnas de la tabla
dan para cada halo el radio virial, rvir, la masa encerrada dentro de ese
radio (Mvir), la velocidad circular equivalente que posee una part́ıcula en ese
radio (Vvir), el parámetro adimensional de spin (λ), la resolución efectiva y
el número total de part́ıculas dentro de rvir.

El radio virial de los halos (rvir), está definido de tal forma que la densidad
ρ(rvir) = ∆ρc, donde ρc = 3H2

0/(8πG) es la densidad cŕıtica del Universo y
∆ = 18π2 + 82x− 39x2, con x = Ω0(1 + z)3/(Ω0(1 + z)3 + ΩΛ)− 1.

2.2. Realimentación

En simulaciones cosmológicas, una part́ıcula estelar corresponde básica-
mente a una población estelar única, por lo tanto, la enerǵıa que devuelve una

13



halo Mvir rvir Vvir λ resolución Nvir

1012 kpc kms−1 efectiva [105]

halo 1 0.135 139 68.32 0.040 20483 1,00
halo 2 0.252 173 85.11 0.029 20483 2,42
halo 3 0.358 193 95.34 0.034 20483 3,13
halo 4 0.493 214 105.5 0.019 20483 4,20
halo 5 0.594 227 112.36 0.016 20483 5,00
halo 6 0.703 241 119.36 0.026 20483 6,10
halo 7 1.23 290 143.22 0.058 20483 10,00

Cuadro 2.1: Los parámetros caracteŕısticos de los halos con el modelos estandar de realimentación,
en órden decreciente. El halo 7 es el más masivo y posee una masa similar a la de la Vı́a Láctea. Nvir

es, aproximdamente, el número total de part́ıculas de gas, materia oscura y estrellas dentro de rvir. Estos
valores vaŕıan ligeramente para diferentes modelos de realimentación, de todos modos el oŕden de magnitud
es el mismo

explosión de supernova se suma sobre toda la población estelar y luego se dis-
tribuye sobre el gas de los alrededores. Subsecuentmente, el gas es calentado
y por consiguiente se inhibe la formación estelar en ese entorno.

Las supernovas tipo II son el resultado de la explosión de una estrella muy
masiva (entre 8 y 40 M�) cuando, al acabarse el hidrógeno y el helio, van
quemando otros elementos qúımicos más pesados hasta llegar al hierro. El
hierro no produce enerǵıa sino que la absorbe, haciendo que la estrella entre
en colapso y explote. La cantidad de enerǵıa total liberada luego de cada
explosión, depende de las propiedades de cada estrella. En estas simulaciones
se promedia la enerǵıa liberada en 1051 ergs, lo que equivale a una enerǵıa de
1,21 × 1049 ergs por masa solar formada. La curva de luz de una supernova
es muy complicada y no posee una forma funcional, por lo tanto se aproxima
a una función exponencial determinada por la siguiente expresión

∆E = ESN
t− t?
tSN

e
− t−t?

tSN
∆t

tSN
, (2.3)

donde tSN = 20Myr es el tiempo de enfriamiento de la supernova, t? es
el tiempo de formación de la part́ıcula estelar y ∆t es el lapso de tiempo
de la supernova. El enfriamiento radiativo del gas se apaga temporalmente
en las part́ıculas de gas que reciben la enerǵıa de la supernova (Gerritsen
(1997)), y por lo tanto, se previene la re-irradiación de la enerǵıa térmica
por las elevadas densidades del gas que rodea los sitios de formación estelar.
El tiempo de apagado del enfriamiento radiativo de 20 Myr, se basa en el
tiempo t́ıpico de enfriamiento de las ondas de choque de una supernova, con
la intención de suprimir la tendencia hacia una formación estelar temprana,
y de este modo, evitar la formación de galaxias esferoidales.
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2.3. Modelos de Realimentación

En esta sección se presentan los procesos de realimentación aplicados en
las simulaciones utilizadas con el fin de formar galaxias disco.

2.3.1. Modelo “Standard”

El modelo “Standard” incluye una producción de enerǵıa liberada por
supernovas como la explicada en la sección anterior, donde las part́ıculas de
gas afectadas por este proceso, en el momento de la supernova, no están
afectadas por enfriamiento radiativo. La figura 2.1, muestra las simulaciones,
de tal forma que el halo 1 (menos masivo) se encuentra en el panel superior
izquierdo, y en orden creciente de masa hasta el halo 7 (más masivo) ubicado
en la parte inferior derecha. En esta figura se resalta la luminosidad de las
estrellas, y por lo tanto, es posible apreciar la similitud de estas simulaciones
con galaxias disco observables.

Sin embargo, en este modelo no se consideran diversos procesos que resul-
tan importantes en la evolución de una galaxia. Por lo tanto, a continuación
se introducen nuevos procesos que combinados resultan en nuevos modelos
de realimentación aplicados a las simulaciones

2.3.2. Modelos “All In ” y “Low Kinetic”

Muchos de los procesos f́ısicos que juegan un rol importante en la forma-
ción y evolución de las galaxias son mucho más complejos que la formación
estelar y la enerǵıa producida por supernovas. Algunos de estos procesos se
describen a continuación con el fin de combinarlos y aplicarlos para dar lugar
a nuevos modelos de realimentación.

Fondo de radiación ultravioleta Un fondo externo de radiación ultravi-
oleta (UV) se incluye en una subrutina del GADGET2, debido a la radiación
de fondo a altos redshift que emite en UV, lo que implica un calentamiento
de gas y la subsecuente inhibición de la formación estelar.

Feedback cinético Con el fin de estimular la generación de vientos pro-
ducidos por explosiones de supernovas, se testea un modelo que divide la
enerǵıa liberada por procesos de supernovas en una componente térmica y
otra cinética. La proporción es gobernada por el parámetro fv = Ekin/ESN
y se utiliza la aproximación de Navarro & White (1993) que modifica la
velocidad de las part́ıculas del gas vecino (vj) de tal forma que
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Figura 2.1: Las simulaciones de galaxias del modelo estandar de realimentación, imitan con gran

presición las observaciones de galaxias disco en un gran rango de masas, desde 1,13 × 1011 hasta 1,23 ×

1012M�. La fila superior muestran el halo 1, 2, 3 y 4. Mientras que en la fila inferior muestra el halo 5, 6

y 7. Figura extráıda de Piontek & Steinmetz (2009)

∆vj =

√
2fvESN(t)

Σmj

(2.4)

donde ∆vj es la variación de la velocidad de la part́ıcula j, mj es la masa del
gas vecino j, y ESN(t) es la enerǵıa liberada por la supernova a un tiempo t.

Supernova tipo Ia (SNI) Las supernovas tipo Ia surgen de sistemas bi-
narios con una masa total de 3-16 M�, y son particularmente importantes
debido a la cantidad de enerǵıa que devuelven al medio y a su enriquecimiento
en metales, debido a que son una fuente principal de hierro. Se implemen-
tan a partir de Scannapieco et al. (2006), que asume un tiempo de vida del
progenitor entre 0.1 y 1 Gyr. El tiempo exacto para la inyección de enerǵıa
(y metales) es elegido al azar dentro de este rango, y la taza relativa de
supernovas tipo Ia respecto de las de tipo II se estima a partir de observa-
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ciones en 0.245 (Cappellaro et al. (1999)). Cada supernova tipo 1a se asume
que devuelve al medio una enerǵıa de 1051ergs, y el enfriamiento local no es
apagado para este evento, (Stinson et al. (2006)).

Devolución de masa de Supernovas Este proceso devuelve masa a las
part́ıculas de gas vecinas a partir de explosiones de supernova. La influencia
de este proceso no es de gran relevancia, pero de todas formas, resulta en la
formación de nuevas estrellas de diferentes masas, y por lo tanto, en diferentes
cantidades de enerǵıa devuelta por realimentación.

Resultados

Luego de estudiar cada efecto f́ısico por separado, Piontek & Steinmetz
(2009) realizan una combinación de estos efectos, denominado modelo “All
In”. Este modelo utiliza un feedback cinético del 10 %, que produce un fuerte
impacto en las regiones cercanas a la part́ıcula estelar y genera una supresión
en la formación estelar de gran eficiencia. El sistema resultante resulta ser
de baja masa estelar, con aproximadamente, el 40 % de la masa estelar del
modelo “standard” y solo el 60 % de su luminosidad. Además este modelo
inhibe la formación estelar para z < 1.5, por lo tanto, se dificulta la formación
de un disco fino y joven, favoreciendo la formación de galaxias esferoidales
con estrellas viejas.

Con el fin de reducir la fuerte supresión de la formación estelar, se reduce
la cantidad de enerǵıa cinética debido a la realimentación del 10 % al 3 %. Este
nuevo modelo es una variante del anterior que se denomina ‘Low Kinetic’.
Los resultados se muestran en la figura 2.2, en el que se encuentran los siete
halos del modelo de “Low Kinetic”, en el mismo orden que en la figura 2.1,
y el halo ubicado por debajo a la derecha es del modelo ‘All In’. Las galaxias
de este modelo, no poseen un disco prominente en relación al bulbo, con la
excepción del halo 2, y el halo 7. Esto se debe a que la formación estelar, es
inhibida a bajos redshift, y por lo tanto, se dificulta la formación de un disco
joven y soportado por rotación.

En este caṕıtulo, se presentaron las simulaciones utilizadas en este tra-
bajo, y se explicaron los procesos f́ısicos utilizados para generarlas. Además
se enfatizó en el proceso de realimentación, debido a su rol fundamental en
la formación de galaxias y en especial para las galaxias disco. En el caṕıtulo
siguiente se presenta un analisis detallado de la dinámica de las galaxias sim-
uladas con el fin de establecer la existencia y propiedades de componentes
estelares contrarrotantes.

17



Figura 2.2: Los halos del modelo ‘Low Kinetic ’ con 3 % de realimentación cinético en el mismo orden

que en la figura 2.1, con excepción del halo inferior derecho que corresponde al modelo “All In”. Figura

extráıda de Piontek & Steinmetz (2009)
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Caṕıtulo 3

Galaxias Simuladas

Las galaxias son sistemas dinámicos complejos formadas por varias com-
ponentes estelares, gaseosas e incluso oscuras, tales como discos, bulbos, bar-
ras, halos, etc. Estas componentes interactuan entre si de manera que el
producto final es un objeto de multiples componentes en un estado de reala-
tivo equilibrio dinámico. No existe a priori un método que permita identificar
fehacientemente a cual de cada una de las componentes pertenece una estrella
en una galaxia obervada o una part́ıcula en una galaxia simulada. Sin embar-
go, el análisis detallado de la dinámica individual de cada estrella o part́ıcula
permitiŕıa asignarla uńıvocamente a una componente. En este caṕıtulo se
presenta el desarrollo de un método para la identificaćıon de cada una de
estas componentes.

3.1. Componentes fotométricas de una galax-

ia disco

Las galaxias disco, a diferencia de las eĺıpticas, poseen una morfoloǵıa
compleja formada por un disco soportado por rotación, brazos espirales y
frecuentemente, una barra, además de un bulbo central. La estructura espi-
ral se observa en sistemas vistos de frente y se compone principalmente por
estrellas jóvenes, regiones HII, gas molecular y nubes de absorción. Por otro
lado, los sistemas vistos de canto, proporcionan un mejor panorama de la es-
tructura vertical del disco, que a menudo, revela dos componentes diferentes:
un disco fino y un disco grueso.

Un buen ajuste del perfil de brillo superficial de una galaxia disco es el
perfil de Sérsic (Sersic (1968)), que es determinado por la expresión
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Figura 3.1: Los perfiles de brillo superficial de tres galaxias disco además de su descoposición en un

disco exponencial (ĺıneas continuas) y un bulge con perfil de Vaucouleurs (ĺınea de puntos discontinua).

I(r) = I0e
−bn( r

re
)
1
n

= Iee
−bn[( r

re
)
1
n−1], (3.1)

donde I0 es el brillo superficial central, n es el llamado ı́ndice de Sérsic, que
define la concentración del perfil, re es el radio que encierra la mitad de la
luminosidad, Ie = I(re) y bn = 2n − 0,324. El perfil de brillo superficial
se expresa, frecuentemente, en términos de µ ∝ −2. 5 log(I) (que posee las
unidades de mag arcseg−2), por lo tanto, el perfil de Sersic toma la siguiente
forma

µ(R) = µe + 1,086bn

[(
r

re

)1/n

− 1

]
. (3.2)

La figura 3.1 muestra los brillos superficiales de tres galaxias disco, me-
didos a lo largo de su eje mayor proyectado sobre el plano del cielo. Las car-
acteŕısticas de estos perfiles, es que t́ıpicamente puede ser divididos en dos
rangos. Uno de ellos revela un rango en el que µ(R) puede ser, aproximada-
mente, ajustado a una ĺınea recta. Esto corresponde a un perfil exponencial
del brillo superficial (perfil de Sérsic con n=1) y está dado por la siguiente
expresión

I(R) = I0e
(−R/Rd), I0 =

L

2πR2
d

, (3.3)

donde R es el radio en coordenadas ciĺındricas, Rd es la longitud exponencial
de escala, I0 es el brillo superficial en el centro de la galaxia y L es la lumi-
nosidad total. El radio efectivo que encierra la mitad de la luminosidad total
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es Re ' 1,67Rd. Freeman (1970) asoció este brillo superficial exponencial a
la componente actual del disco. Sin embargo, la componente central de la
mayoŕıa de las galaxias disco presenta un exceso de brillo superficial respecto
a la simple extrapolación del perfil exponencial. Este exceso se atribuye al
bulbo central de la galaxia y el mejor ajuste para esta componente está dado
por el perfil de deVaucouleurs (o perfil de Sersic con n = 4)

I(r) = I0e
−bn( r

re
)
1
4
, (3.4)

donde r se refiere al radio en coordenadas esféricas debido a la forma esfer-
oidal de esta componente.

La descomposición de los perfiles de brillo superficial de galaxias disco no
es sencilla, debido a que el ajuste del perfil de Sersic no siempre es preciso.
Además el seeing tiende a borronear la distribución del brillo superficial, y la
presencia de part́ıculas de polvo pueden causar una significante extinción. La
presencia de una barra y de brazos espirales representan una clara desviación
de la simetrá axial impuesta en los perfiles. Por otro lado, los discos, suelen
estar ladeados (los centros de las diferentes isofotas se encuentran desviados
en alguna dirección particular) y usualmente existen deformaciones en el
plano del disco.

La descomposición fotométrica de una galaxia no necesariamente pro-
duce componentes estelares que se condicen con las que se obtienen a partir
de una decomposición dinámica. Esto se debe, fundamentalmente, a que la
fotometŕıa utiliza solo información espacial, mientras que la decomposición
dinámica utiliza tanto información espacial y cinemática. Debido a que este
trabajo se centra en el analisis de componentes contrarrotantes, se hace ev-
idente que la decomposición de una galaxia no puede hacerse utilizando las
técnicas fotométricas. En las secciones siguientes, se introducen los concep-
tos y métodos fundamentales para realizar una descomposición dinámica que
permita la identificación de estructuras dinámicas en equilibrio ya sea que
roten o crontrarroten respecto a la componente estelar principal.

3.2. Constantes de movimiento para un po-

tencial con simetŕıa axial

La órbita de una estrella o una part́ıcula en un modelo de potencial ax-
isimétrico está caracterizado por dos cantidades que permanecen constantes
a través del tiempo. Estas cantidades (integrales de movimiento) son: la en-
erǵıa total por unidad de masa

E = T + Φ = 1/2(v2
ϕ + v2

R + v2
z) + Φ, (3.5)
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y el momento angular espećıfico en la dirección z (que corresponde al eje de
simetŕıa)

jz = Rvϕ. (3.6)

donde R, ϕ y z son las coordenadas ciĺındricas. Las componentes de la veloci-
dad en R, ϕ y z son vR, vϕ y vz, respectivamente. Φ es el potencial gravita-
cional y T es la enerǵıa cinética. La enerǵıa y la componente z del momento
angular se conservan durante la evolución temporal a lo largo de la órbita
descripta por la part́ıcula, por lo tanto, en un diagrama jz en función de E,
cada órbita se representa por un solo punto (las estrellas en su movimiento
orbital no vaŕıan su lugar en el diagrama). La distribución de densidades de
este diagrama, denominado diagrama de Lindblad permite sacar conclusiones
estad́ısticas acerca de las propiedades dinámicas de part́ıculas en un sistema
axisimétrico. Todas las órbitas, correspondientes a part́ıculas ligadas grav-
itacionalmente al sistema están contenidas, sin excepción, en una región del
diagrama determinada por las desigualdades

E < 0, (3.7)

j2
z = 0 (3.8)

E = v2
R + v2

z +
j2
z

R2
− Φ (3.9)

Si se asume una galaxia en equilibrio estable se cumple el teorema del virial
2T + Φ = 0 lo que implica que la enerǵıa se expresa del siguiente modo

E = −1/2(v2
R + v2

z +
j2
z

R2
). (3.10)

Utilizando las desigualdades v2
R y v2

z = 0,

E 5 − j2
z

2R2
. (3.11)

asumiendo un potencial inversamente proporcional a -1/R y despejando jz
se determina la siguiente desigualdad:

−2C(−E)−1/2 ≤ jz ≤ 2C(−E)−1/2, (3.12)

donde C es una constante mayor que 0.
Tres casos particulares son de interés para este modelo. En primer lugar,

si el módulo de la velocidad v = vϕ, entonces, jz toma la siguiente forma

jz(E) = 2C(−E)−1/2. (3.13)
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Esto implica que la part́ıcula rota en una órbita circular con velocidad positi-
va y con un eje de rotación que apunta en la dirección z. Además, la part́ıcula
posee el jz máximo que puede tener una part́ıcula con una determinada en-
erǵıa, o también denominado jcir(E). En segundo lugar, si v = −vϕ, entonces

jz(E) = −2C(−E)−1/2, (3.14)

donde en este caso, la part́ıcula rota en una órbita circular con velocidad
negativa con el eje de rotación que apunta en la dirección z, al igual que en
el caso anterior. Además, es importante notar esta órbita jz = −jcir(E) es
el momento angular en la dirección z mı́nimo que puede tener una part́ıcula
con una determinada enerǵıa. Finalmente, el tercer caso a analizar es cuando
vϕ = 0. Si esto ocurre, entonces

jz(E) = 0, (3.15)

lo que implica que para una órbita puramente radial, y para cualquier valor
de enerǵıa el valor de jz siempre será nulo. La figura 3.2 muestra el momento
angular jz en función de la enerǵıa de una part́ıcula, para los tres casos
analizados.

3.3. Componentes dinámicas de una galaxia

disco en equilibrio estable

Diversos autores han desarrollado diferentes aproximaciones estad́ısticas
para contruir modelos ad-hoc de galaxias con distintas componentes dinámi-
cas en equilibrio. En esta sección se analizan en particular los modelos desar-
rollados por Kazantzidis et al. (2008) que incluyen 3 componentes diferentes:
un bulbo, un disco y un halo de materia oscura. En este trabajo, se utilizan
estos modelos para corroborar los métodos de decomposición dinámica basa-
dos en el diagrama de Lindblad. Se hace especial énfasis en la habilidad de
los mismos en recuperar las componentes dinámicas a partir de posiciones y
velocidades, sin tener en cuenta la pertenencia inicial de una part́ıcula a una
determinada componente.

Kazantzidis et al. (2008) generaron un modelo de galaxia similar a la
Vı́a Láctea, utilizando el método desarrollado originalmente por Widrow &
Dubinski (2005). El halo de materia oscura se modeliza por el perfil de den-
sidad Navarro, Frenk y White (NFW, ver Navarro et al. (1996)) dado por la
siguiente expresión anaĺıtica:

ρNFW (r) =
ρh

(r/rh)(1 + r/rh)2
, (3.16)
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Figura 3.2: Diagrama de Lindblad para un modelo de potencial axisimétrico e inversamente propor-

cional a R. La curva azul y roja representan, el valor de jz que posee una part́ıcula de una determinada

enerǵıa, con una órbita circular con velocidad positiva y negativa respectivamente. La ĺınea de color cyan

representa una part́ıcula a cualquier enerǵıa con una velocidad de rotación nula
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Figura 3.3: En azul se muestra la distribución espacial de las part́ıculas estelares del disco y en rojo

la distriución espacial del bulbo central.

donde ρh es la densidad interna caracteŕıstica y rh denota el radio de escala
del perfil. Se adopta ρh expresada en términos de la dispersión de velocidades
σh, ρh ≡ σ2

h/4πGr
2
h, donde G es la constante de gravitación.

El bulbo central se representa por el perfil de densidad de Hernquist
(1990) dado por la siguiente expresión:

ρH(r) =
ρb

(r/ab)(1 + r/ab)3
, (3.17)

donde ρb y ab son la densidad interna caracteŕıstica y la longitud de escala del
bulbo, respectivamente. En analoǵıa con el tratamiento del halo, la densidad
interna del bulbo se expresa en términos de la dispersión de velocidades
caracteŕıstica σb, ρb ≡ σ2

b/2πGa
2
b .

El disco estelar se asume axisimétrico (ρd = ρd(R, z)) con un perfil de
densidad superficial que se ajusta a una distribución exponencial en radio
ciĺındrico R, mientras que la estructura vertical se modela a partir de capas
isotermas autogravitantes (Spitzer (1942))

ρd(R, z) ∝ exp

(
− R

Rd

)
sech2

(
z

zd

)
, (3.18)

donde Rd y zd denotan la longitud radial de escala y la altura de escala ver-
tical, respectivamente. La distribución vertical del disco estelar es descripta
por la función sech2.

La distribución espacial de las part́ıculas estelares de cada componente
de la galaxia disco simulada se muestran en la figura 3.3. En esta figura,
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Figura 3.4: Diagrama de Lindblad de las part́ıculas estelares del disco (en azul) y del bulbo central

(en rojo). El bulbo central una rotación similar a 0 debido a que posee un número similar de part́ıculas

co y contrarrotantes. Las part́ıculas poseen jz positivos y elevados, por lo tanto el disco posee posee una

gran rotación neta.

la galaxia está rotada para que el momento angular total de la componente
estelar apunte en la dirección z.

La figura 3.4 muestra el diagrama de Lindblad de las part́ıculas estelares
de la simulación. Por un lado, se observa que las part́ıculas del disco, rep-
resentadas en azul, se distribuyen aproximadamente en forma similar a la
envolvente superior de la figura 3.2 correspondiente a órbitas circulares, es
decir, que poseen el máximo momento angular. Por otro lado, las part́ıculas
del bulbo central, representadas en rojo, se distribuyen en la región de en-
erǵıas de ligaduras mayores correspondiente a la región central del pozo del
potencial. Además, esta componente posee un número similar de part́ıculas
con jz positivo y negativo, donde la mayoŕıa de ellas se concentran en jz ∼ 0,
lo que implica que esta componente no está soportada por movimientos sis-
temáticos de rotación, sino preferentemente por dispersión de velocidades.

La figura 3.5 muestra, por un lado la distribución espacial de las part́ıculas
de materia oscura en el panel izquierdo, y por el otro, su ubicación en el
diagrama de Lindblad. Es importante notar que el halo de materia oscura, al
ser más extenso que el bulbo y el disco, posee part́ıculas más energéticas que
estas part́ıculas estelares. Además, el número de part́ıculas con jz positivos y
negativos es similar, donde la mayor cantidad se encuentra con jz ∼ 0, lo que
implica que no tiene soporte por rotación y si por dispersión de velocidades
al igual que el bulbo.
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Figura 3.5: La distribución espacial de las part́ıculas de materia oscura (panel izquierdo), donde se

observa una estructura extendidad de forma esferoidal. El diagrama de Lindblad de estas part́ıculas (panel

izquierdo), muestra una distribución simétrica respecto al eje jz , por lo tanto, la rotación neta del halo es

nula

3.4. Circularidad

Una medida adimensional del grado de soporte rotacional que posee una
part́ıcula puede obtenerse a través del parámetro de circularidad definido
como el cociente entre la componente z del momento angular divida por
el momento angular correspondiente de una orbita circular con la misma
enerǵıa:

ε(E) = jz/jcir(E). (3.19)

Este parámetro es una normalización del momento angular espećıfico jz,
y está relacionado con la excentricidad de la órbita de una part́ıcula con la
misma enerǵıa.

Para una part́ıcula en una órbita perfectamente circular corrotante se
tendrá ε = 1, mientras que para una órbita también perfectamente circular
pero contrarrotante se tendrá ε = −1. Evidentemente, una part́ıcula con una
velocidad de rotación nula (vϕ = 0) a lo largo del eje z tendrá ε = 0 por
definición.

La figura 3.6 muestran los histogramas de ε de las part́ıculas estelares
de la simulación de la galaxia disco presentada en la sección anterior y de-
scripta en el trabajo de Kazantzidis et al. (2008) En el panel izquierdo, se
observa (en negro) la distribución de circularidades de todas part́ıculas es-
telares pertenecientes a la galaxia disco, y en el panel derecho se observa la

27



Figura 3.6: Panel izquierdo: Histograma de circularidades de todas las part́ıculas estelares de la galaxia.

Panel derecho: Histograma de circularidades de las part́ıculas estelares del disco (azul), y del bulbo central

(rojo) de la galaxia.

distribución de circularidades del bulbo central representada en rojo, y la
distribución de circularidades del disco representada en azul. Para el caso del
bulbo, se observa un número similar de part́ıculas con circularidades positivas
y negativas con un pico en ε = 0, por lo tanto, se confirma que las part́ıcu-
las del bulbo no poseen soporte rotacional, sino que están soportadas por
dispersión de velocidades. Para el caso del disco, todas las part́ıculas poseen
circularidades positivas, y la mayor cantidad poseen ε ∼ 1, lo que implica
estas part́ıculas poseen órbitas casi-circulares y soportadas por rotación.

La figura 3.7 muestra una nueva versión del diagrama de Lindblad, donde
se reemplazó la componente z del momento angular espećıfico jz por el
parametro de circularidad ε=jz/jcirc. Las part́ıculas en rojo pertenecen al
bulbo central soportado por dispersión de velocidades con enerǵıas bajas y
órbitas en general radiales, y las part́ıculas en azul pertenecen al disco sopor-
tado por rotación con circularidades positivas y cercanas a 1. En este diagra-
ma, es importante notar que mientras menos energéticas son las part́ıculas
del disco, sus circularidades tienden a decrecer, lo que implica, que el soporte
rotacional es inferior para part́ıculas más ligadas al potencial de la galaxia.
Este gráfico muestra que la segregación entre ambas componentes permite
la identificación de dos componente independientes, cada una representa-
da como una zona de alta densidad de part́ıculas y permite en principio la
asignación de cada part́ıcula a una componente dinámica diferente. A modo
de comprobación se aplicó este método y se recobraron ambas componentes
dinámica con un muy buen nivel de precisión (del orden del 1 %). Paralela-
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Figura 3.7: Diagrama de Enerǵıa vs ε de las part́ıculas bulbo central (panel izquierdo) representadas

en rojo, y de las part́ıculas del disco (panel derecho) representadas en azul.

mente, se aplicó el método de decomposición dinámica presentado por Abadi
et al. (2003) que se basa en la función distribución de circularidades presenta-
da en la figura 3.6 y que produce resultados similares. Cabe destacar que estos
dos métodos fallan fundamentalmente en las zonas de circularidades ∼ 0,7
donde la superposición entre ambas componentes es evidente. Sin embargo,
cualquiera de los dos métodos es lo suficientemente fiable para recobrar las
componentes dinámicas con la precisión necesaria para el objetivo de este
trabajo. En el caṕıtulo siguiente aplicaremos ambos métodos a simulaciones
cosmológicas de formación de galaxias para analizar sus propiedades e iden-
tificar posibles componentes contrarrotantes.
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Caṕıtulo 4

Componentes estelares
contrarrotantes

En este caṕıtulo se aplica el modelo de decomposición dinámica que se
introdujo en el caṕıtulo 3 a las simulaciones numéricas cosmológicas que se
presentaron en el caṕıtulo 2. Del total de 7 halos simulados, con 3 modelos
de realimentación diferentes, se seleccionan 2 de ellos que son los que pre-
sentan importantes componentes estelares contrarrotantes. Se analizan las
propiedades generales de todas las galaxias simuladas y se focaliza en las
propiedades de las componentes contrarrotantes.

4.1. Distribución espacial de las componentes

dinámicas

En esta sección se analizan las componentes estelares de las galaxias pre-
sentadas en el caṕıtulo 2, con los tres modelos de realimentación utilizados
en la condición final de la simulación (corrimiento al rojo 0 ó tiempo t=13.7
Gyrs). En las figuras 4.1 y 4.2 se muestran las distribuciones espaciales de las
part́ıculas estelares de cada galaxia (part́ıculas negras), donde se ha adop-
tado un sistema de coordenadas de tal forma que el origen coincida con el
centro de masas de todas las part́ıculas estelares pertenecientes a la galaxia
central. Estas part́ıculas estelares fueron seleccionadas dentro de un radio de
30 kpc desde el centro. Además, se han rotado las galaxias de tal forma que
el momento angular total de sus part́ıculas estelares apunte en la dirección
z.

Cada galaxia se ha descompuesto dinámicamente en tres componentes por
un método desarrollado por Abadi et al. (2003). Estas componentes dinámi-
cas se definen de la siguiente forma: En primer lugar, una componente sopor-
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tada por rotación que presenta una distribución espacial en forma de disco
fino representado en azul. En segundo lugar, una componente soportada por
dispersión de velocidades que presenta una distribución espacial en forma es-
feroidal representada en rojo. Y en tercer lugar, una componente intermedia,
entre las dos primeras, que no posee el grado de soporte rotacional del disco
fino y tampoco la dispersión de velocidades del esferoide. Esta componente
presenta una distribución espacial similar a un disco grueso.

Esta descomposición realizada por Abadi et al. (2003) asume que el es-
feroide posee una rotación neta muy pequeña y por lo tanto, posee un mismo
número de part́ıculas estelares con órbitas corrotantes y contrarrotantes. La
identificación del disco se realiza de tal forma que sus part́ıculas posean como
mı́nimo un σ/Vrot ≈ 0,2, donde σ y Vrot son la dispersión de velocidades y
la velocidad de rotación respectivamente. Las part́ıculas que no pertenezcan
a ninguna de las dos componentes son las pertenecientes al disco grueso.
Las galaxias se encuentran distribuidas de tal forma que, las menos masivas
(pertenecientes al halo 1) se encuentran en la fila superior, en orden creciente
de masa hasta llegar a las más masivas (pertenecientes al halo 7) en la fila
inferior. En la primera columna se encuentra el modelo ‘standard’ de reali-
mentación, en la segunda el modelo ‘All In’, y en la tercera ‘Low Kinetic’.

4.2. Circularidades de las componentes este-

lares

Las figuras 4.3 y 4.4 muestran los histogramas de circularidades de cada
componente de las galaxias mostradas en la sección anterior, donde cada una
de ellas está ubicada en el mismo orden y cada componente está representada
con el mismo color que en las figuras 4.1 y 4.2 respectivamente. Las part́ıculas
del disco fino de cada galaxia, poseen circularidades ε ∼ 1, por lo tanto,
poseen órbitas casi circulares y soportada por rotación. El bulbo central, en
general, poseen un número similar de part́ıculas con circularidades positivas
y negativas, con un máximo en ε ∼ 0, lo que implica que las part́ıculas
del bulbo están soportadas por dispersión de velocidades sin poseer rotación
neta. El histograma de circularidades del disco grueso muestra un pico en
circularidades aproximadas a ∼ 0,7.
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Figura 4.1: Distribución espacial de las componentes estelares dinámicas de las galaxias centrales de

los halos 1, 2, 3 y 4 distribuidos en las filas 1, 2, 3 y 4 respectivamente. La descomposición dinámica se

basa en un método realizado por Abadi et al. (2003). Los halos estan distribuidos de tal forma que las

primeras filas poseen los halos menos masivos y las últimas los más masivos. La primera columna son las

galaxias con el modelo “standard” de realimentación, mientras que la segunda son las del modelo “All In”

y la tercera con el modelo “Low Kinetic”.
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Figura 4.2: Distribución espacial de las componentes estelares dinámicas de las galaxias centrales de

los halos 5, 6 y 7 distribuidos en las filas 1, 2 y 3 respectivamente. La descomposición dinámica se basa en

un métdo realizado por Abadi et al. (2003). La primera columna son las galaxias con el modelo “standard”

de realimentación, mientras que la segunda son las del modelo “All In” y la tercera con el modelo “Low

Kinetic”.
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Figura 4.3: Histograma de circularidades de las mismas galaxias de la figura 4.1, ubicadas en el mismo

orden y descompuestas dinámicamente por el método utilizado por Abadi et al. (2003). El total de estrellas

se representa en negro, el disco fino en azul, el bulbo en rojo y el disco grueso en verde.
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Figura 4.4: Histograma de circularidades de las mismas galaxias de la figura 4.2, ubicadas en el mismo

orden y descompuestas dinámicamente por el método utilizado por Abadi et al. (2003). El total de estrellas

se representa en negro, el disco fino en azul, el bulbo en rojo y el disco grueso en verde.
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Figura 4.5: Histograma de circularidades de las part́ıculas estelares ubicadas en la galaxia central

de los halos 4 (panel izquierdo) y 5 (panel derecho). Ambas distribuciones presentan pico negativos en

circularidades

Además, es evidente en estos histogramas que tanto el halo 4 como el
halo 5 en el modelo de “Standard” de realimentación poseen picos en circu-
laridades negativas. Estos picos se encuentran en ε ∼ −0,45 para el halo 4 y
ε ∼ −0,85 para el halo 5. Estos excesos de part́ıculas con circularidades neg-
ativas permite sospechar la presencia en estas galaxias de una componente
estelar contrarrotante. Para mostrar en más detalle estos dos halos, la figura
4.5 muestra el histograma de circularidades de todas las part́ıculas estelares
de las galaxias centrales de los halos 4 (panel izquierdo) y 5 (panel derecho).

4.3. Componentes contrarrotantes

En esta sección se realiza un análisis dinámico de las galaxias centrales
de los halos 4 y 5 utilizando la circularidad y la enerǵıa como parámetros.
Además se analiza la distribución espacial de las componentes rotantes de
ambas galaxias.

Halo 4

En la figura 4.6 se grafica la circularidad en función de la enerǵıa es-
pećıfica para la galaxia principal del halo 4. Es notable la presencia de dos
subestructuras bien definidas por la densidad numérica de part́ıculas, con una
dinámica notablemente diferente. En primer lugar, resalta una subestructura
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Figura 4.6: Diagrama de la circularidad (ε) en función de la Enerǵıa (E), de las part́ıculas estelares

de la galaxia principal del halo 4.

formada por part́ıculas con valores de circularidad positivos (ε > 0,5), y val-
ores de enerǵıas elevados, y en segundo lugar, una subestructura formada por
part́ıculas con valores de enerǵıa más bajos y en general, con circularidades
negativas, lo que implica una estructura más ligada al potencial de la galaxia,
con un sentido de rotación contrario a la primera subestructura.

Para proceder a la identificación de cada una de estas 2 subestructuras
se asignó a cada particula una densidad local en este gráfico teniendo en
cuenta el número de particulas adentro de un cuadriculado cartesiano de
200 unidades por cada eje y se estableció un valor mı́nimo de densidad para
asignar la pertenencia a cualquiera de las 2 subestructuras. La selección final
de ambas subestructuras se muestran en la figura 4.7, donde el color azul se
refiere a la subestructura formada por part́ıculas con circularidades positivas
o corrotantes y el color rojo se refiere la subestructura formada por part́ıculas
con circularidades negativas o contrarrotantes.

La distribución espacial de ambas subestructuras (figura 4.8) muestra a
la subestructura corrotante en forma de un disco extendido y de espesor fino,
con part́ıculas que rotan en órbitas aproximadamente circulares soportadas
en gran medida por rotación. Por otro lado, la componente contrarrotante,
posee una distribución espacial interna y coplanar al disco, en forma de barra.
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Figura 4.7: Diagrama de la circularidad (ε) en función de las enerǵıa, de las part́ıculas estelares

pertenecientes a las subestructuras seleccionadas de la galaxia principal del halo 4.

Para determinar con exactitud la forma de esta subestructura y su orientación
se utilizó el tensor de formas definido de la siguiente forma:

T =
1

N
ΣN
i=1

 xixi xiyi xizi
yixi yiyi yizi
zixi ziyi zizi


donde N es el número total de part́ıculas, e i se refiere a la i-ésima part́ıcula.
Se calcula los autovalores (λi) del tensor que representan la longitud de los
semiejes principales de inercia al cuadrado de la subestructura selecciona-
da. Normalizando el mayor semieje principal de inercia a 1, se obtienen los
siguientes valores

a =
√
λ1 = 1,00

b =
√
λ2 = 0,49

c =
√
λ3 = 0,31,

donde a, b y c son los valores de los semiejes principales de inercia: mayor,
intermedio y menor, respectivamente. Es usual cuantificar el grado de triaxi-
alidad de una subestructura a través del parámetro definido por la siguiente
expresión:
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Figura 4.8: Distribución espacial de las part́ıculas de la galaxia central del halo 4. Las part́ıculas

graficadas en azul corresponden a la subestructura corrotante, mientras que las rojas corresponden a

la contrarrotante. Las part́ıculas representadas en negro son part́ıculas estelares que no corresponden a

ninguna de las dos componentes.

τ =
1− b/a
1− c/a

. (4.1)

Si a >> b ∼ c, entonces τ ∼ 1, y la subestructura tendrá una forma
prolada. Por otro lado, si a ∼ b >> c, entonces τ ∼ 0, y la subestructura
tendrá una forma oblada. Para el caso de la barra contrarrotante el valor del
parámtero de triaxilidad es de τ ∼ 0,74, indicando que se trata de un sistema
marcadamente prolado. La orientación espacial de la misma se calculó a
través del autovector asociado al mayor autovalor (~Vλ1) que posee un valor
de

~Vλ1 = (V x
λ1

;V y
λ1

;V z
λ1

) = (−0,2796; 0,9697;−0,0297). (4.2)

Este vector señala la dirección en la que apunta el semieje mayor, mostrando
que la barra, en la condición final, está practicamente alineada con el eje y.
La figura 4.9 muestra con mayor detalle la distribución espacial de la barra,
donde se aprecia con mayor nitidez su orientación y sus dimensiones.

La distribución espacial del disco se muestra en detalle en la figura 4.10,
donde se la observa de frente en el plano x− y, y de canto en los plano y− z
y x− z. El centro del disco se encuentra prácticamente vaćıo debido a que la
selección final no posee part́ıculas con enerǵıas bajas, lo cual lo asemeja más
a una estructura anular.
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Figura 4.9: Distribución espacial de las part́ıculas estelares pertenecientes a la componente contrar-

rotante de la galaxia principal del halo 4. Esta distribución muestra una estructura en forma de barra,

orientada prácticamente sobre el eje y.
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Figura 4.10: Distribución espacial de las part́ıculas estelares pertenecientes a la componente corrotante

de la galaxia principal del halo 4. Esta distribución muestra un disco visto de frente en el plano x− y, y

visto de canto en los planos y − z y x− z
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Halo 5

El diagrama de la figura 4.11 muestra 4 subestructuras bien definidas por
la densidad numérica de part́ıculas. Estas subestructuras poseen las siguentes
caracteŕısticas: En primer lugar, se observa una subestructura formada por
part́ıculas con circularidades positivas y cercanas a 1, además de un gran
rango de enerǵıas. En segundo lugar, se observa una pequeña subestructura
formada por part́ıculas con circularidades negativas, cercanas a -1, y enerǵıas
relativamente bajas. Y en tercer lugar y cuarto lugar, se observan dos sube-
structuras formadas por un número similar de part́ıculas con circularidades
positivas y negativas, concentradas en las regiones donde ε ∼ 0, pero una
posee part́ıculas con enerǵıas bajas y la otra con enerǵıas elevadas. Ambas
subestructuras poseen una rotación neta prácticamente nula, lo que implica
que están soportadas por dispersión de velocidades.

Figura 4.11: Diagrama de la circularidad (ε) en función de la Enerǵıa (E), de las part́ıculas estelares

de la galaxia principal del halo 5.

Para realizar una selección de part́ıculas, al igual que en la galaxia del
halo 4, se descartan las regiones con poca densidad numérica de puntos,
seleccionando aquellas part́ıculas pertenecientes a las regiones más densas
del diagrama. Además, se descartan las subestructuras soportadas por dis-
persión de velocidades, para dar más importancia a las dos subestructuras
soportadas por rotación. La selección final de part́ıculas se muestra en la
figura 4.12, donde se observa la componente corrotante en azul y la con-
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Figura 4.12: Diagrama de la circularidad (ε) en función de las enerǵıa, de las part́ıculas estelares

pertenecientes a las subestructuras seleccionadas de la galaxia principal del halo 5.

trarrotante en rojo. La distribución espacial de las part́ıculas seleccionadas
(figura 4.13), muestra, al igual que en la galaxia del halo 4, una subestruc-
tura corrotante con forma de disco extendido formada por part́ıculas con
órbitas prácticamente circulares y soportadas por rotación, y una compo-
nente contrarrotante en forma de disco interno coplanar al disco corrotante.
Esta última componente está formada por part́ıculas con órbitas práctica-
mente circulares soportadas por rotación pero con velocidades de rotación
negativas.

De la misma forma que en el halo 4, se calculan los semiejes principales
de inercia y la orientación de los mismos. Utilizando el tensor de formas
(ecuación 4.3) se cálculan los ejes principales de inercia que poseen un valor
de:

a =
√
λ1 = 1,00

b =
√
λ2 = 0,97

c =
√
λ3 = 0,31,

para la componente contrarrotante del halo 5. El parámetro de triaxilidad
(ecuación 4.1) posee un valor de τ = 0,04, por lo tanto, es una estructura
discoidal marcadamente oblada.

El autovalor asociado al semieje menor, (Vλ3) apunta en la dirección nor-
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Figura 4.13: Distribución espacial de las part́ıculas de la galaxia central del halo 5. Las part́ıculas

graficadas en azul corresponden a la subestructura corrotante, mientras que las rojas corresponden a

la contrarrotante. Las part́ıculas representadas en negro son part́ıculas estelares que no corresponden a

ninguna de las dos componentes.

mal al plano del disco, con un valor

~Vλ3 = (V x
λ3

;V y
λ3

;V z
λ3

) = (−0,0296;−0,0153; 0,9994), (4.3)

indicando que apunta aproximadamente en la misma dirección que el eje z.
En la figura 4.14 se muestra la distribución espacial del disco contrarrotante,
donde se lo observa visto de frente en el plano x − y con una extensión
aproximada de 5 kpc de radio. Analogamente, en la figura 4.15 se observa la
distribución espacial del disco corrotante, donde se lo observa visto de frente
en el plano x− y.

En resumen, se han identificado en dos galaxias simuladas tipo disco la
presencia de componentes contrarrotante en cada una de ellas. Ambas galax-
ias presentan propiedades similares tales como un disco corrotante soportado
por rotación con una componente central contrarrotante. Una de ellas con
forma de barra y la otra con forma de disco. A continuación se analiza las
edades de las part́ıculas estelares seleccionadas en estas subestructuras.
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Figura 4.14: Distribución espacial de las part́ıculas estelares pertenecientes a la componente contrar-

rotante de la galaxia principal del halo 5. Esta distribución muestra un disco interno visto de frente en el

plano x− y, y visto de canto en los planos y − z y x− z.
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Figura 4.15: Distribución espacial de las part́ıculas estelares pertenecientes a la componente corrotante

de la galaxia principal del halo 5. Esta distribución muestra un disco visto de frente en el plano x− y, y

visto de canto en los planos y − z y x− z
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4.4. Tiempos de formación

Una vez conocidas las distribuciones espaciales de las componentes con-
trarrotantes, a un redshift z=0, se procede a analizar los tiempos de formación
de las part́ıculas estelares de estas subestructuras.

Halo 4

La figura 4.16 muestra la función distribución de los tiempos de formación
de las part́ıculas estelares para esta galaxia simulada en el panel superior
izquierdo y para cada una de las 2 subestructuras identificadas en el panel
superior izquierdo.

Se identifican dos etapas marcadamente diferentes. En primer lugar, para
tiempos t < 5Gyr, se observa un peŕıodo en el que la tasa de formación
estelar es alta con pronunciados brotes de formación estelar. Estos brotes de
formación estelar están en general asociados a la gran cantidad de eventos de
fusión que predice el modelo ΛCDM . En esta etapa (t < 5Gyr), es posible
identificar 4 picos bien marcados de formación estelar, donde los intervalos
de tiempo de cada uno son: i) 0 − 2,1 Gyr; ii) 2,1 − 2,8 Gyr; iii) 2,8 − 4,2
Gyr y iv) 4,2 − 5,2 Gyr. En segundo lugar, una vez pasado este peŕıodo de
evolución violenta, la galaxia ingresa, a partir de t ∼ 5Gyr , en una etapa
más tranquila, sin eventos de fusión violentos donde la formación estelar se
mantiene relativamente constante.

El panel superior derecho de la figura 4.16 muestra, ademas de la dis-
tribución de edades de todas las estrellas de la galaxia (curva negra), las
distribución de cada una de las subestructuras identificadas: barra contrar-
rotante (curva roja) y disco corrotante (curva azul). Las part́ıculas estelares
que van a formar la barra contrarrotante en el tiempo final se forman durante
el peŕıodo violento de formación estelar siendo una componente más vieja que
el disco corrotante. En los paneles inferiores de esta figura se observa la fun-
ción acumulativa de los tiempos de formacion de la barra (panel izquierdo) y
del disco (panel derecho). Una estima de la edades tipicas de estas dos com-
ponentes puede obtenerse calculando el tiempo correspondiente al instante
en que se han formado la mitad de las estrellas de cada subestructura. En
el caso de la barra ese tiempo corresponde a t=3.8 Gyrs mientras que en el
disco corresponde a t=10.1 Gyrs mostrando la notable diferencia en edad de
estas 2 componentes.

Alternativamente, un gráfico de circularidad en función de edad permite
diferenciar distintas componentes temporales dentro de la barra. La figura
4.17 muestra que los 2 picos más viejos entre 0 − 2,1 Gyrs y 2,1 − 2,8 Gyrs
corresponden a circularidades mas cercanas a cero, mientras que los 2 picos
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Figura 4.16: Paneles superiores: Histogramas de los tiempos de formación de todas las part́ıculas

estelares (en negro), de las pertenecientes a la componente contrarrotante (en rojo) y de las pertenecientes

a la comoponente corrotante (en azul) de la galaxia central del halo. Paneles inferior izquierdo: Número de

part́ıculas gaseosas (en color negro), estelares (color rojo) y la suma de ambas (color magenta) en función

del tiempo que, a un tiempo t = 13,7Gyr, pertenecen a la barra estelar contrarrotante. Panel inferior

derecho: Número de part́ıculas gaseosas (color celeste), estelares (color azul) y la suma de ambas (color

verde) en función del tiempo, que a un tiempo t = 13,7Gyr, pertenecen al disco estelar corrotante.
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Figura 4.17: Diagrama del tiempo de formación de las part́ıculas estelares de la galaxia central (t)

versus la circularidad de ellas a z=0. En el panel izquierdo se muestran todas las part́ıculas estelares,

mientras que en el derecho, además, se muestran las componentes co y contrarrotantes (en rojo y en azul

respectivamente) seleccionadas en la sección anterior.

mas nuevos entre 2,8−4,2 Gyrs y 4,2−5,2 Gyrs corresponden a circularidades
más negativas. Esto indicaŕıa una posible correlación entre la dinámica y la
edad dentro de la barra.

Para analizar esta posibilidad, en la figura 4.18 se muestra la distribución
espacial de todas las particulas estelares en los 4 intervalos correspondientes
a los 4 picos: 0− 2,1 Gyrs, 2,1− 2,8 Gyrs, 2,8− 4,2 Gyrs y de 4,2− 5,2 Gyrs.
Es notable que los 2 primeros picos forman una componente practicamente
esferoidal mientras que la barra en si misma esta asociada a los 2 picos mas
tardios.

Halo 5

La función distribución de tiempos de formación en la galaxia central del
halo 5 es análoga a la del halo 4 mostrando dos peŕıodos de formación estelar
bien diferenciados (figura 4.19 paneles superiores). En primer lugar se observa
un peŕıodo entre 0 − 5,5 Gyr con una formación estelar intensa, marcado
por dos picos bien pronunciados entre 0 − 3,7 Gyr y entre 3,7 − 5,2 Gyr,
respectivamente. Las part́ıculas estelares del disco contrarrotante se forma en
este último intervalo de tiempo. En tiempos posteriores, entre 6 − 13,7Gyr,
la galaxia entra en una etapa más tranquila de evolución, donde se forman
las part́ıculas estelares del disco corrotante.

En los paneles inferiores, se muestra la evolución temporal del número de

49



Figura 4.18: Distribución espacial de cada uno de los picos de formación estelar intensa. Los paneles

superiores muestran la distribución espacial de las part́ıculas estelares que se forman en los dos picos más

nuevos, donde se forma la estrucutra contrarrotante. Por el contrario, los paneles inferiores muestran la

distribución espacial de las part́ıculasc estelares formadas en los dos picos más viejos de formación estelar

intensa. Estas part́ıculas forman la componente esferoidal más vieja de la galaxia soportada por dispersión

de velocidades.
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part́ıculas estelares y gaseosas de las componentes corrotante y contrarrotante
de la galaxia central del halo 5. En primer lugar, en el panel inferior izquierdo,
se observa el número de en función del tiempo de las part́ıculas pertencientes
al disco contrarrotante, donde las part́ıculas estelares están representadas
por el color rojo, las part́ıculas de gas por el color negro, y el total (gas +
estrellas) se encuentran en color magenta. Las part́ıculas estelares se forman
a partir de t & 1,5 Gyr, supera al número de part́ıculas de gas en t ∼ 4,8
Gyr. Las part́ıculas de gas se agotan en t ∼ 5,4 Gyr. En segundo lugar, en
el panel derecho, se observa el número de part́ıculas en función del tiempo
pertenecientes, a z=0, al disco estelar corrotante. El número de part́ıculas de
gas está representado en color celeste, mientras que el número de part́ıculas
estelares está representado en azul. El total de las part́ıculas (gas + estrellas)
se encuentra en verde. En esta componente las part́ıculas estelares se forman
a partir de tiempo superiores a t & 6 Gyr, donde el número total de part́ıculas
estelares superan a las de gas en un tiempo t ∼ 9.3 Gyr.

El gráfico de circularidad vesus tiempos de formación de las particulas
del halo 5 se muestran en la figura 4.20 (panel izquierdo). En el panel de
la derecha se resaltan las dos subcomponentes identificadas: disco contrar-
rotante (rojo) y disco corrotante (azul) mostrando una población estelar

Por lo tanto, la evolución temporal de las part́ıculas estelares de la galaxia
central del halo 5 se resume de la siguiente forma:

i) Entre 0 < t < 3.7 Gyr se forman las part́ıculas estelares más viejas
pertenecientes, al bulbo central soportado por dispersón de velocidades

ii) Entre 3.7 . t . 5.4 Gyr por un lado se forman, part́ıculas estelares
pertenecientes al bulbo central, y además, se forman las part́ıculas estelares
del disco contrarrotante.

iii) Entre 6 . t . 13.7 gyr se forman las part́ıculas estelares pertenecientes
a un disco joven, corrotante y soportado por rotación.

Es importante mencionar que las componentes corrotantes y contrar-
rotantes de ambos halos, se forman en peŕıodos similares de tiempo. En
ambos casos, las subestructuras contrarrotantes son internas y más viejas
que las subestructuras corrotantes que forman los discos jóvenes corrotantes
de ambas galaxias. A continuación se analiza la evolución temporal de cada
una de las subcomponentes corrotantes y contrarrotantes identificadas en las
galaxias simuladas.

4.5. Evolución temporal

En esta sección se analiza la evolución dinámica en función del tiempo
de las part́ıculas pertenecientes a las subestructuras co y contrarrotantes
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Figura 4.19: Paneles superiores: Histogramas de los tiempos de formación de todas las part́ıculas

estelares (en negro), de las part́ıculas estelares de la componente contrarrotante (en rojo) y de las part́ıculas

estelares de la comopenente corrotante (en azul) de la galaxia central del halo 5. Paneles inferiores: Número

de part́ıculas en función del tiempo de la componente corrotante en el panel derecho y de la componente

contrarrotante en el panel izquierdo. Para el caso de la componente contrarrotante se observa en rojo el

número de part́ıculas estelares, en negro el número de part́ıculas gaseosas y en magenta la suma de ambas,

todas en función del tiempo. Por otro lado, para el caso de la componente corrotante, se observa en azul

el número de part́ıculas estelares, en celeste el número de part́ıculas de gas y en verde la suma de ambas.
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Figura 4.20: Diagrama del tiempo de formación de las part́ıculas estelares (t) de la galaxia central del

halo 5 versus la circularidad de ellas en el presente. En el panel izquierdo se muestran todas las part́ıculas

estelares, mientras que en el derecho, además, se muestran las componentes co y contrarrotantes (en rojo

y en azul respectivamente) seleccionadas en la sección anterior.

seleccionadas con anterioridad mediante la ubicación en el gráfico de enerǵıa
en función de circularidad. Para entender el origen de estas componentes se
analiza el momento angular espećıfico de cada componente y como evoluciona
temporalmente. El momento angular espećıfico se calcula como

~Jtot(t) =

∑Ng

ig=1
~Jg +

∑Ns

is=1
~Js∑Ng

ig=1mg +
∑Ns

is=1ms

, (4.4)

donde ~Jg y ~Js son los momentos angulares de cada part́ıcula de gas y estelar
respectivamente, mg y ms son las masas de las part́ıculas de gas y estelares
respectivamente, ig e is son la i-ésima part́ıcula de gas y estelares, y Ng y
Ns son la cantidad de part́ıculas de gas y estelares en el momento t. Por lo
tanto, a continuación se analizará este momento angular espećıfico para cada
subestructura seleccionada de cada halo.

Halo 4

La figura 4.21 muestra las componentes Ji (con i=x,y,z) y el módulo (J)
de los momentos angulares espećıficos de todas las part́ıculas (gaseosas y
estelares) de las componentes corrotantes y contrarrotantes (en verde y ma-
genta respectivamente). En primer lugar, para el caso del disco corrotante, se
observa que el momento angular en la dirección z predomina prácticamente
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Figura 4.21: En verde, se muestra las componentes y el módulo del promedio del momento angular

espećıfico de todas las part́ıculas de gas y estelares en función del tiempo, que en el presente, forman

parte de las part́ıculas estelares del disco corrotante de la galaxia del halo 4. En magenta, se muestran las

componentes y el módulo del promedio del momento angular espećıfico de todas las part́ıculas de gas y

estelares en función del tiempo, que en el presente, forman parte de la barra contrarrotante de la galaxia.

del halo 4

en todo momento, además de que no vaŕıa en gran proporción a partir de
t ∼ 5Gyr. Este tiempo coincide con el tiempo en el cual la la formación este-
lar cesa. Por lo tanto, la galaxia entra en una etapa de evolución tranquila de
acreción de gas y sin eventos de fusión violentos, y manteniendo su rotación
a lo largo del tiempo con el mismo eje de rotación. En segundo lugar el mo-
mento angular espećıfico de la barra contrarrotante, al igual que el del disco,
es bastante irregular para t < 4Gyr, y luego entra en una etapa de relajación.
Es interesante notar que la componente z del momento angular se hace neg-
ativa para la barra, a partir de t & 5Gyr, coincidiendo, aproximadamente,
con el tiempo de formación de sus part́ıculas estelares. Es importante notar
que el módulo del momento angular del disco corrotante, es prácticamente
en todo momento, mayor que el módulo del momento angular de la barra
contrarrotante. A tiempos tard́ıos esa diferencia es de un orden de magni-
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Figura 4.22: Las componentes y el módulo del promedio del momento angular espećıfico en función

del tiempo de las part́ıculas que, en el presente, forman parte de la barra contrarrotante de la galaxia del

halo 4. El color negro representa las part́ıculas de gas, el color rojo las estelares y el magenta el total de

todas las part́ıculas.

tud. El momento angular espećıfico de la barra contrarrotante en función del
tiempo puede descomponerse (figura 4.22) en el momento angular espećıfico
del gas (en negro) y el momento angular espećıfico de las part́ıculas estelares
(en rojo). Se puede observar como el momento angular del gas domina en
tiempos temprano, antes de t . 3Gyr y el de las estrellas en tiempos tard́ıos,
a partir de t & 5 Gyr. El intervalo entre 3 Gyr y 5 Gyr la formación estelar
de las part́ıculas de la barra es intensa. Es interesante notar que el momento
angular en la dirección z de las part́ıculas de gas en ese intervalo es positivo,
mientras que el de las estrellas es negativo. Por lo tanto, resulta extraño el
hecho de que a medida que se forman las estrellas pasan de tener una rotación
positiva en estado gaseoso a una negativa cuando ya son part́ıculas estelares.

La figura 4.23 muestra el momento angular espećıfico del disco en función
del tiempo descompuesto en el momento angular espećıfico de las part́ıculas
del gas (color celeste), y de las part́ıculas estelares (color azul) en función del
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Figura 4.23: Las componentes y el módulo del promedio del momento angular espećıfico en función

del tiempo que, en el presente, forman parte del disco corrotante de la galaxia del halo 4. El color celeste,

representa las part́ıculas de gas, el azul, las estelares y el verde el total de las part́ıculas (part́ıculas gaseosas

más estelares).

tiempo. Se puede observar nuevamente que a tiempo tempranos, las part́ıcu-
las del gas son las responsables del valor del momento angular a tiempos
tempranos y luego a partir de t & 7 Gyr, comienza a decaer hasta que el
momento angular de las part́ıculas etelares comienza a dominar. La compo-
nente dominante en casi todo momento es la componente z, donde el gas ya
tráıa un momento angular positivo antes de que las se forme la componente
estelar corrotante a z=0.

Un escenario posible para la formación de la barra contrarrotante es la
interacción con un satelite masivo en órbita retrógrada. Cabe destacar que
este tipo de eventos son bastantes comunes dentro del modelo jerárquico
ΛCDM. Con este tipo de interacciones seŕıan esperables cambios abruptos
en la evolución temporal del momento angular de la barra tal como se ve en
tiempos ∼ 5 Gyrs. Cabe también destacar que si bien las estrellas de la barra
contrarrotante tiene una mediana de tiempos de formación realativamente
temprana t = 3,8 Gyrs, la distribución espacial de las mismas no muestra
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Figura 4.24: En verde, se muestra las componentes y el módulo del promedio del momento angular

espećıfico de todas las part́ıculas de gas y estelares en función del tiempo, que en el presente, forman

parte de las part́ıculas estelares del disco corrotante de la galaxia del halo 5. En magenta, se muestran

las componentes y el módulo del momento angular espećıfico de todas las part́ıculas de gas y estelares en

función del tiempo, que en el presente, forman parte del disco contrarrotante de la galaxia. del halo 5

forma barreada hasta tiempos bastante mas posteriores lo que refuerza la
idea de la interacción con un satélite.

Halo 5

La evolución temporal del momento angular de las part́ıculas de la galaxia
central del halo 5 se muestra en la figura 4.24, donde la convención de los
colores es la misma que la utilizada para el halo 4. Se puede observar que,
al igual que en el halo 4, el momento angular en la dirección z del disco
corrotante en función del tiempo no vaŕıa de forma muy pronunciada a partir
de t & 7Gyr.

En la figura 4.25 se observa el momento angular espećıfico del disco con-
trarrotante en función del tiempo, donde la convención de colores es la misma
que para el halo 4. El momento angular espećıfico en la dirección z posee val-
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Figura 4.25: Las componentes y el módulo del promedio del momento angular espećıfico en función

del tiempo de las part́ıculas que, en el presente, forman parte del disco contrarrotante de la galaxia del

halo 5. El color negro representa las part́ıculas de gas, el color rojo las estelares y el magenta el total de

todas las part́ıculas (part́ıculas de gas y estelares).

ores negativos a tiempos muy tempranos hasta llegar a t ∼ 5 Gyr, donde
prácticamente todas las part́ıculas de gas se han transformado en estrellas.
El momento angular en la dirección z de las part́ıculas estelares en ese tiem-
po, también es negativo, por lo tanto el gas ya poséıa un sentido de rotación
negativo, que es mantenido, aproximadamente, a lo largo del tiempo por las
part́ıculas estelares después de los 5 Gyr.

Por el contrario, la formación de las part́ıculas estelares del disco cor-
rotante (4.26) es posterior a la del disco contrarrotante, por lo tanto, existe
un peŕıodo hasta t ∼ 7Gyr donde predomina el momento angular de las
part́ıculas de gas. Estas part́ıculas ya presentan un momento angular es-
pećıfico en la dirección z positivo, y luego el sentido de rotación se mantiene
en el peŕıodo de formación estelar.

La formación inicial de una componente con un sentido de rotación a
partir de la acreción del gas, y la subsecuente formación de otra componente a
partir de la acreción del gas en sentido contrario, parece explicar la formación
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Figura 4.26: Las componentes y el módulo del promedio del momento angular espećıfico en función

del tiempo que, en el presente, forman parte del disco corrotante de la galaxia del halo 5. El color celeste,

representa las part́ıculas de gas, el azul, las estelares y el verde el total de las part́ıculas (part́ıculas gaseosas

más estelares).

de ambos discos que rotan en sentido contrario uno de otro.
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Caṕıtulo 5

Conclusiones y Trabajos
Futuros

Los resultados observacionales acumulados en las últimas dos décadas de
galaxias de diversos tipos morfológicos han mostrado la existencia de com-
ponentes con una rotación contraria a otra componente central de la galaxia.
Particularmente, se han encontrado galaxias disco con discos y núcleos este-
lares contrarrotantes. Algunas casos de particular interés son el de las galaxias
NGC 5728 y NGC 7331, mostradas en el caṕıtulo 1, donde cada una posee
una componente interna contrarrotante y, además, la primera de ellas es bar-
rada. Los escenarios propuestos son la acreción externa y retrógrada de gas
y estrellas provenientes de satélites, inestabilidades gravitacionales produci-
das por la presencia de la barra y la formación inicial de una subestructura
interna con un determinado sentido de rotación y la subsecuente formación
del disco con rotación contraria.

Con el objetivo de estudiar la habilidad del modelo iΛCDM de formar este
tipo de estructuras, se identificaron y analizaron las componentes estelares
en simulaciones cosmológicas hidrodinámicas. Para analizar la dinámica de
cada galaxia, se utilizó la enerǵıa y el parámetro de circularidad que mide
además de la excentricidad de la órbita, la direcci ón de rotación sobre el plano
normal al eje definido por el momento angular en la dirección z. A partir de la
circularidad se han encontrado dos galaxias disco, con componentes estelares
internas, que rotan en sentido contrario al disco principal de las galaxias.
Se ha analizado la distribución espacial de cada componente contrarrotante,
donde se mostró que una de ellas presenta una forma prolada como una
barra, coplanar con el disco externo corrotante. Por otro lado, la otra galaxia
presenta una subestructura contrarrotante oblada en forma de disco, también
coplanar con el disco corrotante.

Se han analizado los tiempos de formación de las part́ıculas estelares
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de cada componente, donde las dos galaxias poseen la componente contrar-
rotante más vieja que la corrotante. Luego se analizó la evolución tempo-
ral de la dinámica de la galaxia utilizando el momento angular espećıfico
en función del tiempo de las part́ıculas pertenecientes a cada componente
donde se incluye las part́ıculas de gas que luego se transforman en estrellas
pertenecientes a las componentes corrotantes y contrarrotantes.

Los escenarios propuestos aún no son del todo claros para la formación de
estas subestructuras, aunque los escenarios más probables parecen estar en
acuerdo con los escenarios propuestos a partir de las observaciones. Para el
caso de la barra contrarrotante probablemente la interacción con un satélite
en órbita retrógrada, y que además produzca un brote grande de formación
estelar, es el escenario más plausible. Para el caso del disco contrarrotante, la
acreción temprana y retrógrada de gas y estrellas podŕıan formar esta sube-
structura que inicialmente rotaŕıa en contra del gas que, subsecuentemente
formarán las part́ıculas estelares pertenecientes al disco joven y corrotante.
Cabe destacar que la acreción de gas retrógrada es también una caracteŕıstica
distintiva de los modelos actuales de formación de galaxias, donde el modo
de flujos fŕıos (o coldflows) podrian ser los responsables de la formación de
estas estructuras.

Varias cuestiones quedan abiertas, y serán tenidas en cuenta en futuros
trabajos para la proposición definitiva de un escenario propicio de la forma-
ción de estas componentes. Entre ellas, se destaca el análisis de la dinámica
de las part́ıculas estelares utilizando la enerǵıa y la circularidad para tiem-
pos anteriores. Este análisis permitirá seguir la evolución dinámica de las
part́ıculas estelares de cada componente a lo largo del tiempo, y por lo tan-
to, permitirá conocer su rotación desde el momento de su formación. Otra
asignatura pendiente, es el análisis de la acreción del gas, en el momento de
formación de las componentes seleccionadas. Esto permitirá estudiar el com-
portamiento dinámico del gas antes de la formación de las part́ıculas estelares
pertenecientes a las componentes contrarrotantes, y aśı, analizar si el sentido
de rotación se conserva desde tiempos tempranos o si hubo algún cambio del
sentido de rotación por algún evento de fusión.
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