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Prefacio

Estos son los apuntes de clase de Astronomia Extragaldctica, materia optativa de la Licenciatura en
Astronomia que se cursa en la Facultad de Ciencias Astrénomicas y Geoffsicas de la UNLP. No
se pretende reemplazar con este apunte a la bibliografia recomendada, sino simplemente proveer al
alumno de una gufa completa y actualizada de los temas dados en clase. Se espera entonces que
el alumno complemente este apunte con la lectura de los textos y publicaciones sugeridos por los
docentes.

La materia tiene por objetivo brindar al estudiante un panorama bdésico y a la vez amplio de la as-
tronomia extragaldctica actual, introduciéndolo al conocimiento de los distintos tipos de galaxias,
sus poblaciones estelares, sus propiedades de emision a distintas frecuencias, propiedades dindmicas,
evolucioén y relacion con el entorno.

El curso estd orientado a estudiantes que deseen especializarse en 4reas de astronomia extragalactica,
tanto desde lo observacional como desde la teorfa. Se estructura en base a los conocimientos adqui-
ridos en asignaturas de la parte obligatoria del plan de estudios, particularmente Astronomia Estelar,
Sistemas Estelares, y Elementos de Astrofisica Tedrica. Seria conveniente, aunque no imprescindible,
que los alumnos hubieran también cursado la optativa Interiores Estelares.

El programa comienza con una introduccién al marco cosmoldgico necesario para situar los obje-
tos de estudio (galaxias, cimulos y grupos de galaxias). Este capitulo no pretende ser un curso de
Cosmologia ni una repeticién de los contenidos ya adquiridos, sino una utilizacién de estos dltimos
para delinear el modelo cosmolégico actualmente vigente y su influencia en la determinacién de los
pardmetros relevantes de las galaxias (distancias, luminosidades, tamafios).

Sigue con conceptos basicos del estudio de poblaciones estelares simples y compuestas, resueltas y
no resueltas. Esto permitira interpretar las propiedades observacionales de las distintas galaxias y de
sus subsistemas en términos de edades y metalicidades, con vistas a trazar sus respectivos panoramas
evolutivos.

En estos dos primeros capitulos se ha seguido basicamente el texto de Salaris & Cassisi| (2005)).

Luego, un capitulo sobre las propiedades generales de las galaxias sirve de introduccién al estudio de-
tallado de los distintos tipos de galaxias y de estructuras mayores (grupos, cimulos) que se desarrolla
en el resto de la materia. Para estos capitulos se han utilizado los textos de|[Sparke & Gallagher| (2000)
y de Binney & Merrifield (1998)), excepto para la parte de galaxias activas, que se basa principalmente
en el texto de |Peterson| (1997)), y para el capitulo del Grupo Local, basado en|van den Bergh|(2000).
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Capitulo 1

Marco cosmologico

En el comienzo fue un big-bang y fue caliente

(En el Séptimo Dia — Soda Stereo)

1.1. Bases observacionales

1.1.1. Laley de Hubble

En 1929, sobre la base de mediciones de corrimientos al rojo (z) para 22 galaxias cercanas, y usan-
do distancias estimadas —que resultaron erradas por casi un factor diez— Edwin Hubble y Milton
Humason propusieron que las velocidades radiales de las galaxias son proporcionales a sus distancias
(d):

VR =cz = Hyd. (1.1)
La ley de Hubble fue confirmada por los trabajos posteriores, aunque el valor aceptado del pa-
rdmetro Hy, la constante de Hubble, fue progresivamente descendiendo desde el original de unos
500 kms~! Mpc~! hasta llegar, a principios de la dltima década del siglo XX, a dos valores distin-
tos: Hy < 50,y Hy ~ 100 kms~! Mpc™!, sostenidos respectivamente por Allan Sandage, Gustav
Tammann y otros, y por Gerald de Vaucouleurs, Sidney van den Bergh y otros.
De esta época queda la costumbre de expresar nuestro desconocimiento del valor correcto de Hy a
través del pardmetro 4 = Hy/(100km s~ Mpc™") que se introduce en las cantidades que dependen de
la distancia (ergo, del corrimiento al rojo).
A partir de la Ecuacién[I.1]y de la definicion de & podemos estimar la distancia a una galaxia usando

su velocidad de recesion: cz

d=h'———_ Mpc. (1.2)
100 kms' ¥
La luminosidad obtenida usando ese valor de distancia resulta
Lo Fd? « h™2,

donde F es el flujo (bolométrico).

La masa de una galaxia resultard M oc 2~!, dado que la masa es proporcional al tamafio lineal (M ~
30, 1e/G, donde o, es la componente radial de la dispersion de velocidades y r. es el radio efectivo
de la galaxia —ver Sistemas Estelares—).

La controversia en cuanto al valor de Hy parece haberse zanjado a partir del Key Project del Telescopio
Espacial Hubble, que midié distancias de galaxias individuales hasta los cimulos cercanos (Virgo,
Fornax) usando el método de las Cefeidas. El valor actualmente aceptado es Hy ~ 71 kms™! Mpc™'.

1
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Fig 1.17 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 1.1: Magnitud aparente V en funcion del corrimiento al rojo z (diagrama de Hubble) para las
galaxias mds brillantes en ctimulos ricos de galaxias. La magnitud aumenta en forma proporcional al
logaritmo de z, tal como se espera si todas las galaxias son de aproximadamente la misma luminosidad
y sus distancias son proporcionales a la velocidad de recesion cz (datos de|Gunn & Okel [1975).

Tiempo de Hubble: si las velocidades promedio de las galaxias se hubiesen mantenido constantes,
habrian estado todas juntas un tiempo #y antes del presente, con

1
tm=—=9.78h"! Gyr. 1.
H o 9.78 Gyr (1.3)

Este Tiempo de Hubble es una estimacion del orden de la edad del Universﬂ

Velocidades peculiares

La ley de Hubble se aplica a un universo homogéneo. Las velocidades peculiares debidas a las inhomo-
geneidades locales producen apartamientos con respecto al flujo de Hubble debido a la expansion ge-
neral del Universo. Por ej., M 31 se acerca a la Via Lactea (MW) con una velocidad vg =~ 120 km s_l,
y el baricentro del Grupo Local se acerca (*“cae”) al Ctiimulo de Virgo a una velocidad de ~ 170 kms™'.
En una escala mayor, el Grupo Local, el Cimulo de Virgo y otras estructuras vecinas se precipitan
a una velocidad de ~ 600 kms~! hacia una concentracién de galaxias ubicada a unos 70 Mpc (en la
constelacion del Centauro), conocida como el Gran Atractor.

Estas inhomogeneidades dificultan la medicion del fluyjo de Hubble; para esto hay que ir a mayo-
res distancias, donde las velocidades peculiares son despreciables frente a la velocidad de recesién
cosmoldgica.

!Con un criterio, como minimo discutible y no siempre excento de ambigiiedad, usamos mintsculas para referirnos a
un modelo de “universo” como entidad fisico-matemadtica, y mayuscula inicial para mencionar al “Universo” real en el que
vivimos.
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1.1.2. El fondo césmico de microondas

Detectado casualmente en 1965 por Penzias y Wilson, el CMB (una vez corregido por fuentes discretas
y por el movimiento del Sistema Solar) se ajusta muy bien con un cuerpo negro con 7' = 2.725 K. Esta
temperatura es, en primera aproximacion, constante en todas direcciones, lo que sugiere una notable
isotropia.

De la temperatura del CMB se obtiene la densidad de energia ecvp y de ésta la densidad foténica
PCMB = ECC% ~4.64%x 10731 kg m™3. Esta densidad foténica del CMB es la componente dominante de
la densidad de radiacién actual del Universo, y es unos 3 érdenes de magnitud inferior a la densidad
de materia (incluyendo materia oscura).

En 1992 el satélite COBE midi6 pequefias variaciones segtin la direccién de la visual en la temperatura
del CMB, del orden de % ~ 1073, Calculando la media sobre el cielo de las fluctuaciones % para
todo par de puntos en el cielo separados por un dngulo 6, se obtiene el espectro de potencias angular
de las anisotropias en la temperatura del CMB (Fig.[I.2). Este espectro de potencias muestra una serie
de picos ubicados en escalas angulares especificas.

Una teoria de la estructura y evolucién del Universo debe explicar las observaciones descriptas (corri-
miento al rojo, CMB y sus fluctuaciones).
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Figura 1.2: Espectro de potencias del CMB: fluctuaciones de temperatura (en unidades de 107 K) en
funcion de la escala angular en grados sobre el cielo (eje x superior) y del nimero de onda [ ~ /6
(eje x inferior). (Fig. 1.2 de|Salaris & Cassisi, [20035).
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1.2. Cinematica cosmica

Principio cosmolégico

La estructura del Universo, promediada sobre grandes volimenes de espacio, es:

homogénea (propiedades fisicas invariantes ante traslaciones) e

isétropa (propiedades fisicas invariantes ante rotaciones).

Galaxias: particulas de un fluido que se mueven de acuerdo a la ley de Hubble. Un observador comévil
se mueve de la misma forma.

Tiempo césmico: marcado por un reloj en el sistema comdvil. La forma de sincronizar ¢ para ob-
servadores comoviles en distintos lugares es fijar ¢ al mismo valor cuando cada observador ve que una
determinada propiedad del fluido césmico (p. €j. la densidad media local de materia p) alcanza un
cierto valor acordado.

Una vez sincronizados los relojes, de acuerdo al principio cosmolégico, ambos observadores medirdn
un mismo valor de esa propiedad cada vez que sus relojes muestren el mismo tiempo. De esta forma
podemos definir un sistema de coordenadas 4-D comdviles con el fluido césmico.

Coordenadas espaciales

Homogeneidad e isotropia requieren que el espacio 3D tenga una tnica curvatura (mismo valor en
distintos puntos), aunque puede ser variable con el tiempo.
El intervalo espacio-temporal entre dos eventos en un espacio estatico homogéneo e isétropo, es:

d 2
ds? = 2 di? - (% + 2 d6? + 1 sin? 0d¢2) (1.4)

1-Kr

donde K es la curvatura espacial, dz es la separacion en tiempo cdsmico, y r, 'y ¢ son las coordenadas
esféricas.

La expansidn (o contraccién) del universo se tiene en cuenta redefiniendo la coordenada radial r como
r = R(t)y (con y adimensional) y la curvatura como K(t) = #. La constante k y la coordenada y
se definen tal que k = +1 para curvatura espacial positiva, k = 0 para espacio plano, y k = —1 para
curvatura espacial negativa.

R(¢) es el factor de escala césmico, tiene dimensiones de distancia, y depende del tiempo césmico ¢.

Con esto se obtiene la métrica de Friedmann-Robertson-Walker (FRW):

d 2
ds? = 2 di* = R(r)? ﬁ + x> d6* + y* sin? 9d¢2). (1.5)
— KXY

Las 3 coordenadas espaciales y, 6, y ¢ son constantes para un observador en reposo con respecto a
la expansion del fluido césmico. El factor R(¢) permite un escalado de las superficies espaciales que
depende solo del tiempo, manteniendo la homogeneidad y la isotropia.
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1.2.1. Geometria del espacio 3-D

Consideremos un instante ¢ fijo. Sea una esfera con centro en un origen arbitrario con y = 0y su
superficie en un valor fijo y. La diferencia entre las coordenadas del centro y un punto de la superficie
esr = R()y.

El drea de la superficie esféricaes A = Anr? = 47R(1)%) .

El radio fisico o radio propio R, de la superficie esférica es la distancia entre el centro y la superficie
medida con una vara estdndar al mismo instante césmico z. O sea, hay que determinar el intervalo As>
entre los dos eventos, adoptando dr = 0, tal que R, = V—-As?.

De la métrica FRW (Ecuacion [I.5)) se obtiene:

R() sin”! y (k=+1)
R(t) x (k=0) (1.6)

R, = R() f A S
’ 0 V1-ky? R(t) sinh™' y (k= -1).

k=0 — x=Ry/R1),yA= 47R2, es decir, r = Ry y el drea A va con RS como en la geometria
Euclidea.

k=+1 — r=R® sm( R(t)) yA = 47R(1)? sin’ (1%), que tiene un miximo A = 4AnR(1)? para
R, = ZR(1), y se hace cero para R, = 7 R(t), y en gral. tiene un comportamiento periédico. Esto
significa que para k = +1 el espacio es cerrado (volumen finito) y la periodicidad corresponde
a distintas circunnavegaciones. (Analogia 2D: la coordenada espacial sobre una superficie es-
férica puede aumentar indefinidamente, pero la distancia entre dos puntos no, haciéndose nula
para una vuelta completa —o mas—; el drea es finita).

k=-1 — r=R() sinh ( R(t)) yA = AntR(1)? sinh? ( R t)) que aumenta con Rj, mds rapidamente
que para el caso de espacio Euclideo.

1.2.2. Expansion del Universo

Sea y = 0 la ubicacién de nuestra Galaxia (supuesta en el sistema comoévil, es decir, sus coordenadas
no cambian) y consideremos otra galaxia también en el sistema comévil con coordenada radial y # 0
(y sup. sin pérdida de generalidad 6 =0y ¢ = 0).

La distancia propia entre ambas galaxias en un instante ¢ se define (= radio propio Ry, Ec. @:

p=r [ 2 (a7
0 T-ky? '
con los mismos resultados de la Ec.
La velocidad v de recesién de la galaxia debida a la expansion del universo es
dD dR(t) f _dR(@) 1
Vi- kX dt R()
Definiendo dR( )1
t
H() = 1.8
0=—"% 0] (1.8)
se obtiene

v=H({)D (1.9
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que es la expresién de la ley de Hubble, siendo H(¢) el pardmetro de Hubble. Lo que llamamos
constante de Hubble es Hy = H(ty) para el instante presente.

Como cualquier posicién en el universo es equivalente, de acuerdo al principio cosmoldgico, este
resultado es independiente del origen adoptado para y.

A pequeiias escalas domina la fuerza electromagnética. A la escala del Sistema
Solar y de la Via Léctea, incluso del Grupo Local, los efectos gravitacionales
locales dominan, y no se detectan efectos de la expansion. Esta se nota a escalas
mayores a ~ 100 Mpc.

Recesion superluminica: para grandes distancias (D > ¢/H(t)) la Ec. da v > c, aparente-
mente en contradiccion con la Relatividad Especial. Pero esto es solo por la expansion del espacio;
fisicamente las galaxias estdn en reposo con respecto a sus coordenadas comdviles, excepto por sus
velocidades peculiares vpee < c.

Para Hy = 71*3kms™'Mpc™'  — Dy = 4222*)5 Mpc (distancia de Hubble).

Corrimiento al rojo cosmolégico

Lo que medimos del espectro de una galaxia es su corrimiento al rojo z, que puede relacionarse a la
variacién temporal de R(z).

Consideremos la luz que nos llega (estamos en y = 0) desde otra galaxia a y # 0. Dos méiximos
consecutivos de la onda electromagnética son emitidos en instantes ¢, y f. + Of., y se reciben a ty y
to + Oty, respectivamente. Es decir, la longitud de onda de la radiacién emitida es 4. = cdte, y la
observada es Ay = ¢ 0ty. La relacién entre 8¢y y 8¢, nos da el corrimiento al rojo.

Para una onda de luz ds = 0 (porque se mueve a velocidad c), y como supusimos 6 = 0, ¢ = 0,d6 = 0,

y d¢ =0, de la Ec.[L.5}
e 1 dy

y entonces para uno y otro maximo tenemos
f o odr 1 f X dy
. RO cJo [1- ky?

o qp 1 (X dy
ff;+5te R() Efo‘ N
Los segundos miembros son iguales, .".
fo+olo gy o dy

desarrollando el primer miembro de la anterior

10 dr fo+010 dr te+0te dr 10 dr
<, o g [T &y
L R(1) L R(1) \ft; R(1) L R(1)



Marco cosmoldgico 7

10+010 dt fe+0le dt
- — =0
fto R(1) j; R(7)

Los intervalos 0ty y 6t son despreciables frente a la escala temporal de la expansion del universo, por
lo que R(#) puede considerarse constante durante los mismos .".

y entonces

ot ot,
20 T (1.10)
R(1)  R(te)
El corrimiento al rojo es entonces:
Ao — 4, Otg —cote Ot R(t
oA cofg—cole Oly VO (111
Ae c Ot Ot R(z.)
En un universo en expansién: R(fy) > R(t.) =z > 0, tal como se observa.
De la Ec.[I.TT|también se puede escribir:
Ao _ R(to)
l+z=—>= (1.12)
Ao R(te)

O s€a

La longitud de onda crece con la escala
.. la frecuencia, momento, y energia de los fotones decrecen con la escala R(¢).

Si el corrimiento al rojo no es muy alto se puede desarrollar por Taylor R(z.) alrededor de #y a segundo
orden:

dR(to) 1 , d’R(tp)

R(t.) = R(ty) + (t. — ¢ + =(le —19) ———. 1.13
(te) = R(to) + (fe — 10) ” 2(e 0) 12 (1.13)

Definimos entonces Hy como el valor presente del pardmetro de Hubble:

dR(z9) 1
Hy = H(ty) = —_— 1.14
0 (to) & Rao) (1.14)
y el parametro de desaceleracion como:
d’R(ty) 1

G =—— (1.15)

d?  R(to) H2'

Tanto Hy como g estan relacionadas con la tasa presente de expansion del Universo. Hy mide la tasa
real de expansion, mientras que go > O si la expansion se frena 'y go < O si se estd acelerando.

Con esto, la Ec.[I.13|queda:
1
R(te) = R(to) |1 + Ho(te = 10) = 5 g0 H} (te - ro>2] : (1.16)

Usando la Ec. en la Ec.[1.11} y despreciando términos de 3 orden, se obtiene:

z:HO(tO—te)+Hg(t0—te)2[l +%]. (1.17)
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Andlogamente:
fo -1 :i[z—(n@)zf (1.18)
0 e Ho ) ] .
y
S Lt 4 g (1.19)
X_R(IO)HO -5 6]0z_. .

Las ecuaciones|1.17}[1.18] y[1.19|son aproximaciones de 24 orden
= son vdlidas solo para bajos valores de z.

1.2.3. Distancias
Distancia de luminosidad

Observacionalmente, se pueden medir distancias comparando el flujo observado F de una cierta fuente
estandar (standard candle) con su luminosidad intrinseca conocida £:

(LY
d—(m) . (1.20)

Esto es por conservacion de la energia y vale suponiendo un espacio plano y estatico.
En cosmologia, la distancia dada por la Ec.[I.20]se llama distancia de luminosidad (dy).

Sea una fuente de luz ubicada en la coordenada radial comdvil y; a un dado tiempo césmico . emite
fotones que alcanzan al observador ubicado en y = 0 al tiempo fy. En ese instante, la luz esta dis-
tribuida uniformemente sobre la superficie de una esfera de radio (en coordenadas radiales) R(#p)y y
drea 47R(19)*x>.

Hay 2 efectos a considerar:

= [os fotones estdn corridos al rojo por la expansién del Universo —  su energia se ha redu-
cido por un factor (1 + z) (porque la longitud de onda aumenté por un factor (1+2)y E = hc/A).

= Los intervalos de tiempo del observador son més largos que los del emisor (Ec.[I.I0) —
el observador recibe menos fotones por unidad de tiempo que los que emite la fuente — la
energia se reduce por otro factor (1 + z).

Resulta: | r
- . (1.21)
(1 +2)? 4nR(10)*x*
Usando este valor de F en la Ec.[1.20 se obtiene la distancia de luminosidad:
di = R(to) x (1 + 2), (1.22)
que se puede escribir, usando la Ec. y despreciando términos mayores a 29° orden en z:
cz 1
d,=—|1+=(1- . 1.23
T L 7= q0) Z] (1.23)

El primer término es la ley de Hubble. El término de 29° orden en z es proporcional al pardmetro de
desaceleracién gg y se hace significativo para z > 0.1.
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Distancia angular

Sea una “regla estandar” (standard ruler) de didmetro lineal conocido D, y con didmetro angular
observado ®. Su distancia angular es:

dp = 2P (1.24)

que coincide con d, para un universo plano estatico.

Sea un objeto ubicado en la coordenada radial comévil y que emite luz a un dado tiempo césmico f.
El observador estd ubicado en y = 0 y recibe la luz del objeto al tiempo #,.

La relacion entre D, y O se obtiene determinando V—As?, donde As surge de integrar la métrica FRW
con dt = dy = d¢ = 0, resultando:

dp, = R(te) x (1.25)
y comparando con la Ec.[I.22] y usando la[I.12] se obtiene:
dy,
dp, = . 1.26
%= 122 (1.26)

Notar que las dos distancias son distintas, pero convergen al mismo valor para z — O.

El estudio observacional de las tendencias de dy. y dp, con z permite —en principio—
estimar los valores de los pardmetros cinemédticos Hy y qo.

1.2.4. Conteos de galaxias

Un tercer método para determinar el estado cinematico del Universo son los conteos de galaxias hasta
un limite inferior en flujo.

Suponiendo n galaxias por unidad de volumen (distribuidas uniformemente y con £ = cte.) en un
universo plano y estatico, se espera un nimero de galaxias hasta un flujo F:

4 3
N(F) = gnn(4fF) .

Para un universo en expansioén se puede demostrar (a 29° orden en z):

N(F) = (1.27)

"¢ \4nF

drntio) [ L \F
3 4n F

(s

donde n(ty) es la densidad actual.

Notar que la Ec.[I.27]no depende de go.

El término correctivo (entre corchetes) es siempre < 1 ~ —  se deberian observar menos fuentes
que las predichas por la férmula con F -,

Ej.: SN1Ia —  alto z, conociendo “bien” Hy se puede evaluar g.

Dificultades practicas: efectos evolutivos, pueden afectar tamafio y/o luminosidad de
forma poco o mal conocida.
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1.3. Dinamica cosmica

Lo anterior se basaba exclusivamente en las propiedades de la métrica FRW, y que dependen de
suponer un fluido césmico homogéneo e isétropo.

Para determinar el comportamiento de R(¢) y el valor de k hay que aplicar una teoria de la(s) fuerza(s)
fisica(s) que gobiernan la evolucién del fluido cédsmico.

La tunica fuerza conocida que actia a escalas cosmoldgicas es la gravedad. La teoria de la gravitacion
aceptada es la Relatividad General.

En 1922 Friedmann resolvié las ecuaciones de campo de Einstein para un universo homogéneo e
is6tropo, obteniendo:

(dR(t))2 N 87 G p(t) R(t)? (1.28)

dr 3
donde G es la constante gravitacional y p es la densidad de materia.

La forma mas general de las ecuaciones de campo contiene la constante cosmologica A, introducida
por Einstein en 1917 para obtener universos estaticos, ya que la expansién del Universo todavia no se
conocia.

Nota 1: el valor absoluto de A tiene que ser chico, ya que la mecanica celeste —del Sistema Solar—
es bien descripta por las ecuaciones de Einstein con A = 0.

Nota 2: Las unidades de A son [s™2], es decir, corresponde a una “aceleracion”.
La Ec.[I.28|con constante cosmoldgica queda:

(% )2 - e SrGp0 MR

.. la evolucidn de R() esta controlada por la densidad p, 1a geometria &, y la constante cosmologica
A.

Usando la definicién de H(r) (Ec.[I.8) en la Ec.[1.29}
ke* 8aGp(t) A

(1.29)

Hi)? = ——— + + =, 1.30
® R(1)? 3 3 ( )
Definiciones:
Densidad critica: p. = 3H(1)?/(87G)
Parametro de densidad (de materia): Q, = p/p.
Parametro de densidad (c. cosm.): Qu = A/(3H(1)?)
Parametro de densidad: Q = Q, + Qx
Con esto, la Ec.[I.30]queda:
(1 = Q) H()*R(1)* = —kc?. (1.31)

En esta forma de la ecuacién de Friedmann se ve claramente la relacidn entre la densidad (materia +
constante cosmologica) y la geometria del espacio:

Q=1 - espacio plano
Q>1 - curvatura positiva
Q<1 - curvatura negativa.

Ademds, Q varfa con el tiempo (H y R son funciones del tiempo, pero kc? es constante).
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1.3.1. Historias de R(¢)

Para analizar el comportamiento de R(f) para distintos modelos de universo se usa la Ecuacién de
Friedman (I.29) + una ecuacién para la densidad, que surge de aplicar el ler principio de la termodi-
ndmica al fluido césmico: dU = —PdV, donde U es la energia interna del sistema, V: volumen, y P:
presion.

U = pc?V = energfa asociada con la masa en reposo del sistema.

d (V1)) AV

dr T
y como V(¥) « R(t)*:
_ d(p(R(1)?) PdR(t)z

dr dr
-2

Observacionalmente: densidad de materia ~ 10°x densidad asociada a la radiacién (or = € c¢™%, con
€ densidad energia de los fotones).
Materia no relativista —  presién despreciable frente a pc?, y la Ec. resulta:

(1.32)

1dpy 3 dR@

== 1.33
o0 4t RO ar (1.33)
que implica (integrando entre el tiempo césmico actual fy y otro t):
P(OR(1) = plto)R(19)’ (1.34)

.. la densidad de materia decrece por dilucién a medida que el espacio se expande.

Nota: Si los fotones contribuyesen significativamente a la densidad total, la relacién anterior seria
diferente. Para fotones (o en gral. particulas relativistas) la expresion para la presion es diferente y no
es despreciable. Ademds del factor con R(f)?, hay un factor adicional por el redshift (la energia de los
fotones decae), de modo que:

pr(OR®* = p(to)R(1)". (1.35)

Considerando un universo dominado por materia, reescribimos la Ec. de Friedman (I.29):

dR(O\* 5 87Gp(tp)R()® AR
—) =k : 1.
( dt ) T 3R T3 (1.36)
y derivando respecto de t:
d®R(t) _ 4nGp(t))R(10)*  AR(D) (137)

a2 3R(1)? 3

= La autogravitacién de la materia (p) tiende a frenar la expansion del
universo (contribucién negativa a la aceleracion de R(¢)).

= A > 0 =densidad negativa —  acelera la expansion.

Hay un valor particular de A tal que se obtiene un universo en equilibrio (pero es inestable).
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Propiedades de R(7) en universo dominado por materia

Considerando un universo actualmente en expansion, su evolucion futura, y su pasado, dependen de
Ay k (ver Prdcticas).

Las distintas combinaciones de parametros permiten tanto universos finitos como infinitos espacial-
mente, y lo mismo temporalmente.

En general, las soluciones para las que R(f) < 0 siempre, dado que R(ty) > 0, requieren que en
algtin instante del pasado R = 0 =  singularidad. Sin embargo, existen también soluciones sin
singularidad inicial.

Comportamiento de R(z) para el modelo cosmologico mas aceptado

Observaciones y teoria apuntan a un Universo con:

= Q=1(k=0) = geometria plana

= A valor arbitrario (posiblemente positivo).

Con estos pardmetros hay singularidad en el origen (R = 0y p = co para ¢ = 0), y la Ec.[I.36]da (ver
también Fig. [1.3):

1
R(ty) (—SHGK(ZO))3 sinh3 (%t 31\) A>0
R(t) ={ R(ty) (67Gp(10))? 13 A=0 (1.38)
1
R(ty) (—Sﬂﬁ;jfl(’(’)f sin3 (%t 3|AI) A<O
A>0
1
P A=0
A<O
t—

Figura 1.3: Comportamiento cualitativo del factor de escala R(#) con respecto al tiempo cosmico ¢ para
modelos con Q =1 (k = 0).

Para A = 0 (y k = 0) se obtiene (ver Ecs. y y la definicién de gg, Ecs. My : q0 = %,
H(t) = 3%, y entonces la edad del Universo es #y = 37+ O sea % del tiempo de Hubble HLO
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1.4. Nucleosintesis

En un universo en expansion, la densidad de materia decrece con el tiempo mas lentamente que la
densidad de radiacion =  hubo un instante tg tal que p(tg) = p:(?g), y antes de eso el universo
estuvo dominado por radiacion.

Dividiendo m. a m. las Ec[1.34]y[1.35|para ¢ = tg:

t t t R(t
p(to) _ p(tg) N p(to) _ (to) 1 (1.39)
pr(to)R(to)  pr(te)R(tE) pr(to)  R(tg)
Se obtiene:
15 ~ 10* = 10° afios, zE ~ 10°.

Nota: el hecho de que el universo nace dominado por radiacién (en vez de por materia, como se
supuso para obtener la evolucidn de R(¢)) no afecta los resultados generales, dado que esa etapa dura
relativamente poco.

Como la densidad de energia de los fotones es ¢ = a Tr4 = czpr (donde T, es la temperatura de
radiacién y a = 7.566 x 1071 Tm~! K= es la constante de radiacién) y p,(f) «< R()™ (Sec.
= T()«<RO' — la temperatura de radiacion crece hacia el pasado.

A partir del célculo de secciones eficaces de interaccion radiacion—materia, en la época de dominio de
radiacion habia equilibrio termodindmico —  los fotones seguian una distribucién de energias
de cuerpo negro, caracterizada por una misma temperatura 7 = T, tanto para materia como para
radiacion.

Como la contribucion de p.(f) es muy grande, en la Ec.[I1.29]se pueden despreciar los términos con k
y A:

dR(H)\* _ 87 G pi(HR(®)?
d | 3 '

Usando ¢ = a Tr4 = ?p; y Ty (H)R(t) = T(to)R(tp), e integrando entre 0 y ¢ (etc.):

3277Ga)‘1‘ |

R(t)=R<to)Tr(to)( 2| " (1.40)
C
302 % i
T(t)=(32nGa) t (1.41)
p= 02, (1.42)

327G

Estas férmulas para la evolucién temprana de p y T no tienen constantes ajustables; sin embargo, no
valen exactamente para t < tg, porque k y A dejan de ser despreciables.

Tiempo de Planck: Principio de incerteza — AEAr>h = 2’—; —  hay un tiempo minimo
debajo del cual las ecuaciones anteriores no se aplican.

Considerar una longitud (de Planck) lp = ¢ fp que define regién en contacto causal a fp. Hay una masa
asociada mp ~ pp lf, y .. una energia mp 2= pp (c tp)’ 2.

La incerteza se reescribe: pp (¢ )Y A itp = Op ol té > h.

De la Ec. pp 2 1/(GB) = pp S~ SEIG>h - tp> (G5 ~ 10795,
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Debido a esta incerteza cudntica no se puede afirmar que haya
existido una singularidad para ¢ = 0.

Parat~ 10™*slatemperaturaes 7 ~ 10’ K — E=kT ~ 10" GeVEl

De acuerdo a las teorias GUT (Grand Unified Theories) las condiciones durante los primeros instantes
después de la singularidad eran adecuadas para alcanzar la unificacién de las 4 fuerzas fundamentales:

= gravitacion

= fuerte

= débil

= electromagnética.

Las dos tltimas han sido exitosamente unidas, pero resta ver si la fuerte puede unirseles a energias
mds altas (hay teorias que atiin no pueden ser verificadas experimentalmente).

Para unir la gravitacién a las otras 3 hace falta una teorfa cudntica de la gravitacion.

Se supone que:

= la gravitacion se separ6 de las otras 3 fuerzas at = 1074 s
= la fuerza fuerte se separé de la electrodébil a ¢ ~ 10738 — 107335 (10'% — 10'* GeV)

» la fuerza débil y la electromagnética se separana t ~ 10~!!'s (E ~ 10* GeV).

Debajo de ~ 90 GeV el Universo estaba hecho de fotones (y posiblemente gravitones), y pares quark-
antiquark y leptén-antilepton.

Los fotones y la materia estdn en equilibrio mediante procesos de absorcién y de creacion-aniquila-
cion (pares particula-antiparticula). Se crean pares a partir del campo de fotones mientras se cumpla
kT > 2mc?, donde m es la masa en reposo del par particula-antiparticula.

Cuando T < 2mc?/k los pares particula-antiparticula de masa m se aniquilan sin que se produzcan
nuevos pares. Si hay asimetria en la cantidad de particulas y de antiparticulas, sobrevive la cantidad
residual de la mas abundante.

No hay evidencias observacionales de antimateria en el Universo —  se aniquil6 toda quedando
el exceso de materia que existe hoy. La actual relacién fotones/materia se explica con una asimetria
inicial materia/antimateria de solo ~ 1/108 particulas.

E ~ 1GeV (r ~ 107 s) se aniquilan nucleones y antinucleones; queda un pequefio exceso de nucleo-
nes (por la asimetria).
E ~ 100 MeV se aniquilan los leptones u con sus antiparticulas.

Leptones:
e~ (electrén) v, (neutrino del electrén)
U~ (mudn) vy (neutrino del muo6n)
7~ (leptén tau) v, (neutrino del tau)

2Notar que con el Large Hadronic Collider (LHC) se planea llegar a energias de 1.18 TeV, o unos 16 6rdenes de magnitud
por debajo del valor de la energia para el tiempo de Planck
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Mientras, los nucleones (protones y neutrones) se transforman unos en otros a través de las reacciones:

nep+e +v
n+et op+ve
n+veep+te

Esto se mantiene mientras £ > 1.293MeV (energia correspondiente a Am protén - neutrén). En
equilibrio:
ny _ 1.293MeV.
— =c kT .
"p
La fraccién Z—" decrece de ~ 0.99 para 100 MeV hasta ~ 0.22 a ~ 1 MeV (¢ ~ 205).
P
A esta ultima energia se aniquilan los pares electrén-positrén, quedando el exceso de electrones.
La cantidad de neutrones ya no se puede recuperar rapidamente y la razén Z—z ~ 0.22 decrece debido

a la vida media del neutrén (~ 10 min).

Entre 100 y 200 segundos después de la singularidad, la energfa bajé a ~ 0.1 MeV (T ~ 10°K) y se
genera deuterio con la reaccién

p+n— D+ 0%
(antes el deuterio producido era disociado por los fotones energéticos).

Cuando el ?D es suficientemente abundante resultan eficientes las reacciones que producen helio:

D+2D — SH+p
SH+?D — “He+n
D+p — 3He+y
He+n — “He+y

= No hay ndcleos estables con masas atémicas entre 5y 8

= Laexpansion del Universo hace disminuir las energias de las particulas involucradas en escalas
de tiempo muy cortas (f ~3min — E ~30keV — T ~ 3 x 10’ K).

Como consecuencia, la nucleosintesis deja una fraccién (por masa):

= (.75 de protones (H)

~ 0.25 He (limitada por la abundancia de neutrones)
~ 107* de deuterio

» ~107° de *He

~ 10710 de Li.

1.5. CMB

Para z ~ 3000 — p = p;, inmediatamente después domina la densidad de materia, pero materia y
radiacion siguen acoplados a través de procesos de scattering electronico.

El Universo estd ionizado, y la materia es mayormente protones (nicleos de H) y electrones libres.
Cuando kT < 13.6eV (T < 10° K) —energia de ionizacién del H— la fraccién de ionizacién se
mantiene cercana a 1, debido al gran exceso numérico de fotones respecto a bariones (los fotones
dominan numéricamente, pero la materia domina energética y gravitatoriamente). Los fotones de la
cola més energética de la distribucién alcanzan para mantener todo ionizado.
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Para z ~ 1000 (¢ ~ 10°3 afios), la temperatura es suficientemente baja (I ~ 4000K) para que la
densidad numérica de los fotones mas energéticos no alcance para mantener todo ionizado —
recombinacion: formacion de los primeros dtomos.

Escasez de electrones libres —  cae la eficiencia del scattering electrénico —  materia y
radiacion se desacoplan.

A partir de ese momento, las temperaturas de la materia y de la radiacién evolucionan independiente-
mente. La radiacién no interactiia con la materia y puede viajar libremente por el espacio.

La temperatura de radiacion evoluciona (se reduce) como T « R()7!, preservdndose el espectro de
cuerpo negro que tenia al momento del desacoplamiento. (Ver Prdctica)

Esta radiacién de cuerpo negro es homogénea e isétropa (por el principio cosmolégico) con tempera-
tura actual 7 ~ 3 K. Es la contraparte tedrica del CMB observado.

1.5.1. Fluctuaciones del CMB y formacion de estructura

El CMB es por lo tanto el registro fésil de la etapa caliente del Universo antes del desacoplamiento
radiacién-materia, a t ~ 10° afios.

Si el Universo hubiese sido entonces completamente homogéneo, no podria tener hoy la estructura
observada (galaxias — cimulos de galaxias). Se requieren inhomogeneidades iniciales en el fluido
cOsmico.

Peebles, Yu, Sunyaev, Zel’dovich (1970): las inhomogeneidades deberian verse en el CMB como
fluctuaciones de T'.

Antes de la recombinacion, las fluctuaciones en la densidad de materia se habrian comportado como
ondas sonoras (con modo fundamental + sobretonos), con los fotones proveyendo la fuerza restaura-
dora. Los fotones que venian de regiones mds densas tenfan mayores temperaturas que los de regiones
menos densas.

Después de la recombinacidn, los fotones pudieron viajar libremente, y esas diferencias de 7 quedaron
“congeladas” en el CMB. Se midieron con COBE y WMAP.

La supuesta materia oscura (DM) no interactda con la radiacidn y las perturbaciones que la involucran
pueden crecer mds significativamente. La materia baridnica caeria a las concentraciones de DM.

Parametros cosmologicos

El primer pico (el més alto) en el espectro de potencias del CMB (Fig. corresponde al modo
fundamental de la oscilacién acustica; los siguientes son sobretonos.

Las amplitudes y ubicaciones de los picos estdn relacionadas con distintos pardmetros cosmoldgicos.
Combinando esto con datos observacionales se obtienen los pardmetros cosmolégicos de la Tabla[I.1]
De acuerdo a estas estimaciones, la geometria tridimensional del espacio es plana (ver ec. [[.3T)) con
un significativo grado de exactitud.

La densidad total estd dominada por la constante cosmoldgica, mientras que la materia es solo un
~ 25 % del total.

A su vez, la parte de materia estd dominada por la DM. La materia baridnica (que es lo tnico que
conocemos) es menos del 5 % del total.

Recientemente (Planck Collaboration, 2014} 2015) se difundieron los resultados de Planck, la tercera
mision destinada a medir las fluctuaciones del CMB, con mas precision que las anteriores (COBE y
WMAP). La Tabla[I.2)muestra algunos resultados, que son compatibles con los anteriores (Tabla[I.T).
Se destaca un valor bastante bajo de la constante de Hubble, que entraria en conflicto con los valores
que surgen de mediciones astrofisicas. Sin embargo, hay que destacar que el valor que da Planck es
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Tabla 1.1: Parametros cosmolégicos segin WMAP (Bennett et al., [2003)).

Temp. del CMB Tems (K) 2.725 +0.002
Constante de Hubble Hy (kms™! Mpc‘l) 71f‘31
Densidad total Q 1.02 + 0.02
Densidad de constante cosmoldgica Qn 0.73 £0.04
Densidad baridnica Qp 0.044 + 0.004
Densidad de DM Qpm 0.22 +0.04
Densidad de fotones Q, (1079) (4.800 = 0.014)
Edad del Universo to (Gyr) 13.7+0.2
Corr. al rojo para p = py Zeq 3233*)%
Corr. al rojo de desacoplamiento Zdec 1089 + 1
Edad de desacoplamiento fgee (103 y1) 3791“?

modelo dependiente, mientras que puede haber efectos sistemadticos afectando las mediciones astrofi-
sicas.

Tabla 1.2: Pardmetros cosmoldgicos segtin Planck (Planck Collaboration, 2015).

Constante de Hubble Hy (kms™! Mpc‘l) 67.74 £ 0.46
Edad del Universo to (Gyr) 13.799 = 0.021
Densidad de cte. cosmol. (“energia oscura”) Qp 0.6911 + 0.0062
Densidad de materia Qn 0.3089 + 0.0062
Corr. al rojo de reioniz. Zre 8.81’}:‘71
Corr. al rojo de desacop. Zdec 1089.90 + 0.23

1.6. El paradigma inflacionario

Se presentan varios problemas para entender por qué el Universo es tal como surge de lo visto hasta
ahora:

= ]a “chatura”
= el problema del horizonte

= el origen de las fluctuaciones

La ““chatura”

Consideremos un universo dominado por materia, tal que en la ec.|[I.30}

ke*  8nGp(r) LA

2 _ —
HO =@ "3 3

se puede despreciar A, y multiplicando ambos miembros por 3/(87Gp(?)):

3H(1)* . 3k ¢?
87Gp(t)  8rGp(r) R(1)?
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que puede reescribirse como (ver Sec. [I.3))
-1 2 _
(Q - 1) p(HOR(?)” = constante.
O sea, para dos instantes de tiempo césmico (¢ cualquiera y el presente #y):

(@7 = 1) pR®* = (Q5" ~ 1) pli0)R(10)*.

Reacomodando:

SN ot P (R
(=)= =) S (55

y como R(z) = R(10)(1 +2)~", y p(t) = p(t0)(1 + 2)*:

gl 1.43
o142z (1.43)
Se ve inmediatamente que si € era originalmente apenas distinto de la unidad, no podria ser Qp =~ 1
ahora.
P. ej.: para que Qp = 1 +0.02, 1 segundo después del Big Bang (z ~ 10'!) Q no podtria haber diferido
de 1 en mas de ~ 2x 10713, Problema: ;c6mo es posible que Q estuviera tan exactamente sintonizado?
(problema de la “chatura” —flatness—).

El problema del horizonte

El CMB es casi perfectamente isétropo en todo el cielo, en acuerdo con el principio cosmoldgico. Sin
embargo, para un universo plano el tamafio de la regién en contacto causal con un dado observador
aumenta con el tiempo. Su tamafio para t = t4e. (desacoplamiento) era mucho menor que ahora,
correspondiendo hoy a ~ 1° sobre el cielo.

Dejando de lado las pequeias fluctuaciones primordiales, ;por qué dos puntos opuestos en el cielo
estan a la misma temperatura, si ninguna informacién podia ir de una a otra al momento del desaco-
plamiento?

Origen de las fluctuaciones

(Cudl es el origen de las fluctuaciones primordiales y por qué todas se disparan al mismo tiempo? (si
no, no se explicarian los picos actsticos).

1.6.1. Inflacion

Chatura, igualdad de T, y fluctuaciones se podrian considerar como las condiciones iniciales del Uni-
verso. Esto requiere una sintonia muy fina —  invocar un “creador” o bien un principio antrépico
(de todos los universos posibles, la vida y nosotros surgimos en el tinico con las condiciones dptimas).
Para evitar la necesidad de condiciones iniciales tan finamente sintonizadas, en los afios 1980 se
propuso el llamado paradigma inflacionario (Guth, Linde, Sato, Albrecht, & Steinhardt).
Habria un periodo del Universo temprano durante el cual la ec. [1.30 estd dominada por un término
Ajps originado en un hipotético campo cudntico (similar a la constante cosmoldgica).
Tenemos entonces:

Ajnf

2—_
Hay = 5.
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Con la definicién de H(t), e integrando entre 7 (comienzo de la inflacion) y 7 > #;:
R() =R(t) e Aing/31 _ R; HO1

Si esta expansion exponencial es suficientemente larga, llevard a QQ = 1 independientemente de su
valor inicial. Notar que H(?) es constante durante la inflacién, y la ec. da Q — 1 si R(7) aument6
lo suficiente durante la fase de inflacion.

Ademads, durante la inflacién una pequefia porcién de Universo puede crecer enormemente, de forma
tal que la isotropia de la 7 del CMB que observamos surgié de una pequefia regién causalmente
conectada que sufrié crecimiento inflacionario.

Un factor de expansién ~ 10°° resuelve los problemas de chatura y del horizonte, sin invocar condi-
ciones iniciales ad-hoc.

El campo cudntico que origind Ajys habria experimentado fluctuaciones cudnticas que fueron estira-
das por la inflacién a las escalas que vemos en el CMB. Por lo tanto, el disparo simultdneo de las
fluctuaciones primordiales se debe al inicio de la inflacién.

Se supone que la inflacién se desaté cuando la fuerza fuerte se separ6 de la electrodébil (1 ~ 10733 s)
y duré hasta t ~ 10732 s,

Bibliografia del capitulo:

= Evolution of Stars and Stellar Populations, Mauro Salaris & Santi Cassisi (Wiley-VCH, 2005).
= [ntroduction to Cosmology, Barbara Ryden (The Ohio State University).

» Galaxies in the Universe: An Introduction, Linda S. Sparke & John S. Gallagher III (Cambridge
University Press, 2nd. Edition, 2000).
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Capitulo 2
Poblaciones estelares

Y mientras tanto el sol se muere
Yy no parece importarnos . ..

(Y mientras tanto el sol se muere ... — Indio Solari)

2.1. Aspectos observacionales y definiciones

2.1.1. Espectros 6pticos

El espectro de una galaxia es compuesto: incluye luz de una mezcla de estrellas.
La contribucién de cada tipo espectral en cada rango de A depende de:

= el niimero (relativo) de estrellas de cada tipo (que depende de la funcion de masas, de la tasa de
formacion estelar y del estado evolutivo de la poblacién),

= ]a luminosidad de las estrellas de cada tipo en el rango en cuestién.

En una galaxia como la Via Lactea (MW), la parte azul del espectro dptico estd dominada por estrellas
A, F, y G de la secuencia principal (MS). La parte roja estd dominada por las gigantes K. El espectro
muestra lineas de absorcién de la serie de Balmer (H), y, al mismo tiempo, bandas del TiO en el rojo
(Figs.2.T]y[2.2).

La dificultad para obtener buenos espectros en la parte roja del espectro éptico de objetos débiles que-
da evidenciada por la intensidad de las emisiones atémicas y moleculares del cielo nocturno mostrada

en la Fig.

Bandas fotométricas opticas

La Fig.[2.4 muestra la transmisién atmosférica en la region del optico e infrarrojo cercano (NIR) y las
curvas de transmisién para filtros estdndares usados en fotometria en los rangos 6ptico e IR cercano,
con un espectro modelo de estrella AO como referencia.

Las bandas NIR quedan definidas por las transmisiones del filtro y de la atmdsfera.

2.1.2. Definiciones de abundancias y metalicidad

Abundancias fraccionales: fracciéon por masa de hidrégeno (X), helio (Y), y demds elementos (Z),
respecto de la masa total.
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Fig 1.1 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 2.1: Espectros 6pticos de estrellas de la secuencia principal (MS) con abundancia aprox. solar.
(1 < 3800 A: Salto de Balmer.)

Metalicidad:

2.1

[A/B] = log ((nro. de dtomos A), /(nro. de d&tomos B), ) .

(nro. de dtomos A),/(nro. de dtomos B)g

.. [Fe/H] = -2 = abundancia de Fe es 1 % de la solar.

Nota: a veces [Fe/H] se usa como indicador de un promedio de todos los elementos pesados. Otras
veces se especifica que se refiere a Fe.

En lo que sigue, vemos un repaso de las etapas de la evolucién estelar que son importantes para el
estudio de las poblaciones estelares en galaxias.
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Fig 5.24 (A. Kinney) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 2.2: Espectros 6pticos de galaxias S, desde UV hasta NIR.

En cada caso se mencionan las principales fuentes de energia, y los efectos que determinan la ubica-
cién de las estrellas en el diagrama de Hertzprung-Russell (HRD).
2.1.3. Reacciones nucleares

Fusién de H: 4 protones — 1 “He
Am=~07%:E=mc*® = AE=26.731MeV =428x107!2].

La conversién de H—He es muy eficiente (en lo que respecta a evolucién
estelar).
La energia involucrada es un factor 10 mayor que la producida en cualquier
otra reaccion nuclear en estrellas.

Alta eficiencia = ahorro de combustible = para una dada masa inicial (M;) la MS es la etapa mas
larga.
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Figura 2.4: Arriba: Transmisién atmosférica en el 6ptico e IR. Abajo: Flujo de un modelo de estrella
A0y curvas de transmision para filtros estindares de (1990).

Ej.: para una estrella de masa inicial dada, la fusién central de H dura ~ 100 veces mds que la fusién
central de He.
Hay dos cadenas o ciclos de reacciones posibles:

= el ciclo p — p (protén-protén) — domina para T < 1.5 X 10K (epp x TV {v) = 4)
= ¢l ciclo CNO (o “del carbono”) — domina para 7" > 1.5 X 10’K  (ecno o« T1®)

Ambos ocurren simultdneamente, aunque con distintas eficiencias, seglin sea la masa estelar total (i.e.,
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la T central).

Elementos secundarios: son los que intervienen en los ciclos, tanto credndose como destruyéndose
(deuterio, *He, is6topos de Be en el p — p; isétopos de C, N, O, y F en el CNO).

2.2. Sinopsis de evolucion estelar

Protoestrellas: Fase corta, previa a la MS; dura ~ 50 Myr en una estrellade IMy; = no
contribuyen apreciablemente a la luminosidad de una galaxia.

Estrellas pre-MS: Energia generada (mayormente) por contraccion gravitatoria (pequefia contrib.
por fusién de Li y Be).

Luego viene una etapa intermedia, en la que la energia estd generada totalmente por fusién nuclear,
pero en la que los elementos secundarios (los que intervienen en los ciclos de generacion de energia:
C, N, O, etc.) no alcanzaron su condicion de equilibrio (creacidn-destruccion).

2.2.1. Secuencia principal (MS)

La MS estd definida por la fusién de H en el nicleo de la estrella.

Importante por:

» Fase mds larga (Fig.[2.5) =  en un determinado instante, la mayorfa de las estrellas de una
galaxia estardn en la MS.

= Las propiedades estructurales de una estrella durante la MS (y las posteriores etapas de fusién
de H en capas) determinan sus propiedades evolutivas en etapas posteriores.

= Fl andlisis de la fase de fusién central de H (conteo de estrellas en la MS) provee informacién
para obtener la funcion inicial de masas (IMF).

= El “reloj” astrofisico mds importante estd relacionado con el fin de la etapa de fusién central de
H:

-25
Tus ~ 10 Gyr (_/\/tl/( ) .
o)

Para M=08My — 1ys ~175Gyr = 1Mms > fy (= 14 Gyr —edad del Universo—)
.. la mayor parte de la masa estelar en galaxias estd encerrada en estrellas de M < 0.8 M.

Secuencia principal de edad cero (ZAMS)

Es la primera etapa en la que la energia esta generada totalmente por fusion nuclear, habiendo alcan-
zado los elementos secundarios su condicién de equilibrio.
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Figura 2.5: Izg.: luminosidad (verde), tiempo de vida en la secuencia principal (azul), y tiempo de vida
como gigante roja (rojo) en funcién de la masa. Der.: Energia total emitida durante la fase de secuencia
principal (azul), y en fases posteriores (rojo) en funcidn de la masa. Las estrellas con M < 1.5M¢
emiten la mayor parte de su energia durante la fase de gigante roja (RG) y etapas posteriores: rama
horizontal (HB), rama gigante asintética (AGB). Datos de la Tabla 1.1 de Sparke & Gallagher] (2000)).

La secuencia principal inferior (LMS)

Para estrellas con M < 1.3 M, (depende un poco de la metalicidad) domina el ciclo p — p.
La conversiéon de H—He produce:

= disminucion en el nro. de particulas libres, lo cual produce
e disminucidn de la presién
e contraccién y aumento de T

= disminucién de la opacidad (la del He es menor que la del H a iguales condiciones térmicas)

Todo esto ocasiona un lento y monétono aumento de luminosidad y de 7. (Fig. [2.6] izq.).

La secuencia principal superior (UMS)

Son estrellas con M > 1.2 — 1.3 Mg. Aumento significativo de la T central — domina el ciclo CNO
(~ 100 % de la energia para M, > 1.8 Mg). Como el CNO tiene muy alta dependencia con T (ver
Sec.[2.1.3) la generaci6n de energia es muy concentrada = alto gradiente de 7.

Interior convectivo — interior mezclado.

Su evolucién en el HRD durante la MS es un aumento mondtono de £ y un decrecimiento casi
sostenido de Teq (Fig[2.6] der).

Dependencia con la composicion quimica y la eficiencia convectiva

Contenido de He: afecta
= opacidad radiativa |
» peso molecular medio? — Ly 1 (porque Ly o< u’)

.. el tiempo de vida evolutivo de la estrella disminuye con mayor abundancia de He.
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Figura 2.6: Caminos en el HRD para estrellas de baja masa izg. y de masa intermedia der. durante la
etapa de fusién central de H. Los circulos llenos indican los correspondientes TO. (Fig. 5.3 de Salaris
& Cassisi, [2005))

Metalicidad: afecta mucho mas a la opacidad que a la generacidn de energia nuclearﬂ
La mayor abundancia de elementos-a (O, Ne, Mg, Si, S, Ca, Ti, etc.) tiene 2 efectos:
= mayor eficiencia del CNO (porque hay mds O)
= mayor opacidad

A igual abundancia de Fe, la mayor abundancia de elementos-a produce caminos evolutivos de
MS menos luminosos y mas frios, y con etapa de fusion central de H mas larga, con respecto
a la mezcla solar.

Eficiencia de la conveccién: no tiene efecto sobre la £, pero a mayor “longitud de mezcla” (mixing
length) se requiere menor gradiente térmico — baja el radio y aumenta T.g. Los caminos
evolutivos son méds empinados y se corren a la izquierda en el HRD.

Estrellas de muy baja masa

Objetos con M < 0.3 — 0.4 M, estrellas de muy baja masa (VLM). Son completamente convectivas
durante toda la vida en MS.

Alta opacidad en sus atmdsferas: VO, TiO (6ptico), H,, H,O, CO (infrarrojo). Granos de polvo para
T < 2800K.

Para composicién quimica solar, la masa minima para que exista fusién de H es ~ 0.075 Mg (aumenta
con metalicidad decreciente). Debajo de este limite: enana marron.

2.2.2. Punto de apartamiento de la secuencia principal (TO)

Al agotamiento del H central corresponde el turn-off (TO), o punto de apartamiento. Es aproximada-
mente el punto més caliente en los caminos evolutivos de la Fig. [2.6] (izq.).

'Excepto para estrellas de Pob. III (1ra. generacién de estrellas nacidas en el Universo), en las que el ciclo CNO seria
muy poco eficiente.
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El TO es el “reloj” astrofisico mas importante que provee la evolucién estelar.

Después de este punto, como la regién de fusién estd bastante extendida, el nicleo de la estrella se
contrae un poco y la fusién de H continua en una capa alrededor del nicleo de He.

2.2.3. Rama subgigante (SGB)

Las etapas inmediatas post-secuencia principal estan definidas por la
fusion de H en capa gruesa.

En estrellas de masa intermedia y alta domina el ciclo CNO.

Durante esta fase el nicleo se contrae lentamente y la envoltura se expande. Las capas externas se
enfrian y aumenta la opacidad — retienen energia, soporte de la expansion de la envoltura.

La estructura se mueve en el HRD del azul al rojo, con £ = cte. (esto es la SGB).

Durante la SGB la capa H—He se va adelgazando.

Tasa evolutiva:

s ~ 12Myr para M, ~ 3 Mo
= ~ [ Myr para My ~ 6 Mg

Etapa muy corta en estrellas de masa intermedia y alta — Brecha de Hertzsprung.

En estrellas de baja masa hay degeneracién electrénica en el nicleo; soporta las capas externas sin
aumentar 7.

2.2.4. Rama de las Gigantes Rojas (RGB)

La envoltura estelar se vuelve convectiva — transporte de energia muy eficiente — la expansion
se desacelera, evitando la destruccién de la estrella. Es el punto D de la Fig.[2.7] y marca el comienzo
de la configuracion de gigante roja (RG).

En estrellas de masa intermedia y alta, la densidad central es baja al principio de la etapa RG —
no hay degeneracién electrénica — contraccién del niicleo = la temperatura alcanza T ~ 103 K
necesaria para la fusién del He. Fin de la etapa de RG (es corta para estas estrellas).

Para estrellas de masa atn mayor, el ndcleo se contrae mds rdpidamente y la fusién de He empieza
mads temprano. La etapa RG es mds corta y llega a desaparecer (la estrella fusiona He apenas sale de
la MS).

En estrellas de baja masa, a lo largo de 1a RGB la capa de fusiéon de H se va moviendo hacia el exterior
(buscando H “fresco”), y la frontera inferior de la envoltura convectiva se aleja hacia la superficie,
sin superponerse con la capa H—He. Se producen discontinuidades quimicas (dejadas por la mezcla
que produce la conveccién). Esto es porque £y o u’ = si baja el peso molecular (i), baja la
produccioén de energia. En esa etapa la subida a lo largo de la RGB se revierte para luego volver a
subir. Como resultado, se “acumulan” estrellas en esa parte del HRD — “RGB bump” en la funcién
de luminosidad (ver[2.3.1).

Durante la RGB, en el nidcleo aumenta:

= ]a masa de He
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m la densidad

» el grado de degeneracion electrénica.

Por esto baja la opacidad conductiva — gana eficiencia el transporte conductivo de energia.

Dependencia de la RGB con parametros fisicos y quimicos

La ubicacién de la RGB en el HRD depende del tamafio de la envoltura convectiva.

Para una dada composicién quimica, la RGB se hace mds fria a menor masa total.
La composicién quimica afecta a través de la opacidad radiativa:

= un aumento de He a Z = cte. causa disminucion de la opacidad de la envoltura — disminucién
de la masa involucrada en la envoltura convectiva — RGB mads caliente (azul).

= un aumento de Z causa aumento de la opacidad de la envoltura — aumento de la masa
involucrada en la envoltura convectiva — RGB maés fria (roja).

Fuerte dependencia de la T.g de la RGB con Z
— 1a RGB es uno de los indicadores de metalicidad més importantes para
galaxias y sistemas estelares (resueltos).

Las abundancias de elementos con bajos potenciales de ionizaciéon (Mg, Si, S, Ca, Ti, Fe) afecta
fuertemente la 7.g de la RGB a través de su contribucién directa a la opacidad, de la formacion de
moléculas como TiO (T < 5000 — 6000 K), y de la provisién de electrones que forman el ion H™ (una
de las fuentes de opacidad mds importantes en la RGB).

La morfologia de la RGB depende también de la eficiencia de la conveccidn en capas externas.

En las RG, £ y color dependen méas de la metalicidad que de la masa —  las RGB de sistemas
estelares de diferentes edades pueden ser muy parecidas.

2.2.5. Flash del He

En estrellas de baja masa, cuando T ~ 108 K, comienza la fusién del He. Esto ocurre con MoreHe) ~
(0.48 — 0.50) M.

Debido al estado altamente degenerado, la fusién del He es inestable y produce un runaway térmico
en el extremo superior de la RGB: el flash del He.

Se producen ~ 10'° £, en pocos segundos. Pero casi nada llega a radiarse por la superficie: se absorbe
por las capas no degeneradas circundantes. La expansion de estas contribuye a moderar la fuerza del
flash del He. Ademas se establece la conveccién que distribuye la energfa.

La fusién del He elimina la degeneracion electrénica. Sin embargo, esto ocurre en una regiéon que
rodea a la zona central del nicleo; se requieren otros flashes secundarios hasta que la fusién del He
alcance el centro de la estrella.

Toda la etapa desde el flash del He hasta que empieza la fusién central del He dura ~ 10° afios. Un
5 % del He en el nicleo se convierte en C.

La luminosidad Ly;;, en el extremo superior de la RGB (flash del He) es funcién de la masa del nicleo
de He (Mcore(He))-
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Para masas estelares < 1.8 Mg, (el valor exacto depende de Z) todas las estrellas desarrollan similares
niveles de degeneracion electrénica en el nicleo de He — alcanzan valores similares de McoreHe) =
alcanzan valores similares de Lp.

Para masas totales mayores, el nivel de degeneracién electrénica es menor (porque 7' es mayor y p es
menor) = Ly, €s menor.

Una mayor abundancia inicial de He aumenta la 7" interna (por aumento de y) — baja el nivel de
degeneracion electrénica —  flash del He con menor Mcoree)y = Liip decrece. Similar efecto
produce una mayor metalicidad (por mayor eficiencia de fusién de H en capa).

2.2.6. Etapas de fusion central de He

Todas las estrellas con Mt = 0.5 My pueden alcanzar las condiciones térmicas necesarias para la
fusién de He.

Los procesos fisicos durante la fusién de He son similares para los distintos rangos de masa, pero los
caminos evolutivos son muy diferentes.

Reaccién nuclear: triple alfa (3 o)

‘He +*“He — SBe
8Be +*He — !2C+ Y

Por cada '>C se generan ~ 7.27MeV = ~ 0.6 MeV por nucleén. Es més de un orden de magnitud
menor que por la fusién de H (ciclo CNO) — el tiempo de vida de fusién central del He es ~ 100
veces mds corto que la etapa de fusién central de H.

El ciclo triple alfa tiene muy alta dependencia con la temperatura (€3, o« T2 — T%) — nicleo
convectivo extendido.

Otras reacciones:

2Ct+a - 160+7
0+ — Ne+y

La rama horizontal de edad cero (ZAHB)

Aprox. 10° afios después del flash del He la degeneracién electrénica desaparece por completo. La
luminosidad superficial decrece a ~ lO‘l.Lﬁp porque la expansién del nicleo (donde He—C) enfria la
capa donde H—He.

ZAHB: configuracién de equilibrio, con He—C en el niicleo (quimicamente homogéneo) y H—He
en capa.
Poca (o nula) probabilidad de observar estrellas en la etapa de transicion TRGB—ZAHB.

Rama horizontal - red clump

Después del flash del He, las estrellas de 1 — 2 My y metalicidad solar se mantienen relativamente
frias (y rojas) mientras fusionan He en el nicleo e Henunacapa —  son estrellas del red clump.
Estrellas en la misma etapa, pero de menor masa o con menor contenido de elementos pesados, son
superficialmente mds calientes (azules) porque las capas externas tienen menos material y/o son mas
transparentes —  son estrellas de la rama horizontal.
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Para una misma pob. estelar, la ubicacién sobre la ZAHB depende de 1la masa de la envoltura (Meny)
que rodea a la capa de H en fusién: a menor M., mayor Teg (més azul). Dado que en la RGB se
produce una pérdida de masa importante (~ 0.3 Mo), y este es un proceso intrinsecamente estocdstico,
habra una dispersion en los valores de M.py, y por lo tanto un rango de colores.

El rango de temperaturas vade T ~ 35000K a T ~ 4 000 K.

La luminosidad en la ZAHB depende de la masa del core de He; ésta es casi constante para estrellas
de masa inicial menor que ~ 1.4 Mg, y esta es la razén de que la mag. absoluta de la HB sea una
luminaria estdndar (—standard candle— ej. estrellas RR Lyr).

Etapas siguientes de fusion de He

La evolucién desde la HB estd caracterizada por un descenso monétono de la eficiencia H—He en capa
y un crecimiento de la eficiencia He—C central. Mientras la primera es mayor, la estrella evoluciona
amayores T.g; cuando domina la segunda, el camino se revierte hacia el lado rojo del HRD — loop.
En estrellas de masa > 2.3 Mg no hay degeneracion electrénica en el nicleo de He — no hay flash
del He.

El He comienza a fusionar a 7 ~ 103K y p ~ 10" kgm™. Esto termina y revierte la subida por la
RGB (punto E en la Fig.2.7).

El tiempo de vida de fusion central de He ~ 20 % del tiempo de vida de fusién central de H. Es de
~ 22 Myr para estrellas de SMg y de ~ 4 Myr para estrellas de 10 Mg, (Z solar).

Etapas de fusion de He en estrellas de alta masa

En estrellas de M > 8 — 10 M, el He se enciende en el nicleo antes de llegar a la configuraciéon RGB;
la estrella sigue evolucionando continuamente al rojo en el HRD, con He—C en nicleo convectivo.
Al agotamiento de He sigue la ignicién del C en condiciones de no degeneracion.

2.2.7. Evolucion de una estrella de 5 M,

Etapas en la Fig.
A: ZAMS

B: abundancia de H: X ~ 0.05 en el nicleo, no alcanza para proveer la energia capaz de mantener la
estructura en equilibrio — la estrella empieza a contraerse (overall contraction)

C: fin de la etapa de fusion central de H; después de este punto la region central se contrae y las capas
externas se expanden — aumento del radio y enfriamiento superficial

D: comienzo de la etapa de RG; se establece conveccidn en zona externa — mejor transporte de
energia, que hace més lenta la expansién, evitando que la estrella se desarme

E: comienza la fusién central del He (fin de la etapa RG)
F: configuracion estable He—C central y H—He en capa

G: maxima eficiencia H—He en capa; abundancia de He central: Y., ~ 0.50; fraccién de energia
producida por 3a ~ 20 %

H: blue loop: 1a eficiencia H—He en capa va bajando; Y central ~ 0.02; fraccién de energia producida
por 3a ~ 33 %

K: fraccién de energia producida por 3a ~ 60 %.

I: termina la fusién central del He
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Figura 2.7: Camino evolutivo en el HRD para una estrella de 5 M. (Fig. 6.8 de|S&C)).

2.2.8. Larama gigante asintotica (AGB)

Corresponde a la fase de fusién de He en capa, alrededor de un niicleo de CO. En estrellas de baja
masa (< 2.5M;) secuencia similar, aunque mas caliente, a la RGB.

La capa H—He se extingue por caidade la 7.

Procesos de mezcla (dredge-up).

Limite M,,: mayor masa para la cual la degeneracién electrénica en el niicleo de CO es suficiente-
mente alta para evitar la ignicién del C.
Mup ~ 8 Mg para Z = Z; y para muy baja metalicidad; M, tiene un minimo ~ 4 M, para Z = 0.001.

M > My, hay fusion del C en el niicleo (violentamente o no, segiin la masa) (estrellas de alta masa).
M < My, entran en la fase de pulsos térmicos de la AGB.

= si se enciende el He en nicleo no degenerado, pero luego desarrolla un nicleo electroni-
camente degenerado de CO: estrellas de masa intermedia.

2.2.9. Estrellas de gran masa

Estrellas con M 2 8 Mg evolucionan a supergigantes rojas (pueden volver a supergigante azul, segtin
sea la pérdida de masa). Estrellas con M > 40M evolucionan a Wolf-Rayet (superviento, barre las
capas externas).

Todas terminan como SNII —  principales productoras de He y elementos-a: O, Ne,
Mg, Si, S, Ca, Ti.
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Tabla 2.1: Tiempos de vida de fusion central de distintos elementos en estrellas de gran masa.

Tiempo I5Msy 20Ms 25 Mg
ta (Myr) 10.70 7.48 5.93
tge Myr) 1.40 0.93 0.68
tc (103 afios) 260 145 0.97
e (afios) 2.00 1.46 0.77
to (ahos) 2.47 0.72 0.33

fsi—rad (1072 aflos)  29.00  2.80 1.94
fsi—cony (1073 afios)  20.00  3.50 3.41

4.5 [rerrrrrme frere frenn [ Frrrr prrrr prrrrr [ [
i ¥=02734, Z=0.0188 r r R S R :
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r 2 35M,
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Figura 2.8: Caminos evolutivos en el HRD para estrellas de masa intermedia (izq., Fig. 6.10 de [S&C))
y de masa alta (der:, Fig. 7.12 de|S&C).

2.2.10. Supernovas tipo Ia (SN Ia)

Originadas en sistemas binarios, cuando una WD de CO supera el limite de Chandrasekhar (~ 1.4 M)
y se produce runaway termonuclear. El C y el O en el nicleo se fusionan formando elementos mas
pesados —

Las SN Ia son las principales productoras de hierro y elementos del pico del hierro.

2.2.11. Temas poco desarrollados por la teoria:
= Formacion estelar
e inicio
e funcién de masas inicial

» Etapas finales estrellas de gran masa (M 2 Myp)
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= Evolucidn en sistemas binarios

.". se conoce pobremente:

= tasa de formacién estelar en las galaxias
= cantidad de elementos pesados producida por cada tipo estelar

= modo en que dichos elementos retornan al ISM.

2.3. Poblaciones estelares simples

Poblacion estelar simple (SSP): conjunto de estrellas nacidas en un evento de formacién estelar de
duracién despreciable (funcién delta) y con la misma composicién quimica inicial.

Ejemplos reales (ma non troppo): cimulos globulares y abiertos, galaxias E, algunas enanas.

El diagrama color-magnitud (CMD) tedrico de una SSP es una isdcrona.

Camino evolutivo: curva que conecta en un HRD o en un CMD tedrico las posiciones de una estrella
de una dada masa inicial a distintos instantes — M, = constante; ¢ variable.

Isécrona: dado un conjunto de caminos evolutivos correspondientes a estrellas de igual composicién
quimica inicial y distintas masas iniciales, la isdcrona correspondiente al tiempo ¢’ es la curva
que conecta los puntos que corresponden en cada camino evolutivo al tiempot =+t — M
variable; t = constante.

» La M; aumenta a lo largo de la is6crona (las estrellas de mayor masa evolucionan mas rapida-
mente).

= La MS de la is6crona estd poblada por un gran rango de masas, mientras que la M; a lo largo
de la RGB y etapas posteriores es casi constante.

En lo que sigue usamos M (masa) como sinénimo de M; (masa inicial).

La coordenada curvilinea y sobre una isécrona es funcién de la masa y la edad: y = y(M, £). Inverti-
mos la funcién, y por definicion de isécrona:

dr dr
dt(M, x) = (W)X dM + (a)M dy=0
de donde:
(&)%), &) e
dy /, dr " dx ) pm
El miembro izquierdo representa el cambio en masa para un cambio en posicién a lo largo de la
isécrona.

(%) es siempre finito (modelos evolutivos).
X

dy . L1 .
(E) M S grande para etapas de evolucion rapida; es decir

d—X —> 00 = i -0
dr ) dx ) pm

y entonces la masa también varia poco con y.
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Figura 2.9: Caminos evolutivos para estrellas entre 0.8 y 3.0 Mg (lineas de trazos). Is6cronas de
edades 600 Myr y 10 Gyr (lineas sélidas) (Fig. 9.1 deS&C).

Es decir, en la MS la evolucién es lenta (ej. estrella de 1 Mg casi no cambia su posicién en el HRD
en 1 Gyr), por lo que la isécrona va cortando caminos evolutivos de un gran rango de masas.

En cambio, para etapas de evolucién rapida la estrella cambia rdpidamente su posicién en el HRD y
la isGcrona se mantiene en un rango chico de masas (Fig. [2.10).

Distribucion de masas estelares

Las isécronas permiten predecir el nro. relativo de estrellas en las distintas etapas evolutivas.
Cada punto de una is6crona estd poblado por estrellas con una cierta masa M. Hay que adoptar una
funcidn inicial de masas (IMF) que provea el nro. de estrellas dn nacidas con masa entre My M+dM.

Sup. IMF:
dn=CM>*dM

(donce s es el exponente de Salpeter); la constante C queda determinada por el nro. total de estrellas
Niot 0 por la masa total M.

Volviendo a la coordenada curvilinea y usada en la Ec[2.2] el nro. dN de estrellas en un intervalo (y,
X + dy) sobre una isécrona de edad ¢ es:

dn (dM dn (dM dr
AN = — (== dy=—-——=—| [—] dr.
dM(dX ), X dM(dt )X(dX)M «

Para una dada fase post-MS, los dos primeros factores del miembro derecho son constantes, porque la
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Figura 2.10: Isécronas de edades 2 Gyr y 3 Gyr (Z = 0.001), desde la MS hasta el fin de la fase AGB.
Los nimeros indican la masa correspondiente (en M) en algunos puntos representativos (Fig. 9.2 de
S&C).

masa a lo largo de la is6crona es aprox. igual a la masa del TO (excepto para las etapas de enfriamiento
de WD), mientras que el 3er factor es el tiempo de vida en el intervalo dy.
.. Larazén entre los nimeros de estrellas en dos tramos post-MS sobre la is6crona serd tpyis /fpms?2,
donde tpypst Y tpms2 son las escalas de tiempo evolutivas en esas etapas.
Generalmente trabajamos con la funcion de luminosidad. El nro. de estrellas en el intervalo de mag-
nitudes absolutas (M, M + dM) sobre la is6crona es:

dn dM dM

donde ?1_//}44 es la relacion masa-luminosidad evaluada sobre la is6crona.

Esto se complica si se considera la pérdida de masa a lo largo de la is6crona.

= Para calcular el nro. de estrellas en un punto dado sobre la isécrona, hay
que usar en la IMF el valor de la masa inicial de las estrellas que fueron a
parar a ese punto.

= Para determinar la correccién bolométrica (BC) hay que usar la masa evo-
lucionada (es decir, considerando pérdida de masa). La masa actual, junto
con Teg y £ determinan la BC.
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2.3.1. Poblaciones estelares simples viejas
En gral. se considera:
= 1> 10Gyr — SSP vieja

= 10Gyr >t 2 1Gyr — SSP intermedia
= 1 <1Gyr — SSPjoven

Consideraremos como “vieja” una SSP con ¢ > 4 Gyr, poblada por estrellas de baja masa (el TO
corresponde a 1.2 — 1.3 M) lejos del rango de masas de la transicién RGB.
Sus CMD estén caracterizados por fases SGB, RGB y HB prominentes y bien pobladas.

Propiedades de is6cronas para SSP viejas

3.0

2.0

log(L/Ly)

-1.0 =~

4.00
log(Te)

Figura 2.11: Izg.: HRD y CMD de is6cronas con ¢t = 10y 12.5Gyr, Z = 0.0001 (linea continua) y
0.02 (trazos). Der.: HRD de isécronas con ¢ = 10 Gyr, Z = 0.0001 y 0.02, composicion solar (linea
continua) e incrementada en elem.-a ([a/Fe]=0.4, trazos).

La Fig. [2.11] (izq.) muestra dos pares de isécronas: t = 10y 12.5Gyr, y Z = 0.0001 (pobre, tipo
cimulos globulares) y 0.02 (solar).

= La MS inferior (desde ~ 2 mag abajo del TO) no estd afectada por la edad, pero es sensible a Z.
Color y luminosidad del TO afectados por edad y Z.

e Las estrellas en esta zona del HRD tienen tiempos evolutivos muy largos. Debajo del TO
no evolucionaron. La ubicacién del TO depende de la masa que esta evolucionando, por
eso su dependencia con la edad.

e A mayor Z menor £; sobrecompensa el hecho de que la masa en el TO es mayor debido a
sus mayores tiempos evolutivos.

= La RGB no estd afectada por la edad, pero es sensible a Z.

e Laubicacién de la RGB depende débilmente de la masa (= edad).
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e [a Z afecta fuertemente la T de las estrellas de RGB.

= La luminosidad de la ZAHB no est4 afectada por la edad, pero si por Z.

o [7aup determinada por masa del nicleo de He en el flash del He, que decrece a mayor
Z = [Lzapp decrece con mayor Z.

e La edad no afecta apreciablemente a la masa del niicleo de He para los rangos de masa
involucrados.

La Fig. 2.T1] (der.) muestra dos pares de isécronas con r = 10Gyr: Z = 0.0001 y Z = 0.02, [a/Fe]
solar y [a/Fe] = 0.4 (incrementado, tipo halo de la MW).

A baja Z las is6cronas con [a/Fe] solar e incrementado son idénticas, pero hay diferencias para Z =
0.02: las tipo solar son mds débiles y rojas.

La posibilidad de predecir el CMD observado de SSP con distintas edades y
composiciones quimicas es una herramienta para determinar parametros
fundamentales de las SSP.
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Figura 2.12: CMD de una is6crona con ¢t = 12 Gyr (arriba) y del GC M 15 (abajo).

Salvo excepciones (47 Tuc, w Cen) los cimulos globulares (GC) son SSP (Fig. |ﬂ_7[)

El CMD observado aparece ensanchado, debido a errores fotométricos, confusion con estrellas no
resueltas, y binarias. Para ajustar una is6crona se acostumbra entonces obtener una “linea fiduciaria”
que corresponderia al CMD desafectado de esos errores. Se divide el CMD en intervalos de magnitud
y se analiza la distribucién de colores en cada uno; en general se toma la moda como el color corres-
pondiente al intervalo. Para ramas horizontales (SGB, HB) se toman intervalos en color y se busca la
moda de las magnitudes.
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Problema: incertezas en los modelos (conveccion, opacidades moleculares, espectros tedricos de
estrellas frias) — un ajuste global de iscronas puede llevar a soluciones erradas (en distancia, edad

y metalicidad).
A veces conviene enfocarse en rasgos carateristicos de las isdcronas, sensibles a edad o metalicidad.

= TO sensible a edad. Para evitar incertezas con el enrojecimiento:

e AV entre ZAHB y TO.
e A(B—-V)o A(V —1I)entre TO y base de la RGB.

A edad fija, A(B — V) depende poco de Z (porque tanto el TO como la base RGB enrojecen a mayor

2).
El método “horizontal” A(B— V) se usa poco para determinar edades absolutas, pero sirve para edades
relativas.

El color de la HB y el segundo parametro

L L I I o
'y _
_0.5_
-1.0—
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>
w
= 15
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AR T R U NN N SN T N N N S AN AN MY A
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HByype

Figura 2.13: [Fe/H] contra tipo de HB para una muestra de GC Galacticos. Se muestran relaciones
tedricas para varias At con respecto a edad de referencia de 13 Gyr.

Conociendo el valor de la pérdida de masa a lo largo de la RGB, se puede determinar la ubicacién de
la ZAHB y evolucién en la HB para una SSP después del flash del He.

La metalicidad es el “primer pardmetro” que determina la ubicacidn de las estrellas en la HB, a través
de la mayor opacidad y mayor masa (para la misma edad), y .. colores mads rojos, a mayor Z.

Por otra parte, a Z = cte. la HB se hace més roja a menor edad, porque la masa es mayor.

Es decir, conociendo la metalicidad, la distribucién de colores en la HB dependeria solo de la edad.
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El color de la HB se cuantifica con: HByype = (Ng — Nr)/(Ng + Ny + NR) (donde Ng: nro. de estrellas
del lado azul de las variables RR Lyr, Nr: idem lado rojo, y Ny: nro. de variables).

En la Fig.[2.13]se grafica [Fe/H] contra tipo de HB para una muestra de GC galdcticos, con relaciones
tedricas para varias At con respecto a edad de referencia de 13 Gyr.

Se ve que hay GC con igual metalicidad espectroscdpica y que tendrian la misma edad —método AV
0 A(B — V)—, pero tienen distinto tipo de HB.

O sea, a igual [Fe/H], aparte de la edad hay un segundo parametro que determina el tipo de HB.
Candidatos:

= diferentes pérdidas de masa (rotacion rdpida, interacciones dindmicas)

= distinta abundancia inicial de He (cambia T en la HB)

Estimadores de metalicidad

Se pueden definir estimadores fotométricos de metalicidad en base al CMD (ver Sistemas Estelares).

Abundancia inicial de He

Un incremento en la abundancia inicial de He produce:

= descenso en la L10, porque las estrellas evolucionan + rdpido = baja la Mg (ver[2.2.1).
= desplazamiento al azul de la is6crona (MS y RGB), por menor opacidad.

= ascenso en la Lzaps.

Cuidado con el AV: un aumento AY = 0.02 ocasiona un cambio de ~ 1 Gyr en la edad estimada.

Estimadores de abundancia de He (Y)

Parametro R: se define R = Ny /Nrgg (cociente entre el nro. de estrellas en la HB y el de estrellas
en la RGB mas brillantes que la HB). Es funcién de Y porque la £zagp crece con Y.

Parametro A: diferencia en magnitudes entre la ZAHB y la MS a color constante. Depende de Y
porque Lzaup crece y Lys decrece con mayor Y.
Problema: depende fuertemente de [Fe/H] — sirve solo para medidas relativas de Y.

Funciones de luminosidad y estimacion de la IMF

La funcién de luminosidad (LF) contiene informacién sobre las escalas temporales de la evolucién
estelar, cosa que no ocurre con la comparacién de isécronas a un CMD observado.

Para una SSP vieja, la LF de la MS da informacién sobre la IMF.

En cambio, la forma de la LF para etapas post-MS estd determinada completamente por los tiempos
evolutivos de la inica masa que evoluciona a lo largo de esas fases, independientemente de la IMF.
La comparacion entre LF tedrica y observada se hace con GC, que por ser viejos y tener gran nro. de
estrellas (10° — 10°), tienen fases post-MS bien pobladas.

La Fig. [2.14] (izq.) muestra los efectos de variar edad y Z sobre la LF teérica de SSP viejas. Se usé
una IMF de Salpeter: dn/dM o M~23_ En el panel derecho est4 la LF observada para el GC M 3.
La MS estd a la derecha, y el TO alrededor de My = 4; la fuerte caida que sigue es la SGB. La parte
descendente con pendiente menos pronunciada corrresponde a la RGB; el maximo local corresponde
al “RGB bump” (ver [2.2.4).
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Figura 2.14: Izg.: Funcién de luminosidad tedrica cubriendo MS, SGB y RGB para 3 isécronas con:
t = 14 Gyr, Z = 0.008, Y = 0.254 (punteada); t = 12 Gyr, Z = 0.008, Y = 0.254 (s6lida); t = 14 Gyr,
Z =0.002, Y = 0.254 (trazos). Normalizadas a igual nro. de estrellas a My = 2.0 mag. Der.: Funcién
de luminosidad observada para la MS, SGB y RGB del GC M 3.

2.3.2. Poblaciones estelares simples jovenes
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Figura 2.15: Izq.: Tres is6cronas con Y, Z solar y + = 100 Myr, 500 Myr, y 1.8 Gyr. Der.: CMD del
cimulo abierto NGC 2420 y dos isécronas con [Fe/H] = —0.44. Linea sdlida: t = 3.2 Gyr (con
overshoot); trazos: t = 2 Gyr (sin overshoot). (m — M)y = 11.90; E(B — V) = 0.06 mag.

Consideramos como “jovenes” las SSP con 7 < 4 Gyr. La Fig.[2.15] (izg.) muestra 3 is6cronas jévenes
con Z solar en el CMD. La morfologia del TO es diferente (“gancho’) porque en este caso prevalece
el ciclo CNO en vez del p — p.
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No solo el TO sino también la ubicacion de la fase de fusion del He es sensible a la edad, porque el
nicleo de He en la RGB es cada vez menos degenerado para masas mayores (edades menores).

Para edades entre ~ 0.5 y ~ 4 Gyr la fase de fusién del He es usualmente un red clump (no solo para
Z alta) cerca de la posiciéon de la (despoblada) RGB, porque la etapa de RGB es muy rédpida y las
estrellas pierden poca masa.

Para t < 0.5Gyr la fase de fusion del He se mueve progresivamente al azul, porque las estrellas
describen lazos cada vez mds amplios y su evolucidén en el extremo azul es m4s lenta.

La determinacion precisa de edades en SSP jévenes es dificil. Conviene el ajuste de isdcronas tedricas

al TO (Fig. 2.15]der).
2.4. Poblaciones estelares compuestas
Una poblacién estelar compuesta (CSP) es un conjunto de estrellas formadas en distintos instantes y

con distintas composiciones quimicas.
Es el caso general de las galaxias.
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Figura 2.16: CMD en los alrededores del Sol (Hipparcos).

La Fig. 2.16] muestra el CMD en los alrededores del Sol (Hipparcos): la coexistencia de una UMS y
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de ramas SGB y RGB bien pobladas revela claramente que se trata de una CSP.
La informacién fundamental que caracteriza una CSP es su Historia de formacion estelar (SFH),
que estéd dada por la:

tasa de formacion estelar (SFR): evolucion temporal de la cantidad (masa total) de estrellas forma-
das (‘P(1)), y la

relacion edad-metalicidad (AMR): evolucion temporal de la composicién quimica (D(z))
Denotamos formalmente la SFH: T(W(r) ®(1)).
La AMR y la SFR no son independientes: cada generacion de estrellas inyecta gas enriquecido en el
ISM a través de:

= explosiones de SN

» pérdida de masa en la AGB y RGB

dependiendo del rango de masa de cada estrella.
Conociendo la SFR, la IMF, y la eficiencia de acrecién y pérdida de gas de la galaxia estudiada, la
teoria de evolucion estelar proveeria la informacién necesaria para seguir la evolucion quimica del gas
y por lo tanto la composicién quimica de las distintas generaciones estelares, es decir, O(f).
En el caso mas general hay que calcular 2 + N cantidades:

» la masa de gas M,()

= ]a masa en forma de estrellas M;(7)

» ]a fraccion en masa X;(¢) del i-ésimo elemento (i = 1, ..., N).

La evolucion temporal de la masa total del sistema M(#) queda descripta por:

M) = Mg(H) + My(0) (2.3)
dA;t(t ) _ F(y - EQ) 2.4)

donde F(t) y E(¢) son las tasas de acrecion y de eyeccion (respect.) de masa (gaseosa) del sistema. No
se considera pérdida de estrellas por efectos dindmicos.
La evolucién de 1a masa de gas se describe:

dMg (1)
dr

=F@®)-E@)+e@®—-YP0® (2.5)

donde e(¢) es la tasa de eyeccion de gas de las estrellas al ISM, y W(¢) es la SFR (en masa afios ™).
La evolucion de la masa en estrellas se describe:

dM, ()

T Y(r) — e(2). (2.6)

La evolucion de la fraccion de masa X;(7) de un elemento (estable) i es:

d (Mq(1) Xi(1))

P = ex,(1) — Xi(O)P(®) + X (D) F(t) - Xi(t) E(D) 2.7)

donde

ex;(t) eslamasa total del elemento i eyectada de las estrellas,
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X;(nH¥(r) esla masa encerrada en estrellas,

Xf (t) F(r) esla masa agregada por acrecién de materia, y

Xi(t) E(t) esla masa perdida por eyeccién fuera del sistema.

Estas ecuaciones se pueden aplicar a toda una galaxia (las cantidades serdn promedios), o dividiéndola

en subestructuras.
Las abundancias quimicas a un instante ¢ se usan como parametros de entrada para el siguiente paso.

El modelo de “caja cerrada” visto en Sistemas Estelares usa las siguientes suposiciones:

= F(t)=0, E(t) =0 — no se acreta ni pierde gas (M(r) = M es constante)
= M,(0) = M — inicialmente todo gas
= gas siempre bien mezclado

= reciclado instantaneo.

Definiendo el yield p; como la masa del elemento i producida, dividida por la masa encerrada en
estrellas de baja masa y remanentes, se obtiene para cada elemento una ecuacién similar a la vista en
Sistemas Estelares:

(2.8)

Xi(t) - X(0) = —p; In ( dde i )

M, (0)

En principio el conjunto de ecuaciones [2.312.7, acopladas a cdlculos de evolucién estelar, deberian
permitir describir la evolucién quimica y espectrofotométrica de una CSP genérica.

En la practica faltan predicciones sélidas o hay incertezas sobre:

» eficiencia de la formacion estelar
= procesos de acrecidn y eyeccion de gas

= yields de cada generacién estelar.

Por lo tanto, las ecuaciones de evolucion quimica solo sirven para restringir la forma de las funciones
Y(t), F(t) y E(¢) en una CSP real, comparando con las observaciones.

2.4.1. Sintesis de poblaciones estelares

Se puede tratar de determinar la SFR y la AMR de la pob. estelar en una galaxia a partir de su CMD
observado (solo para galaxias cercanas, resueltas).
Ingredientes:

= CMD observado

= conjunto de is6cronas tedricas cubriendo un rango amplio de edades y Z iniciales

La idea es simular teéricamente el CMD de la CSP observada como combinacién lineal de poblacio-
nes elementales con distribuciones homogéneas de ¢ y Z, con rangos pequeiios alrededor de valores
discretos de t y Z.

Se varian los coeficientes de la combinacion lineal hasta lograr el mejor ajuste.

Hay problemas de degeneracidén (distintas combinaciones de ¢ y Z producen iguales resultados), pero
se evitan teniendo en cuenta estrellas de la MS y etapas mds avanzadas.

Pej.: la parte superior de la RGB es poco sensible a la edad (entre 8 y 13 Gyr no hay diferencias).
Muestreando también la MS, se puede ver si hay un tnico TO (pob. coetdnea) o varios (rango de
edades).
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2.4.2. Determinacion de la SFH

Los métodos para determinar la SFH de una CSP genérica se basan en estas suposiciones:

1. los modelos estelares predicen con precision las propiedades observadas de estrellas de distintas
masas en funcién de suty Z

2. la IMF usada en los calculos (constante o variable) es realista
3. los errores observacionales se pueden estimar y modelar adecuadamente

4. las poblaciones tedricas usadas para el andlisis representan todas las polaciones presentes en la
CSP.

Metodologia

1. Se divide el CMD observado en una grilla con N celdas de un dado ancho (puede ser variable).
El nro. de estrellas en cada celdaes No(i) (i=1,...N).

2. Se crea un conjunto de CMD sintéticos de poblaciones estelares elementales. Cada pob. ele-
mental j se calcula considerando una coleccion de estrellas (dada la masa total) con distribucion
uniforme de edades y Z en intervalos Aty AZ, centrados alrededor de n valores discretos de ¢ y
m valores discretos de Z. Esto corresponde a SFR y AMR constantes dentro de cada intervalo.

El CMD sintético se puede calcular usando técnicas de Monte Carlo para extraer al azar valores de
masa estelar (de acuerdo a la IMF adoptada) mads las correspondientes ¢ y Z (distrib. uniforme), y
determinando sus ubicaciones en el CMD mediante interpolacién de un conjunto de isdcronas.

Hay que usar muchas “estrellas” para evitar ruido estadistico en las zonas menos pobladas del CMD
(evolucién rapida). (Ej.: con 10* estrellas en una SSP con 7 > 10% afios quedan un pufiado de estrellas
en la HB.)

Los valores discretos de ¢ y Z deben cubrir un rango lo mas amplio posible. Se pueden poner algunas
cotas p.ej., de acuerdo al TO.

Para c/u de los n valores de edad se produce un conjunto de m CMD, uno para cada valor de Z. Resulta
un total de n X m SSP representadas por su CMD.

Hay que incluir en los CMD sintéticos los efectos de errores fotométricos y de incompletitud (de
nuevo, con técnicas Monte Carlo).

También los efectos de blending, binarias, y contaminacién de campo.

El médulo de distancia y la extincién se supone que se conocen de antemano, aunque en principio
pueden determinarse también con el procedimiento de minimizado.

El CMD sintético que representa a la CSP se crea como combinacion lineal de los CMD elementales
de las SSP (+ estrellas de campo) y se divide en la misma grilla que el CMD observado.

El nro. de estrellas en una celda i es:

Ny(@) = )" a;NiG) + fGi)

J

donde Ng es la contribucién de la SSP jalaceldai (j = 1,...,n X m)y f(i) es la contribucién
de estrellas de campo, obtenida de la observacién de un campo cercano pero sin contribucion de la
galaxia estudiada.
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La cantidad de estrellas observadas y sintéticas en cada celda se comparan usando alguna figura de
mérito, ej.: el chi cuadrado:
. 2
2= 3 B0 M)

No(i) &

coni=1,...,N.
Esta comparacion se hace para una serie de valores de distancia y extincion.

Los pesos a; de la combinacion lineal (y eventualmente distancia, enrojecimiento, fraccion de bina-
rias) se van variando hasta minimizar el y?.

Los valores resultantes de los coeficientes a; dan el modelo de mejor ajuste para la SFR y la AMR.
(Ver Figs. 10.4 y 10.5 en S&C, y/o Harris & Zaritsky 2004, AJ 127, 1531; Holtzman et al. 1999, AJ,
118, 2262.)

El intervalo de confianza de cada coeficiente a; se obtiene explorando el espacio de pardmetros ¥’
alrededor de su valor minimo. El intervalo de confianza 1o se obtiene con Ay? = y? — szin'

Notar que el denominador endeberia ser un error Gaussiano o(i)> para que el y? tenga sentido. El
N, (i) es un error Poissoneano, que solo para nimeros grandes se aproxima al Gaussiano.

En general no se puede estimar ¢ y Z de estrellas individuales en el CMD observado, pero es posible
estudiar la distribucion estadistica de ¢ y Z a lo largo del CMD (o en una regién determinada, p.ej.
la HB). Si se puede contar con espectroscopia de alta resolucién para determinar abundancias (solo
posible para la MW y galaxias cercanas) se pueden comparar la distribucioén de Z estimada a partir de
la SFH con la determinada espectroscopicamente.

Dichas mediciones pueden usarse también para restringir el rango de Z usado para las SSP sintéticas.

Consideraciones

Fotometria: tiene que ser suficientemente profunda para restringir la SFH en las primeras fases de
la evolucién de la galaxia. Cuantitativamente: para edades ¢ ~ ty el TO estd en My = 4; hay que llegar
hasta esa mag (dado el médulo de distancia) para detectar y medir la SGB de la pob. estelar mds vieja
en la CSP estudiada.

Modelos: se requiere exactitud en las magnitudes y colores predichos por las isdcronas tedricas.
Hay incertezas que no afectan tanto el estudio de una SSP, pero son muy importantes cuando se trata
de inferir la SFH de una CSP a través de CMD sintéticos, y cuyos efectos estdn poco explorados.

En principio se pueden ignorar en la ec.[2.9]las celdas del CMD para las que las incertezas de los mo-
delos son mayores, como estrellas con envolturas convectivas, pero no todas estas, porque no quedaria
informacion de las componentes mas viejas de la CSP.

Alternativa: usar celdas de tamafio variable, dando menos peso a etapas con mayores incertezas.

Pob. joven: si en el CSP observado hay estrellas brillantes de la MS = hay una pob. joven. Pero si
son pocas con respecto a la pob. vieja dominante en nimero (caso tipico), el procedimiento de ajuste
favorecera a la mayoria. La solucién, de nuevo, es usar celdas de tamafio variable (aunque introduce
un nuevo grado de arbitrariedad en el ajuste).

Mezcla de metales: en general se usan is6cronas con mezcla solar (Sec. [2.2.1)), pero la mezcla de
metales puede ser distinta, alterando los colores para una dada metalicidad.
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2.4.3. Indicadores de distancia

Aun cuando el CMD observado de una CSP resuelta no sea suficientemente profundo para determinar
la SFH, puede servir para estimar su distancia.

Extremo superior de la RGB

El método del extremo superior de la rama de las gigantes rojas (TRGB) requiere detectar al menos
la parte brillante de una RGB bien poblada (ver Sistemas Estelares).

Se basa en que la Lo de la TRGB estd determinada por la masa del nicleo de He al momento del
flash del He, a una dada Z fija.

Dado que en las estrellas de baja masa el flash del He se produce en todas para un valor casi igual de
la masa del nicleo de He = MgﬁGB cambia pocas centésimas de mag para el rango de edades
4 5t<12-14Gyr.

Para edades cercanas a la transicién de fase RGB, My crece abruptamente (Lo decrece) debido al
fin de la degeneracion electrénica en el niicleo de He, que ocasiona que la ignicién del He se produzca
para valores menores de la masa del nicleo.

Para ¢ fija, MgﬁGB decrece a mayor Z: para t 2 4 Gyr, ME(IEGB oc —0.19[Fe/H] para Z < Zg.

Problema: si uno calibra el método de la TRGB con las RGB de cimulos globulares GalActicos,
estd suponiendo una edad tipica de GC (~ 12 Gyr) y que la RGB observada corresponde a igual edad.
Sin embargo, una SFH como la de la LMC (o SMC), que tienen edades promedio de ~ 4 Gyr, producen
una RGB muy parecida a la de los GC.

Esto se debe a que, en estrellas de baja masa, frgp/fms aumenta con la masa. Y en casos de SFH
constante o creciente en el tiempo, la RGB resulta més poblada para la pob. joven que la RGB de una
pob. vieja.

Al aplicar el método TRGB a las RG de la LMC se obtiene un valor de [Fe/H] menor que el real,
porque la RGB de estrellas con ¢ = 4 Gyr es significativamente mas azul que para t ~ 12 Gyr. El error
en [Fe/H] induce un error en distancia.

Para r ~ 2 Gyr, L1rgp decrece a una dada Z, porque se acerca a la transicion degen.-no degen. en el
ntcleo de He. También produce error en distancia.

Otros métodos

RR Lyr, PNLF (ver Sistemas Estelares).

2.5. Poblaciones estelares no resueltas

Es el caso general en Astronomia Extragaldctica. Las observaciones proveen solo magnitudes, colores,
y espectros integrados de la pob. estelar.

2.5.1. Poblaciones estelares simples no resueltas

El flujo monocromdtico integrado que se recibe de una SSP no resuelta de edad ¢ y metalicidad Z se
puede escribir:
My
Fat,2) = JalM, 1, Z) O(M) dM (2.10)
M
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donde f1(M, t, Z) es el flujo monocromatico recibido de una estrella de masa M, edad ¢ y metalicidad
Z, (M) dM es la IMF (en lo que sigue usamos Salpeter), M es la masa de la estrella de menor masa
en la SSP, y M, es la masa inicial de la estrella de mayor masa inicial aun presente en la SSP.
Tipicamente M, es la masa inicial de una estrella evolucionando hacia la secuencia WD, y se aproxi-
ma por la masa del TO para esa edad. La contribucién de las WD al flujo integrado es generalmente
despreciable.

La ec.[2.10]dice que el flujo integrado es simplemente la suma de los flujos individuales de las estrellas
de la SSP; la IMF da la cantidad de estrellas para cada intervalo de masa.

Adoptando una IMF universal, el efecto de edad y Z esta incluido en fj(M,1,Z) y en M.

En forma similar, la magnitud integrada en una banda fotométrica A puede escribirse:

My
Mu(t,Z) = -2.5 log( f 10704MAMEZ) (M) dM) (2.11)
M

Contribuciones de las distintas fases evolutivas a la £ integrada de una SSP.

La Fig.[2.17 muestra las contribuciones de las distintas fases evolutivas a la luminosidad bolométrica
integrada de una SSP en funcién de la edad para Z solar.
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Figura 2.17: Contribuciones de las distintas fases evolutivas a la luminosidad bolométrica integrada
de una SSP en funcién de la edad (Z solar). L;/ Lt es el cociente entre la luminosidad bolométrica
integrada producida por la fase evolutiva i y la luminosidad bolométrica integrada. HB se refiere a
todas las fases de fusion central de He. La contribucién de fases no mostradas es despreciable.

En general, la MS es la fase mas poblada debido a su tiempo de vida muy largo comparado con fases
posteriores. Pero su contribucion estd limitada por la maxima £ alcanzada en el TO.
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MS domina para r < 300Myr (70 % at = 30Myry ~ 40 % a ¢t = 300 Myr (edad joven = MS muy
luminosa).

AGB domina para 300 Myr < ¢ < 2 Gyr, debido a que aparecen estrellas AGB con progenitores de
masas entre ~ 7y ~ 2 Mg, que alcanzan grandes £ debido a sus altas masas finales del nicleo
de CO (mucho més luminosas que el TO).

RGB domina para ¢t > 2 — 3 Gyr, ya que alberga estrellas de baja masa con tiempos evolutivos relati-
vamente largos ( = muy bien poblada) y alcanzan £ > Lto.

HB la contribucién fraccional de la HB y las fases de fusién central de He es aprox. constante cerca
del 20 %.

SGB contribucién aun menor que la de la HB; despreciable para SSP jévenes, cuando estd muy
despoblada.

Consideramos ahora la luminosidad en varios rangos de A.
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Figura 2.18: Como Fig. 2.17] pero para £ en varias bandas. La AGB se divide en fase previa a los
pulsos térmicos (EAGB) y fase de pulsos térmicos (TPAGB).

Las bandas U y B estan siempre dominadas por la MS, particularmente por las estrellas mas calientes
cerca del TO, aun para ¢ ~ 10 Gyr.
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A edades jovenes sigue en importancia la HB, y para ¢ > 1 Gyr la suplanta la SGB.
La morfologia de la HB afecta su contribucién en U y B. En la Fig. 2.18] se supone una HB roja (Z
solar); si la HB es més azul habrd mayor contribucién de la HBen U y B.

En V la situacién es similar, salvo que para ¢ > 1 Gyr la fase que contribuye en segundo lugar es la
RGB.

En K la situacién es muy diferente: para t < 200 Myr la HB domina debido a masas debajo de
~ 12 M que experimentan la ignicién del He central en la zona roja del CMD (debajo de ¢ ~ 107 afios
esto ocurre del lado azul del CMD).

Entre ~ 200 Myr y ~ 3 Gyr la TPAGB domina la luminosidad en K, y para edades mayores es la RGB.
Las estrellas post-AGB y las WD mas calientes y luminosas contribuyen en el ultravioleta lejano
(/l < /lU).

El flyjo integrado en diferentes bandas estd en general dominado por distintas
etapas evolutivas.

La Z inicial puede afectar la contribucién fraccional de las distintas fases evolutivas a la £,, aunque
es efecto de segundo orden.

Excepcion: SSP viejacon Z < 0.001 — HB poblada del lado azul = mayor contribuciénen U y B
que una SSP de Z solar (HB roja).

Colores integrados

La Fig. [2.19] muestra el comportamiento de la magnitud integrada en B, V, I, K para una SSP con
metalicidad solar en funcién de la edad (normalizadas con el factor de la funcion de Salpeter igual a
1).

Se nota:

= un incremento general de las magnitudes (menor luminosidad) con la edad para ¢ > 10 afios
(en B, V, I es AM «~ 2 X logt);

= en K hay un aumento sibito de Lg a t ~ 200 Myr debido al comienzo de la AGB; luego Lx
vuelve a decrecer;

» at ~ 107 afios hay un aumento de £ (mayor en K, menor en las otras bandas) debido a la
aparicion de estrellas fusionando He en la zona roja del CMD.

La disminucién general de £ se debe principalmente a la caida en la extension de la MS (L1 maés
débil) con la edad.

También hay una caida de la £ de las etapas de fusién del He con la edad, hasta edades viejas en que
la Lgg es casi constante.

En K se complica por el juego entre la AGB y la RGB que dominan a 7 > 10% afios.

En la prictica, no interesan tanto los valores de las mag. absolutas de una SSP, que dependen de la
masa estelar total y de la distancia, sino los colores integrados (indep. de la distancia y, en principio,
de la masa).

La Fig.[2.20|muestra la evolucién temporal de varios indices de color integrados, considerando efectos
de metalicidad.

Si bien hay tendencia general a SSP mas roja con la edad, hay comportamientos complejos, sobre
todo a edades jovenes. La metalicidad juega un papel importante.
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Figura 2.19: Evolucién temporal de la magnitud integrada en diferentes bandas, para una SSP de
metalicidad solar (Fig. 11.3 de|S&C).
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Figura 2.20: Evolucién temporal de colores integrados de SSP con distintas metalicidades (Fig. 11.4
de[S&Q).
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Parat > 10° afios, cuando la SGB y RGB contribuyen significativamente a la £ integrada, los 3 colores
muestran comportamiento similar (crecimiento mondétono), y la dependencia con Z es mads fuerte en
general (Z T = color m4s rojo).

Para ¢ > 10 afios la SSP tiene colores mas rojos para

= mayor edad a Z fija,
= mayor Z a edad fija.

Esto se conoce como: degeneracion edad-metalicidad

Para t ~ 12 Gyr, Z ~ 0.02 (solar) vale la regla aproximada:

(ﬂ) ~15-20 (A_Z)
t Z

Ej.: Si Z cae un 20 % (Z = 0.016) produce un cambio de color integrado equivalente a un 30 — 40 %
de incremento en edad (# = 15.6 — 16.8 Gyr).

Hay que trabajar con dos colores.

(V-1)

(U-B)

LLAJIL}JAA

,_
L

—_
o

0.0 0.5
(B-V)

Figura 2.21: Diagramas color-color para las SSP de la Fig.[2.20] Los simbolos indican edades: 30 Myr
(e); 100 Myr (0); 350 Myr (O); 1 Gyr (m); 10 Gyr ().

Fig.[2.21} dos diagramas color-color para las SSP de la Fig. [2.20
Caminos complicados para edades jévenes. Comportamiento més suave para ¢ > 100 — 300 Myr.
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Notar que las lineas de diferente Z se superponen, con los puntos de igual edad desplazados entre si.
Ej.: el par de colores (U — B), (B — V) correspondiente a t = 10 Gyr, [Fe/H] = —0.7 es casi idéntico
(dentro de los errores fotométricos) a los colores de una SSP con Z solar y edad menor.

Hay que buscar colores que rompan la degeneracién edad-metalicidad.

Lo ideal es que en el diagrama color-color las lineas de ¢ constante y las de Z constante tiendan a ser
ortogonales entre si.
Una buena combinacién es (B — K), (J — K) (Fig.[2.22) que usa bandas pticas e infrarrojas.
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Figura 2.22: Diagramas (B — K), (J — K) tedricos para SSP indicadas. Lineas sélidas: Z constante;
lineas de trazos: ¢ constante. La flecha indica el vector de enrojecimiento. El panel derecho incluye
dos edades mds jovenes: 300 Myr y 40 Myr.

» (B — K) es mas sensible a la edad

= (J — K) es mds sensible a la metalicidad
Esto se debe a que (ver Fig.[2.18):

= B dominado por MS superior y TO — depende principalmente de la edad (no tanto de Z)

= Jy K dominados por AGB (¢ < 1 Gyr) y RGB (¢ > 1 Gyr), cuya posicién en color en el CMD
depende fuertemente de la metalicidad (y poco de la edad).

Para edades mds jévenes reaparece la degeneracion edad-metalicidad (Fig[2.22] derecha)

La Fig[2.23 muestra como ej. los colores integrados de una muestra de galaxias E en el cimulo de
Coma. Estas galaxias se pueden identificar con SSP. Los colores medios corresponden a t =~ 10 Gyr,
[Fe/H] = +0.06.

Fluctuaciones estadisticas: para sistemas estelares de M < 10° Mg (GC) no hay muchas estrellas
en la AGB y RGB — fluctuaciones estadisticas = fuertes cambios en M y colores.
Algo similar con UV lejano, dominado por unas pocas estrellas post-AGB.
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Figura 2.23: Diagrama (B — K), (J — K) de la Fig[2.22] (izq.) y colores observados de galaxias E en
Coma (corregidos por enrojecimiento y corr-K).

Color de la HB: Si hay una HB azul no contemplada en los modelos, se afecta (disminuye) la edad

adjudicada a una SSP.
Ej.: SSP con t = 10 Gyr, [Fe/H] = —1.27, si tiene una HB mads azul que la adoptada en la Fig. [2.22]
los colores darfan ¢ ~ 6 Gyr. La Z no se afecta, porque la HB contribuye poco en el infrarrojo.

Indices espectrales

Se basan en espectros integrados con resoluciones de pocos A. Se trata de identificar lineas (o conjun-
tos de lineas, o bandas) sensibles aty Z.

En general se mide el flujo relativo entre un intervalo de long. de onda centrado en la linea y dos
bandas laterales que definen el nivel de referencia (seudo-continuo) (ver Fig. [2.24).

» Lineas angostas — indice en A.

= Bandas moleculares anchas — indice en mag.

Sea Fc(A) larecta que conecta los puntos medios de las dos bandas laterales, y Fi(4) el flujo observado
en el intervalo A, — A, centrado en la linea; el valor del indice espectral (en A) se define (similar ancho

equivalente): ;
2

Iszf (1— FI(/D)d/l. (2.12)
A

Fe()

Indice en magnitudes:

~ 1 L Fr(d)
Imag = —2.5log [(ﬂz — /11) fA = d/l]. (2.13)
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Figura 2.24: Definicién de indices de Balmer.

Un sistema ampliamente usado es el de los indices de Lick (ver por ej.: [Worthey, [1994; Worthey et
al.,{1994). Hay otros menos usados.

Como se trata de medidas diferenciales, en un rango chico de A, practicamente no
estin afectados por absorcidn interestelar.

Calculo tedrico de indices para una SSP no resuelta. Se necesita:

= isécrona de una SSP de edad y Z inicial dadas
= [MF adoptada

= biblioteca de espectros estelares observados con la resolucién adecuada

Procedimiento:

= poblar la isécrona de acuerdo a la IMF adoptada
= calcular el espectro integrado de la SSP con la Ec. [2.10](en el rango de A apropiado)

= aplicar las definiciones de los indices al espectro integrado de la SSP

Aplicacion
Indices de Balmer: Hg, H,, Hs — sensibles a la edad (T estrellas del TO), pero poco a Z.

Indices metalicos: Mg, Mg,, Fesy7g, sensibles a metalicidad (7 de estrellas frias -RGB, AGB-),
poco a edad (por lo menos para estrellas de baja masa).

La Fig.[2.23]ilustra cémo estimar edad y Z con indices espectroscopicos. La calibracién de los indices
metdlicos cambia con el contenido de elementos-a (Fig. [2.26). Para mayor cantidad de elementos-a
(panel sup.) baja la intensidad del Fe5270 a ¢ fija (porque hay menos Fe). Ademds, la calibracién
[a/Fe]> 0 sobreestima la edad para SSP viejas.

Indices de Balmer afectados por estrellas calientes de la HB (Hs mds que Hp).




56

Astronomia Extragalactica

Tabla 2.2: Definiciones de los indices de Lick (Worthey et al., [1994).

INDEX DEFINITIONS

Name Index Bandpass Peeudocontinua Units Measures Error' Notes

01 CN, 4143.375-4178.375  4081.375-4118.875 mag ON, Fel 0.021
4245.375-4285.375

02 CNp 4143.375-4178.375  4085.125-4087.625 mag ON, Fel 0.023 2
4245.375-4285.375

03 Cad227  4223.500-4236.000 4212.250-4221000 A Cal, Fel, Fell 027 2
4242.250-4252.250

04 G4300 4282 62543176256 4267.625-4283875 A CH, Fel 0.39
4320.125-4336.375

05 Fedd83  4370.375-4421.625 4360.375-4371.625 A FeL Till 053 2
4444125 4456.625

06 Cadd55  4453.375-4475.875 4447.125-4455.875 A Cal, Fe, Nil, 025 2
4478.375-4493.375 Till, Mo L VI

07T  Fed531  4515.500-4560.500 4505.500-4515.500 A  Fel, Til, 042 2
4561.750-4580.500 Fe II, Ti II

0B FedB68  4635.250-4T21.500 4612.750-4631.500 A Fel, Til, Crl, 064 2
4744.000-4757.750 Mgl Nil, C;

09 HE 4847.875-4876.625 4B2ZT.875-4847.875 A HBE, Fel 0.22 3
4876.625-4801 625

10 FeS015  4977.750-5054.000 49046.500-4977.750 A  Fel, Nil, Til 046 2.3
5054.000-5065.250

11 Mg 5069.125-5134.125  4805.125-4057.625 mag MgH, Fel, Nil  0.007 3
5301.125-5366.125

12 Mg 5154.125-5196.625 4805.125-4957.625 mag MgH, Mg b, 0.008 3
5301.125-5366.125 Fel

13 Mgh 5160.125-5192.625 5142.625-5161375 A Mgh 023 3
5191.375-5206.375

14 FeB270  5245.650-5285.650 5233.150-5248.150 A Fel, Cal 028 3
5285.650-5318,150

15 Feb335  5312.125-5352.125 5304.625-5315875 A Fel 026 3
5353.375-5363.375

16 Fe5406  5387.500-5415.000 5376.250-5387.500 A& Fel, Crl 0.20 23
5415.000-5425.000

1T  Fe5T00  5608.375-5722.125 5674.625-5608375 A Fel NiL Mgl 018 2
5724.625-5738.375 CrlL, VI

18 FeS782  577B.375-5798.375 5767.125-5777.125 A  Fel Crl 020 2
5700.625-5813.475 Cul, Mgl

19 NaD 5BTB.625-5011.1956 5862.375-5877.376 A Nal 0.24
5923 875-5049.875

20 TiOy 5938.375-5005 875  5818.375-5850.876 mag TiO 0.007
6040.375-6105.375

21 TiOy 6191.375-6273.875 6068.375-6143.375 mag TiO 0.006
6874.375-6416.875

! Typical rms error per observation for stars; a factor of 1.2 larger than bright standard star
errors. 3ee text,

* A new index. See text.

* Wavelength definition has been refined. See text.

2.5.2. Poblaciones estelares compuestas no resueltas

Si no se conoce la SFH, al comparar los colores integrados o indices espectroscopicos con las calibra-
ciones de las SSP, solo se puede estimar una especie de edad promedio y Z promedio.

El problema es que los indicadores de edad son muy sensibles a pob. jévenes, mientras que los indi-
cadores de Z estdn dominados por estrellas frias y/o ricas en metales.

O sea, estaremos midiendo la edad de una poblacién y la Z de otra.

Ej.: ~ 1 =2 % pob. joven (~ 300 Myr) domina color (B — K) en una CSP.

El quiebre a 4000 A

En el espectro ptico integrado de una poblacién estelar compuesta no resuelta, para ciertos rangos de
edad y metalicidad medias, puede verse un “quiebre” alrededor de los 4000 A (400 nm), de forma tal
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Figura 2.25: Calibracion tedrica del diagrama Hg - Fe5270, comparado con datos de GC Galacticos y

extragalacticos (Fig. 11.11 de|S&C).
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Figura 2.26: Efecto del contenido de elementos-a sobre el diagrama Hp - Fe5270. El rango de edades
va de 2 a 14 Gyr, con pasos de 0.05 en log(¢[afos]) (Fig. 11.12 de S&C).
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que el continuo cae abruptamente hacia el azul.

El quiebre a 4000 A (4000 A-break) se debe a la superposicién de muchas lineas de absorcién metali-
cas, con 4 < 400 nm, originadas en las atmdsferas de estrellas frias, y a la ausencia de estrellas de alta
T (tipos O, B). Por eso, el quiebre a 4000 A es muy intenso en galaxias tempranas y débil o inexistente
en galaxias tardias (Fig.[2.27)

Example Spectrum: Elliptical Example Spectrum: Irregular

Strong emission lines, thus
4000A-Break many hot young stars.

o [0 1]

Ho

1000

600

500
T

Mgl

500

Counts(F,}
Counta(F,}
4

G-Band | Absorption lines due to metals in the
atmospheres of old cool stars.

400
T

No emission lines and hence
no young stars or ionised gas. . —

| 200
T

®  CallH&K

Little or no 4000A-Break
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Wavelength {angstroms) Wavelength (Angstroms)

Figura 2.27: llustracién esquemdtica del quiebre a 4000 A para una galaxia eliptica (izg.) y una galaxia
irregular (der.). Reproducido de http://star-www.st-and.ac.uk.

Dado que las lineas que originan el quiebre corresponden generalmente a metales ionizados, la opaci-
dad depende fuertemente de la temperatura y no tanto de la metalicidad.

En base a esto se define el indice D(4000) = (F*)/{F~), donde (F*) y (F~) son los valores medios
de la densidad de flujo medidos entre 4050 y 4250 A, y entre 3750 y 3950 A, respectivamente. Los
flujos se miden sobre un espectro F) vs. A.

El D(4000) es un buen trazador de la edad promedio de una CSP, y estd menos afectado por enrojeci-
miento que los indices de color.

El método de las fluctuaciones de brillo superficial (SBF)

Desarrollado por Tonry & Schneider (1988)), se basa en lo siguiente:

Si se toma una imagen de una galaxia con resolucién angular ¢, cada pixel tendréd una cantidad pro-
medio de estrellas no resueltas N = nd? ¢?, donde n es el nro. de estrellas por unidad de drea y d la
distancia.

El flujo promedio de todas las estrellas en cada pixel sera:

2
F=Nf= ”fﬂ"j

(2.14)

donde f es el flujo recibido de una estrella, y suponemos que todas tienen igual luminosidad L.
Dado que la cantidad de estrellas en los distintos pixeles estd determinada por una estadistica de
Poisson, el flujo F en cada pixel no serd constante sino que fluctuard de un elemento a otro con
dispersion:

(2.15)

La fluctuacion es invers. proporcional a la distancia.
Combinando con[2.14t


http://star-www.st-and.ac.uk
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2
r_ L (2.16)

2
Midiendo %F de la distribucion de intensidades en todos los pixeles de la imagen, y estimando el valor
de la luminosidad estelar representativa £ (teoria) se puede calcular d.
En vez de L se puede generalizar a:
i NL?
SiNiLi

La “luminosidad SBF” £ para una SSP o CSP se puede determinar a partir de la teorfa, conociendo

Z-

J— 2
edad y Z o la SFH, y adoptando una IMF. Con L y el valor observado de %F se calcula la distancia:

IFY

F

Notar que L depende de la SFH de la poblacidn, y estd pesada fuertemente por las estrellas mas
luminosas.

Aparte, depende de la banda fotométrica.

Para SSP con Zy y t > 1Gyr las magnitudes SBF tipicas son: Mg ~ —6, M; ~ —4, M; ~ —1.5,
My ~-10,Mp =25,

Estos valores dependen de ¢ y Z. En el filtro K la dependencia con edad es minima.

Bibliografia del capitulo:

= Evolution of Stars and Stellar Populations, Mauro Salaris & Santi Cassisi (Wiley-VCH, 2005).
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Capitulo 3

Propiedades generales de las galaxias

Surcando la galaxia del hombre
ahi va el Capitan Beto, el errante.

(EI anillo del Capitan Beto — Invisible)

3.1. Clasificacion morfologica

Durante casi un siglo la clasificacién morfoldgica de galaxias ha sido un tema de investigacién, y es
mucho lo que en todo este tiempo se ha aprendido sobre la estructura y la dindmica de las galaxias.
Estas son unidades fundamentales de la materia en el espacio; una de las metas principales de la
astronomia extragaldctica es entender como se formaron y evolucionaron.

A pesar de los avances instrumentales y la explosion de datos disponibles, la clasificacion morfologica
de galaxias en el sentido cldsico no ha perdido relevancia. Las razones son:

1. Punto de partida 16gico; toda teoria de formacién y evolucién de galaxias debe explicar la gran
variedad de formas galécticas.

2. La morfologia correlaciona fuertemente con la historia de formacion estelar (SFH).

3. La informacién original, basada en placas fotograficas (sensibles al azul), ha sido superada por
datos en multiples longitudes de onda, con mucha mayor resolucién espacial.

4. El niimero de galaxias clasificadas ha aumentado en un factor ~ 10° (Galaxy Zoo).

5. EI HST ha permitido estudios morfolégicos a z > 0.

Dressler (1980) dice:

Los estudios morfologicos no pueden sustituir a la fisica en el estudio de los
fenomenos naturales, pero suelen proveer los cimientos de teorias de conjunto y
pueden ser herramientas poderosas para evaluar hipdotesis.
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Figura 3.2: Secuencia de Hubble extendida.

3.1.1. La secuencia de Hubble

El sistema de clasificacién morfol6gica de galaxias en uso hoy, se basa en la clasificacién de Hubble
publicada en The Realm of the Nebulae (1936). Se le han practicado modificaciones y agregados
(Sandage 1961; de Vaucouleurs 1959), pero el esquema bésico es el mismo.

El éxito de este esquema se debe a que se centra en propiedades globales, con clases que engloban a
casi todas las galaxias conocidas, en vez de tratar de dar cuenta de todos los detalles.

Coloca las elipticas (E) a la izquierda, ordenadas por achatamiento, las dos ramas de espirales, nor-
males (S) y barradas (SB) abriéndose hacia la derecha, con las lenticulares (SO) como transicién.

Las denominaciones temprana y tardia se refieren a la ubicacion en esta secuencia, sin pretender
ninguna hipétesis evolutiva (ver Baldry 2008).

3.1.2. Componentes estructurales

Esferoides y discos

Una visién algo més “moderna” nos muestra a la secuencia de Hubble como una secuencia de relacion
bulbo/disco (B/D) decreciente. Podemos hablar de dos tipos de sistemas estelares con caracteristicas
bien definidas y diferenciadas entre si:

= esferoides (galaxias elipticas y bulbos), y
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= discos

Tabla 3.1: Propiedades de esferoides y discos. (En itdlica: no vale para las dE y dSph.)
esferoides discos
sostenidos por disp. de velocidades sostenidos por rotacién
(cinematicamente “calientes”) (cinemadaticamente “frios”)
colores rojos  colores azules
pob. estelares viejas  pob. estelares compuestas (viejas + jovenes)
SFR fuertemente decreciente SFR suavemente decreciente o constante
(SFR actual baja) (SFR actual alta)
abundancias altas  abundancias bajas

poco gas y polvo cantidad significativa de gas y polvo

estructura compacta  estructura extendida

elipticas — lenticulares — espirales —  irregulares

De acuerdo a la relacién B/D, los distintos tipos de galaxias tendrdn una combinacién de las propie-
dades de la Tabla[3.1l

Lo que estd en itdlica no vale para las dE, que en algunos aspectos —por lo menos una fraccién de
ellas— parecen emparentadas con galaxias de disco.

Génesis: E y bulges cldsicos se habrian originado en fusiones (mergers). En cambio, los pseudo-
bulges en algunas espirales se habrian originado a partir de estrellas del disco.

Distribucién espacial: las E prefieren los ambientes densos; las S pueblan el campo y las regiones
externas (de baja densidad) de grupos y cimulos.

Otras componentes

Asociadas a discos:

Brazos espirales: onda de densidad en el disco (rotacién diferencial + autogravitacién + gas, ver
M51) — formacién estelar inducida en patrén espiral.

Barras: no es onda de densidad (puede persistir aun en disco sin gas, ej. SB0); formada por estrellas
del disco.

Lentes: “anillo lleno” presente en algunas SO.

Asociadas a esferoides:

Halos: componente esferoidal extendida y difusa.

Envolturas ¢cD: componente esferoidal muy extendida y difusa, generalmente en galaxias centrales
de cimulos de galaxias.
Indistinto:

Anillos: estructuras asociadas a resonancias en discos o interacciones.

Estructuras tidales: estructuras asociadas a interacciones.
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3.1.3. Galaxias elipticas

Cubren un rango de luminosidades desde My ~ —8 mag = 10° L, (similar a cimulos globulares) hasta
My ~ —25mag (= 10'2Ly ~ 100 Lyr).

Sin embargo, no estd claro que formen una “familia” homogénea. A bajas luminosidades (My 2
-17mag — £ <0.015 Lyr) hay dos tipos de elipticas:

dE - dSph: difusas
tipo M32 - UCDs: compactas.

No esté claro cudl de los dos tipos (si es que alguno lo es) es la extensién a bajas luminosidades de la
secuencia de E brillantes.

En el otro extremo, las mas luminosas son las cD; de alguna forma son peculiares, porque solamente
se encuentran en el centro de los cimulos mds ricos.

Dejando de lado ambos extremos, una E tipica tiene —22 < My < —18, es decir, desde unas pocas
veces Ly, hasta ~ 0.1 Ly. En las menos luminosas la rotaciéon tiende a ser mas importante que en
las mds luminosas (aunque en todas domina la dispersion de velocidades).

Estructuralmente, solo tienen la componente esferoidal, aunque en casos muy particulares se detectan
discos subyacentes muy tenues. Poco o nada de gas y polvo (ni formacién estelar reciente).

Fig 6.1 (R. de Jong) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 3.3: Isofotas R para cuatro E gigantes: (a) NGC 5846, (b) EFARJ16WG, (¢) Zw 159-89 (en
Coma), (d) NGC 4478.
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Elipticidad: e=1-2.
La secuencia de Hubble clasifica las elipticas segtin En, con n = 10€ (entero).

El tipo de Hubble de las galaxias E depende de la proyeccidn.

La Fig.[3.3]muestra 4 ejemplos de galaxias E. NGC 5846 (a) tiene isofotas elipticas regulares, pero en
los otros casos vemos anomalias: rotacién del eje mayor, isofotas discoidales (disky), o rectangulares
(boxy). En el Capitulo[5]se verd qué significa esto en términos cinemdticos y estructurales.

Y asi llegamos a las:

3.1.4. Galaxias lenticulares

Toman su nombre del aspecto de “lente biconvexa” que tienen vistas de canto.

Este aspecto se debe a su estructura de bulge muy importante + disco sin brazos espirales (aunque
algunas contienen una barra). Se consideran una transicién entre E y S. El rango de luminosidades
que abarcan es mucho menor que el de las E, y se parece mas al de las S, aunque se extienden a
luminosidades mas débiles, mezclandose con las dE.

Ocupan regiones de alta densidad (ctimulos); muy raras en el campo y periferia de cimulos.

Fig 1.13 (Hogg, Blanton, SDSS) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 3.4: NGC 936, una SBO luminosa (£ =~ 2 X 10"°L; My ~ =21 mag). El disco tiene una
estructura suave, sin brazos espirales ni bandas de polvo.

3.1.5. Galaxias espirales

Su designacién proviene de sus brazos espirales, una caracteristica que resalta mucho en la luz azul
(de las viejas placas fotogréficas) pero que no constituye una componente estructural significativa en
cuanto a masa. Eso si, es importante en cuanto a que traza las zonas de formacion estelar.

El color azul es debido a la concentracién de estrellas O y B, producto de formacidn estelar reciente.
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Pregunta: ;No hay también estrellas jovenes de los demads tipos espectrales? Obviamente si, pero
recordar que p. ej. una estrella B4 tiene £ = 550 £, mientras que una O5 tiene £ = 2.4 x 10° L,
Los brazos espirales estdn también delineados por bandas de polvo, que provienen de la compresion
del gas al que acompafian. El polvo se separa del gas por procesos hidrodindmicos y presiéon de
radiacion.

Disco distribucién achatada

= Orbitas circulares
(movimientos al azar: < 5 % energia) =  sistema dindmicamente frio
= baja densidad (n ~ 0.1 pc™)

Bulbo distribucion ~ esferoidal

= alta densidad (n ~ 103 pc‘3)
alta metalicidad

= prominente en SOy Sa
= menos importante en Sb y Sc
= inexistente en Sd y Sm

Centro del bulbo: camulo estelar nuclear
algunos contienen objeto compacto (SMBH)

Halo estelar distribucion ~ esférica

= baja rotacién
= muy baja densidad (LSB)
= baja metalicidad

en galaxias de disco luminosas (Mp < —-19 — L > 6 X 109£®): Lhalo ~ 10‘2Lgal.

Espirales barradas:

aproximadamente la mitad de las S son barradas (SB).

Subtipos: Sa - Sb - Sc - Sd - Sm en base a 3 criterios:

relacion bulbo/disco: Sa (B/D grande) — Sc (B/D chico) — Sm (B/D= 0)

grado de apretamiento de los brazos espirales: Sa (apretados) — Sc (sueltos) — Sm (brazos
apenas sugeridos)

grado de resolucion de los brazos espirales (en reg. Hu y zonas de form. estelar individuales): Sa
(menos resueltos) — Sc (mds resueltos) — Sm (fragmentados).

Si bien dentro de cada subtipo hay un rango importante de luminosidades (masas), la luminosidad
(masa) promedio va decreciendode Sa —  Sm.

Sentido fisico: la estructura espiral requiere de rotacién diferencial y de la presencia de una com-
ponente dindmica perturbadora. Los objetos de mayor masa tienen rotacién més rdpida, y el bulge
(triaxial) —importante en las Sa e inexistente en las Sm— provee la perturbacion dindmica.

Ej.: La LMC rota a unos 80 km s7! (% de la velocidad de rotacién de la VL).
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3.1.6. Galaxias irregulares

Parte de las Irr originalmente clasificadas por Hubble fueron posteriormente incluidas en los tipos Sd
y Sm.

Actualmente se clasifican como Irr a galaxias de disco con baja rotacion, de modo que sus regiones de
formacion estelar no adoptan un patrén ordenado, sino que se distribuyen méds o menos irregularmente.
A bajas luminosidades estén las irregulares enanas (dI o Im).

Fig 1.13R (Aloisi et al.) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 3.5: Izg.: NGC 4449 (SBm). £ ~ 2 X 10'0 L. Der.: NGC 5044 N49 (Im) (Cellone & Buzzoni,
2003).

3.2. Clasificacion cuantitativa - Propiedades globales
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Fig 5.25 (C. Yamauchi) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 3.6: Clasificacion cuantitativa de galaxias. Izq.: indice de “rugosidad” (coarseness) vs. indice
de concentracién. Der.: color u — r vs. tipo de Hubble (Yamauchi et al.l 2005).
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Hay distintos observables que correlacionan con el tipo morfolégico y permiten realizar una clasifica-
cioén cuantitativa, o bien directamente cuantificar propiedades globales de las galaxias (masa estelar,
edad promedio, tasa de formacién estelar, dindmica, distribucién de poblaciones, etc.), sin pasar por
una clasificacion.

Algunos de estos observables son:

= indices de color,

= relacion bulbo/disco (B/D),
» indice de Sérsic (Sec.[3.4.3),
= D(4000),

= dispersién de velocidades,

» Mu/Ls,

= efc.

Por ej., el panel derecho de la Fig. [3.6muestra la relacion entre el color u — r y el tipo de Hubble. Hay
una clara correlacién, pero con gran dispersion interna (mucho mayor que los errores de medicion)
para cada subtipo.

Otros pardmetros se definen especialmente para cuantificar la morfologia. La Fig. [3.6](iz¢.) muestra la
relacion entre un parametro de “rugosidad” (coarseness), que mide la irregularidad de la distribucion
de brillo de una galaxia, y un pardmetro de concentracién (ver Sistemas estelares), que mide qué tan
compacta es una galaxia. Hay una clara secuencia que va de las E, concentradas y “lisas” (en rojo) a
las espirales tardias e irregulares (en azul).

La Fig. muestra las distribuciones de propiedades globales de galaxias en el SDSS (galaxias lu-
minosas del Universo local), obtenidas a partir de indicadores fotométricos, y relaciones entre ellas
(Blanton & Moustakas|, 2009)). Se destaca la distribucion bimodal de colores.

Algunas relaciones entre propiedades espectroscépicas de galaxias del SDSS se pueden ver en la
Fig. La relaci6n entre el indice del quiebre a 4000 A, D(4000), y la masa estelar muestra una clara
bimodalidad: las galaxias mds masivas tienen mayor D(4000), lo que indica mayor edad promedio.
Para galaxias sin lineas de emision, hay una fuerte relacién entre la masa estelar y la dispersion de
velocidades (panel superior derecho). Las galaxias con formacién estelar actual (lineas de emision)
muestran una clara relacién masa estelar con metalicidad (panel inferior izquierdo).

3.3. Distribuciones espectrales de la emision de energia

Midiendo el flujo emitido por una galaxia en distintas bandas a lo largo del espectro electromagnético,
se obtiene su distribucion espectral de energia (SED), definida como A F vs. log(1), o bien como v F,
vs. log(v). La Fig. muestra SEDs para galaxias de distintos tipos de Hubble, abarcando desde el
ultravioleta (1 ~ 0.1um = 1000 A) hasta las ondas de radio (1 ~ 5 x 105,um =0.5m).

En cada SED se notan bisicamente tres componentes:

UV-éptico: espectro térmico, dominado por la componente estelar.

IR: espectro térmico, dominado por el polvo (excepto FIR en E con nicleo activo, dominado por
sincrotrén).

radio: espectro no térmico, dominado por starburst o nicleo activo.

Se nota que la relacién UV-6ptico/IR disminuye hacia tipos de Hubble mds tardios.



Propiedades generales de las galaxias 69

M, -5log, h g-r n Iogw[rsol(h‘1 kpc)]
-18 -20 -22 02 04 06 08 1 2 3 4 5 0 0.5 1.0

@

==t
<

Iogw[rsol(h'1 kpc)]
o
w

)

0.8 >
» 067 o
> o4 ()
0.2}

—1.8 -iO —2lZ 0.2 0.4.0.6 08 1 2 3 4 5 .0 (;.5 1..0
M, -5log, h g-r n log,,Ir, /(h™ kpe)]

- N W b~ O

'Aq Blanton MR, Moustakas J. 2009.
Annu. Rev. Astron. Astrophys. 47:159-210

Figura 3.7: Distribuciones de propiedades globales de galaxias del SDSS, obtenidas a partir de indi-
cadores fotométricos: masa estelar, indice de color (g — r), indice de Sérsic (n), radio efectivo.

3.3.1. Galaxias con SED peculiares

Hay galaxias que, de acuerdo a sus propiedades en cuanto a la emisién de energia, se consideran en
distintas clases o grupos, independientemente de su clasificacién morfoldgica. Es decir, las clases que
describimos a continuacién incluyen tanto E como S como Irr.

Galaxias activas

Incluyen a galaxias Seyfert (generalmente S), radiogalaxias (generalmente E), LINERS, quasares y
blazares. Son galaxias con un niicleo activo (AGN), que genera energia electromagnética, desde radio
a X y v, mediante acrecién de materia en un agujero negro supermasivo (SMBH).
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Figura 3.8: Relaciones entre propiedades espectroscopicas de galaxias en el SDSS.

Galaxias starburst

Galaxias cuya SED en el 6ptico-UV estd dominada por un evento de formacion estelar particularmente
intenso (“estallido”).

Galaxias ultraluminosas en el infrarrojo

Las ULIRG también presentan eventos de formacion estelar intensos, pero la emisién Optica-UV es
reprocesada por el polvo, de modo que la emision es particularmente intensa en el infrarrojo (bandas
IRAS - Herschel).

3.4. Fotometria superficial

Las galaxias son objetos tridimensionales, pero las observamos proyectadas contra el “plano del cie-
lo”. La imagen de una galaxia nos muestra entonces su distribucién de brillo superficial (bidimen-
sional). (Sélo en algunos casos particulares, a partir de ésta se puede reconstruir la densidad tridimen-
sional de luminosidad.)

La simetria que presentan muchas galaxias nos permite caracterizar esta distribucién bidimensional
con una funcién unidimensional, ya sea a través de un corte a lo largo de uno de los ejes principales,
o tomando promedios sobre anillos circulares o elipticos. Esta funciéon unidimensional es el perfil de
brillo superficial (SBP) de la galaxia.
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Figura 3.9: Distribuciones espectrales de energia (SED), desde ultravioleta a radio, para galaxias de
distintos tipos de Hubble (Boselli et al., 2010).

3.4.1. Brillo superficial del cielo nocturno

El brillo superficial en las regiones centrales de las galaxias alcanza up ~ 18 magarcsec™ o up ~
16 mag arcsec™2 a lo sumo, mientras que los discos estelares son mucho mas débiles (la Ley de Free-
man dice que para los discos pgp) =~ 21.7 mag arcsec™2).

La Tabla [3.2] muestra que desde la superficie terrestre buena parte de cualquier galaxia se halla por
debajo del brillo del cielo nocturno (aun en una noche oscura en un sitio astronémico).

Para el IR cercano (bandas J, H, K) toda la galaxia estd siempre muy por debajo del brillo del cielo
nocturno. Esto se debe a la emisién de las moléculas del aire. La emisién depende de la actividad
solar, y es variable con el tiempo a distintas escalas (horas — afios).

Para realizar fotometria superficial de galaxias es indispensable la correcta sustraccion del
brillo superficial del cielo.

3.4.2. Definiciones

Intensidad o brillo superficial (SB): es el flujo luminoso por unidad de dngulo sélido en la imagen.

Se deberia medir entonces en unidades de flujo / stereo radianes. En fotometria superficial (6ptica) de
galaxias no usamos stereo radianes, sino alguna otra unidad de dngulo sélido, como arcsec?, o bien
una medida relacionada con la escala del detector (ej.: pixel”). En general tampoco usamos unidades
convencionales de flujo (ej.: W m~2), sino magnitudes o unidades instrumentales (ej.: adu).

Isofota: Curva cerrada simple sobre la imagen proyectada de una galaxia, de intensidad (o brillo
superficial) constante.
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Tabla 3.2: Brillo superficial del cielo nocturno, en mag arcsec™>.

Banda Long.deonda Desdeelespacio Cielooscuro Luna llena

1500 A 25.0 — —

2000 A 26.0 — —

2500 A 25.6 — —

U 3700 A 23.2 22.0 —
B 4400 A 23.4 22.7 19.4
1% 5500 A 22.7 21.8 19.7
R 6400 A 22.2 20.9 19.9
I 8000 A 222 19.9 19.2
J 1.2 um 20.7 15.0 15.0
H 1.6 um 20.9 13.7 13.7
K 2.2 um 21.3 12.5 12.5
K’ 2.2 um 21.3 13.7 13.7

En general se usa el mismo término para referirse a una isofota eliptica, o sea la elipse que mejor
ajusta a una isofota dada.

Parametros que definen forma, tamaiio e intensidad de las isofotas de una galaxia

Semieje mayor (SMA) de una isofota dada.
Semieje menor de una isofota dada.
Elipticidad. e = 1 — b/a
r: Radio equivalente. r = a Vb/a = a V1 — €.
I(a): SB de laisofota de SMA a, en unidades de flujo / dngulo sélido (ej.: adu/pixz).
I(r): SB de la isofota de radio equivalente r, en unidades de flujo / dngulo sélido (ej.:
adu/pix?).
u(r):  SB de la isofota de radio equivalente r, en magnitudes / dngulo s6lido (normal-
mente: mag/arcsec?).
En general, la variable independiente en el SBP puede ser r o a.

m S Q

Para una imagen CCD, normalmente se obtiene el perfil instrumental /(@) en adu/pix> (es lo que hace
la tarea ELLIPSE de IRAF), del que se puede obtener inmediatamente el perfil 1(r).
La transformacién al perfil estandar en mag/arcsec” es:
I(r
u(r) = Co - 2.5 log (—)2 : 3.1)
fexp E

donde e, es el tiempo de exposicion, E es la escala del detector en arcsec/pix, y Cp es la constante de
transformacion al sistema estdndar (incluyendo la correccién por masa de aire, términos de color, etc.).

Parametros globales que se obtienen del SBP

Los siguientes parametros pueden obtenerse tanto del SBP observado como de la férmula usada para
ajustarlo (ver §3.4.3). El grado de coincidencia entre unos y otros dependerd de cudn bien el modelo
representa al perfil real, y de la bondad del ajuste.
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Figura 3.10: Emisién del cielo nocturno en el infrarrojo, para Mauna Kea, Hawai (4000 m snm). El
inserto muestra que el brillo del cielo consiste mayormente en lineas de emisién muy cercanas entre
si.

ro: Radio efectivo. Es el radio de la isofota que encierra la mitad del flujo integrado.
I(re) = I.: SB de laisofota de radio r = r. (flujo/SR).
Ue: Idem, en mag/arcsec?.
({(re)) = (Ie): SB promedio dentro de la isofota de radio r = r. (flujo/SR).
(Uey: Idem, en mag/arcsecz.
ry5: Radio de la isofota de up = 25 mag arcsec 2. En general, rxx serd el radio de la

isofota de ;1 = XX mag arcsec™? en una banda determinada.

De acuerdo a las definiciones anteriores, si F' es el flujo integrado:

F
)= —5; (o) = m + 2.5log(2nr?) (3.2)
2nrg

donde m = Cy — 2.5log(F) es la magnitud integrada.

3.4.3. Ajuste de perfiles: La Ley de Sérsic

Se han usado muchas férmulas distintas para ajustar SBPs de sistemas estelares. Actualmente el mo-
delo de King sigue usdndose para cimulos globulares (no nos ocuparemos de este modelo aqui),
mientras que se solian usar la Ley de de Vaucouleurs (LdV) 6 ri para galaxias E y el modelo expo-
nencial (LE) para S y dE (ver pag. [76).

En afios recientes comenz6 a difundirse el uso de la Ley de Sérsic, que engloba a las dos dltimas.
Por lo tanto trataremos en detalle la Ley de Sérsic (L.S), considerando a la LdV y la LE como casos
particulares.

La LS fue propuesta originalmente por el astrénomo argentino José Luis |Sérsic| (1968]) en la forma

1(r) = I exp {—bn {(rl) - 1}} (3.3)
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con tres pardmetros libres: . y re segtin lo ya definido, y n (indice de Sérsic) como el pardmetro que
determina la forma del perfil (n > 0). La constante b, depende de n y toma el valor necesario para que
I sea el SB efectivo (notar que para r = r., queda I(r) = I).

En unidades de mag arcsec™:

u(r) = pte + 1.0857 b, [(1) - 1]. (3.4)

Te
El flujo total se calcula integrando el modelo (3.3)) entre r = 0 e infinito (ver Practicas), obteniéndose:

F =2rr2b,*" e I.nT(2n), (3.5)

donde I'(x) = fooo e 't~ 1dt es la funcién Gamma (ver |Abramowitz & Stegun, (1972, pp. 256-257).
['(m) = (m — 1)! para m entero positivo.

Por otra parte, de[3.2]y 3.5}

2112 b, ePr I, nT(2n)

2nr?

(Ie) = = b, > e’ nT(2n) L. (3.6)
El flujo en funcién del radio se obtiene integrando la Ec.[3.3|hasta un radio genérico r, obteniéndose
(ver Practicas):

1
F(r)=2nr2 b Ineby (Zn, by (1) ) : 3.7)
Te
donde y(a,z) = foz e~*x*"! dx es la funcién Gamma Incompleta (ver|/Abramowitz & Stegun, (1972, pp.
255-263).
Aplicando la definicién de radio efectivo y usando[3.5]y[3.7] se obtiene la relacién entre los pardmetros

ny b, (ver Préctica):
I'(2n)

2

= y(2n, by). (3.8)

Forma alternativa de la Ley de Sérsic

Una forma alternativa de escribir la Ley de Sérsic (LS) es:

1) = I %) (3.9)

donde Iy es el SB central, ry es un pardmetro de (seudo)escala, y N = 1/n. Esta es la forma original-
mente usada en trabajos sobre galaxias enanas.

En unidades de mag arcsec™:

N
u(r) = o + 1.0857(%) . (3.10)

Igualando[3.3]y 3.9
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Para r = 0, se obtiene:

Ip=e"I, 3.11)
y luego:
ro=b"re. (.12)
El flyjo integrado es:
F = 2rxriloN"'T(2/N). (3.13)

Notar que el ajuste podria también hacerse sobre el perfil segin el semieje mayor:

Ia)=Te " (3.14)

0

Vi-e

donde a = . En este caso, el flujo integrado es:

F =2ra*(1 - e)lyN"'T(2/N). (3.15)

Caso particular: Ley de de Vaucouleurs

La LS es una modificacién con exponente variable de la ley r'/# originalmente propuesta por de

Vaucouleurs| (1948)):
() = Lo exp {—7.67 [(;)4 - 1” (3.16)

que, por tener s6lo 2 pardmetros libres, es més sencilla aunque no tan versatil.

Lo que sigue surge de reemplazar n = 4 para la LS.
El factor 7.67 corresponde a b = by (ver[3.8):

re|y 7
8,h)= —2 = — =2520
¥(8,b) > 5 ,

que se resuelve numéricamente. Un valor més preciso es b = 7.66925.
Procediendo andlogamente a lo hecho en la §3.4.3

Iy=€"I.=214151.  ro=b"r.=(3459.5"re.
El flujo integrado (ver prictica):

F=8nr2e’ I, b™8T(8) = 22.665r2 I, (3.17)

y de[3.6}

Iy =b 3¢’ 4T(8) I, = 3.607 L. (3.18)
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Caso particular: Ley Exponencial

La Ley Exponencial fue originalmente aplicada a perfiles de discos de galaxias S y SO (Freeman)
1970), puede verse como el caso particular con N = 1 de laLS:

1) = Iy ), (3.19)
En este caso, b; = 1.678347, con lo que:
Iy = 5356693 1.; ro = 0.595824 r.. (3.20)

En este caso se llega a expresiones mds sencillas trabajando directamente con [3.19] Para el flujo
integrado (hasta infinito):
F=2nlyr}, (3.21)

y para el flujo integrado hasta el radio efectivo:

F _re
Z =2y [l—e T (HE) : (3.22)
2 o
y de aqui:
_re 1
(1 + E) e =, (3.23)
ro 2
de donde se obtiene (numéricamente): :—3 = 1.678347 (comparar con .
Relaciones brillo superficial - magnitud integrada
Pasando a magnitudes, y usando n = N~!
m = Co — 2.5 log (21§ IynT(2n)), (3.24)
y desarrollando:
m = o — 1.995450 — Slog(rp) — 2.5log [nT'(2n)] . (3.25)

Se ve que para n 'y ry fijos, hay una relacion lineal entre la magnitud integrada (m) y el brillo superficial
central (). En un grafico de ug contra m, se pueden dibujar rectas (paralelas entre si) de rg = cte para
cada valor de n.

Considerando ahora una dada isofota de brillo superficial yjso y radio rigo:

- 1/n
HUiso = Mo + 1.0857 (ﬁ)

1o
de donde .
1.0857
ro = Tiso (—) . (3.26)
Miso — MO
Reemplazando ry de 1a[3.26]en [3.25}
Miso — HO

m = po — 1.995450 — 5log(riso) + Snlog (W) —2.5log(n'(2n)). (3.27)
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Con esto se pueden dibujar (en un grafico de uo contra m) las curvas de radio isofotal constante para
una dada isofota. Habra una familia de curvas para cada valor de n. En particular, paran = 1 el término
que depende de n vale cero (ver Fig. [3.T1).

Usando [3.T1]y 3.12] (o bien, partiendo de [3.5]y de[3.4) se obtienen relaciones similares en funcién de
los pardmetros efectivos e y 7e:

m = e — 1.995450 — 5log(re) — 1.0857 by, — 2.5log|b,*" nT(2n)] ; (3.28)

m = pte — 1.995450 — 5 log(rise) + 5 1 log (f.iosg—;z, + 1) ~ 1.0857 b, —2.5log (b, nT(2n)). (3.29)

En un grifico como el de la Fig. 3.1} toda galaxia a la izquierda de la curva correspondiente a la
Ec. (0 su equivalente [3.29) tendrd un radio isofotal menor que ris. Si, por ejemplo, un dado
relevamiento permite Unicamente detectar galaxias que tengan radios isofotales ris, > 5” para la

isofota de u;, = 26 mag arcsec™2, todas las galaxias detectadas estardn a la derecha de la curva dada
por la Ec. , CON rigo = 5 Y Uiso = 26 mag arcsec™2.
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Figura 3.11: Brillo superficial central contra magnitud integrada (banda B) para galaxias enanas en
el Cdmulo de Virgo. Las rectas corresponden a perfiles exponenciales con pardmetro de escala (o
radio efectivo) constante (r( crece hacia abajo-derecha). Las curvas de trazos corresponden a perfiles
exponenciales con radio isofotal constante para una dada isofota limite (Impey et al.l [ 1988).

Perfil truncado

Si se mide la magnitud de una galaxia hasta una dada isofota limite yy, (es decir, se aproxima la
magnitud total por la isofotal, p. ej. con SExtractor), se estd produciendo un truncamiento del perfil,
con la consiguiente subestimacién del flujo integrado y del radio efectivo.
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Se puede cuantificar el efecto sobre los pardmetros efectivos considerando un perfil de Sérsic truncado
hasta el radio limite i (ver Ec. correspondiente a ..
El flujo medido hasta el radio limite es:

1
F(ro) =2nr2b, " I,ne" 7[271, b, (i) ] (3.30)
Te
y, usando [3.5] la fraccion del flujo total que “se pierde” mds alld del ry, es (ver Fig.[3.12):
1
2n, by ()"
f( ) F—F(}’L) . Y( n n(re) ) (3 31)
n)y=s——=1-———~. .
L F T(2n)
1.0 T T T T T T
\ n=0.5
v n=1 ——
08 L% n=2.5 - i
\\ n=4 —-—-—
06 | “iz-.\: i
1
. 04 O, i
& i EN
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Figura 3.12: Fraccién del flujo total que “se pierde” al truncar el perfil en un radio limite rp. Las
curvas corresponden a modelos de Sérsic con distintos indices: n = 4.0 (de Vaucouleurs), n = 2.5,
n = 1 (exponencial), y n = 0.5. Los simbolos corresponden a galaxias de distintos tipos en el Grupo
de NGC 5044.

También estaremos midiendo un radio efectivo truncado rex que contiene a la mitad de F(r.), es decir:

1
—F(ZrL) ar2b, " Ioneby (Zn, b, (rr—';)") =

(3.32)

1
2nr2 b Ionebry (271, b, (re—x)") ,

re

de donde se obtiene: 1

y(2n, by (E)] - 2)/[211, by (r—)] (3.33)
re Ie

A partir de[3.33]se puede calcular (numéricamente) la relacion entre rey y re (fraccién en que se trunca
el r.) dados rp y n.



Propiedades generales de las galaxias 79

3.5. La correccion K

El espectro observado de una galaxia difiere del espectro emitido debido al corrimiento al rojo de la
radiacién electromagnética provocado por la expansién del Universo.

El efecto es significativo a alto z.

Ademads, si se quiere comparar el espectro con el de una galaxia del Universo local (z = 0), hay que
considerar la evolucion de la poblacién estelar.

= La correccion K tiene en cuenta el efecto cosmoldgico (expansion del Universo), y comprende
2 términos:
e Un detector de long. de onda efectiva A.¢ estard midiendo el flujo emitido a %
Si el espectro no es plano (es decir, si F(1) # F (1L+z) Y 4), el flujo medido sera distinto al
de una fuente idéntica a z = 0.
¢ El ancho de banda efectivo del detector diferird entre el marco de referencia de la galaxia
y una galaxia en reposo por un factor (1 + z).

= La correccion evolutiva (EC) tiene en cuenta la evolucién de las poblacidnes estelares de la
galaxia desde el instante en que se emitié la luz (z) y el de observacién (z = 0), a fin de
poder comparar galaxias en estados evolutivos similares. Requiere modelos de evolucién de
poblaciones estelares.

E(A4,1) : luminosidad monocromatica emitida en el marco de referencia de la fuente.
F,, :flujo observado dentro de la banda con long. de onda efectiva Ay.

t. :instante en el que se emitio la luz.

to : instante de la observacion (79 > t.).

S (A) : funcién de transmisién del filtro + detector.

dy, : distancia de luminosidad, depende del modelo de Universo adoptado (ver[I.2.3).

E(e, te) Ade FQ = E(Ae, 1)
dn d? 4rd? (1 +2)

00 1 00
Fy, = FOHSWdl = ———— E/ . S (1) dA.
Ao fo D3 4nd§(1+z)fo () 5D

Este es el espectro de la galaxia no evolucionada, emitido (en #.), corrido al rojo, e integrado dentro
de la banda del detector. El (1 + z) en el denominador es por la conversién del d4, y corresponde al
cambio en el ancho de banda efectivo.

Multiplicando y dividiendo por los factores adecuados, se tiene:

F)AL =

FTE@10) Sda [T E(t4 1) S(da [[7E(, t) S()dA
andi(1+2)  [PEQ 1) S [PE(, 1) S()dA

Ay —

Pasando a magnitudes:

my, = —2.5 log(F,,) + cte.
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my, = M(Ao, to) + 5 log(dr) + cte. + [2.5 log(1 +z) +2.5 log +

I E (. 1) S(/l)d/l]
I E (L. ) S(vda

I E @, 1) S(da ]
o E(#. 0) S(yda

+2.5 log[

En esta dltima expresion:

= M(Ap, ty) es la magnitud absoluta de la galaxia evolucionada, tal como se observa en el marco
de referencia del observador.

= El término entre corchetes es la correccién K, que incluye el término por el cambio de ancho de
banda, més la diferencia de magnitudes entre el flujo observado de la galaxia a redshift z (1.) y
una galaxia idéntica a z = 0 (dp), ambas de edad #.

= El dltimo término es la EC, o sea la diferencia de magnitudes entre el flujo de la galaxia de edad
t. a redshift z (1), y el flujo de la misma galaxia a redshift z (1) pero evolucionada a edad #.

3.6. Funcion de luminosidad

Al igual que lo que ocurre con las estrellas, hay muchas mds galaxias chicas y débiles que galaxias
grandes y luminosas. De hecho, las galaxias més luminosas, las cD, son raras, y se encuentra Unica-
mente una cD en el centro de cimulos ricos.

absolute magnitude M(B,) — 5 log,,h -

- -1 -18 -20 - o
. 100 E T T T T T T T T T T o
5 : £
E . T e 3 Lt}
o 10F S o S ] L
' = e o
= ] R S U B TN ] g
> 1E , RN i O
o E * blue, star-forming e TN S
% r * red, old stars - i \3 3100 o
— L R LT N Y
M E - R § =3
m : I - -, _.'I N .6‘
Q - .
X 001 £ 0.1L, Ly _ 2
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05 1 .. 5 10, 50 =

luminosity L (h=2 gigalg) Q

Fig 1.16 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 3.13: Funcién de luminosidad: nimero de galaxias ®(M) entre Mg y Mg + 1, por cubo de
10 Mpc de lado (linea llena y lineas de puntos, escala izquierda). Distribucién de densidad de lumino-
sidad p(£) = ®(M) x L/ L* (linea de trazos, escala derecha).

La funcion de luminosidad da el nimero de galaxias en cada intervalo de luminosidad o de magnitud
absoluta. La Fig.[3.13|muestra el nimero de galaxias por intervalo de magnitud absoluta en un cubo de
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10 Mpc de lado para un cierto relevamiento. La linea llena es un ajuste segtin la funcion de Schechter:
L\ (L)AL
F) R
donde n, es la densidad de galaxias y los dos pardmetros libres del ajuste son: £*, que es una lumi-
nosidad caracteristica, y @, que es la pendiente de la parte de bajas luminosidades de la funcién.

El niimero de galaxias mas luminosas que £* cae muy rdpidamente. En general, se considera como
“gigante” o0 “luminosa” a una galaxia con £ > 0.1 £*, en contraposicién a galaxias “enanas”. En el
ajuste de la figura L* ~ 88 % 10° ™2 Lo, que corresponde a My = —20.3 + 5logh [donde
h = Ho/(100kms™TMpc™!) es el pardmetro que absorbe la incerteza en la constante de Hubble; ver
Sec.[1.1.1]]. Tomando & = 0.75, tenemos £* ~ 1.6x 10'° £, que es aproximadamente la luminosidad
de la VL.

Para £ < L* el nimero de galaxias en cada intervalo unitario de magnitud absoluta es casi constante
(la curva de la figura es para @ = —0.7). La funcidn de Schechter sobreestima la densidad de galaxias
muy débiles; para @ < —1 incluso predice que el nimero total de galaxias

f (L)AL
L

O(LAL = ny ( (3.34)

creceria en forma ilimitada para £ — 0.

Pero la curva de trazos en la Fig. [3.13] (distribucién densidad de luminosidad) muestra que la mayor
parte de la luz proviene de galaxias con luminosidades cercanas a £*.

Integrando la Ecuacion [3.34] se puede estimar la densidad de luminosidad total:

L= f LOLAL =n, LXT(@+2) ~ 1.4 x 108 h Lo Mpe ™, (3.35)
0

donde I'(x) es la funcién Gamma, y se usaron los valores de la curva de la Fig. B.13} @ = -0.7,
ny = 0.019 23 Mpc 3.
Notarque @ —» -2 = I'(0) = 00 = L; — oo.

En magnitudes:
(M) dM = 0.41n(10) n, 1074+ DM=M) exp (0047 =D) (3.36)
Valores tipicos:
= M} ~-20.5
n L% ~2x1019L, (~ MW)
o ~-1—>-15

La funcién de Schechter es una descripcion paramétrica. M* y @ estén correlacionados.

Bibliografia del capitulo:

» Galaxies in the Universe: An Introduction, Linda S. Sparke & John S. Gallagher III (Cambridge
University Press, 2nd. Edition, 2000).

Galactic Astronomy, J. Binney & M. Merrifield (Princeton University Press, 1998).
Galaxy Morphology, Ronald J. Buta, 2011. Planets, Stars, and Stellar Systems, Vol. 6
K and evolutionary corrections from UV to IR, Poggianti 1997, A&AS, 122, 399
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Capitulo 4

Galaxias espirales y lenticulares

Una vez pude despegatr,

fui a tu galaxia.

Ah ... me hizo mal, me hizo mal.
Ah ... me hizo mal.

(Amsterdam — Crema del Cielo)

4.1. Distribucion de brillo superficial

La estructura espiral que define a las galaxias S es conspicua en el Optico, particularmente azul-UV,
pero como se dijo no es estructura dominante en masa.

La distribucién espectral de energia (SED) de una S, sin embargo, estd dominada en long. de onda
largas (~ 1 um) debido a estrellas K gig.

Buena parte de la luz azul es absorbida por el polvo y reemitida en el IR lejano (> 10 um).

Panel izquierdo de la Fig.[4.1} notar las isofotas més circulares en el bulge y mas achatadas en el disco
+ irregularidades debidas a los brazos espirales.

Disco circular y muy delgado — elipse con g ~

donde i es la inclinacidn resp. de la visual.

CoS 1,

Mas precisamente, hay que considerar el espesor no nulo del disco (Courteau, |1997):

(1-e’-q3

l—q(z)

cosz(i) =

NGC7331:1-e=2=035 = i=70-75".

Interesa identificar las dos principales componentes estructurales, es decir, descomponer el perfil en
bulbo-disco.

Préctica usual hasta fines S XX:

bulbo: Ley de de Vaucouleurs (LdV)

In(r) = Io exp {—7.67 [(;)4 - 1}}

83
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Fig 5.3 (Ferguson, Thornley) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 4.1: NGC 7331 (Sb). Imagen R (izq.); R + contornos CO (centro); Ha (der.).

disco: Ley exponencial
In(r) =1y e_(%)

u(ry = =2.5 log [Ig(r) + Ip(r)] + cte.

Problema: Ila LdV produce perfiles muy “empinados”, demasiado para los bulbos (que son estruc-
turalmente similares a galaxias E de baja luminosidad, ver Cap. [6). Esto llevaba a tener que ajustar
discos exponenciales con un “agujero” central (sin sentido fisico).

Para los bulbos, en vez de la LdV, actualmente se usa la Ley de Sérsic:
1

b ()]
Ir=1¢e ¢ 4.1
que con exponente (indice de Sérsic) n < 4 da perfiles menos empinados.

Valores tipicos: 7. (bulbo)/rg (disco)= 0.1; ~ 10pc S re < 103 pc (galaxia Sombrero: r, = 4 kpc).

Ejemplo 1: para NGC 7331 (Sb), d = 15.1 Mpc (Fig. B-2)

R

15 mag arcsec > 1.7 x 10* Lo pe?
25 mag arcsec ™2 1.7 Lope™?

p(r =0)
banda/ — u(r = 300" = 22kpc)

1R

1

(ver Practica.)

Ucielo =~ 19.9 magarcsec™
I(r=0) 100 X Igelo
I(r =300") =~ 0.01 X Lo

1
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Fig 5.4 (R. Peletier) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 4.2: NGC 7331 (Sb). Perfil banda 7 (~ 8000 A); trazos: ajuste exponencial (ry = 55”); puntos:
exceso de luz (bulbo).

Ejemplo 2: densidad estelar en la Via Lactea

Il

__R_
n(R,z,8) =n(0,0,S)e "0 ¢

Barras, anillos y lentes

Son componentes mds complicadas de modelar. En particular, la barra no tiene simetria axial, por lo
que requiere un modelo bidimensional.
Freeman| (1966) propone para una barra eliptica:

2 2
X
Tpar(x,y) = IO,bar \/1 - (_) - (_y ) s 4.2)
Abar bvar

donde los pardmetros a ajustar son el brillo superficial central de la barra (Ippar), y las longitudes de
escala a lo largo de los semiejes mayor (ap,r) Y menor (bypyr). El eje x estd a lo largo del eje mayor, con
origen en el centro, y el eje y es normal a aquél. La ecuacion es valida para x < @pyr, ¥ < Dpar.

Para barras planas, Prieto et al.| (1997) proponen:

i
Tour(r) = —22_ 43)
l1+eB

donde a y 8 son constantes que suavizan el extremo de la barra.
Duval & Athanassoulal (1983 proponen para lentes:

r

2
Ilens(r) = IO,lens ll - ( ) } (r < VO,lens)- (4-4)

10,lens

Los anillos se suelen ajustar con gaussianas:

=10,ring 2
o

_1
Iring(r) = IO,ring e 2( 4.5)
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4.1.1. Eldisco

En la mayoria de los discos
= lkpe < rp < 10kpe
= r9(B) * 1.2r9(I) =  gradiente de color

las zonas externas de los discos tienen:
= estrellas de menor edad promedio
= estrellas de menor metalicidad promedio

= estdn menos enrojecidas por polvo.

La parte exponencial del perfil de la mayoria de las S parece terminar a un radio 10 < rpx < 30kpe
(=22 3 — 5rg). Para r > rp, el perfil cae més rapidamente, pero la galaxia no termina (Hi, estrellas).

Espesor del disco: si z es la coordenada perpendicular al plano:

I(r,2) =I(r)e (h; = 0.1 rp). (4.6)

Algunas Sc y Sd son “superdelgadas”, mientras que en las Sm e Irr el disco es bastante grueso y

“esponjoso” (Fig4.3).
Otras galaxias (ej: MW) tienen un disco grueso: el brillo superficial cae mds lentamente segtin la
coordenada vertical que lo que dice la Ec.[4.6

Laley de Freeman
Freeman| (1970) encontré para 28/36 galaxias S (RC):
Moy =~ 21.7 mag arcsec™>

con muy poca dispersion.

(Astrofisica o efecto de seleccién?

Se puede demostrar (ver Practica) que para una dada magnitud integrada (i.e. masa estelar) del disco,
existe un brillo superficial central que maximiza la isofota limite de un dado relevamiento. P. ej., la
Fig. muestra que ro4 €s maximo para uy < 22 mag arcsec 2.

Relevamientos més profundos (i.e., alcanzando una isofota limite més débil) han mostrado la existen-
cia de galaxias de bajo brillo superficial (LSB).

Una de las mds grandes es Malin 1, descubierta por [Bothun et al.| (1987) con técnicas de amplifi-
cacion fotografica (Fig. 4.5)). Su disco tiene un brillo superficial central, en la banda B, uo ) =
25.5 mag arcsec? (Fig. o sea 1004(235-22) ~ 25 veces més débil que la media para galaxias
“normales” (es decir, que cumplen la ley de Freeman), y unas 10 veces mds débil que el brillo del
cielo nocturno (Tabla[3.2).

El bulbo es mds o menos normal, pero el disco tiene una longitud de escala enorme: ro = 557! kpc,
lo que da una luminosidad alta: £ ~ 3 x 1019172 £,

Malin 1 parece ser un caso raro (hay un puiiado de galaxias similares).

La mayoria de las galaxias LSB son de baja luminosidad, tamafio pequefio y alta proporcién de Hr
(Fig.[4.7). Esto indica formacion estelar poco eficiente (similar Im).
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Fig 5.7 (Matthews, Ferguson) Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 4.3: UGC 7321 (Sd) (“superdelgada”, arriba). NGC 55 (SBm, abajo).

200
: — my = 10
|l — my =12
4 — mp = 14
150 —
’a : -==- po = 21
3 1 ——= po =22
9}
5 100 - e =23
a -
) ]
50 —
0

1
50

hg (arcsec)

Figura 4.4: Radio isofotal contra longitud de escala, para perfiles exponenciales con valores constantes
del brillo superficial central (trazos) y de la magnitud aparente integrada (linea continua).
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Figura 4.6: Imagen 2007) y SBP de Malin 1 (Bothun et al.| [1987).

4.1.2. El bulbo

Los bulbos estdn entre los sistemas estelares mas densos.
Notar el incremento de brillo superficial hacia el centro de NGC 7331, debido al bulbo (Fig. #.2] ver
Practica).

= Algunos bulbos (Fig.[4.8) son elipsoides bastante redondos.
= Otros son bastante achatados, casi como discos centrales brillantes.
= Algunos (MW, M 31) tienen apariencia de barra: serian elipsoides triaxiales.

» En galaxias SBO, SBa, SBb: un bulbo importante coexiste con una barra (Fig.[4.9] der.).
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Fig 5.8 (M. Verheijen) ‘Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 4.7: Izq.: relacion My, /L en la banda K’ para galaxias en el grupo de la Osa Mayor. Der: las
galaxias mds débiles tienen mayor proporcion de Hi y sus discos tienen brillos superficiales centrales

mads débiles. Los circulos vacios son galaxias LSB con o k) > 19.5 mag arcsec™2.

Vistos de canto, la mayoria de los bulbos se ven elipticos, pero un 20 % tienen forma “de mani”. La
cinemdtica sugiere que estos tltimos pueden ser barras.

Origenes de los bulbos

La cinematica y los estudios de pob. estelares muestran que los bulbos mas achatados serian en reali-
dad seudo-bulbos, originados por randomizacion de las velocidades de estrellas del disco.

Por el contrario, los bulbos cldsicos tendrian un origen similar al de las galaxias E, es decir por
fusiones de galaxias menores.

Cinematica y poblaciones estelares de los bulbos

Los bulbos estdn formados por estrellas de mayor metalicidad y edad (i.e., colores mas rojos) que el
disco. Los colores de los bulbos van de B — R ~ 1.2 (F tardia) a B — R ~ 1.8 (G tardia).

MW y M 31: las estrellas del bulbo tienen varios Gyr de edad (se supone lo mismo para otros bulbos,
no resueltos).

Son pobres en gas, excepto las regiones mas centrales.

Las estrellas tienen un sentido comun de rotacién, pero también tienen relativamente alta dispersién
de velocidades: v/o ~ 1 (ver Cap.[3).

4.2. La secuencia de las galaxias de disco

En general, las galaxias tienden a ser mas azules y débiles a lo largo de la secuencia SO — Sd, Sm.
La Fig. [4.10| muestra magnitudes y colores contra tipos morfolégicos para galaxias del grupo de la
Osa Mayor (d = 15.5 Mpc).
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Figura 4.8: Arriba-izg.: NGC 3115 (S0). Arriba-der.: M 104 (Sombrero). Abajo-izq.: M 33 (Sc). Abajo-
der.: SMC (Im).

Barred Galaxy NGC 1365
(VLT UT1 + FORS1)

Figura 4.9: Izg.: NGC 5054 (Sb); der.: NGC 1365 (SBbc).

Todas las SO, Sa, Sb y Sc tienen £ > 10° £, (flecha). Las espirales mds débiles son todas de tipos
Scd, Sd y Sm.
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Fig 5.6 (M. Verheijen) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 4.10: Magnitudes aparentes mg-, banda de 2.2 um (izq.) y colores B — K’ (der.) de galaxias del
grupo de la Osa Mayor, contra tipo morfoldgico. Los circulos abiertos indican galaxias con g x7) >

19.5 mag arcsec 2.

El color de las SO es aprox. el de una gigante K (pob. vieja — £ dominada por RGB y AGB).
Las Sd y Sm tienen colores mds azules porque tienen mayor fraccién de estrellas jovenes (F tardia -
G).

Tabla 4.1: La secuencia de galaxias de disco luminosas

Caracterisica ‘ S0 - Sa Sd - Sm

Brazos espirales | A o apretados abiertos

Color - TE rojo: % G tardia azul: x F tardia
B-V 0.7—-09 04— 0.8

Estrellas jovenes | pocas relativ. muchas
Regiones Hit pocas, pequeiias muchas, luminosas
Gas poco mucho

MH)/ Lp <0.05 = 0.1 ~0.25->>1

Lp (1 - 4)10'°L, (< 0.1 - 2)10'0£,
Iy alto bajo

M(< R) 0.5 - 3)10" My (<02 - D10'"M,
Rotacion @ alta @ baja

B/D alta baja

La clasificacién original de Hubble se basaba casi exclusivamente en la apariencia de los brazos, con
alguna mencion a lo que entonces llamaba “nticleos” y hoy denominamos bulbos.

La Tabla [4.1] lista propiedades de las S y como cambian entre los subtipos tempranos (Sa, Sb) y
los tardios (Sd, Sm). Muchas de estas propiedades estan relacionadas directamente con los brazos
espirales (ej.: pob. estelar joven, reg.-Hi, etc.).

Notar también (Fig [4.7) que las espirales menos luminosas (que también son las de menor brillo
superficial y morfologia més tardia) tienen mayor contenido proporcional de Hi.
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Figura 4.11: Relacién de luminosidades esferoide/total para la secuencia de Hubble. Circulos llenos:
valores tedricos (Buzzoni, 2005)).

De alguna forma, las propiedades morfoldgicas estan directamente relacionadas con la luminosidad
(masa estelar) de las S.

Sin embargo, la Fig. .10 puede ser algo engafiosa: las SO abarcan todo el rango de luminosidades y
brillos superficiales cuando se incluye a las enanas.

Por otra parte, las Sc abarcan un rango de luminosidades muy amplio (~ 200x).

Todo esto hace muy complejo el desarrollo de modelos tedricos convincentes.

4.2.1. Espectros opticos

La Fig. 2.2 muestra espectros UV-6ptico-IR de galaxias cubriendo toda la secuencia de galaxias de
disco.
Notar los cambios en:

= distribucion de flujo en el continuo
» lineas y bandas de absorcién

= lineas de emision

A tener en cuenta también: absorciones y emisiones debidas a la atmésfera terrestre (Fig. [2.3)
Las Figs. . 12}{4.T6| muestran espectros, restringidos al rango dptico, para toda la secuencia SO-Sa-Sb-
Sc-Sm.

Notar, entre otros rasgos:

la ausencia de emisiones y la fuerte caida del continuo azul en la SO,

la apariciéon de Ha en emision en la Sa,

las absorciones “rellenadas” en lineas de Balmer en las Sb y Sc,

el espectro dominado por emisiones de lineas prohibidas en la Sm.
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Figura 4.12: Espectro optico de una galaxia SO (NGC 3245; Kennicutt, [1992).
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Figura 4.13: Espectro 6ptico de una galaxia Sa (NGC 2775; Kennicutt, [1992).
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Figura 4.14: Espectro optico de una galaxia Sb (NGC 3627; Kennicutt, [1992).
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Figura 4.15: Espectro 6ptico de una galaxia Sc (NGC 2903; Kennicutt, [1992).

4.2.2. Galaxias lenticulares

Se ha propuesto (Cappellari et al., 2011} y referencias alli citadas) una clasificacién cinemadtica, dife-
renciando entre “rotadores lentos” y “rotadores rapidos”. Esto se esquematiza en la Fig. .17} donde
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Figura 4.16: Espectro 6ptico de una galaxia Sm (NGC 4670; Kennicutt, [1992).

TP

las lenticulares aparecen divididas en subtipos “a”, “b”, y “c”, segin la importancia relativa de la
componente de disco, en forma andloga a las S. La secuencia de las galaxias “A” se refiere a espirales
“anémicas”, como un estado intermedio entre espirales (S) y lenticulares (S0).

Para las elipticas, se plantea a las E disky como vinculadas a los rotadores rdpidos (ver Cap.[5).

" Sa Sb Sc
s | | |
= Aa Ab Ac
;@ ©®
| | |
EO E4 E5 S0a SOb SOc
0 & & @ <= —
Slow Rotators Fast Rotators

Figura 4.17: Clasificacién cinematica en “rotadores lentos” y “rotadores rapidos” (Cappellari et al.,
2011).

Esta clasificacién intenta ser 1til para el estudio evolutivo S — S0, basado en la relacién morfologia-
densidad (ver Cap.[9).
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4.3. Distribucion de poblaciones estelares

60

100 100 L]

B0

B0

100

Figura 4.18: NGC 157 (SABbc). De izq. a der. y de arriba a abajo, imagenes y contornos: U, B, V, R,
I, B — I (del Rio & Cepa, [2003).

El aspecto de una galaxia S cambia draméticamente con la long. de onda en que se observa. Las
Figs. #.18] y .19 muestran dos galaxias en distintas long. de onda. Notar que en el U y B los brazos
espirales aparecen bien delineados y discontinuos, por las regiones de formacién estelar mds reciente.
Muy poca contribucién al U fuera de los brazos. En el / (banda del infrarrojo 6ptico, 4 ~ 800 nm) los
brazos siguen viéndose, aunque mucho mds suaves y continuos.

El IR cercano (banda K, A = 2.2um) traza la pob. estelar vieja, revelando la barra de M 100
(Fig. @20), sin contribucion apreciable de los brazos espirales ni absorcién por el polvo (que si son
evidentes en las imagenes Opticas de banda ancha y Ha).

4.3.1. Observaciones en ultravioleta lejano

En el ultravioleta lejano la contribucién al flujo observado proviene exclusivamente de estrellas jove-
nes de alta masa y estrellas de la HB. La contribucién de otras fases es despreciable.

Trazador de formacidn estelar reciente (actual).

Fig. imagenes de galaxias S en el 6ptico y UV lejano (1 = 1521 A), estas iltimas con el Ultravio-
let Imaging Telescope (UIT), un telescopio orbital de 38 cm transportado por el Space Shuttle en 1990
y 1995, que obtuvo imégenes en dos bandas: NUV (4 = 1900 — 2500A) y FUV (1 = 1300 - 1800A).

Fig.[#.22} imdgenes de la galaxia Sab M 94 (Waller et al., 2001):

= en el 6ptico (notar bulbo y disco),

» en UV cercano (NUV, A = 2300 A), tomada con HST; se hace evidente la estructura espiral,
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Figura 4.19: NGC 895 (Scd). De izq. a der. y de arriba a abajo, imdgenes y contornos: U, B, V, R, I,
B — I (del Rio & Cepa, [2003).

Fig 5.9 (J. Knapen) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 4.20: Region central de M 100 (NGC 4321) en 6ptico (HST, izg.) en banda K (2.2 um) (centro)
y en Ha + contornos K (der:).

» en FUV (1 = 1521 A), se evidencia una zona circumnuclear de formacién estelar y dos hot-
spots, relacionados con la estructura espiral, posiblemente requieren algtin proceso dindmico
particular.

Al observar galaxias a z 2 1 estamos viendo en el 6ptico la luz emitida en el NUV-FUV.
No se pueden comparar directamente con imdgenes Opticas a z = 0.
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Figura 4.21: Galaxias S en el 6ptico y UV lejano (Ultraviolet Imaging Telescope —UIT-, 4 = 1521 A).
M 33 (Scd), M 74 (Sc), M 81 (Sab).

Far UV

Near: UV

Figura 4.22: M 94 (Sab) en visible, NUV (HST, 4 = 2300 10\) y FUV (UIT, 4 = 1521 A). Waller et al.
(2001).

4.3.2. Observacion del gas ionizado

Mecanismos de ionizacién del gas:

= radiacién ultravioleta de estrellas de alta T

= ondas de choque
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= radiacion ultravioleta de disco de acrecion.

Regiones de formacion estelar

La emision en Ha traza las regiones de formacion estelar (Figs. 4.23| 4.24] [4.23] y 4.26).

Para el mapeo espacial de la emisidn, se usa un filtro de banda angosta (interferencial) centrado en la
linea (ojo, depende de z) y un filtro para el continuo, que puede ser de banda ancha (R). La diferencia
da la emisi6n en la linea.
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Figura 4.23: NGC 2903 (SBd): banda ancha y Ha. Panel derecho: perfiles de elipticidad, dngulo de
posicion, indice de color, y brillo superficial en He y banda ancha (Knapen et al., [2002).

La luminosidad de la emisién Ha es indicadora de la tasa de formacion estelar actual.

Ly, se puede medir de la imagen en banda angosta, o bien se cuantifica a través del ancho equivalente
W, de la linea de emision.

Por lo tanto, correlaciona con el tipo de Hubble (Fig. [.27}izg.). También correlaciona muy bien con
la emision en el infrarrojo lejano (FIR), regién del espectro en la que se reemite la energia correspon-
diente a la radiacién UV de las estrellas calientes absorbida por el polvo (Fig. .27} der.).

Problema: salvo para alta resolucion espectral (infrecuente en observaciones de galaxias), la emision
Ha (1 = 656.8 nm) estd contaminada por la emisién de [Nm] (1 = 658.36 nm). Hay que modelarla y
descontarla.
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Figura 4.24: NGC 3982 (SABD): idem Fig.[d.23| (Knapen et al.,2002).

4.4. Gas neutro y molecular

4.4.1. Emision en ondas de radio y milimétricas
Tipo de emisién: (ver Fig.

= Continuo

e térmico (cuerpo negro, libre-libre): Sol (fotdsfera), shocks, recombinacién en reg. Hu,
CMB (dominan a A corta)
e no térmico (sincrotrén, maser): Sol (flares), SNR, AGN, pulsars (dominan a A larga)

= Linea (gas frio)
e H atémico (41 = 21 cm)
e moléculas (CO, OH, etc. — rangos cm y mm)

El poder resolvente de un telescopio se estima:

Aradio  ~ 107" m
Asptico ~ 5% 1077m

parad =21 cm:
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Figura 4.25: NGC 1300 (SBbc): idem Fig.[4.23|(Knapen et al., 2002).

Nombre D (m) 6 (arcmin)

IAR 30 24
Efflesberg 100 7
Arecibo 300 2

Parad=1" — D ~40km.

Sintesis de abertura: Considerando una onda electromagnética cuyo campo eléctrico estd dado
por E « cos(2nct/A), el voltaje inducido en el foco de un radiotelescopio es proporcional al valor
instantdneo de E.

Las sefiales en los receptores de los dos radiotelescopios de la Fig.[4.29)(izg.) son, respectivamente:

2rct
S occos% Szoccos(27r

ct — d cos(h)
— |

Las sefiales S| y S, se multiplican en un correlador y la salida se filtra para eliminar oscilaciones rapi-
das. El resultado es un patron de interferencia: una sefial S « cos(2nd cos(h)/A) que varia lentamente,
al variar A con la rotacién terrestre.

La diferencia entre los patrones de interferencia de dos fuentes A y B ser4:

2nd cos(hp) 2nd cos(hg)
Sa—-Sgoccos|[———=|—cos[———

A A
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Figura 4.26: NGC 4314 (SBa): idem Fig. d.23| (Knapen et al., 2002).
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Figura 4.27: Relacién entre el ancho equivalente de la linea Ha con tipo morfoldgico (izq.,
1983)), y entre las luminosidades en He y el infrarrojo lejano Lgr (der, [Devereux & Young,

1990).

que es maxima cuando

2ntd cos(hp) B 2nd cos(hp) 2ﬁ1
A A A

Acosh =(Q2k+ 1)n,
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Figura 4.28: Comparacion de espectros de fuentes térmicas y no térmicas.

Fig 5.11 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 4.29: Sintesis de abertura.

con k entero.
La minima separacién es para k = 0, o sea dos fuentes separadas en el cielo por A cos(h) = 1/(2d) —

sen(h) Ah = 1/(2d).

De modo que el poder resolvente resulta

L
d sen(h)’

O sea el poder resolvente equivale al de un instrumento de didmetro d sen(h) (notar que la sensibilidad
serd proporcional al drea colectora total).

0 =2Ah =

Interferémetro: se utiliza un nimero n de antenas c/u de didmetro D, y se aprovecha la rotacién
terrestre para cubrir una mayor linea de base.
Sup. dist. minima entre antenas sea dpj, (notar que dpin > D):
= cada antena recibe radiacién de un sector de cielo de didmetro angular /D — para mapear
un campo hay que hacer “barridos”
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= fuentes més extendidas que A/dpi, no serdn detectadas.

Hidrégeno neutro
Condiciones fisicas:

= linea 21 cm del Hi es dpticamente delgada
—  no hay auto-absorcion — Mgy < Foqem

= densidad de columna de Hi similar en promedio V S
se debe al auto apantallamiento:
Nu = 4Mg pc‘2 absorbe todos los fotones U
—  se forman moléculas H,

Provee informacion:

= espectral (velocidad radial)

= distribucién espacial.

Se detecta hasta niveles Ny ~ 10'° cm™2, que corresponde a 0.1 Mg pc2.

4.4.2. Distribucion espacial del gas
Hidrégeno neutro (atémico)

= Confinado al disco
= gas distribuido mds uniformemente que la luz estelar

= disco gaseoso mds extendido que el disco estelar.

Poco Hi en la zona central, mayor densidad en anillo de varios kpc de espesor (Fig. 4.30).

El Hr se extiende algo mas que la luz estelar, y esté distribuido mds uniformemente que esta (comparar
con Fig. 4.2).

Normalmente el disco de Hi se extiende hasta cerca del doble del radio r,5 del disco estelar.

La Fig. .31] (izq.) muestra la distribucion de Hr en la galaxia Sc NGC 891: la mayor densidad de gas
estd en el plano, pero hay Hi difuso extendiéndose hasta 5 kpc a cada lado del plano. Este es un caso
algo extremo, pero todas las S tienen gas alejado del plano (quizds expulsado por formacién estelar
intensa —vientos, SN-).

La Fig. .31] (centro) muestra la distribucién de la emisién He, que traza la formacion estelar. Los
contornos muestran la emision en el continuo de radio (1 = 20cm); parte de esta es emision libre-
libre del gas ionizado, y parte es sincrotréon en RSN. Hay emisién difusa lejos del plano, por los
fotones UV y electrones que escapan de las regiones de formacidn estelar en el plano.

Hidrégeno molecular

La molécula Hj es simétrica: no tiene transiciones dipolares, solo rotacionales. La de menor energia
en ~ 20 um. No radia practicamente nada, salvo a muy altas temperaturas (7" ~ 1000 K).

Se usa la molécula de CO como trazadora.

Problemas:

= emite en region milimétrica (receptores mas complicados)
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Fig 5.14 (K. Begerman) Galaxies inthe Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 4.30: NGC 7331 (Sb): perfil radial de Hi. Notar que el perfil éptico (banda /) de la Fig. 4.2 se
extiende hasta » = 5 arcmin.
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Fig 5.16 (Swaters & Rand) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 4.31: NGC 891 (Sc): contornos de Hi (izg.); imagen Ha + contornos continuo de radio en
20 cm (centro); imagen R (der:).

= baja cantidad (32 ~ 10°7)
Hy
Ventaja:

= mejor resolucién (menor A).

Algunas S tienen anillo de CO (como la MW); en otras el CO es mdximo en el centro.
El contenido total de gas se suele referir a la luminosidad éptica: M(Hi)/Lg ~ 0.05 - 0.1 Mo/ Lo
para galaxias SO y Sa. Es unas 10 veces mayor en Sc, Sd.
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Las espirales tardias han estado consumiendo su gas en forma lenta —  tasa de formacidn estelar
constante o levemente decreciente.
Las SO apenas tienen gas.

= agotado por formacién estelar intensa

= barrido por procesos externos (o internos).
Unas pocas SO (y E) tienen > 10'° Mg, de Hi (tanto como una S rica en gas). Usualmente no estd en
el disco ni comparte su cinemdtica sino que forma un anillo inclinado.
En algunos casos forma un anillo polar perpendicular al disco, como en UGC 7576 (Fig. [4.32)), que

tiene 5 X 10° M, de Hi en el anillo polar, pero casi nada en el disco.
Se supone que son resultado de capturas.

28 5900
5845

30

DECLINATION (B 1950)

1225 16 15 14 13 12 1 0 0
RIGHT ASCENSION (B1950)
Fig 5.17 (A. Cox) 'Galaxies in the Universe’ Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 4.32: UGC 7576 (S0O): imagen V y contornos de Hr: notar el anillo de estrellas, gas y polvo
perpendicular al disco.

4.4.3. Cinematica / dinamica del gas
La relacién entre la velocidad circular del gas v(r) y al masa contenida dentro del radio r, M(r) es:

V2(r) _ GM()

r r2

“.7)

La velocidad v(r) usualmente se mantiene constante hasta el limite del disco de H = la masa
contenida sigue creciendo.
La curva de rotacion

El movimiento del gas en el disco de una S es basicamente circular; la componente aleatoria alcanza
apenas 8 — 10 kms™!, menos aiin que para estrellas.
De acuerdo a la Fig. [#.33] suponiendo rotacién pura, la velocidad radial observada es:

Vrad(r, £) = Vsis + v(r) sen(i) cos(¢)
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Fig 5.18 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 4.33: Esquema para la curva de rotacién. AB es la linea de los nodos.
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Figura 4.34: Izq.: curva de rotacién para un potencial de “halo oscuro” en unidades de vy = vipax.
Der.: diagrama de araiia de la v,q para un disco observado con una i = 30°; contornos en unidades de
vy sen 30°; velocidades negativas en punteado (azul).

Los contornos de vyg constante sobre el disco de la galaxia conectan puntos con igual valor de
v(r) cos(¢), formando un diagrama de araiia (Fig. @) El eje mayor cinematico (horizontal) corres-
ponde al AB (linea de los nodos) en la Fig. Sobre este eje se alcanzan las médximas diferencias
entre Vyad Y Vsis-

En las zonas centrales v(r) oc r aprox. — contornos ~ paralelos al eje menor.

Para r grande, v(r) ~cte. — contornos en direccién ~ radial.

Si la curva de v(r) cae a partir de un cierto r — los contornos se cierran sobre si{ mismos.

Sea vmax €l pico de la curva de rotacién: el rango entre los valores extremos de velocidad
radial medida es W = 2 vax seni.
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Distorsiones en el diagrama de arafia:

parte externa del diagrama rotada respecto de | warp (alabeo)

la interna

Vrad # 0 en eje menor movimiento radial del gas, hacia adentro o hacia
afuera (barra)

contornos distorsionados movimientos no circulares (aleatorios) del gas

De todas formas, el diagrama de arafia se reconoce facilmente en las observaciones (Fig. .33

El diagrama de arafia de la Fig.[d.34]se dibuja conociendo la curva de rotacién (ver Trabajos Précticos).
Observacionalmente, se procede a la inversa: a partir del diagrama de arafia observado, se trata de
obtener la curva de rotacién v(r) y la inclinacién i que mejor reproducen el diagrama observado.
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Fig 5.13 (Thornley & Bambic) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 4.35: NGC 7331 (Sb): densidad superficial de Hi obtenida con VLA (izg.); contornos de la
velocidad del gas (diagrama de araiia), espaciados por 30 kms™! (der).

La Fig. .36 muestra la curva de rotacion de NGC 7331 a partir de observaciones de Hi y de CO.
Notar crecimiento rapido y luego estabilizacion.

La velocidad angular w(r) = @ resulta siempre decreciente con el radio (rotacién diferencial).

Masa total

= Componente estelar (bulbo y disco): se adopta relacién M/L

= Gas: multiplicar densidad superficial observada de Hi x1.4 (hay ~ 40 % en masa de He)
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Fig 5.20 (Begeman, Sofue) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 4.36: Curva de rotacién de NGC 7331 (circulos llenos), a partir del mapa de Hi de la Fig. [4.35]
y observaciones de CO (/inea de puntos), que tienen mayor resolucion espacial. Las lineas lllenas son
las contribuciones modeladas de las ditintas componentes estructurales, mds el halo oscuro (trazos).

Bulbo: sup. esférico, se puede aplicar la Ec.

Disco: como es un sistema achatado, la fuerza puede apuntar tanto hacia adentro como hacia afuera.
Para r < 6 kpc la fuerza ejercida por el disco de gas es hacia afuera — contribucién negativa a v(r).
En la Fig. M/ L fue ajustada tal que la contribucién de estrellas y gas sea la maxima posible —
modelo de disco mdximo.

Con esto, v(r) deberia empezar a caer para r > 20 kpc. Hay que agregar un hipotético “halo de materia
oscura” (con 2 75 % de la masa total) para reproducir la curva de rotacién observada usando dindmica
Newtoneana.

Curvas de rotacion para distintos tipos de galaxias de disco

La forma de la curva de rotacion depende del tipo morfolégico:
= Jas S mds luminosas (Sa, Sb) rotan mds rdpido (son més luminosas — de mayor masa; ver
relacién T-F) y tienen curvas con crecimiento mds abrupto.
= en las Sd, Sm la curva de rotacién crece mas suavemente

= [.SB: rotadores lentos, curva de rotacion similar Sd, Sm

Proporcién DM: ~ 50 % en Sa — 80 — 90 % en Sd, Sm.

Relacion Tully-Fisher: ver Sistemas Estelares.

En la Fig. las galaxias LSB siguen la misma relacién de Tully-Fisher con pendiente £ oc v
que las galaxias “normales” o de alto brillo superficial (HSB).

Se puede demostrar (Trabajos Practicos) que para que las galaxias LSB sigan la misma relacién T-F
que las HSB, las LSB deben tener mayor relacién (%)
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Figura 4.37: Relaciéon de Tully-Fisher para galaxias en el grupo de la Osa Mayor. Ordenadas:
W/seni ~ 2vpx, obtenido del perfil de Hr; abcisas: mag. aparente K’. Circulos vacios: galaxias
LSB; circulos llenos: galaxias “normales”.

La relacién T-F es dificil de entender si se acepta la existencia de “materia oscura” (DM), dado que
esta determina la dindmica, mientras que la luminosidad depende de la componente estelar. Se requiere
un mecanismo de acople entre una y otra.

4.5. La estructura espiral

Propiedades necesarias para estructura espiral:

= rotacién diferencial
= auto gravitacién
= (gas)
Barras:
= no requieren gas

(S0: puede ser barrada a pesar de no tener gas ni brazos espirales)

4.5.1. Tipos de espirales - Teorias de estructura espiral

La Fig. .38 ejemplifica los dos tipos bésicos distintos de espirales:

flocculent: Varios fragmentos de brazos (NGC 6744 - Sbc)
grand design: dos brazos bien definidos (NGC 2997 - Sc)



Galaxias espirales y lenticulares 111
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Figura 4.38: Izq.: NGC 6744 (Sbc, tipo “grumoso”); der.: NGC 2997 (Sc, tipo “gran disefio”).

Espirales tipo ‘“grumoso” (flocculent)

Formacioén estelar estocdstica autopropagada (SSPSF).
Gerola & Seiden|(1978)): modelo que produce estructura espiral a partir de:

= rotacién diferencial

= formacidn estelar propagada estocadsticamente a regiones (celdas) vecinas

Figura 4.39: Estructura espiral con modelos de SSPSF.

Sirve Gnicamente para brazos fragmentarios (ej.: M 33, Figs. 4.8 y B.21), no para espirales grand
design.
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Espirales tipo “gran diseno” (grand design)

(R, ¢): coordenadas polares galactocéntricas.
m: cantidad de brazos.
cos{m[p+ f(R,D)]} =1 (4.8)
f(R, 1) describe qué tan apretada es la espiral.
Si ’g—lé‘ es grande, los brazos estdn fuertemente apretados; si es chico, son abiertos.
El “angulo de ataque” (pitch angle) es el angulo entre el brazo y la tangente al circulo de radio R:

L ‘Ra—(’j‘ = ‘Ra—f (4.9)

tan i

OR OR

Fig 5.28 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007
Figura 4.40: Pitch angle de la estructura espiral.

Sa: (i) ~5°
Sc: 10 < i< 30°

Los brazos espirales no pueden ser estructuras materiales (formados siempre por las mismas estrellas)
porque la rotacién diferencial los enrollaria muy rapidamente (Fig. [4.4T).

Sup. a ¢+ = 0 una distribucién radial de estrellas ¢ = ¢g. Cada estrella se mueve en su Orbita con
velocidad angular Q(R) = v(R)/r; al cabo de un tiempo ¢, las estrellas se distribuyen en una espiral
dada por: ¢(¢) = ¢o + Q(R) 1.

De acuerdo a la Ec.[d.8 f(R,1) = —¢9 — Q(R) 1.

Dado que Q(R) decrece con R, tomando QQ(R) > 0 = f(R,t) crece para R mayor, por lo que ¢
tiene que disminuir. Tenemos entonces una espiral trailing, que se va apretando con el transcurso del
tiempo.

Por ej., en la MW, para R = Ry ~ 8kpc — w(R) ~ 200 kms™'.

De la Ec.

t=2At (4.10)

1 dQ
_ R‘ (R)
dR
donde A ~ 15 kms ™' kpc™! =~ 15Gyr~! es la constante de Oort.

tan i

| 1G
o ~30Gyr't = ix2° (—yr) @.11)
tani t
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90

S0 million years 100 million vears

Differantial rotation, stars near the center take less time to orhit the center than those farther
from the center. Differential rotation can create a spiral pattem in the disk in a shorttime.

Prediction: 500 million years Observation: 15,000 million years

The “winding problem™ hecause of differential rotation, the spiral arms
should be sowound up after a shorttime that the spiral structure has
disappeared. Ohservation contradicts the prediction. ‘What keepsthe
spirels loose?

Figura 4.41: Esquema de cémo se enrollaria la estructura espiral si se tratara de estructuras materiales.
(Copyrighted, 1998 - 2006 by Nick Strobel.)

Es decir, en 1 Gyr la distribucién radial original pasa a ser una espiral mas apretada que la de una Sbc
como la MW.

Espiral cinematica

Fig 5.29 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 4.42: Espiral cinemética.

Considerar estrellas en movimiento no estrictamente circular, con Orbitas levemente excéntricas con-
venientemente dispuestas.
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Este movimiento se puede describir como la suma de un movimiento circular de un centro guia a un
radio Ry y de una oscilacion epiciclica (ver Dindmica Estelar).

El centro se mueve con vel. angular constante Q(R;) —  suacimut es ¢, = Q(R,) 1.

La coordenada radial de la estrella varia como:

R=Ry+x=Ry+X cos(kt + ) (4.12)

donde:

X: amplitud del movimiento radial

k: frecuencia epiciclica

Y: determina el radio inicial

Inicialmente: estrellas con centros guia distribuidos en circulo de radio Ry, y con ¢ = 2¢4(0) c/u
—  forman un évalo con eje mayor alineado con ¢ = 0.

A un tiempo posterior ¢ los centros guia se movieron: ¢ () = ¢4(0) +€2 1, y las estrellas se desplazaron
sobre el epiciclo: R = Rg + x, donde:

x =X cos {kt +2[pe() - Qt]} = X cos[2Q - k)1 - 20,(1)] . (4.13)

El eje mayor del dvalo apunta ahora a una direccion tal que:

QQ-Kt-20=0 = ¢=(Q—§)IEQPI (4.14)

Esto define la “velocidad del patron” (pattern speed) €2, (notar que Q, < Q): el patrén o disefio
generado por las estrellas con centro guia R, volverd a su estado inicial en un tiempo 377; aun cuando

las estrellas individuales completan sus érbitas en un tiempo menor 25”
El dibujo izq. de la Fig. [#.42] es una espiral cinemdtica de dos brazos hecha con 6valos anidados con

-1
distintos radios guia Ry, segun la expresion R = R, {1 + 0.075 cos [2 (5 —5R; + ¢)]} ,con 0.3 <
R, < 1.

-1
La derecha es una espiral de un brazo, con R = Ry [1 + 0.15 cos (5 —5R, + ¢)] .
Para una espiral de m brazos: iy = m ¢,(0) en la Ec. resulta Q, = Q — 2.

. . . , Q
Dado que €, varfa con Ry, la espiral termina enrolldndose, aunque lentamente (- ~ 0.3 cuando la
curva de rotacién es plana).
La onda de densidad
Brazos espirales trazados por

» radiaciéon UV

= emisién He

= estrellas de corta vida (~ 10 Myr)

Estos 2 hechos:

= ]a rotacion diferencial los enrollaria

= Jos objetos que los trazan son de corta vida
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Figura 4.43: Onda de densidad: analogia con embotellamiento de transito.

no dejan dudas de que los brazos espirales son ondas de densidad donde el gas se comprime y se
desencadena la formacion estelar.

La teoria de las ondas de densidad para estructura espiral se basa en la premisa de que la atraccién mu-
tua de estrellas y gas a distintos radios puede revertir la tendencia de la espiral cinemética a enrollarse,
causando el crecimiento de un patrén que rota rigidamente con una unica velocidad €2,,.

Una estrella a un radio R cruza un brazo de un patrén espiral de m brazos con una frecuencia
m [Qp - Q(R)]. Para calcular el efecto sobre los movimientos estelares se agrega un término de forza-
do a las ecuaciones epiciclicas (ver Binney & Tremaine, 2008)).

El célculo para ver cdmo afectan todas las estrellas al potencial del disco es complejo. Para espirales
apretadas, resulta que la onda espiral se refuerza solo si la frecuencia perturbadora m |Qp - Q(R)| es
mads lenta que la frecuencia epiciclica «(R) para ese radio.

Por lo tanto, una onda espiral continua se puede propagar solo en la regién entre la resonancia de
Lindblad interna (Q, = Q — ) y la resonancia de Lindblad externa (p = Q + ).

La Fig. [4.44 muestra las posiciones de las resonancias de Lindblad para m = 2 para un potencial de
Plummer.

Las espirales con dos o mds brazos siempre tienen una resonancia de Lindblad externa, pero si €2, es
alta, puede no haber resonancias de Lindblad internas.

Las estrellas mds alld de la resonancia externa, o entre las dos internas, sufren un tirén periédico por
parte de la espiral que es mas rapido que sus frecuencias epiciclicask —  no responden reforzando
la espiral y la onda se desvanece.

.. se esperaria ver una espiral continua solo entre las resonancias de Lindblad interna y externa.

Las estrellas del disco pueden reforzar la onda espiral, solo si tienen movimientos no circulares chicos
(se apartan poco del brazo). En simulaciones, la estructura espiral desaparece cuando el disco se
“calienta”.

(Qué es lo que mantiene la onda?

energia extraida de la rotacién del disco (no estd claro cémo se podria transferir la energia a la
onda)

fuerza interna debida a barra (o bulbo no esférico) en rotacién

galaxia compaiera (Figi4.9] izg.)
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Fig 5.30 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 4.44: Frecuencias Q(R) y Q + 5 en un potencial de Plummer. Para el patrén €, se indican con
marcas verticales las resonancias de Lindblad internas para m = 2, la corrotacién (CR), y la resonancia
de Lindblad externa (OLR).

¢Trailing o leading? casi siempre que se puede determinar resulta trailing.
Bandas de polvo del lado interior (céncavo) de los brazos — el gas (al que acompafia el polvo)
resulta comprimido en ese lugar.

trailing: parte interna del disco ejerce torque sobre el disco externo —  transfiere momento an-
gular hacia afuera

leading: se requiere energia externa (pasaje cercano)

Fig. imdgenes y mapas de color dptico-infrarrojos de M 100 (Sbe, 5' = 23 kpc). Notar bandas
de polvo (claro en estos negativos) en los lados internos (céncavos) de los brazos.

En los mapas de color (abajo) los tonos claros indican colores azules —debidos a estrellas calientes
(jévenes, de alta masa)—, y los tonos oscuros indican colores rojos —debidos al enrojecimiento por
el polvo—.

Los contornos indican Ha (abajo-izqg) y Hi (abajo-der), ambos concentrados en los brazos, y evitando
el centro.

oy(gas) < oy(estrellas)

El gas es mas afectado que estrellas por efecto del brazo

R<Rr — V=R [Q(R) —Qp] > Vson

La velocidad con que el gas (y estrellas) entran al brazo es supersonica.
— ondas de choque comprimen el gas
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Fig 5.26 (J. Knapen) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 4.45: M 100: B (arr-izq), I (arr-der), B — K (abajo), Ha (contornos, abajo-izq), Hi (contornos,
abajo-der).

=  formacién estelar (~ 107 afios después) —  emisiéon Ha después de la banda de polvo
(Fig. A.43).
La emision de Hi es mayor en el brazo porque la radiacién UV de las estrellas jovenes de alta masa
disocia la molécula H,.

4.6. Barras

Aprox. la mitad de las galaxias de disco tienen barra (~ %Ltot).

Barra: b/as1:5

En galaxias vistas de canto no se ven estructuras que pudieran corresponder a barras gruesas =
las barras tienen el espesor del disco.

La barra no es onda de densidad.

= puede persistir aun en disco sin gas (S0)
» formada por estrellas con orbitas cerradas sobre si mismas (en sistema rotante con £2;,)

» confinada a R < Rcr
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Fig 5.32 (WIYN) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 4.46: NGC 1300.

= permite movimiento radial de gas.

NGC 1300 (SBb 6 SBbc, Fig. [4.46) y NGC 1365 (Sbc, Fig. [4.9) der.) son espirales barradas, ambas
trailing, notar las bandas de polvo en el borde de ataque de las barras.

Para R < Rcr la velocidad angular de la barra es Q, < Q(R); alli existe familia de orbitas cerradas
alineadas con el eje mayor de la barra. Si la barra es estable la mayoria de las estrellas permanece
cerca de estas Orbitas.

Para R > Rcr todas las orbitas cerradas son perpendiculares a la barra. .. barra confinada a R < Rcg.
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Fig 5.33 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 4.47: Izq.: densidad del gas en una simulacién del flujo en una barra; el controno sélido repre-
senta la barra, que rota en sentido horario. Der.: érbitas que se cierran sobre si mismas en un marco
que rota con la barra. El flujo de gas es comprimido en choques a lo largo del borde de ataque de la
barra.

Simulacién (Fig. @.47): dentro de la barra el gas permanece cerca de las 6rbitas alineadas. En los
extremos el flujo converge abruptamente — P alta — se forman choques que comprimen el gas (y
acumulan polvo) a lo largo del borde de ataque de la barra.
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Parte de la energia orbital del gas se transforma en calor (disipacion de energia — el gas cae a 6rbitas
mas internas).

Al alcanzar las 6rbitas mds redondas el influjo de gas se detiene — se forma anillo central.

Los brazos parecen surgir de los extremos de la barra, lo que implicaria velocidades de patrén iguales
para barra y brazos.

Pero no necesariamente ese es el caso; es el ojo el que une los brazos a la barra (Fig. 4.9] der.).

Bibliografia del capitulo:

» Galaxies in the Universe: An Introduction, Linda S. Sparke & John S. Gallagher III (Cambridge
University Press, 2nd. Edition, 2000).

= Galactic Astronomy, J. Binney & M. Merrifield (Princeton University Press, 1998).
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Capitulo 5

Galaxias elipticas

Me crucé con el torito Chas-Chas
“oime colega” —dijo— “esto es asi . ..
Al morir crecemos mucho mas

que todas las galaxias”.

(¢ Por qué sera que Dios no me quiere? — Indio Solari)

5.1. Introduccion

Las galaxias elipticas parecen objetos simples y aburridos:

= isofotas regulares (circulares o elipticas)
= distribucién suave de luz

= sin regiones de formacién estelar y polvo
= casi sin Hi

= sin discos prominentes

Esta simplicidad es solo aparente:

= las E cubren un rango enorme de £ y concentracion

= algunas rotan rapido, otras casi nada

= algunas serfan oblongas, otras triaxiales

= algunas son fuertes emisores en X y/o continuo de radio

Es un error pensar que las E estdn en estado de equilibrio. Los sistemas estelares tienen memoria larga.
La mayoria de las estrellas de una galaxia ha completado menos de 100 drbitas desde la formacién
de la galaxia: el tiempo de relajacion necesario para randomizar los movimientos estelares es mucho
mayor que la edad del Universo.

La variedad entre las galaxias E sugiere diferentes origenes.

Las E del Universo local son “f6siles” del Universo temprano.

121



122 Astronomia Extragalactica

5.2. Distribucion de brillo superficial

Rango en £: las galaxias mas brillantes del Universo son E, y también son E las mas débiles.
Las unicas caracteristicas en comun son las citadas al principio de este capitulo.

Elipticas gigantes: £ > £* ~2x 10'9 £o(= M ~ —20, ver Secc.
Elipticas de luminosidad intermedia: £* > £ > 3 X 10° Lo, 0 sea =20 < Mp < —18
Elipticas enanas: £ <3 x 10° Lo, o sea Mp > —18.

5.2.1. Perfiles de brillo

Como los bulbos de las S, las E tienen perfiles de brillo con gran contraste entre la zona central y las
isofotas mds débiles.

Actualmente se usa la ley de Sérsic para ajustar perfiles de galaxias E.

La Fig. [5.1) muestra los perfiles de brillo de una E normal (G675 del cimulo de Abell2572) y de la
galaxia cD NGC 1399, el objeto dominante del Cimulo de Fornax.

Notar que con la escala del eje horizontal: (r/ re)%, un perfil de de Vaucouleurs es una recta.

Se ve por qué la ley de de Vaucouleurs fue tan popular: son casi rectas. Ojo: esta representacion no
lineal del radio pone mucho énfasis en las regiones centrales en detrimento de las externas.

También se ve que el perfil de NGC 1399 se aparta de una recta, resultando més concavo — se ajusta
conn > 4.
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Fig 6.3 (Saglia, Caon) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 5.1: Perfiles de la galaxia eliptica G675 (Ly ~ 2 x 10! £5) del ciimulo de Abell2572 y de
NGC 1399 (Ly > 4 x 10'0 L), galaxia cD dominante del Ctimulo de Fornax.

Las elipticas enanas (dE) tienen n ~ 1 (Fig.[5.2).

Existe una relacién L — n que se extiende a lo largo de todo el rango de
luminosidades de las galaxias E.
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Figura 5.2: Perfil de la dE VCC 753 en el Ciimulo de Virgo (£ = 1.1 X 108 £o).

5.2.2. Galaxias cD

Las galaxias ¢cD como NGC 1399 son las mds luminosas (£ ~ 5 L*).

Sus perfiles se ajustan bien con un Sérsic de n > 4 hasta r ~ 20r, y luego sigue una envoltura tipica
de las cD, posiblemente relacionado con la luz difusa intergaléctica, o intra-cluster light (ICL), como
pasa con M 87, donde la ICL se extiende hasta > 70kpc. (Fig.[5.3).

Galaxias cD: se definen como galaxias E muy brillantes inmersas en un halo amorfo y extendido de
bajo brillo superficial (Fig. [5.4).

Usualmente se las encuentra en el centro de cimulos de galaxias densos y regulares (clase-1 de Bautz-
Morgan o tipo cD de Rood-Sastry; ver Sistemas Estelares). ~ 20 % de los ciimulos ricos tienen gala-
xias ¢D.

Las cD son extremadamente luminosas: (My).p = =23 mag (= 1.4 X 10 Lo ~ 10 Lyw).

En gral. son ~ 1 mag mds brillantes que la siguiente galaxia mds brillante del cimulo al que perte-
necen. Estadisticamente, las magnitudes de las cD no se corresponden con la funcién de luminosidad
del cimulo.

Tamafios: {re).p ~ 2r. de E luminosas. Ademas, las cD en cimulos ricos tienen un halo extendido de
bajo brillo superficial (puede extenderse hasta ~ 1 Mpc del centro de la galaxia).

Masas: valor tipico M ~ 10'3 Mo, aunque es dificil separarla de la masa del ciimulo (distribuida).
Propiedades estructurales y cinemdticas particulares = las cD se formaron o modificaron por
procesos dindmicos en cimulos.

5.2.3. Luz intra-camulo

Sin estar clasificada como c¢D, M 87 (galaxia central del Cimulo de Virgo) también tiene un halo
extendido, que de alguna forma se “mezcla” con la luz intra-cimulo (ICL), posiblemente originada
en estrellas arrancadas de las galaxias por efectos dindmicos.
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Fig 6.4(CFHT/J-C. Cuillancre/Coelum) Galaxies inthe Universe’ Sparke/Gallagher CUP 2007 Fig 6.4 (D‘ Malin) 'Galaxies in the Universe' S|)&II‘1\C/ELI1|H2|1CI‘ CuUp 200-;,
Figura 5.3: Galaxia E dominante del Ctimulo de Virgo, M 87.
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Figura 5.4: Perfil de brillo superficial de una galaxia E normal (izq.), una galaxia cD en un ctimulo
rico (centro), y una galaxia cD en un cimulo pobre (der:). Las rectas son ajustes de de Vaucouleurs.

5.2.4. Formas de las galaxias elipticas

La relacién entre achatamientos observado (q) e intrinseco (Q) es (ver Sistemas Estelares):

¢>  (obl)

g (prol.) ©-1)

Q2 sen’ i+ cos’i = {
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& ! ‘ 1 degree

Figura 5.5: Imagen “normal” de M 87 (25’ de lado, izq.), e imagen muy profunda y de gran campo
(der.), que revela la luz intra-cimulo en la zona central del Ciimulo de Virgo (M 87 es la galaxia de la
izquierda).

b.

a°

Definiciones para una elipse, dada la razén de semiejes g =

2
Excentricidad: ¢ = /1 — (l—’)
Elipticidad: e =1 — (é)
En promedio, las E més débiles son més elongadas que las luminosas.

= E de luminosidad intermedia (Mg > -20) — (¢)~0.75 = 0.55 < Q < 0.7 (si son
oblongas).

= E de alta luminosidad (£ > £* osea Mg < -20) —  {(g) ~ 0.85. Muy pocas se ven
circulares (g 1) =  ninguna distribucién de elipsoides oblongos reproduce la distribucién
observadade g =  sistemas triaxiales.

Rotacion de isofotas

La Fig. [5.6) muestra una analogfa en 2-D a la rotacion de isofotas: una serie de elipses sobre una
superficie plana se observan desde abajo-izquierda (panel sup.). La proyeccion no altera el dangulo del
eje mayor de la elipse mds elongada, pero si afecta el de la elipse central menos elongada. Se observa
rotacién de isofotas aun cuando los ejes principales de las distintas elipses se mantienen alineados.

Muchas E son sistemas triaxiales, y la rotacion de isofotas surge por efectos de proyeccion (Fig.[3.3}b).

Isofotas disky y boxy
disky: luz extra a lo largo del eje mayor, como si tuviera un disco subyacente (Fig. [3.3}¢; Fig.
arriba).

boxy: luz extra en las “esquinas” de la elipse, que se hace mas “rectangular” (con forma de mani, ver

Fig.[5.7kabajo).
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ig 6.10 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 5.6: Analogia en 2-D a la rotacién de isofotas.

Frouwre 3. — Distribution of the cllipticity <lasses for all
observed clliptical galaxics.

' NGC 46680

FIGURE 6. — R-image of NGC 4660, an elliptical galasy with o
disk-component in the isophotes (o (4)7a ~ + 0.03).

S
—

Hox alie = =8.1
FiGURE 5. — Schematic drawing illustrating isophotes with Fioure 7. — R-image of NGC 5322, an elliptical galaxy with
a(4)/a = +0.1 and a{d)/a = — 0.1, box-shaped isophotes (a(4)/a~—0.01).

Figura 5.7: Isofotas disky y boxy.

Estas distorsiones se pueden cuantificar si se escribe la ecuacién de la elipse como:
X=acost; y=>bsint (5.2)

donde a y b son los semiejes mayor y menor, respectivamente, y ¢ es un parametro que describe el
dngulo (0 < r < 360°).
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Sean Ar(¢) los residuos entre la elipse ajustada y la isofota, medidos en direccidn radial.

Haciendo un analisis de Fourier de la distribucién de residuos:

AF(t) ~ Z ar cos(kt) + by sin(k?).
k>3

(5.3)

= Los términos con k = 0, 1,2 son cero por haber ajustado la mejor elipse.

= a3 y b3 serian significativos para isofotas con forma ovoide (i.e., con un solo eje de simetria),
cosa que no ocurre en galaxias E (excepto por efecto de bandas de polvo).

= by # 0 implicaria también una distorsién asimétrica respecto de los ejes principales, por lo
que generalmente by ~ 0. Todos los b,, corresponden a distribuciones de residuos sin simetria

biaxial (deberian ser despreciables).
= a4 es el término que nos interesa:

as >0 — isofota disky
as <0 — isofota boxy.

5.3. Cinematica

Espectros de galaxias E:

= no hay emisiones (ni 6ptico ni 21 cm).
» dominado por RGB (ver Sec.[2.5) —  gigantes Gy K.

= absorciones: superposicion de millones de estrellas con # vr
dispersion de velocidades.

Observaciones:

» Ranuralarga — vr Yy o, en funcién del radio + cielo.

= Resolucién: R = & 25000 = <60 kms™.

= Observar gigantes G y K como “templates”.

— lineas ensanchadas por

= Hay que llegar a medir continuo y absorciones en regiones de muy bajo brillo superficial.

Fig. curvas de vg y o, a lo largo del semieje mayor (hasta =~ 5r.) para NGC 1399, la galaxia

central del cimulo de Fornax.
Notar que el maximo en [vg — Vys| < 07y
En cambio, en galaxias S: vyot ~ 10 07y,.

5.3.1. Rotacion

Usamos una forma tensorial del T. del virial:

2T x> = (Qux), 2<7-yy> = <ny>’ 2<7.zz> = <sz>- (5.4)

Es decir, no solo debe haber balance entre las energias cinética y potencial promedios, sino que deben
balancearse por separado las contribuciones en las diferentes direcciones.
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Fig 6.12 (A. Graham) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 5.8: Curvas de vg y o, observadas en funcién del semieje mayor para la galaxia cD NGC 1399.

Sup. galaxia E con simetria axial (oblonga), con densidad estelar descripta por:

2,32 2
2 2 _ XYz
p(x)zp(m), conm :T-F? (AZB>0),
rotando alrededor del eje de simetria z (con el eje y sobre el plano del cielo).
Descomponemos la energia cinética en la direccién x en dos componentes: rotacional y al azar, y
suponemos que la velocidad de rotacién (v) y las dispersiones de velocidad (o, 0;) son constantes en
toda la galaxia.
Luego, de la[5.4}
2
Q) _ (T o
(Qux) (Tax) % v+ O'JZC’
porque la energia cinética de rotacidn se divide en partes iguales en las direcciones x € y.

Como Q = GM/re y M o« r2 (ver Problemas), resulta que el cociente de energfas potenciales depende
de la razén de semiejes B/A, obteniéndose:

(5.5)

2 0o

A
La velocidad de rotacion se obtiene corrigiendo la velocidad radial medida vp,,x (que es un promedio):
Vv %vmax. Y suponiendo movimientos al azar isétropos (o = 0, = o), de lallegamos a:

Ymax _ (V) _ T — 09 _
e (U)m = 2201 (5.6)
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que se puede aproximar por Ve/(1 — €) para € chico.
Es decir, aun galaxias no muy achatadas deberian rotar rapido.
La inclinacion

La Ec. da la relacion entre achatamientos intrinseco (Q = g) y observado (g = 1—’).

a
Para el caso oblongo se puede escribir:

b\> (B\2 B\?
(5) :(Z) sen2i+1—sen2i:[(z) —1] sen?i+1 =
2 2
= ezzl—(é):[l—(E)]senzi.
a A
b

2
e2=1—(—) =1-(1-€’=1-(1-26+€)~2 (sie<]).
a

B 2
2e = [1 - (—) ] sen? i.
A

Vemos que ambos miembros de la Ec. [5.6] crecen aproximadamente con la inclinacién, segin sen i.
Por lo tanto, en un grifico como el de la Fig. [5.9 se pueden representar los datos sin corregir por
inclinacién.

Aparte,

O sea:
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o
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ellipticity e=1-b/a
Fig 6.14 (R. Bender) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 5.9: Razo6n entre velocidad maxima de rotacion y dispersion de velocidades, contra elipticidad
aparente, para galaxias E luminosas (Mp < —19.5, circulos llenos) e intermedias (circulos vacios). La
linea de trazos da ((L")iso’ que es la mdxima rotacién esperada para cada valor de e, si las dispersiones

de velocidades son isotropas (Ec. [5.6).

Se ve en la Fig. que muchas E tienen V'g:’”‘ < (ﬁ)iso = rotan mucho mas lentamente que lo

que deberian si sus dispersiones de velocidades fueran isétropas.
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La Ec.[5.5]indica que la baja rotacion debe ser compensada por una mayor dispersion de velocidades
sobre el eje mayor = oy, > 0, — el achatamiento de esas galaxias se debe a anisotropia
de velocidades.

Relacion entre cinematica y morfologia
La cinemadtica de una galaxia E se puede caracterizar entonces por el cociente

B

con valores cercanos a 1 para rotadores rapidos.

La Fig. muestra que las E de luminosidad intermedia (-18 > Mp > —19.5 mag) tienden a ser
rotadores rapidos, aunque también los hay entre las E luminosas. La separacion por cinemadtica es
mucho més clara entre galaxias disky y boxy.
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;\ : e o) “oT §. I ot alée ]
— o .; te 'T’.E
0.1 F T'? ? = * ', =
- Ty CE o T disky -
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-18 -20 -22  -0.02 0 0.02
Mg (magnitudes) a,/a

Fig 6.15 (R. Bender) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 5.10: Relaciones entre el indicador cinemdtico ((lr)* con la magnitud absoluta (izg.) y con el
coeficiente a4 (der.).

En este sentido las E disky serian una clase intermedia entre E y SO.
La Tabla[5.1|da propiedades que valen en promedio para galaxias E de acuerdo a su luminosidad.
5.4. El plano fundamental

Parametros estructurales basicos de las galaxias E:
» Definen o dependen de la forma: e, <, e,
= Independientes de la forma: Ly (para cualquier banda X), R, (kpc), I, 0, poblaciones estelares
(<B - V>a Mgz, etC.).
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Tabla 5.1: Propiedades genéricas de distintos tipos de galaxias E.

E luminosas E intermedias

boxy disky

triaxiales, rotacion de isofotas

alta emision en X

alta rotacion
baja emision en X

baja rotacion

alta emision en radio (continuo) baja emisién en radio

Veremos relaciones entre algunas de las segundas.

Notar que algunas pueden medirse independientemente de la distancia, mientras que otras no

indicadores de distancia.

54.1.

=

Relaciones fotométricas

En las E, a diferencia de los discos, el brillo superficial central estd fuertemente ligado a la luminosi-
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Fig 6.6 (Kormendly, Philipps) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 5.11: Relaciones fotométricas para galaxias E y otros sistemas
esferoidales. Se nota un quiebre en la pendiente de las relaciones para
Mp ~ —18 mag. No confundir el radio de core (r., radio al que el
brillo superficial cae a la mitad del valor central) con el radio efectivo
(re, radio que contiene la mitad de la luminosidad total).

La Fig. [5.TT) muestra relaciones fotométricas para galaxias E y otros sistemas esferoidales.

En particular, la relacién entre R, e I. (0, mejor, (i), ver panel inf. izq. de la figura) muestra que para
las E luminosas, a mayor tamaiio corresponde brillo superficial efectivo mas débil (Kormendy,|1977).
La regresion media es (Djorgovski & Davis) [1987):

Re oc (I) 083+008, (5.7)
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Dado que
§ = n(I) R} (5.8)
entonces 5 s
Loc(le)ys = () L2, (5.9)

Es decir, a mayor luminosidad corresponde brillo superficial efectivo mds débil.

Distintos tipos de sistemas estelares ocupan regiones bien definidas en los diagramas.

Las E brillantes y de £ intermedia tienen Iy més débil y r, mayor a mayor £, mientras que las enanas
siguen relaciones inversas.

Los centros difusos de las E m4s luminosas pueden ser debidos a las fusiones (mergers) que aumentan
la dispersion de velocidades.

» LS L*m0dE) —  “picos” (cusps) centrales

s L>[L* — cores centrales.

Notar que a Mp ~ —16 hay dos tipos distintos de elipticas enanas:

= compactas (tipo M32)

= difusas (dE - dSph, abundantes en ciimulos).

A diferencia de las estrellas, cuyas posiciones en el diagarma HR se explican de acuerdo a la astro-
fisica, y dependen basicamente de la masa, metalicidad y edad, no es fécil explicar la ubicacién de
las galaxias en la Fig. [5.11} deberia depender de las condiciones de formacién (y eventualmente de
interacciones con el medio).

5.4.2. Larelacion Faber-Jackson y el plano fundamental

Igual que en galaxias S (rel. Tully-Fisher, Fig. las estrellas se mueven mas rapido en las galaxias
E maés luminosas. Solo que en vez de rotacién, en las E domina la dispersién de velocidades.

Existe entonces una relacién entre la luminosidad y la dispersién de velocidades central (o), conocida
como relacién de Faber-Jackson (Faber & Jackson, (1976, Fig: L o-‘o‘.

Notar que la dispersién de velocidades medida de un espectro integrado corresponde a la
zona central de las galaxias, que es la que domina el brillo superficial.
Es decir, salvo que se obtenga un espectro con resolucién espacial (ranura larga), lo que se
mide es 0.

Con las unidades adecuadas:

4
LV - ( g0 )
2%x10"%Ly  \200 kms™'/
Notar que en los centros de las E més luminosas oy < 400 km s~!, mientras que en E menos luminosas
o9 =~ 50 km s7h.
Como L también correlacionacon Re = 0 también correlaciona con Re.

Notar que £ es funcion del radio efectivo y el brillo superficial efectivo medio a través de la Ec.[5.§|
=  podemos considerar 3 pardmetros (en principio) independientes: (I.), Re, Y 0.
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Figura 5.12: Relacién de Faber-Jackson, del trabajo original: dispersién de velocidades (central) con-
tra magnitud absoluta. La galaxia de menor luminosidad es M 32.
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Figura 5.13: Relaciones entre pardmetros de galaxias elipticas que determinan el plano fundamental.

La Fig.[5.13| muestra correlaciones entre distintos pares de pardmetros (con £ en magnitudes, y brillo
superficial en mag arcsec™2), en base a datos de |[Djorgovski & Davis|(1987).

Estas correlaciones lineales entre pares de parametros del conjunto (log(/.), log R, log o) tienen una
dispersion de origen astrofisico (“‘cosmic scatter”), es decir, mayor que la producida por los errores
observacionales solamente.

Es mas: los residuos con respecto a la regresion entre dos parametros, correlacionan con el otro para-
metro.
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El Plano Fundamental

Consideremos cada galaxia E representada por un punto en un espacio 3-D, cuyas coordenadas carte-
sianas corresponden a ({u.), log R, log o).
Se podrian considerar los siguientes casos:

= ninguna correlacién —  puntos distribuidos al azar en volumen
= dos variables independientes —  puntos distribuidos sobre un plano

= una sola variable independiente —  puntos distribuidos sobre una recta.

Mediante un anilisis de componentes principales, se puede encontrar que los datos de la Fig[5.13]estan
confinadas a un plano, apartdndose del mismo solo por errores observacionales. Este es el llamado
Plano Fundamental (FP).

Ecuacién aproximada del FP (con pardmetros fotométricos en banda B):

—0.65 log(R.) + 0.22 (u.) + 0.86 log(cy) = 0. (5.10)

Se pueden ver proyecciones del FP en un plano (x, y). Se elije un pardmetro —p.e.: log(R.)— como
el eje x y se rota el espacio alrededor de ese eje hasta que el FP se vea de canto. Es decir, el eje y serd
la combinacién lineal adecuada de los otros dos parametros:

log(Re) = 0.34 (e + 1.3 log(o). 5.11)

De aqui se puede escribir:

o3
log(R.) = —0.34 x 2.5 log(l.) + 1.3 log(oy) = log [(Ie)()o-35]

00
()05

que es la recta graficada en la Fig. [5.14}der.

= (Re)%3 =

)
= log(R.)=1.3 log(<16>0.65),

La relacion D, — o

Dressler et al.|(1987) definieron un pardmetro fotométrico facil de medir que correlaciona muy bien
con 0.

Se trata de D,,: definido como el didmetro de la isofota dentro de la cual el brillo superficial promedio
es i, = 20.75 mag arcsec> (en banda B).

La buena correlacion con oy se debe al FP. De la definicién:

y suponiendo que las E se ajustan bien con una ley de Vaucouleurs (ver Ec.[3.7):

2 1
by 1.—8 " Dy \*
st (i ofuo(2)

de donde se puede llegar a que D,, o< R, 13'8. (Recordar: (I.) = b3¢*4T(8) I, = 3.6 I..)
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Fig 6.13 (T. Treu) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 5.14: Relacion de Faber-Jackson (izg.) y plano fundamental (der.) para galaxias E en el cimulo
de Coma y ctimulos a z > 0.39 (circulos llenos).

Usando la Ec. y como () = —2.5 log({l.))+ cte., tenemos que R, = (I,)~0-85 0'(1)'3+ cte., con lo
cual:
Dy o oy (L) 0.

La débil dependencia de D,, con (l.) explica la buena correlacién con ov.

5.5. Poblaciones estelares y material interestelar

Observamos estrellas individuales para E con d < 20 Mpc, y aun asf limitados a las estrellas cerca del
TRGByenla AGB = dependemos de espectros integrados.

Solamente las estrellas con M < 1.5Mg viven mas de 1 Gyr, y emiten la mayor parte de su energia
durante la fase de RG y etapas posteriores (HB, AGB); ver Sec.[2.2]y Fig. 2.5

. espectro dominado por RGB (ver Sec.2.5) —  gigantes G y K. (ver Fig.[5.13).

5.5.1. Relacion color-luminosidad

A semejanza con los bulbos, y a diferencia de los cimulos globulares, las estrellas en las zonas cen-
trales de las E (luminosas) son de metalicidad > solar.

Las E menos luminosas tienen metalicidad sub-solar.

Esta serfa la principal causa de la relacién color-luminosidad (Fig. [5.16).

Relaci6n similar entre indices espectrales (ver[2.5.1) y dispersién de velocidades ~—  sistemas de
mayor masa pueden retener gas enriquecido.

E luminosas: mezcla de elementos no-solar —  sobreabundancia elementos-a respecto del Fe.

E intermedias: mezcla de elementos ~ solar.

Hay también gradientes de color (metalicidad) en las E luminosas —  color + azul (menor [Fe/H])
a mayor radio.
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Fig 6.17 (A. Kinney) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 5.15: Espectro 6ptico de una galaxia E; se indican las principales lineas y bandas.
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Figura 5.16: Relaciones color-luminosidad para galaxias E en Virgo (circulos vacios) y en Coma
(circulos llenos), estas tltimas corregidas por Am = 3.6 mag, por la diferencia en distancias.

Efectos de edad

Parte de la relacién color-luminosidad puede deberse a efectos de edad (recordar degeneracién edad-
metalicidad en colores integrados, Sec. [2.5.1)).

Hay elipticas con absorciones Balmer en sus espectros (tipicas de estrellas A) —  son galaxias
E+A. Se supone que tuvieron un brote de formacién estelar hace ~ 100 Myr.

Se observan galaxias E luminosasaz ~3 = ~ 80 % de la edad del Universo (~ 10 Gyr). Las E
menos luminosas tendrian edades promedio varios Gyr menores.
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5.5.2. Gasy polvo

Excepto por las zonas centrales, la mayoria de las E carecen de polvo.

~ 5 —10 % E normales tienen gas atémico o molecular detectable = < 10% — 10° M, de gas frio
(comparar con Sc: ~ 10'° M, de gas frio).

Anillos de polvo en E: generalmente asociados a galaxias peculiares, como NGC 5128 (Fig.[5.17); se
originarian en interacciones o fusiones.

Figura 5.17: NGC 5128 = radiofuente Cen A.

Las E luminosas tienen gran cantidad de gas caliente ionizado.

Se origina en la pérdida de masa de estrellas en fases RGB y AGB: ~ 1 — 2 M afio~! cada 10'0 £,
Gas muy difuso para radiar en 6ptico o radio. T ~ 1 =3 x 107K =  emite en rayos-X (emisién
libre-libre o bremsstrahlung). Calentado por choques entre nubes de gas a distintas velocidades.

E + luminosas: 10° — 10'" M, de gas caliente hasta r > 30 kpc.

E — luminosas: no pueden retener gravitatoriamente el gas.

Ej.: M 87 emite 10° £, en X.

Tiempo de enfriamiento
Luminosidad en X por unidad de volumen:
L =neny A(T) (5.12)

donde ne y ny, son las densidades de electrones y protones, respectivamente (que son practicamente
idénticas), y A(T) o T2 para radiacién libre-libre.
El tiempo de enfriamiento serd la razén entre la densidad de energia del gas y su luminosidad por

unidad de volumen:
3 (ne +np)kT

~ 1
Tcool ne 1y A(T) (5 3)

C, . 1l
Para radiacion libre-libre f¢q0) o< 1 T2,
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Es decir, si la densidad es alta (zonas centrales de las galaxias E) el gas puede perder energia por
radiacién; salvo que haya un mecanismo de inyeccién de energia (supernovas), el gas se enfria —
puede formar estrellas. Zonas externas: gas difuso, no alcanza a enfriarse.

(Determinacién de masas: ver Sistemas Estelares.)

5.6. Agujeros negros supermasivos centrales

MW: evidencia dindmica de un agujero negro supermasivo (SMBH) central (M = 3.6 x 10% Mo).

Velocity Profiles
in the M87 Core

-
@
2
H

accelerated
towards us
(blueshifted).

Masers
accelerated
Model: central mass 3.2x10° solar masses ' away fromus_ prrrrer N
05 —— 0.0 [) . wf’ Py e M

Position, arcseronds (redshifted). | -

Velocity, kim/s
2
8

Hecimage FOC spectrum
Masers
moving
across our
line of sight.

Wavelength — 10,000 ly

Figura 5.18: Izq.: curva de rotacion de la zona interna de M 87. Imagen He, espectro 6ptico bidimen-
sional, espectros unidemensionales, datos de vg y modelo con SMBH de 3.2 x 10° M. Der:: curva
de rotacién de NGC 4258 obtenida mediante observaciones de méseres. La curva roja es un ajuste con
SMBH.

Hay evidencias dindmicas de SMBH en muchas galaxias E y bulbos de S, tanto con datos 6pticos
como en radio (Fig. [5.18).

P. ej., en M 32 (LG) la dinamica estelar requiere una masa extra de 2 x 10 M, dentro del parsec
central, mientras que en M 87 (galaxia central del Ciimulo de Virgo, ver Secc.[5.2.2) el exceso es de
~ 3% 10° Mg, dentro de 20 pc. Esto tltimo se confirma con la deteccién de un disco de gas en rotacién
alrededor del niicleo (Fig. [5-18}izq.).

Si bien un SMBH es la mejor explicacidn para estos comportamientos, la prueba definitiva requeriria
mediciones a unos pocos radios de Schwarzschild del centro (Rs ~ 3x10~* pc para M, = 3x10° Mo),
fuera del alcance de las posibilidades técnicas actuales.

En otros casos, la deteccién y medicioén de la masa de un SMBH es indirecta, a través de la actividad
central (ver Cap. [7).

De hecho, la mayoria de las E con £ > L* son radiofuentes, que emiten con una potencia P >
102 W Hz! en continuo A = 20 cm. Esto equivale a unas 100 L0106, que es ~ 10 veces la emisién
esperada de regiones Hm y RSN. La morfologia de esta emision suele presentar una concentracién
central (core) de unos poco parsecs de tamano, mientras que las galaxias con radioemisién mds intensa
(P > 102 WHz ") suelen mostrar una estructura de doble 16bulo, versién en “miniatura” de las
radiogalaxias descriptas en el Cap.[7] (ver p.[I73).

Habria masas centrales de 10° — 10° M, en toda E (y bulbo de S) con £ > L*.
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Figura 5.19: Relacién entre la masa del SMBH central (M,) y la dispersion de velocidades estelares,
que es trazador de la masa del esferoide (Mspn).

5.6.1. Relacion M, — Mgy,

La masa del SMBH central (M,) correlaciona con la dispersién de velocidades estelares de la galaxia
(Fig. o del bulbo, en caso de las espirales. Sin embargo, en estas dltimas, M, no correlaciona con
la masa del disco, ni con la del seudo-bulbo (Kormendy et al.,|2011)), que es la componente esferoidal
originada a partir de estrellas del disco (ver p.[89).

Esto sugiere dos mecanismos distintos para el crecimiento de SMBH:

= En bulbos y galaxias E los SMBH crecen rdpidamente, alcanzando las masas mds grandes, en
eventos de fusiéon que producen influjos de gas que dan lugar a eventos tipo cuasar. La masa
del SMBH evoluciona en forma conjunta con la del esferoide (bulbo o galaxia E), a través
de procesos globales, como ser la regulacién provista por el mecanismo de realimentacién (la
energia del nicleo activo interrumpe la formacion estelar).

= En seudo-bulbos y espirales sin bulbo el crecimiento del SMBH se produce en forma esto-
castica por procesos locales (actividad tipo Seyfert, de baja luminosidad); la masa del SMBH
evoluciona en forma independiente a la del disco o seudo-bulbo.

Bibliografia del capitulo:

» Galaxies in the Universe: An Introduction, Linda S. Sparke & John S. Gallagher III (Cambridge
University Press, 2nd. Edition, 2000).

» Galactic Astronomy, J. Binney & M. Merrifield (Princeton University Press, 1998).
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Capitulo 6

Galaxias enanas, irregulares, y peculiares

There is a moment, a chip in time
when leaving home is the lesser crime
when your eyes are blind with tears
but your heart can see

another life, another galaxy

(Another galaxy — Paul Simon)

6.1. Galaxias enanas

(Qué es una galaxia enana? No hay definicidn clara, excepto por un limite en luminosidad.
Generalmente (no siempre) se considera Mp > —18 (= 2.5 X 10° Lpo) como el limite entre galaxias
“enanas” y galaxias ‘“normales” o luminosas.

Alternativamente, puede tomarse el limite en Mg = —16 (= 4 X 108 Lpo). Esta tdltima definicién
incluye como enana a la Nube Menor de Magallanes (SMC), con Mg ~ —15.8, y excluye a la Nube
Mayor (LMC), con Mp ~ —17.6 (ver tamafios comparativos en Fig. [6.1)). En este caso, en el rango
—16 > Mp > —18 las galaxias de tipo temprano se pueden conocer como ‘“‘elipticas de baja luminosi-
dad” (low-luminosity ellipticals, LLE), mientras que las de tipo tardio son las irregulares y espirales
magalldnicas (ver Sec. [6.6).

En el extremo débil de la funcién de luminosidad, las galaxias enanas tienen luminosidades similares
a los GC. Pero estos son mucho mas compactos (Fig.[6.2). Se considera que la dindmica de las dSph,
a diferencia de la de los GC, estd dominada por materia “oscura” (DM).

6.1.1. Deteccion e importancia

El estudio de las galaxias ha permanecido restringido durante muchos afios al de aquellos objetos que
presentan un didmetro aparente notable en una placa fotografica de larga exposicién. Desde nuestra
ubicacién dentro de una galaxia relativamente brillante como lo es la Via Léctea, a lo cual se agregan
las contribuciones por luz dispersada en el Sistema Solar y en la atmésfera terrestre, el brillo del
cielo nocturno alcanza alrededor de p(p) ~ 21.5 mag arcsec™ para buenos sitios de observacién. La
deteccion de galaxias de bajo brillo superficial, o sea aquellas cuya luminosidad proviene en mayor
parte, o totalmente, de zonas de brillo superficial por debajo de este nivel, se vera muy dificultada por
el hecho de que sus isofotas quedardn sumergidas en el ruido del cielo.

141
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Figura 6.1: Tres galaxias en la constelacion de Andrémeda: una espiral Sb (M 31) y dos galaxias
enanas, la eliptica compacta M 32 (arriba) y la eliptica de bajo brillo superficial NGC 205 (abajo).

The Sculptor Dwarf Galaxy Globular Cluster M13

2kpc ~ 0.1kpc

Figura 6.2: Comparacion entre la galaxia dSph Sculptor y el cimulo globular M 13. Tienen luminosi-
dades similares (My = —10.7 = Ly = 1.4 x 10° L) pero tamafios muy diferentes.

SegtinDisney|(1980), ... somos como prisioneros en una celda iluminada tratando de discernir nues-
tros alrededores observando a través de una pequeria ventana hacia la oscuridad exterior. Podemos
ver con suficiente facilidad las luces de la calle, y las ventanas iluminadas, pero ;podemos ver, o
inferir correctamente, las casas y los drboles?”.

Tiempo atrds, [Arp| (I963) (ver también Sistemas Estelares, y Sec. [#.1.1] de este Apunte) ya habia
llamado la atencién sobre los efectos de seleccién que dificultarian el descubrimiento de galaxias de
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bajo brillo superficial, asi como también, en el otro extremo, de galaxias suficientemente compactas
como para no distinguirse de las estrellas. Justamente, las enanas son objetos, o bien de bajo brillo
superficial, o bien compactos. El resultado es que las galaxias llamadas “normales” serian en realidad
una muestra no muy representativa de la poblacion total de objetos extragalacticos.

Con un entusiasmo envidiable, Impey et al.| (1988) decian:
La humilde galaxia enana es uno de los objetos mds interesantes en el Universo.
Y pasaban a explicar por qué:

= las galaxias enanas pueden guardar la clave para muchas incognitas sobre la formacion, es-
tructura y evolucion de las galaxias

= se supone que trazan la masa en teorias jerdrquicas de formacion de galaxias

= pueden ser responsables de las numerosas lineas de absorcion de baja metalicidad en quasares.
Hoy dirfamos que

= pueden jugar un papel importante en la historia de enriquecimiento quimico del Universo

= la funcién de luminosidad en el extremo débil es un test para los modelos de formacién jerar-
quica de galaxias.

Los modelos ACDM predicen un nimero de enanas que es 6rdenes de
magnitud mayor que el observado.

6.1.2. Clasificacion

Las enanas son sistemas de baja masa =  rotacién lenta =  aun las que contienen gas no
desarrollan estructura espiral.

Las llamadas “espirales enanas” son sistemas con Mp < —16 (técnicamente en la frontera), similares
a la LMC pero con un bulbo.

Una clasificacion gruesa, por lo tanto, separa a las enanas en dos grandes grupos (Fig.[6.3):

elipticas: (o “tempranas”) sin material interestelar ni formacion estelar actual.

irregulares: (o “tardias”) con alta proporcién de Hi y zonas de formacion estelar.

Sin embargo, esto es una simplificacién excesiva. Por un lado, ni las enanas tempranas ni las tardias
forman familias homogéneas: las primeras estan constituidas por al menos dos grupos estructuralmen-
te diferentes, mientras que las segundas también muestran variedad en sus caracteristicas.

Por el otro lado, no estd claro que todas las “elipticas” sean esferoides, y la distincion entre dE y dI se
vuelve difusa en algunos casos.

Esto puede tener que ver con una variedad de origenes para distintas enanas, y con las relaciones
evolutivas entre los distintos tipos y subtipos.
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Figura 6.3: Comparacién entre galaxias dE (fila superior: N34, N42, N75, N83) y dI (fila inferior:
N31, N49, N134). Grupo de NGC 5044 (Cellone & Buzzoni, |[2005).

6.2. Enanas elipticas

A bajas luminosidades (Mp = —18) las galaxias elipticas se dividen en dos clases:

difusas: con brillos superficiales centrales bajos (ej.: NGC 205), y

compactas: con brillos superficiales centrales altos (ej.: M 32, ver Fig.[6.1).

En este apunte seguimos la convencién de llamar dE (por dwarf ellipticals) a las primeras, y cE (por
compact ellipticals) a las segundas, que son las mds raras, y cuyo prototipo es M 32.

La clasificacién dSph (por dwarf spheroidals) se reserva a las dE mas débiles, detectadas principal-
mente en el Grupo Local (LG), aunque no esta claro que sean diferentes estructuralmente a las dE, ni
siquiera que sean esferoides.

Esta nomenclatura no es universalmente aceptada. Algunos investigadores (ej.: J. Kormendy) sostie-
nen que las galaxias tipo M 32 son la verdadera extension a bajas luminosidades de las E “normales”,
por lo que deberian llamarse dE, mientras que las enanas elipticas difusas deberian llamarse dSph.
Esta controversia sigue en pie.

En lo que sigue, adoptamos la siguiente convencion:

E: galaxias elipticas de luminosidades medias y altas (Mp < —18)
dE: galaxias elipticas enanas difusas
cE: galaxias elipticas enanas compactas

dSph: galaxias esferoidales enanas (difusas, brillo superficial y luminosidad muy bajos).

6.2.1. Historia

Shapley (1938) descubre las primeras dE: Fornax y Sculptor, compafieras de la MW. Luego, algunas
de las compafieras de M 31.

En 1944 Baade y Shapley resuelven en estrellas algunas dSph del LG —  objetos de “poblacion
1.
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Baade nota que:

= las E de baja luminosidad son LSB

= son numerosas — la funcién de luminosidad crece hacia magnitudes débiles.

En los afios 50 se identifican mds enanas del LG mediante el Palomar Sky Survey.

En las décadas siguientes se detectan enanas LSB fuera del LG, generalmente concentradas alrededor
de galaxias luminosas =  poblacion de cimulo (practicamente no hay dE aisladas).

Década del 80: relevamientos fotograficos (Virgo, Fornax, Antlia, NGC 5044, etc.). Posteriores estu-
dios CCD y espectroscopicos. Gran cantidad de enanas elipticas en cimulos: 1197 galaxias classifi-
cadas como dE o dSO en el ctimulo de Virgo; 243 enanas sobre 340 miembros en total en Fornax.

En el LG se siguieron detectando enanas durante los 90 y principios del siglo XXI. Con el SDSS se
siguen detectando enanas “ultra débiles” (UFD: Ultra-Faint Dwarf galaxies) y “corrientes tidales”.

Por ser difusas (LSB), las dE en cimulos cercanos son

= relativamente ficiles de diferenciar de galaxias de fondo (morfolégicamente)

= dificiles de confirmar espectroscépicamente.

Para ¢z > 5000 kms™' (d = 70 Mpc) se complica mucho detectar dEs (a esa distancia: Mg =
-16 = B> 18; 1kpc = 3 arcsec).

6.2.2. Teoria

Hay diferencias estructurales entre dE y E. No estd claro si hay una continuidad de propiedades estruc-
turales con la luminosidad, o si, por el contrario, hay una dicotomia que indicaria distintos procesos
fisicos controlando la evolucién de unas y otras.

Panorama estandar: las enanas, al igual que las gigantes, se habrian formado a partir del colapso
gravitacional de fluctuaciones de densidad primordiales. En los modelos jerdrquicos, una vez que
se especifican los pardmetros cosmoldgicos y el espectro de fluctuaciones (ver Sec. [I.5.1)), se puede
calcular la evolucién de los halos de DM no disipativa. Sin embargo, la aparicién de galaxias como
entidades diferenciadas en la jerarquia depende de la habilidad de los bariones en una dada regién
sobredensa para enfriarse y formar estrellas.

Colapso de una nube de gas - enfriamiento radiativo

El gas dentro del pozo de potencial es calentado por choques (shocks) durante la relajacion violenta
que acompaiia a la formacién del halo.

Si el gas puede disipar energia por enfriamiento radiativo mas rapidamente de lo que es calentado por
choques, se contraerd hacia el centro del halo, hasta que la contraccién se detiene por la formacion de
un disco soportado rotacionalmente o por fragmentacién en estrellas.

Las escalas de tiempo determinantes son:

tcool tiempo de enfriamiento del gas

tayn tiempo requerido para el colapso gravitacional del sistema.

Hay 3 regimenes de interés para la formacion de galaxias:
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feool < taynt €l gas puede enfriarse; T' cae rapidamente a 10K y se contrae en forma isoterma, hasta
ser detenido por soporte rotacional.

fdyn < feool < Hyy I+ el gas puede enfriarse pero no dentro del tiempo dindmico; la nube se contrae
cuasi-estaticamente, soportada por presion.

feool > Hy s el gas no puede enfriarse dentro de un tiempo de Hubble.
Los mecanismos de enfriamiento son:
» enfriamiento Compton (fotones del CMB toman energia de los electrones por efecto Compton
inverso —  Sunyaev-Zeldovich); solo importante a alto corrimiento al rojo.
» radiacion de frenado o bremsstrahlung (emision libre-libre),
= recombinacion,

= y emision de lineas excitadas colisionalmente.

La tasa de enfriamiento para un gas a 7 > 10* K se puede escribir:
A(T) = (ABT% + ART—%) P2,

donde py, es la densidad de bariones, Ag corresponde al bremsstrahlung, y Ar a recombinacién-+lineas.
Para T < 10* K las colisiones ya no ionizan el H y la tasa de enfriamiento cae fuertemente.
El tiempo de enfriamiento caracteristico (cooling time) es el tiempo necesario para radiar la energia
cinética:

" _ EK _ 3,0b kT

cool = E = 2/.LA(T)'

Para una abundancia de helio Y = 0.25 y una cierta mezcla de metales, poniendo los valores adecuados
de Ap y AR da:

, 15 £, (10%1()_1_1 6.1)

-1

ot = 810 atos 1) [(10€K)
donde n es la densidad numérica de particulas del gas y f;,; es una constante que depende de la com-
posicion del gas: f;, ~ 1 para distribucién primordial de H'y He, y f,;, ~ 30 para abundancia solar.
El primer término del factor entre corchetes corresponde al bremsstrahlung (domina para 7 > 10° K,
gas primordial) y el 2do. término corresponde a enfriamiento por lineas (domina para 10* < T <
10% K; es el mds importante para galaxias).
Se puede demostrar que cuando el gas estd en equilibrio virial, su temperatura depende de la masa y
del radio virial, de acuerdo a:

M

_ 7
Tyir =5.962 x 10 (m

1
)— Kkpc™!. (6.2)
Ivir
Considerando que la masa de gas (bariones) es una fraccién F de la masa total, el tiempo de en-
friamiento 7o, depende solo de la densidad de bariones, mientras que el tiempo de caida libre 74y,
depende de la densidad de toda la materia:

1 1 3
m(2GM\ 2 9 M Y2 r 2
T ~1.5% 10 . 6.3
fay 2( 5 ) % (1012/\49) (200kpc) ©3)
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Suponiendo que el gas estd distribuido uniformemente dentro de un radio ryir = 5, se pueden reempla-
zar Tyi; y la densidad n en la ec. (considerando ademds 7 < 10°K =  domina enfriamiento
por lineas):

M r -1
Tyir = 5.962 x 10° K
% (1012/\4@) (200 kpc)

T M r -
(106 K) - 0'5962(1012M@)(200kpc) '

( n )—1 B mH%ﬂ(§)3 lecm™3 ~

FM

lem™3

Y 3 (6.171x10% em | 3
1673 x 107 kg 47 (o) (SP5R)" Tem™

(%) 0.1 (ﬁ) 1.99 x 1022 kg

3 —1 -1
F M
= 1.034 % 103 [ —~ (—) 7 .
% (200kpc) 0.1/ \102 Mg

1 3
F\U M\ ro\?
~ 9 12 ~
feool = 2.5 % 107 f;, (0.1) (1012/\/(@) (200kpc) afios. 6.4)

Condici6n para limite superior a la funcién de masas de las galaxias

F
11
leool < fagn = M < Mim ~ 6 x 101" Mo f,, (0—1).
Esto caracteriza el limite superior a la distribucién de masas de galaxias.
Para las escalas mayores (cimulos) donde domina el enfriamiento por bremsstrahlung, se encuentra
un radio maximo r ~ 80 kpc.

En este modelo hay una “catdstrofe de enfriamiento”: el gas se enfria demasiado rdpido en
los halos de baja masa, que se forman primero. Predice un Universo dominado por enanas
de 10® Mo, en contra de lo que se observa.

Se esgrimen mecanismos (aun no modelados: reionizacidn, realimentacién —feedback—) para explicar
las discrepancias de la teorfa con la distribucién de masas, en ambos extremos.

Modelos desarrollados a partir de los afios 70 (ej. Larson, [1974) muestran que en las enanas, debido
a sus pozos de potencial menos profundos (— menor velocidad de escape), un estallido o evento
intenso de formacién estelar desarrolla un viento galactico (supernova-driven wind) capaz de expeler
una fraccién importante del material interestelar de la galaxia.

Esto explicaria:

= menor brillo (= densidad de masa) superficial
= menor metalicidad

= menor gradiente de abundancia



148 Astronomia Extragalactica

en enanas.
Alternativas (o complementos) a los modelos de vientos originados por supernovas para explicar las
relaciones de u y [Fe/H] con L:

= barrido de gas por “corona” de galaxia luminosa cercana o por el medio intergalactico

= formacion estelar disparada por interacciéon con galaxia vecina o choques con gas intergalactico

= formacidn estelar en enanas es proceso ciclico: gas calentado (pero no totalmente eyectado) por
evento de formacion estelar eventualmente se enfria y genera otro evento de formacién estelar.

Otros mecanismos de formacién de galaxias enanas

Se ha propuesto la formacion de galaxias enanas como “escombros” de colisiones de galaxias mayores
(enanas tidales), transformacién de galaxias de disco tardias (hostigamiento galdctico), etc.

6.2.3. Estructura
Morfologia

La clasificacién de una dada galaxia como E o como dE puede ser ambigua, porque a las mayores
luminosidades las dE tienden a ser mas compactas (ver Perfiles de brillo superficial, a continuacion).
Por el lado de baja £ la distincién entre dE y dI también es problemética, no por un problema de cla-
sificacidn, sino por un continuo de propiedades (masa de gas, metalicidad, tasa de formacidn estelar),
incluyendo casos intermedios dE/dI (Fig.[6.4] izg.). Por otra parte, en algunas de las dE mas luminosas
hay evidencias de formacion estelar reciente en sus zonas centrales (Fig.[6.4] centro - der.).

NGC 205 (M, = -16.3), dwarf elliptical companion of M31 (NOAO)

Figura 6.4: Galaxia enana con clasificacién intermedia dE/dI (sistema del Fénix [Phoenix], LG, izq.),
y dE con formacién estelar central (NGC 205, LG, centro; FCC 76, Cimulo de Fornax, der:).

Otras caracteristicas estructurales relevantes en cuanto a la morfologia de las dE:

Nicleos - Algunas dE tienen un niicleo compacto: dE,N (Fig. . (Liue) = 1%Lgy. Problema:
dificil de distinguir en las dE mads brillantes, que tienen perfil “empinado” (indice de Sérsic
n>1).

dS0 - ~ 3% de las enanas tempranas pueden clasificarse como dS0, en base a una o mdas de las sig.
caracteristicas (Fig. [6.6):

= estructura con 2 componentes (“bulbo” y “disco”)
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= barra

= rotacion de isofotas

» fuerte achatamiento.

Enanas LSB extendidas - Sistemas de muy bajo brillo superficial, perfiles muy “chatos”, y morfo-

logia dE/dI (Fig.[6.7).
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Figura 6.5: Enana nucleada FCC 314, Ctimulo de Fornax: imagen T (izq.) y perfil de brillo (der.).
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Figura 6.6: Enana lenticular (dS0) N153, Grupo de NGC 5044: imagen g, r, i (izg.) y perfill de brillo
g (der).

Perfiles de brillo superficial

Originalmente: se ajustaron perfiles de King. A diferencia del caso de los GC, para las dE el radio
tidal no tendria el sentido de un “radio de truncamiento” por fuerzas de marea.

Posteriormente: se uso la ley exponencial, aunque se notaban apartamientos sistematicos con la lumi-
nosidad.
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Figura 6.7: Enana dE/dI extendida N54, Grupo de NGC 5044: imagen g, r, i (izq.) y perfil de brillo g
(der.).

Hoy: se usa la ley de Sérsic.

Los apartamientos sistemdticos de la exponencial, que dependen de la luminosidad de la galaxia,
quedan cuantificados por el indice de Sérsic n (Fig. [6.8).

Esto configura la relacién £ — n (Fig.[6.9)

Relaciones entre parametros fotométricos

Como se vio para galaxias E, parecen existir 3 familias de sistemas esferoidales bien diferenciadas en
diagramas basados en sus pardmetros fotométricos (Sec. [5.4.1).

La Fig. [6.10] muestra, en los dos diagramas fotométricos mds usados, la ubicacion (mds o menos
esquemadtica) de practicamente todos los tipos de sistemas estelares conocidos hoy, incluyendo discos
(aunque excluye objetos como Malin 1, ver Sec. {i.1.T).

La dicotomia entre elipticas LSB (dE + ultra-faint dwarfs) y HSB (E + cE) parece mantenerse. Esto
apuntaria a diferencias en las génesis de uno y otro tipo de objetos.

Una visién alternativa (Graham & Guzman, [2003) sostiene que, por el contrario, existe una continui-
dad entre E de alta luminosidad y dE.

En un grifico M vs. up, la secuencia de las E m4s luminosas se aparta hacia brillos superficiales
centrales mas bajos por efectos de la formacién de un “core” (regién central de brillo superficial casi
constante), causada por la presencia de un SMBH que “barre” estrellas (i.e. aumenta la dispersion de
velocidades en la zona mas interna).

Si no fuera por ese efecto, la relacién de la Fig.[6.11]c) mostraria un comportamiento lineal.

En cuanto a las relaciones con los brillos superficiales efectivos (ue, {u.)), ocurre lo siguiente.

De las ecuaciones [3.11] y 3.6 vemos que las relaciones entre o, e, y {ue) dependen fuertemente del
valor del indice de Sérsic n.

Como existe una relacion lineal entre log(n) y la magnitud absoluta (Fig. [6.9), las galaxias mds lumi-
nosas tienen n 2 4, y por lo tanto tendran diferencias u. — ug y {ue) — to mucho mas altas que las
galaxias menos luminosas (n < 4). Esto hace que en los gréficos de las Figs.[6.11]a), b) las secuencias
se curven hacia brillos superficiales mas débiles para galaxias mas luminosas (tarea para el hogar:
mostrar esto graficamente, usando las ecuaciones correspondientes).
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Fig. 1 e: FCC #156

Fig. 1 g2 FCC #195

Fig. 1i: FCC #203
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Figura 6.8: Imagenes y perfiles de brillo superficial de galaxias dE cubriendo un rango de luminosidad:
FCC156 (My = -13.9,n =0.9), FCC195 (Mp = -14.5,n = 1.0), FCC203 (Mp = -16.0, n = 1.5).

Subclasificacion: discos, barras, etc.

Uno de los hallazgos mds significativos en cuanto a la estructura de las dE, ha sido la deteccion de
estructura espiral subyacente, discos y barras en una fraccién de las dE mds luminosas (Figs. [6.12]y

[6.13).
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para distintos sistemas esferoidales (y discos).

En IC 3328 (Fig. [6.12] clasificada como dE,N), la espiral subyacente tiene un didmetro de 4.5kpc, y
una amplitud de solo 3 % del brillo superficial de la galaxia. El angulo de ataque es similar al de una
Sb, pero la espiral no tiene evidencias de polvo ni regiones Hit ( = no hay gas).

Esto plantea que efectivamente algunas dE tendrian origenes muy distintos a los de las E luminosas,
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Figura 6.11: Relaciones entre pardmetros fotométricos para galaxias E y dE (Graham & Guzman)
2003).

apoyando la idea de la dicotomia estructural. Sin embargo, lo que es evidente es que hay una diversidad
estructural entre las dE, que indicaria que no conforman un grupo homogéneo en cuanto a estructuras
y, por lo tanto, historias evolutivas.

IC 3328 = VCC 856

Figura 6.12: Estructura espiral subyacente en la galaxias dE IC 3328 (Jerjen et al.,2000). /zg.: imagen
original; der.: después de restar un modelo suavizado de la distribucién de luz.
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Figura 6.13: Estructura subyacente en galaxias dE (Lisker et al 2006)). Arriba: imdgenes originales;
abajo: después de restar un modelo suavizado de la distribucién de luz.

Una subclasificacién interesante es la que dan [Lisker et al| (2007 en base a enanas del cimulo de
Virgo.

Early—type dwarf ("dE", B=18)

"normal"” disk feature blue center
(83-88%) (“dE(di)", 9-13%) ("dE(bc)", 4-5%)

nucleus | no or weak
("dE(N)*,51%) ' nucleus
! ("dE(nN)", 36%)
]
foint | bri%hl
(27%) ' (9%)
o

~relaxed
population

~unrel.! unrelaxed populations, disk—shaped

Figura 6.14: Estructura subyacente en galaxias dE (Lisker et al.,[2006).

La Fig. [6.14)esquematiza esta subclasificacion:
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= dE “normales” (mayoria)
= dE con estructura de disco (9 - 13 %)
= dE con centro azul (4 - 5 %; ver también Fig.[6.4] der.).

Las “normales” se dividen ademds en nucleadas y no nucleadas, y estas Ultimas en débiles y luminosas
(las nucleadas de distintas luminosidades no parecen presentar diferencias).

La ilustracién “3D” representa la forma intrinseca (oblongas - prolongas).

Distribucién espacial: la poblacién relajada estd distribuida como las E (concentradas a la regién
central del cimulo), mientras que la no relajada sigue la distribucion de galaxias de disco (periferia
del ctimulo).

6.2.4. Cinematica
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Figura 6.15: FCC 288: imagen original y procesada (arriba) y curva de rotacion (abajo, izq.). Diagra-
ma para rotadores isétropos (abajo, der.).

Al menos algunas enanas de tipo temprano muestran rotacién significativa (Fig. [6.13] abajo, der.).
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Todavia no esté claro qué fraccién de las dE rotan, ni qué tan importante es la rotacién. En general
solo entre las enanas mds luminosas (M, < 17) hay sistemas achatados por rotacion.

La relacion Faber-Jackson para galaxias E (L o O'g) se aplana para las dE (aunque, a decir verdad,
hay pocas o9 medidas).

6.2.5. Colores y poblaciones estelares

Fotometria y espectroscopia integradas muestran para las dE (en general):

= Edades intermedias — viejas: ~ 5 Gyr, con bastante dispersiéon. Las dE,N son varios Gyr +
viejas (~ GC) que las no-nuc.

= metalicidades subsolares: —1 < [Fe/H] < 0

» abundancia elementos-a ~ solar.

Gradientes

= Algunas dE tienen gradientes negativos de metalicidad ( —  [Fe/H] decrece con r).

= Edad constante o suavemente creciente con r.

Todo esto indicaria que la formacién estelar se fue desplazando a las regiones centrales (el gas se
pierde mas facilmente de las zonas externas).

Relaciones con la luminosidad

Todas las galaxias de tipo temprano siguen una relacion color-magnitud (CMR) bien definida, que se
extiende desde las E mds luminosas (Sec.[5.5.1) a las dE - dSph.

Hay cierta controversia si la relacién es la misma (i.e.: si la pendiente y la dispersién se mantienen o
no desde las E luminosas a las dE).

Hacia el extremo débil hay problemas de:

= contaminacion (galaxias de fondo)
= separacion entre dE y dI (confusa)
= errores fotométricos.

Los trabajos mds serios muestran una relacién lineal continua entre E y dE, sobre un rango de ~ 10
magnitudes (=22 < Mr < —12). Algo especulativamente, esta relacion parece incluso continuarse con
las poblaciones de GC mds azules alrededor de galaxias E luminosas (Fig. [6.16).

Si bien hay efectos de edad en la CMR (las enanas tienden a tener menores edades promedio, y mayor
dispersion de edades), se considera que el factor dominante es la relacién de metalicidad creciente con
la luminosidad (confirmada espectroscépicamente).

6.2.6. Distribucion espacial

Enanas tipo temprano: abundantes en ambientes dindmicamente evolucionados (ctimulos, grupos ri-
cos).

Ademads de esta tendencia global: fuerte relacion con la densidad local dentro de un dado grupo o
cimulo — las dE y dSO siguen aproximadamente la misma distribucién que las E y SO.
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Figura 6.16: Relacién color-magnitud para galaxias tempranas en el cdmulo de Antlia (Smith Castelli
et al., 2008). La misma relacién parece extenderse con los GC més azules de la galaxia NGC 4486 del
cumulo de Virgo.

Relaciéon morfologia-densidad dentro de la clase dE

Subtipo dE Achatamientos Distribucion espacial

no nucleadas y con centro azul intermedios regiones de baja densidad

dE con discos altos regiones de densidad intermedia
dE,N (nucleadas) bajos regiones de alta densidad

Las poblaciones estelares también correlacionan con la distribucion epacial: en promedio, edades
menores en las regiones periféricas de los cimulos (Coma, Virgo), que es el lugar donde se encuentran
también las dI.

6.3. Enanas irregulares
Caracteristicas:

= Menos numerosas que las dE (relacién ~ 1 : 10).

= Las distribuciones de brillo en U, B, V muestran “grumos” (knots) que corresponden a zonas de
formacién estelar.

= En IR distribuciones de brillo més suaves y con perfil ~exponencial (trazan la poblacién vieja).

= Sus distribuciones de achatamientos aparentes son mds parecidas a las de dE que a espirales
= no son discos delgados.

= Sus distribuciones de Hr son en general mas extendidas que la emisién en el optico (Fig. [6.18)).

= Masa bariénica de las dI mas débiles dominada por Hi.
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Figura 6.17: Galaxias enanas irregulares: GRS, SMC (LG), N49 (Grupo NGC 5044).

= Siguen la misma relacién [Fe/H] — £ que las dE.
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Figura 6.18: Distribucién de Hi en la galaxia enana irregular DDO 154 (izg.), y perfiles de velocidad
y densidades (der). My ~ 5 x 107 Mo; My ~ 3 x 108 Mo,

6.3.1. Enanas compactas azules (BCD)

Es un tipo extremo de dI, con formacion estelar intensa y concentrada en una o pocas regiones

(Fig.[6.19).

Caracteristicas:

= Ricas en gas (fraccién de Hi ~ 30 %
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Figura 6.19: Enanas compactas azules (Gil de Paz et al., 2003): imagenes R (arriba) y Ha (abajo).

Se ha especulado si algunas BCD serfan galaxias muy jévenes, experimentando su primer evento de
formacion estelar.

Sin embargo, observaciones en 6ptico - IR + un adecuado procesamiento de las imagenes, revela que
en toda BCD hay una poblacién vieja subyacente.

Las magnitudes absolutas de la galaxia “anfitriona” (i.e., pob. vieja subyacente) cubren el rango
—13.2 > Mp =z —17.5 mag (i.e., similares a dE).

6.3.2. Galaxias enanas tidales (TDG)

Esta es una clase de galaxias enanas formadas a partir de los escombros tidales de colisiones entre
galaxias masivas (tardias). Las enanas tidales se encuentran lejos de las galaxias interactuantes que
les dan origen, asociadas con nubes masivas de Hi ubicadas en los extremos de colas tidales largas
(Fig. [6.20).

Son galaxias de formacidn reciente, por lo que constituyen un excelente caso para estudiar formacién
de galaxias en el universo local.

En las interacciones, parte del gas de las galaxias interactuantes pierde momento angular y cae a las
regiones mds internas, disparando estallidos de formacién estelar centrales (nuclear starbursts) y la
formacion de ctimulos estelares jévenes (y, eventualmente, la alimentacién de un AGN, ver Cap.[7).
Ademés, las fuerzas de marea (o tidales) pueden enviar estrellas y parte del gas de las zonas externas
al espacio intergalactico, en forma de anillos, puentes, plumas y colas.

La masa extraida puede alcanzar % de la masa que habia en los discos previamente a la interaccion.
De hecho, la mayor parte del Hi queda ubicada fuera de los cuerpos de las galaxias interactuantes (ver
Fig. [6.20] der). Este gas puede convertirse en la materia prima para formar pequefias galaxias: las
galaxias enanas tidales (TDG).
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Figura 6.20: Enanas tidales asociadas a: Arp 105 (“la Guitarra” izg.-arriba) y al sistema NGC 2992/93
(izq.-abajo). Los contornos indican la emisién en Hi. Dercha: imdgenes 6pticas (DSS) de varios sis-
temas, con contornos de Hr.

Las TDG tienen propiedades similares a las dI y BCD, y se forman a distancias de hasta ~ 100 kpc de
los centros de las galaxias interactuantes.

» Escala de tiempo para la formacion aglomeraciones de material en colas tidales: f4y, ~ 1 Gyr
(simulaciones).

= Espectros de las TDG: emisién tipicareg. Hu = estrellas 7, < 10 Myr.

Esto indica que las estrellas se formaron in situ, en los extremos de las colas tidales.

En Hr: los centros de las galaxias interactuantes tienen poco gas, mientras que en las TDG se detectan
nubes de Hr de hasta 6 x 10° M.

El gas molecular, por el contrario, se concentra a los nicleos de las galaxias interactuantes.

Hay dos tipos de TDG:

= objetos extremadamente jévenes, posiblemente formando su primera generacién de estrellas
(sfr tipo BCD)

= objetos dominados por pob. estelar vieja, que viene de los discos de las galaxias interactuantes
(semejantes a dI).
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Tabla 6.1: Propiedades de las TDG.

media min max

Mp mag -148 -12.1 -18.8

B-V mag 0.3 0.0 0.7

sfr log(My/afios) -1.1 -3.6 0.3

Mur 10° M, 1.6 0.2 6.0

Abund. O 12+log(O/H) 8.5 8.3 8.6
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Figura 6.21: Relacién abundancia de oxigeno - magnitud absoluta para enanas tidales (circulos llenos)
y galaxias enanas aisladas (circulos vacios).

Las TDG tienen metalicidades altas para sus magnitudes, comparadas con la relacién que cumplen las
dI normales (Fig. [6.21). Esto es porque las metalicidades del gas corresponden a las zonas externas de
los discos de las galaxias S que les dieron origen.

Supervivencia de las TDG

Las TDG pueden ser acretadas nuevamente por sus progenitoras en escalas de ~ 1 Gyr, o ser desar-
madas por efectos de marea.

6.4. Historias evolutivas de las galaxias enanas

6.4.1. Evolucion de las dE a partir de otros tipos de galaxias

Se han discutido distintos mecanismos para la formacién de galaxias dE a partir de otros tipos de
galaxias, tendiente a explicar los distintos nimeros relativos y distribuciones espaciales.

En un ctimulo, la presién del gas intracimulo podria remover el gas de una dI (“desnudamiento” o
stripping) y/o el reservorio de gas a su alrededor (“inanicién” o starvation). Esto conduciria de una
enana rica en gas (dI) a una galaxia enana desprovista de gas (dE).

Hay varios problemas con este panorama simple:
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= No sirve para dE,N.
= Las dl tienen en promedio menores metalicidades.

= Al cesar la formaci6n estelar, el brillo superficial de la galaxia disminuiria (ver Sec.[2.5.1)), hasta
quedar por debajo del observado para galaxias dE.

Posibilidad: 1a dI pasa por varias etapas de BCD (disparadas por interacciones) —  aumentan su
metalicidad y brillo superficial —  después de la dltima fase BCD (consume todo el gas) decae a
una dE.

Podria funcionar para las dE mds débiles.

Para las més luminosas, se propone transformacion de espirales tardias (Sc / Sd):

= Engrosamiento del disco por interacciones.
» Pérdida del disco por interacciones —  queda el bulge = dE.

» Hostigamiento (“harassment”) galéctico: sucesivos encuentros rdpidos con galaxias masivas
transformarian un disco (sin bulge) en una dE.

6.4.2. Formacion jerarquica

En modelos ACDM se predice que las dE se forman como descendientes de los ladrillos basicos de la
formacioén jerarquica de estructuras.
Problema: no explica por qué se observan pocas dE en regiones de baja densidad.

Falta un panorama claro que explique un tnico origen para las dE.
Se proponen por lo tanto varios canales de formacién distintos.

6.4.3. Esferoidales e irregulares enanas del Grupo Local

En el Grupo Local (LG), las galaxias enanas pueden resolverse en estrellas, por lo que pueden estu-
diarse con cierto detalle sus historias evolutivas (ver Sec.[2.4.2).

La Fig. [6.22] muestra esquemas de las historias de formacién estelar en enanas del LG con datos
suficientes. Las etiquetas especifican los indicadores estelares usados en cada caso para determinar
las edades: secuencia principal (MS), gigantes rojas (RG), rama gigante asintotica (AGB), variables
RR Lyr (RR), Cefeidas anomalas (AC), supergigantes azules y rojas (SG), estrellas Wolf-Rayet (W),
nebulosas planetarias (PN).

Resultados:

= Las dSph son generalmente sistemas viejos, en el sentido de que empezaron a formar estrellas
mas de 10 Gyr atrés.

= Muchas dSph tuvieron episodios de formacién estelar recientes (pocos Gyr).

= Las dI suelen mostrar varios eventos (“estallidos’) de formacién estelar separados por periodos
de inactividad.
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Figura 6.22: Historias de formacién estelar en galaxias dSph y dI del LG.

6.5. Enanas compactas

6.5.1. Galaxias elipticas compactas (cE)

Prototipo: M 32 (Fig. [6.1).

Tienen luminosidades similares a dE (£ ~ 10° £p), pero con radios efectivos mucho menores (7, ~
0.25 kpc), resultando brillos superficiales muy altos (HSB).

Poblaciones estelares viejas (Fig.[6.24). Metalicidad < Zo.

Mas alld de d ~ 50 Mpc no se pueden resolver objetos con r, ~ 0.25 kpc. Con el HST se puede llegar
ad ~ 200 Mpc, con lo que el volumen de Universo muestreado aumenta 60 veces.

Dificiles de distinguir de E (alta £) de fondo si no se conocen sus distancias (z).

Hasta hace poco se conocian una media docena de galaxias cE confirmadas. Actualmente: ~ 20.

Las cE parecen continuar las relaciones brillo superficial, 0, y metalicidad contra magnitud de las E
hacia el extremo de bajas luminosidades, aunque con dispersiones importantes (Fig. [6.23)). Notar que
en las dos primeras, las dE forman secuencias separadas de las E-cE.

Las cE se encuentran siempre en la proximidad de galaxias de alta luminosidad (ej.: M 32 con M 31).
Se ha propuesto que las cE se originan a partir de galaxias de disco tempranas que sufren efectos de
desnudamiento por efectos de marea (tidal stripping) en interacciones con galaxias mds masivas.

6.5.2. Galaxias enanas ultracompactas (UCD)

Descubiertas en 1999, las galaxias enanas ultracompactas (UCD) son sistemas estelares mas lumino-
sos y de mayor tamafio que los GC, pero estdn muy por debajo de luminosidades y tamaiios caracte-
risticos de otros tipos de galaxias enanas de tipo temprano (dE, cE).

Poblaciones estelares: viejas (¢ > 8 Gyr) y bastante pobres en metales (—0.7 < [Fe/H] < —0.2).
Dispersiones de velocidades: 20 kms™! < g < 30 kms™! (mayores que valores tipicos para GC).
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Figura 6.23: Izquierda: relaciones estructurales, cinemadtica y metalicidad de galaxias tempranas, des-
de E a UCD. Derecha: galaxias cE en Abell 397 (arriba), y en Antlia (abajo; aqui se resté el halo de
la E luminosa NGC 3258: notar el puente de material que parece unir ambas galaxias).

Relacion metalicidad - luminosidad

La Fig. (Izg.-abajo) muestra una relacion Z o L%AS, que se extiende en forma continua desde las
E més luminosas a las dE. Las UCD, y algunas cE, se ubican por arriba de esta relacién (metalicidades
altas para sus luminosidades).

Por otra parte, las UCD cumplen la misma relacién oy — [Fe/H] que las dE.

Esto apoya la idea de que provengan de sistemas de mayor masa (dE,N) que fueron desmembrados.
Enla Via Lactea, GC como NGC 104 (47 Tuc) y NGC 5139 (w Cen), también se apartan de la relacion
metalicidad - luminosidad, en el mismo sentido que las UCD.

Ambos son GC con evidencias de poblaciones estelares compuestas —  serfan remanentes de
sistemas mayores (dE,N).

Origenes propuestos:

1. evolucién de fluctuaciones de densidad primordiales
2. fusiones de GC

3. son el extremo de alta £ de la distribucién de GC
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Figura 6.24: Distribuciones espectrales de energia para una BCD (VCC 24), una dE con centro azul
(NGC 205) y una cE (M 32), normalizados a la banda H (1.65 um) (Boselli et al., 2008).

4. nucleos de dE,N desnudadas en interacciones

5. creadas como supercimulos tidales en fusiones de galaxias de gran masa.

Las metalicidades relativamente altas excluyen el punto

La no existencia de UCD de baja metalicidad también excluye a las fusiones de GC (punto [2)).
Son muy frecuentes para que valga el punto[3]

Los dos tltimos puntos parecen los mds plausibles.

En el Cap.[§]se verdn otros tipos de galaxias enanas y estructuras asociadas que se han descubierto en
el Grupo Local. También se veran en forma particular las Nubes de Magallanes y otros sistemas de
baja luminosidad.

6.6. Galaxias irregulares

En esquemas de clasificacion antiguos, el tipo irregular (Irr) inclufa galaxias con distintos tipos de pe-
culiaridades morfol6gicas: interacciones, galaxias tempranas con bandas de polvo, etc. Actualmente,
la clasificacién como galaxia irregular se aplica a sistemas tardios de baja masa (y baja luminosidad:
—16 > Mp > —18), cuya rotacidn no alcanza a generar una estructura espiral (ni siquiera incipiente,
como en la LMC, que ademds posee una barra). Su aspecto irregular se debe entonces a una distribu-
cién desordenada de las regiones de formacién estelar (Fig. [6.25).

Un objeto muy estudiado de esta clase es NGC4449 (Mp = —17.8, D ~ 6kpc; Fig. [6.26}izq.).
No posee un patrén de rotacién definido, aunque se detecta un gradiente de velocidades (170 —
220 kms™!) a lo largo del cuerpo principal de la galaxia. Su tasa de formacién estelar global es de
~ 0.07 Mg afios™!; la f.e. se concentra sobre la estructura tipo barra y en regiones discretas. De la
abundancia de oxigeno medida en sus regiones Hm se deriva una metalicidad Z ~ 0.005 (un tercio de
la solar).
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Figura 6.25: Galaxia irregular NGC 4214 (Mg = —17.45). Placa fotografica, Mount Wilson (izq.),
imagen HST (der.).

No parece haber una discontinuidad en las propiedades de las Irr y las dI estudiadas en la Sec.[6.3]
En algunos casos, a la morfologia irregular debida a la distribucién desordenada de regiones de for-
macién estelar, se suma una distorsién causada por agentes externos. Tal es el caso de NGC 1427A
(Fig. [6:26}der), una irregular deformada por su movimiento a través del medio intergaldctico del
cimulo de Fornax

Figura 6.26: Im4genes HST de las galaxias irregulares NGC 4449 y NGC 1427A (ambas con Mp =
-17.8).

6.7. Galaxias luminosas y ultraluminosas en infrarrojo

Se definen por su emisién en el rango 8 — 1000 um.
El flujo en este rango se puede estimar a partir de los flujos medidos en las 4 bandas del satélite IRAS:

Fir [Wm™] = 1.8 x 107'* (13.48f12 + 5.16 fo5 + 2.58 fs0 + fi00)
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donde fi7 ... fipo van en Jy.

Galaxias luminosas en IR (LIRG): Lig = 10'! —10'2 £,
Galaxias ultra luminosas en IR (ULIRG): Lir > 10'? £,.

El satélite IRAS fue el primero en descubrir un gran niimero de (U)LIRG. Estos objetos estdn entre
los mas luminosas del Universo; radfan la mayor parte de su energia en el infrarrojo.

Aunque no se conoce a ciencia cierta cudl es la fuente de energia dominante de las ULIRG, hay evi-
dencias a favor tanto de estallidos de formacion estelar en ambientes ricos en polvo (dusty starbursts,
~ 80 % de los casos) como de nticleos galacticos activos (AGN, domina en ~ 20 % de los casos). La
proporcién de AGN crece entre las mds luminosas. Ambos fendmenos pueden convivir; habria AGN
en un 70 % de los casos, aunque el balance energético AGN/SB es de ~ 1/3 en promedio.

La mayoria de las LIRG locales son interacciones o S aisladas, mientras que las ULIRG son sistemas
en fusién, con estructuras tidales tipicas. Las ULIRG lejanas serian las progenitoras de las elipticas
masivas del Universo local.

Las (U)LIRG son raras en el universo local, pero su nimero se incrementa en dos 6rdenes de magnitud
para0.8 <z < 1.2.
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Figura 6.27: Galaxia ULIRG 11 Zw96. Izq., arriba: imdgenes Spitzer, en las bandas indicadas. Der::
imdgenes HST, + contornos Spitzer 24 um. Izq., abajo: espectro IR. (Inami et al., [2010).

La Fig. [6.27] muestra que la mayor parte de la emisién en IR lejano de la galaxia LIRG IIZw96
proviene de una zona starburst compacta y excéntrica, con Lig = 6.87 x 10'! L. Esta region es casi
invisible en el 6ptico-UV.

El espectro IR (Fig. [6.27)) es tipico de starbursts, mostrando fuerte emisién en 3.6 um debida a PAH
(hidrocarburos aromaticos policiclicos)
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En el 6ptico se detectan numerosos (stiper-)cimulos estelares, divididos en dos poblaciones: 1-5 Myr,
y 20 — 500 Myr, posiblemente correspondientes a distintas etapas durante la fusion.
6.7.1. Morfologia y colores 6pticos

Comparando con galaxias normales del SDSS (a igual z), las ULIRG son en promedio 1 mag mas
brillantes, y 0.2 mag més azules en g — r (Fig. [6.28).

15 T T T T T T T T T T

e NYU VAGC SDSS DR4 Galaxies

r ULIRGs: HIl type and LINERs % 7
r ULIRGs: Seyferts @ -
- Saturated AGNs - o
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Figura 6.28: Colores de galaxias ULIRG en el SDSS (Chen et al.,|2010). Las lineas continuas marcan
una separacion empirica entre la “secuencia roja” (galaxias tempranas) y la “nube azul” (galaxias
tardias).

6.7.2. Morfologia cuantitativa

Indice de concentracion: hay diferentes definiciones, pero basicamente mide la razén entre los
flujos dentro de dos aberturas circulares o elipticas, una interna y otra externa:

c=5 1og(?), 6.5)
20

donde rgy y rp0 son aberturas circulares o elipticas que contienen, respectivemente, el 80 % y el 20 %
del flujo total.

Lotz et al| (2004) desarrollan un método no paramétrico de clasificacién morfolégica de galaxias,
que puede aplicarse automaticamente. Es adecuado para grandes relevamientos, y para trabajar con
galaxias no simétricas, como las LIRG.

Utilizan el coeficiente de Gini (G), un estadistico usado en economia para describir la distribucién
de riqueza en una sociedad. En este caso se aplica a la distribucién de brillos entre los pixeles de la
imagen de una galaxia.

G correlaciona con el indice de concentracién (Ec.[6.5)), pero no requiere suponer que los pixeles mds
brillantes estdn en el centro de la galaxia.
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Definen también el M»p: un indicador que describe el momento de segundo orden del 20 % de los
pixeles mds brillantes de la imagen de la galaxia.

La definicién de My es en algin aspecto similar a la del indice de concentracién, pero Mg no impone
simetria circular, y es mas sensible a la distribucidn de regiones luminosas —  sirve para detectar
signos de fusiones (ej.: nicleos multiples).

El coeficiente de Gini

Es un estadistico basado en la curva de Lorenz, la distribucién acumulativa ordenada de la riqueza de
una poblacién (en este caso, de los valores de los pixeles):

L(p) = é f ’ F~'(u)du (6.6)
X Jo

donde p es el porcentaje de los pixeles mds débiles, F(x) es la funcién distribucién acumulativa, y X
es la media de los valores de los pixeles X;.
G es larazon del drea entre la curva de Lorenz y la curva de “igualdad uniforme” donde L(p) = p, y
el drea debajo de la dltima (= %; Fig.[6.29).
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Figura 6.29: Estadistico G. L(p) = p es la distribucién equitativa; la de la galaxia corresponde a una
S0 (NGC 4526).

Para una poblacidn discreta, G se define como la media de la diferencia absoluta entre todos los X;:

2Xn(n -1 Z Z Xi = Xl ©7)

i=1 j=1

donde 7 es el nro. de pixeles en la galaxia (o personas en la poblacién).
En una poblacién totalmente igualitaria: G = 0, y si un individuo acumula toda la riqueza = G = 1.
Una forma mas eficiente de calcular G consiste en primero ordenar los X; en orden creciente y calcular:

Z(Zz n—-1X;. (6.8)
Xn(n
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Momento de segundo orden

El momento total de segundo orden (M) es el flujo en cada pixel (f;) multiplicado por la distancia
(al cuadrado) al centro de la galaxia, sumado sobre todos los pixeles de la galaxia:

M= 3 Mi = ) fil o= e + i = ye?] (6.9)

donde x., y. es el centro de la galaxia.

M traza la distribucion espacial de nicleos, barras, brazos espirales, y cimulos estelares descentra-
dos.

Se define M»( como el momento de segundo orden normalizado del 20 % mas brillante de los pixeles
de la galaxia.

Para calcularlo hay que ordenar los pixeles por su flujo, sumar M; sobre los pixeles mds brillantes

(f1, f2, -..) hasta alcanzar el 20 % del flujo total, y luego normalizar por M:
i M .
My = log| =—|, t i < 0.2 fior- 6.10
20 og( Mo mientras Z fi < 0.2 fio ( )
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Figura 6.30: Diagrama My — G. Circulos: E/SO; tridngulos: Sa-Sbc; cruces: Sc-Sd; asteriscos:
ULIRG; barras: espirales de canto.

La Fig. [6.30] muestra que el diagrama My — G separa eficientemente a las ULIRG de las galaxias
“normales”. También segrega apreciablemente bien galaxias de tipos tempranos y tardios.
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6.7.3. Distribuciones espectrales de energia

La Fig. [6.31] muestra la distribucion espectral de energia observada para una ULIRG cuya fuente
de energia es 100 % emision estelar (starburst, i.e., sin una componente AGN). El modelo incluye
espectro estelar, una region starburst dpticamente gruesa, y polvo distribuido.
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Figura 6.31: Distribucién espectral de energia observada para una ULIRG 100 % starburst (no AGN)
(puntos rojos). Linea azul: modelo de espectro estelar no atenuado. Linea negra: SED resultante del
espectro estelar atenuado + emision IR del polvo. Panel inferior: residuos (observado - modelo).

Se puede ver que la emisién FIR corresponde a la emision estelar a frecuencias 6pticas-UV reproce-
sada por el polvo.

Bibliografia del capitulo:

» Galaxies in the Universe: An Introduction, Linda S. Sparke & John S. Gallagher III (Cambridge
University Press, 2nd. Edition, 2000).

» Star-formation histories, abundances, and kinematics of dwarf galaxies in the Local Group,
Eline Tolstoy, Vanessa Hill, & Monica Tosi (2009, ARA&A, 47, 371)

» Galaxy Formation, M. J. Hudson (http://astro.uwaterloo.ca/~mjhudson/teaching/phys787/)

» Tidal Dwarf Galaxies, P. A. Duc & 1. F. Mirabel (1999, en “Galaxy Interactions at Low and
High Redshift”, IAU Symp. 186, p. 61)
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Capitulo 7
Galaxias activas

Miss Galileo, come with me

And view the new Astronomy.
Black hole dressing on salad plate —
Quasar at the kissing gate.

(Astronomy — Jethro Tull)

7.1. Introduccion

En un sentido amplio, consideramos como galaxias activas aquellas que, independientemente de su
morfologia, presentan una significativa emision de energia en sus regiones nucleares, emisién que no
puede explicarse por los mecanismos conocidos en la mayoria de las galaxias (estrellas, regiones Hi,
RSN, Hi, etc). Nos centraremos entonces en el estudio de la emision de dichos nicleos galacticos, y
su relacién con las galaxias que los albergan.

Los nicleos galacticos activos (AGN) comprenden a las fuentes estables mds poderosas en el Univer-
so. Abarcan desde los nicleos de algunas galaxias cercanas emitiendo ~ 10*° ergs~! (103 W) hasta
quasares lejanos que emiten mds de 107 ergs™! (10*° W). La emisi6n esté distribuida a través de todo
el espectro electromagnético, a menudo con pico en el UV, pero con luminosidad significativa en las
bandas de rayos-X e infrarrojo. La emision estd espacialmente no resuelta excepto en la banda de
radio, donde a veces hay evidencia de flujos de material colimados a velocidades relativistas (jets). La
potencia emitida por los AGN usualmente varia en escalas temporales de afios, y a veces en escalas
de dias, horas, y aun minutos.

La causalidad implica que un objeto que varia rdpidamente en un tiempo ¢ debe ser de tamafio menor
que el tiempo-luz de cruce del objeto (ct), de lo contrario la variacidn se veria suavizada o borroneada.
Por otra parte, las altas luminosidades implican masas suficientemente grandes para que la gravedad
contrarreste la fuerza ejercida por la presién de radiacién, que tenderia a desmembrar el objeto (limite
de Eddington, ver Sec.[7.3).

Tamafio acotado y gran masa implican altas densidades para los AGN. Esto ha conducido al modelo de
agujero negro supermasivo (SMBH) de masa M, > 108 M, acretando gas y polvo en el centro de una
galaxia. La energia gravitacional liberada durante la acrecion es = 10 % de la energia correspondiente
a la masa en reposo de esa materia; este es el proceso de conversiéon de masa en energia més eficiente
que se conoce entre los que involucran materia normal (i.e., sin considerar reacciones que incluyan
antimateria). Comparar con la fusién nuclear, que tiene una eficiencia < 0.7 %.
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La variabilidad rdpida también apunta a un proceso altamente energético, mds eficiente que la fusién
nuclear.

El material acretado puede tener cierto momento angular, lo que ocasiona que orbite alrededor del
SMBH. Por disipacién de energia, adopta una distribucién plana, i.e., un disco, dentro del cual la
viscosidad magnética transfiere momento angular hacia afuera y masa hacia adentro. A menos que
la tasa de acrecién sea o bien muy alta, o muy baja, lo més probable es que la energia gravitacional
liberada sea radiada localmente, en su mayoria como energia térmica desde la superficie del disco,
con pico en el UV. Parte de la energia, sin embargo, probablemente se almacene en forma temporaria
en campos magnéticos, para ser luego liberada en flares (fulguraciones), ocasionando que la emisién
X sea particularmente variable.

Un AGN es emisor multifrecuencia.
(En gral. se necesita desde radio a rayos-y para comprender AGNs).

Objeto complejo: # componentes hacen # contribucién a la SED

Objeto compacto: argumentos de tiempo-luz (y resolucién espacial)

7.2. Marco historico

El estudio de AGN se origina en los descubrimientos, durante principios/mediados del siglo XX, de
tres clases de objetos astronémicos, en un principio no inmediatamente relacionados entre si:

= galaxias Seyfert,
= radiogalaxias,

mcuasares.

En lo que sigue se resume el trabajo observacional y tedrico que llevé a la unificacién de todos ellos
en el fendmeno AGN (ver|Shields|, {1999).

7.2.1. Galaxias Seyfert

El descubrimiento de lineas de emisidn intensas y con alas muy anchas en los espectros dpticos de la
“nebulosa espiral” NGC 1068, a cargo de [Fath| (1909) y de |Slipher| (1917)) antecede por mucho a la
identificacion de las galaxias como “universos islas”, es decir, como sistemas estelares independientes
de la MW (Fig.[7.6).

El propio Hubble|(1926)), después de establecer la naturaleza real de las galaxias con sus mediciones de
distancias usando Cefeidas, not6 que algunas espirales peculiares tenian espectros 6pticos “semejantes
a los de nebulosas planetarias” (es decir, dominados por emisiones intensas).

Carl Seyfert (1943) comenz6 el estudio sistemético de galaxias espirales con nicleos muy luminosos
de aspecto estelar.

Espectros compuestos:

= componente estelar tipo G

= lineas de emision intensas, de alta excitacion



Galaxias activas 175

Posteriormente, y de acuerdo a las lineas de emisioén en sus espectros, se identificaron dos clases entre
las que hoy llamamos galaxias Seyfert (Fig. [7.1):

Sy 1: lineas de emisién permitidas muy anchas = velocidades Doppler hasta ~ 10* kms™', y lineas
prohibidas relativamente angostas,.

Sy 2: lineas de emisién relativamente angostas (~ 3000 kms™!), tanto permitidas como prohibidas.
Continuo AGN relativamente mds débil que en las Sy 1.
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Figura 7.1: Espectro de una galaxia Seyfert 1 (izq.), y de una galaxia Seyfert2 (der.).

7.2.2. Radiogalaxias

Las observaciones radioastronémicas de disco simple tienen baja resolucién espacial, lo que dificulta
la identificacion de radiofuentes a longitudes de onda mds cortas (ej.: 6ptico). Para evitar ambigiie-
dades, se requieren observaciones interferométricas o, en casos favorables, mediante ocultaciones por
la Luna. La identificacién Optica sigue siendo una herramienta necesaria para estudiar objetos descu-
biertos a frecuencias mas altas o mas bajas.

Después del Sol y de la emision del plano y centro de la Galaxia, las primeras radiofuentes identi-
ficadas con sus contrapartes Opticas fueron: Tau A (= la Nebulosa del Cangrejo, un SNR), y VirA'y
Cen A (las galaxias M 87 y NGC 5126, respectivamente; |Bolton et al.[|1949).

Observaciones radio-interferométricas revelaron una peculiar morfologia de dos componentes para
Cyg A (Jennison & Das Gupta, [1953], ver Fig[7.2). Esta morfologfa bi-lobular se revel6 posteriormente
como muy comun entre las radiogalaxias. A veces (no siempre) se detecta ademads un nicleo, que brilla
también en el 6ptico (= nicleo Seyfert).

Mas tarde, Baade & Minkowski| (1954) identificaron la radiofuente Cyg A con un objeto Optico que
asemejaba “dos galaxias en colision”. Del espectro dptico se obtuvo z = 0.056, un valor alto en esa
época. La luminosidad en radio de Cyg A resulté por lo tanto muy alta: Lq = 6 x 103® W (usando un
valor actual de Hy).

A diferencia de las Seyfert, que son casi siempre espirales, las radiogalaxias son en general elipticas
o muestran algtn indicio de interaccién.
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Radio Image of Cygnus-A (FR-II)

e 2=0.056 (d~300 Mpc) 5 GHz Image ; 2 200 ke

Figura 7.2: Radiogalaxia Cyg A en 6ptico (izg.), y continuo de radio en 5 GHz (der:).

7.2.3. Cuasares

Completado el tercer relevamiento de radiofuentes de Cambridge (“3C”,[Edge et al.,[1959), se requeria
la identificacién 6ptica de cada fuente en el catdlogo. En 1960, Allan Sandage identific6 la fuente
3C 48 con un objeto variable de 16 mag y aspecto estelar. Sin embargo, su espectro mostraba emisiones
anchas y desconocidas.

Se decubrieron objetos similares, denomindndoselos radiofuentes cuasi estelares (quasi-stellar radio
sources — QSRS), o, mas brevemente, fuentes cuasi estelares (quasi-stellar sources — QSS), 0, mds
brevemente atin, cuasares (quasars). Se pensaba que podian ser algtn tipo peculiar de estrellas de la
MW; su naturaleza extragalactica se consideraba como posibilidad remota.

Sin embargo, Maarten Schmidt (1963)) provey6 evidencia en favor de esta ultima opcién al reconocer
las lineas no identificadas en el espectro 6ptico del cuasar 3C 273 como la bien conocida serie de
Balmer del hidrégeno, pero inesperadamente corridas al rojo con z = 0.158 (Fig.[7.3).

Un valor atin més alto (z = 0.37) se midié a continuacién para 3C 48. Suponiendo un origen cosmo-
16gico para estos corrimientos al rojo, los cuasares resultaban los objetos extragalacticos mas lejanos
entonces conocidos, resultando luminosidades Opticas 10 - 30 veces mayores que las de las galaxias
E mas luminosas. Por otra parte, sus radios angulares permanecian por debajo de la resolucién en el
optico, implicando tamafios mucho menores a los de las galaxias normales.

Esto impulsé la exploracion de alternativas no cosmoldgicas para los corrimientos al rojo de los cua-
sares (Greenstein & Schmidt, |1964). Pero todas presentaron grandes problemas:

= Corrimientos al rojo por efecto Doppler: =  objetos cercanos moviéndose a velocidades
muy altas. Incongruente con la no observacién de movimientos propios ni de corrimientos al
azul.

= Corrimientos al rojo gravitacionales: requeririan densidades electrénicas extremadamente altas.
Incongruente con la observacion de lineas de emision prohibidas, que deben originarse en un
medio de baja densidad.

Colores 6pticos

Difieren significativamente de los de las estrellas, presentando un exceso ultravioleta, evidente en
diagramas color-color de objetos puntuales a altas latitudes Galacticas (U — B vs. B -V, Fig.[T.4).
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Figura 7.3: Imagenes de los cuasares 3C 48 (izq., arriba), y 3C 273 (izq., abajo). Espectro Optico de
3C273 (der.).

Con esta técnica, Sandage| (1965)) descubrié una importante poblacién de objetos de aspecto estelar
con exceso ultravioleta. Muchos de ellos mostraron propiedades de cuasares en sus espectros 6pticos
(alto z; emisiones de alta excitacién), pero sin presentar emision en radio. Se los llamé blue stellar
objects (BSO —objetos estelares azules—), o quasi-stellar galaxies (QSG —galaxias cuasi estelares—), y
mads tarde quasi stellar objects (QSO —objetos cuasi estelares—).

Todavia hoy hay quien insiste en utilizar las siglas QSO y QSS, diferenciando objetos sin y con
emisioén en radio. Sin embargo, la prictica comun es usar el nombre quasar (cuasar) y la sigla QSO
para ambas clases de objetos. Para distinguirlos segin sus propiedades de emision en radio, se habla
de cuasares radio-intensos (radio loud quasars - RLQ) y de cuasares radio-silenciosos (radio quiet
quasars - RQQ). (La clasificacién como radio silencioso no implica la total ausencia de emisién
en radio, sino un nivel mucho menor que el de los RLQ, quedando a veces por debajo del nivel de
deteccion instrumental.)

Los RQQ son mayoria (85 — 90 %).

7.2.4. Objetos BL Lac - blazares

Los objetos BL Lac, posteriormente identificados como un subtipo particular de QSO, son objetos que
presentan:

= espectros Opticos dominados por un continiuo sin lineas de emisién, o bien lineas muy débiles
(Fig.[73),
= fuerte emision en radio,

= variabilidad rdpida en distintas frecuencias (Am ~ 0.1 mag en escalas de dias/horas, en el 6pti-
co),

= alta polarizacién en el éptico (2 3 %, comparado con < 1 % para QSO y Seyferts),

= fuerte emisién en X y .

Junto con los radio cuasares de espectro plano (FSRQ), conforman una categoria de AGN denominada
blazares (ver Sec.[1.7).
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Figura 7.4: Identificacién de cuasares mediante
colores Opticos en un diagrama color-color de ob-
jetos puntuales a altas latitudes Galdcticas. Para
V < 14.5 dominan las estrellas de secuencia (izg.-
arriba), mientras que los QSO se hacen evidentes
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de cuerpos negros (BB) y de objetos radiando se-
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Figura 7.5: Espectros 6pticos de dos blazares: un FSRQ (izg.) y un objeto BL Lac (der:, ver Sec.[7.7).
Las absorciones son teldricas (originadas en la atmésfera terrestre).

7.3. El concepto AGN

7.3.1. Origenes del modelo SMBH

En 3C 273 se sugiri6 la existencia de una gran masa central (~ 10° M) para explicar su emisién de
energia durante todo su tiempo de vida, estimado en > 10 afios considerando la extensién espacial de
su jet 6ptico (Fig.[7.3).

Se requiere también una masa asi de alta para mantener ligado al gas de alta velocidad, responsable
de las lineas anchas (Matthews & Sandage, |1963)).

Si bien el concepto de SMBH fue desarrollado mds tarde, ya muy tempranamente (Salpeter, [1964;
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Zel’Dovich & Novikov, [1964) se sugiere que la fuente de energia en QSO y radiogalaxias es acrecion
de materia hacia un objeto compacto de gran masa.

Un argumento muy convincente es el de Lynden-Bell| (1969): midiendo la energia almacenada en los
16bulos de las radiogalaxias, en la forma de energia cinética de las particulas y del campo magnético,
se encuentran valores de Erg ~ 10747,
La masa asociada a esta energia es:

10°4]

— -2 _ _ 37 ~ 6
Mrad = Ergc “ = (2.993 X 108ms—1)2 =1.1x10 kg ~6x10 M@,

la cual, si fuera el resultado de fusién nuclear, requeriria una masa original

M= (/)\:[)—rg‘; =1.6 x 10*°kg ~ 10° Mo.

Por otra parte, las escalas de tiempo de variabilidad implican
R<cAt. = R<I10h-luz=10"m=72AU.

Energia de ligadura asociada:

G M?

~1.7x 1077

Por lo tanto, con la intencién de producir un modelo basado en combustible nuclear,
acabamos con un modelo que ha producido energia mds que suficiente por contraccion
gravitatoria, mientras que la contribucién del combustible nuclear terminé siendo
irrelevante.

7.3.2. El limite de Eddington

Otro argumento que apoya la idea de una gran masa concentrada se basa en que el balance entre
presion de radiacion y gravedad requiere que la luminosidad bolométrica no supere el limite de Ed-
dington.

La aceleracion debida a la presién de radiacién es:

or L

Hp dmer?’

Arad =

donde o es la seccion eficaz Thompson del electron y u, es la masa del proton.
GM.

El cociente entre las aceleraciones por presion de radiacion y gravitatoria g = == serd entonces:
g _ oL L
g  dncpup,GM. L’
donde Lg es la luminosidad de Eddington:
drc G M, M.
gm0 s 10 2 W 7.1)
agT M@

Considerando una luminosidad

L=10"W =26x%x10"Ly, = M, ~ 10° M.
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7.3.3. Nucleos galacticos activos

Las propiedades de nticleos Seyfert y de radiogalaxias son basicamente idénticas a las de RQQ y RLQ,

respectivamente, excepto por un factor de escala en L.

Esto apunta a un marco donde el mismo fenémeno subyace en todos estos objetos: se trata de niicleos

galdcticos activos (AGN).

Cierta resistencia a esta idea (i.e., considerar a los QSO como un tipo distinto de objeto, no asociado
a nicleos de galaxias) queda minimizada por el hecho de que, cada vez que se ha obtenido la imagen
de un cuasar con suficiente S/N y resolucién espacial, se observa que el mismo estd en el centro de
una galaxia (ej., Bahcall et al., [1997).

Aungque la frontera entre los AGN de baja luminosidad (galaxias Seyfert, radiogalaxias) y los cuasares
se suele fijar en Mp = —21.5 + 51log(hy), esta frontera parece obedecer mas a limitaciones observacio-

nales que a la fisica.

7.4. Fenomenologia

74.1.

La Fig.[7.6|muestra una compilacién de espectros opticos de distintos tipos de AGN.

Figura 7.6: Espectros 6pticos de distintos tipos de AGN y de una galaxia “normal”, como compara-

cion.

A diferencia de las lineas de emisién originadas en eventos intensos de formacion estelar (starbursts),
que bdsicamente corresponden a regiones Hir ionizadas por estrellas OB, en las galaxias Seyfert los
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Figura 7.7: Espectro de una galaxia Seyfert 2 (der.) comparado con una espiral magalldnica (izq.).

cocientes de intensidades de las lineas indican un continuo UV mas “duro” (= “alta excitacion™).

La Fig. compara los espectros dpticos de una Sy?2 con una galaxia Sm, en la cual el gas estd
ionzado por estrellas OB. Notar las intensidades relativas de HS y las lineas del O[III] en una y otra
galaxia.

En las Seyfert: rango de ionizacién amplio porque el flujo UV tiene distrib. espectral + ancha y #
forma que estrella OB.
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Figura 7.8: Diagrama de diagnéstico BPT.

Una manera de cuantificar la diferencia entre los espectros de AGN y starbursts es a través de los
diagramas de diagnéstico (Baldwin et al., {1981, BPT), como el de la Fig. @ En estos, se grafican
unos contra otros los cocientes de lineas especialmente seleccionadas.
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Figura 7.9: Diagramas de diagndstico BPT con galaxias del SDSS.

Se han establecido criterios semiempiricos para separar a los AGN de los starburst, como el indicado
por la curva en la Fig.[7.8] o las distintas regiones de la Fig.[7.9]

La separacién no siempre carece de ambigiiedad. Segin |Kennicutt| (1992), la contradiccién entre un
espectro con lineas de emision intensas, de alta excitacién, y un continuo evolucionado y relativamente
rojo, seria la mejor indicacién de que la emision corresponde a un AGN mds que a un estallido de
formacion estelar. Hay que notar que la presencia de un espectro con lineas de emision intensas de
alta excitacién no es, por si sola, evidencia suficiente para clasificar a la galaxia como Seyfert. En
muchas galaxias Sc-Irr y starburst, las absorciones de Balmer son suficientemente intensas para anular
la emision HB, especialmente observando con baja resolucion espectral. En esos casos, el espectro es
virtualmente indistinguible del de una Sy 2.

Por otra parte, como se vio en la Sec.[6.7] en algunos casos conviven un AGN y un starburst circunnu-
clear. Si el espectro no tiene suficiente resolucién espacial, las emisiones del starburst circunnuclear
diluyen las del AGN.

Este podria ser el caso de las LINERS (low-ionization nuclear emission-line regions), galaxias que se
ubican abajo a la derecha en los diagramas BPT (tridngulos en la Fig. . Se detectarfan en ~ % de
las galaxias S.

A diferencia de las Sy 2, en las LINERS son relativamente intensas las lineas de bajos grados de
ionizacién, ej.: [O1] 16300A y [N1] 116548 6583A.

Pueden ser:

= AGN diluido

= Otro tipo de excitacién (cooling flow - starburst driven winds - shock heated gas).

Yuan et al.| (2010) muestran que la mayoria de las (U)LIRGs previamente clasificadas como LINER
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se clasifican ahora como galaxias compuestas starburst-AGN. La presencia de un AGN oscurecido ha
sido también revelada por la deteccién de conos de ionizacién con espectroscopia de campo integral.
Los objetos compuestos starburst-AGN parecen constituir el “puente” evolutivo de starburst a AGN
en las ULIRG. La fusién de dos espirales ricas en gas alimentarfa tanto al starburst como al AGN;
estos ultimos pasarian a dominar en etapas de fusion mas avanzadas de los objetos mds luminosos en
IR.
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Figura 7.10: Distribucién espectral de energia (SED) de una galaxia Seyfert.

Los espectros dpticos de los cuasares, como los de las Sy 1, muestran siempre emisiones anchas en
las lineas permitidas (Fig. [7.6).

Los espectros 6pticos de las radiogalaxias, por su parte, también muestran una dicotomia como las
Seyfert: hay radiogalaxias que inicamente tienen lineas angostas en sus espectros 6pticos (NLRG) y
otras que muestran lineas permitidas anchas ademads de las lineas angostas (BLRG).

7.4.2. Distribucion espectral de energia (SED) - Emision en radio

La distribucién espectral de energia de un AGN es mucho mas extendida en frecuencia que la de una
galaxia normal (Fig. [7.10).

La emisién en el continuo de radio de radiogalaxias suele presentar una forma caracteristica de nu-
cleo puntual, jets y dos l6bulos extendidos, que alcanzan escalas de decenas y hasta cientos de kpc

(Fig.[T.T2).

En algunos pocos casos el jet se detecta también en el éptico (Fig.[7.3).

Fuente central (compacta): espectro “plano”
Lobulos: espectro “empinado” (6pt. delgada).
En ambas componentes la emision es sincrotron.

La fuente puntual central generalmente coincide con la imagen dptica.

En general las radiogalaxias presentan: {

Se clasifican en Fanaroff-Riley 1 y 11, segtin luminosidad y distribucién de brillo en 16bulos:

FR baja lunn.n051dad
centro brillante.

alta luminosidad

FRII { limbo brillante
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Luminosidad limite entre ambos tipos: Li4cHz; = 102 WHz! (depende de v). Los RL QSO son
fuentes FRII.

La Fig. [7.1T muestra ejemplos de uno y otro tipo; observaciones VLA en 4.9 GHz.

El limbo brillante en las FR II se originaria en la interaccion del plasma con el medio intergalactico.
En las FR I el flujo serfa subsénico, no observandose un limbo brillante.

Los jets son estructuras delgadas y extendidas que conectan la fuente central con los 16bulos, trans-
portando energia y particulas.

Notar que en 3C 175 se observa uno solo de los jets (el que estd dirigido hacia la visual, ver Sec.[7.6).
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7.4.3. Variabilidad

La variabilidad, a distintas escalas temporales, es una caracteristica de casi todos los AGN (algunos
subtipos son mds variables que otros).
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Figura 7.12: Iméagenes en continuo de radio Figura 7.13: Variabilidad radio-6ptica del obje-
(2lcm = 1.4GHz, y 11cm = 2.7GHz) de al- to BLLac AO0235+16 sobre una escala de 30
gunas radiogalaxias. afios.
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7.4.4. Escalas temporales de emision

El estudio de la evolucién con el z de la funcién de luminosidad de QSO, junto con la comparacién
de densidades AGN vs. galaxias luminosas permiten establecer una escala temporal para la emisién
de los QSO: ~ 10? afios (es decir, es un fenémeno estable sobre escalas de tiempo significativamente
largas).

7.5. El modelo estandar de acrecion a un SMBH
La necesidad de una masa central grande se basa en:

= alta emisién de energia,
= Juminosidad de Eddington,
= lineas de emision anchas ( = gas a alta velocidad),

= emisiones de material relativistas (jets).

Por otra parte, la opcién de un dnico objeto compacto se impone (sobre la de, p.ej. un cimulo de
objetos) debido a:

= argumentos de estabilidad (gravitatoria),

= variabilidad coherente,

= jets bien colimados.

En conjunto, estas propiedades dan soporte a la idea de que la fuente de emision de energia de AGN
se debe a la acrecion de materia a un SMBH.

La amplia fenomenologfa desplegada por los AGN (ver Sec. [7.4) ha dado lugar a una compleja (y a
veces confusa) clasificacion. El modelo tiene que ser capaz de explicar esta amplia fenomenologia:

= naturaleza de la emisién en el continuo
= naturaleza de la emisién de lineas

= lineas anchas vs. lineas delgadas

» radio intensos vs. radio silenciosos

= jets y I6bulos emisores en radio

m blazares.

El modelo estdndar involucra (Fig[7.14):
= un SMBH central;

= rodeado de un disco de acrecién (AD),
= y un anillo grueso (toro) de gas y polvo (dusty torus - DT), tamafio 1-100 pc;
= con dos jets de plasma eyectados perpendicularmente al disco, en direcciones opuestas;

= ademds, una regioén cercana al SMBH con nubes de gas, con alta densidad, moviéndose a altas
velocidades: la region de lineas anchas (BLR),

= y una region alejada con nubes de gas con velocidades y densidades bajas: la regioén de lineas
angostas (NLR), con escala de varios kpc.
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Figura 7.14: El modelo estdndar: componentes (izg.) y sus contribuciones a la SED (der.).

Este modelo complejo funciona porque:

1. distintas componentes son responsables de la emision a distintas frecuencias

2. es anis6tropo — permite unificar los distintos tipos de AGN segtin su orientacién con la visual.

El primer punto se resume en la siguiente tabla:

componente mecanismo de emisién rango espectral

disco de acrecién térmica (7T < 10° K) optico, NIR — UV - r-X blandos
toro de gas y polvo emisién del AD reprocesada sub-mm — IR

BLR - NLR recombinacién optico (lineas de emision)

jet (kpc) no-térmica (sincrotrén) radio

jet (pc) no-térmica (Compton inverso) hasta rayos-y

corona del disco libre-libre rayos-X duros

1 eV 1 meV 1eV 1 keV 1 MeV 1 GeV
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Figura 7.15: SED del cuasar 3C 273. La linea de puntos corresponde a la emision 6ptica de la compo-
nente estelar de la galaxia anfitriona, mientras que las lineas de trazos muestran la emisidn sincrotrén
del jet (radio y Optico).

Notar que la emisién IR - éptico - UV estd dominada por radiacién térmica del AD y del DT (excepto
en blazares).
Algunos rasgos particulares de la SED (ver Fig.[7.15):
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IR bump: emisién térmica polvo con rango amplio de temperatura (50 < 7' < 1000 K).
Big Blue Bump (BBB): emision térmica gas en el disco de acrecion.

Inflexion ~ 1.5 um: Ty,x polvo ~ 2000 K (volatilizacion).

Continuo IR: 2 6 3 componentes # T': dusty torus (DT) + cooler starburst + polvo frio en gx anfitriona
(a veces).

El segundo punto (anisotropia) involucra dos procesos fisicos que dependen de la orientacién:

= extincién

» beaming.

Estos dos procesos permiten unificar distintos tipos de AGN segin su orientacién con la visual

(Fig.[7.T6):
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Figura 7.16: Distintos tipos de AGN segtin la orientacién res- Figura 7.17: Evidencias de unificacion
pecto del observador. a través de lineas de emisidn anchas en

luz polarizada en la Sy 2 NGC 1068.

= En las Sy 1 y BLRG, hay vision directa a la BLR y a las regiones internas del AD. Es también
el caso de los QSO, que en general presentan lineas anchas.

» En las Sy2 y NLRG, el DT bloquea la emisién 6ptica de la BLR y de las regiones internas
del AD. Emisién X blanda absorbida por gas. Es también el caso de los QSO oscurecidos,
detectados en relevamientos en rayos-X (Chandra).

= En los blazares la visual coincide con la direccién del jet — debido a efectos de beaming
relativista, domina el continuo emitido por el jet.
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7.5.1. Evidencias de unificacion (polarizacion)

En algunas Sy 2 se detectan lineas anchas en luz polarizada (Fig. [7.16). Esto indica que su luz no
nos llega directamente, sino tras pasar por la abertura del DT y reflejarse en un medio dispersor. El
continuo también tiene polarizacion relativamente alta (P ~ 16 % en NGC 1068). Como esta P no
depende de la longitud de onda, el medio dispersor debe ser gas (no polvo).

Hay muchas otras evidencias que avalan el modelo estindar de SMBH + AD + jets. Quizds una de
las mds fuertes haya sido el descubrimiento de los microquasars galacticos (Mirabel & Rodriguez,
1994)), practicamente versiones a escala reducida de un AGN.

7.5.2. Quasares oscurecidos (tipo 2)

Hasta hace poco: todos los QSO conocidos eran de tipo 1 (lineas anchas) —  ;ddénde estan los
QSO tipo 2?
Posibilidades:

» Campo radiacién muy intenso destruye el polvo

= No se ven como AGN sino como ULIRG (RLQ “de canto” no se veria como AGN sino como
radiogalaxia FR II).

No se conocian ejemplos de RQQ dpticamente oscurecidos (= Sy 2).

Padovani et al.[(2004) buscan QSO “oscurecidos” (tipo 2) con Chandra (X) y HST (ACS).
Hardness ratio (X): HR = %,

con H = hard (2 - 8 keV)

S =soft (0.5 -2 keV).

HR >-0.2 — AGN absorbido (el Hr absorbe mas el soft).

Galaxias normales: £x < 10°W = Lx>10¥W — AGN.

Buscan contraparte 6ptica en datos HST. Encuentran:

= 68 candidatos a AGN tipo 2
= 31 de ellos son candidatos a QSO tipo 2 (Lx > 1037 W).

7.5.3. Tamanos aproximados de las componentes de un AGN

La Tabla7.1|da los tamafios aproximados de las componentes de un AGN tipico con Mgy = 108 Mo,
En particular, la cuarta columna da los correspondientes tamafios angulares suponiendo una distancia
d =1Gpc.

Rs es el radio de Schwarzschild de la masa central. Se define como el radio de una esfera tal que
la fuerza gravitatoria de la masa contenida no puede ser balanceada por ninguna fuerza conocida ni
presion de degeneracidn, por lo que la masa colapsa a una singularidad (se asimila al “horizonte de
eventos” del SMBH; ver Ec. [7.5).

7.5.4. Acrecion

La conversion de masa en energia se hace con una cierta eficiencia n, de modo que la energia dispo-
nible a partir de una masa M es E = nMc?.

La tasa de emision de energia £ nos da la tasa a la cual se debe suministrar masa a la fuente central
por acrecioén:

L=npMc (7.2)
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Tabla 7.1: Tamafios aproximados de las componentes de un AGN con Mgy = 108M; a una distancia
d =1Gpc.

Componente Tamafio

tiempo—luz [UA] - [pc] [arcsec]
Rs 15 min 2 AU 2x107°
Disco acrec. lh~1d 7 ~ 200 AU 7x1072 ~2x 1077
BLR 8 ~80d 10° ~ 10* AU 1070 ~ 1073
Rpr (interno) ~40d ~5x10° AU 5%x107°
NLR 1 ~ 100 yr 0.3 ~ 30 pc 5x107 ~5x%x1073

jetsderadio  40d ~ 10°yr 0.03 pc ~ 300 kpc 5x107% ~ 60

donde M es la tasa de acrecion de masa.
Tipicamente:

. L 3L N
M= =~ 1.8x 107 =L Mg afios™, (7.3)
nce n
donde L37 es la luminosidad bolométrica en unidades de 107 W.
La energia potencial de una masa m a una distancia r de una masa central Mes U = GMm/r, y la
tasa a la cual la energia potencial del material acretado puede convertirse en radiacién es:

_dU _ GMdm

ok
L~ _ oMM

dt - dt r

(7.4)

De las Ec. y ﬂ = n« %, que es una medida de qué tan compacto es el sistema.
En el caso de un agujero negro, esta propiedad es maxima; su tamafio se caracteriza por el radio de
Schwarzschild (= horizonte de eventos de un BH no rotante):

_2GM

c2

Rs ~3x 10" Mg m ~ 1072 My d-luz ~ 2 Mg AU, (7.5)

donde Ms es la masa del SMBH en unidades de 10 M.
Ignorando efectos relativistas, la energia disponible de una particula de masa m cayendo hasta SRg
(que es donde se produce la mayor parte del continuo 6ptico-UV) es:

GMm GMm

U = =
SRs 10G M/c?

= 0.1 mc>. (7.6)

Este célculo sobresimplificado sugiere p ~ 0.1 = la conversién de energia gravitatoria en radia-

cion es un orden de magnitud més eficiente que la fusién nuclear (g3 = 0.007), y estd a un factor 10

de la energfa de aniquilacién mc?.

Con esta eficiencia, la Ec. muestra que la tasa de acreciéon de un AGN no demasiado luminoso,

digamos Lgso = 10 W, es solamente de M ~ 2 M, afios ™.

Se define la tasa de acrecién de Eddington Mg como aquella capaz de sostener una luminosidad de
Eddington (Ec. [7.1)):

Mg = L_Ez ~ 1.5% 1015& kgs™ ~ 2.5 Mg Mo aiios™". (7.7
ne Mo
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En este modelo simple de acrecion esférica, Mg es la tasa méxima de acrecién para la masa M. La
tasa puede ser mayor si no hay simetria esférica: acrecién ecuatorial (disco) y radiacién mayormente
a lo largo del eje del disco.

El problema para alimentar al AGN no es la disponibilidad de combustible sino el momento angular,
dado que el AD es chico. El gas tiene que perder parte de su momento angular antes de llegar al AD,
donde se pierde mas momento angular por viscosidad.

Ilustracion: particula en 6rbita circular (V> = GM/r), en el circulo solar, alrededor del centro
Gal4ctico. El momento angular por unidad de masa es:

2
m

(G Mr)?

donde M = 10" My y r = 10kpc. Para que esta particula llegue a ~ 0.01 pc de un SMBH de
M. = 107 My, (de modo que la viscosidad adquiera relevancia), su momento angular debe cambiar
por un factor

1

107 x 0.01 pc\? s

— | =~ 107",
1011 x 10% pc

Por eso se piensa que es necesario un mecanismo externo (ej.: interacciones) o bien interno (ej.: barra)
para remover momento angular del gas en la galaxia anfitriona.

7.5.5. Parametros fundamentales

Vimos que las distintas orientaciones producen diferentes fenomenologias. Hay, sin embargo, carac-
teristicas intrinsecamente distintas que diferencian a los AGN:

= Mgy

= spin BH

= tasa de acrecion

= tipo de galaxia anfitriona

= interaccidén con galaxias vecinas.

7.5.6. Modelos alternativos

Se han planteado modelos alternativos (Terlevich et al., [1992)) que involucran formacién estelar vio-
lenta (starbursts). En particular, la BLR se modela con la evolucién de un SNR en un medio gaseoso
de alta densidad. Si bien estos modelos pudieron explicar algunas propiedades de AGN, incluso cierto
tipo de variabilidad, nunca funcionaron para blazares.

El hecho de que estos modelos starbursts hayan tenido relativo éxito con AGN de baja luminosidad,
en los que justamente la componente starburst tendria un peso relativo alto, estd dando paso a la
comprension de que ambos fenémenos conviven y cada uno jugaria su papel para determinar las
distintas caracteristicas de los AGN (Cid Fernandes), [2004).
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7.6. La emision del jet

7.6.1. La dicotomia RQ-RL

Otra pregunta que se mantiene vigente, y que la unificacién geométrica planteada en la seccion anterior
no responde, es por qué existen dos tipos de AGN segun su luminosidad en radio: los radio silenciosos
(RQ) y los radio intensos (RL) (Fig. [7.18). Los RQ son mayoria (85-90 %), y la linea divisoria entre
ambas clases se suele ubicar en el cociente de flujos radio/Sptico

F5GH
Fp

~ 10.

Aungque se ha sugerido que existiria un continuo en las propiedades de radio de los AGN (ej.: Blundell,
2003), el hecho de que los RL siempre se dan en galaxias elipticas (nunca en S) mientras que los RQ
raramente se dan en galaxias E apunta a una dicotomia RQ-RL.
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Figura 7.18: SED de un AGN radio intenso (arriba) y un radio silencioso (abajo).

En uno u otro caso, la potencia en radio del AGN quedaria determinada por la rotacién (spin) del
SMBH, capaz de proveer la energia necesaria para acelerar el material de los jets hasta escalas de
kiloparsecs, pero sin afectar la emision entre el IR y los rayos-X, que depende de la acrecién, y no
difiere entre RL y RQ (Wilson & Colbert, [1995)).

Los SMBH con alto spin se producirfan por la coalescencia de dos SMBH en un sistema binario resul-
tante de la fusién (merger) de dos galaxias, cada una con su SMBH central. Algunos de los primeros
resultados observacionales que dan sustento directo a este esquema son la detecciéon con VLBA de un
periodo orbital de 1.05 afios para el core de la radiogalaxia 3C 66A (Sudou et al., [2003)), y el descu-
brimiento en rayos-X (con Chandra) de un AGN binario en NGC 6240, una galaxia ultraluminosa en
IR (Komossa et al., 2003)).

Algunos hechos que apoyan dicotomia (Wilson & Colbert 1995):

= RL nuncaen gxs. S (y pocos RQ en gxs. E)
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= Hosts de RLQ y radiogalaxias son similares
= Funciones de L en radio: Sy # RG.

= RQ y RL: propiedades de emisién similares en Optico, IR, UV, X =  acrecién similar.

La escala de tiempo para la coalescencia de 2 SMBH es incierta.

Para obtener RLQ se requiere SMBH grande con spin, que resulta de la colisién de 2 SMBH grandes.
". considerando que hay galaxias con BH de baja masa (LMBH) y otras con BH de gran masa
(HMBH), hay 3 posibilidades de mergers:

1. LMBH + LMBH = LMBH alto spin — radiogalaxia
2. HMBH + LMBH = HMBH bajo spin  — RQQ

3. HMBH + HMBH = HMBH alto spin —  RLQ (el caso més raro).

7.6.2. Formacion del jet

Obs. VLBI 43 GHz en M 87: fuerte colimacion del jet, producida a 30 — 100 Rs del SMBH, y continda
hasta ~ 1000 Rs.

.. el jet emerge desde la zona central (< 1 pc), con velocidades relativistas en escalas de varios pc, y
se hacen sub-relativistas en escalas de 1 — 10 kpc.

Se requiere:

= AD con rotacién diferencial alrededor del SMBH

= . . . .
= = B axial suficientemente intenso para ejercer fuerza de frenado sobre el plasma en rota-
cién, transfiriendo momento angular de la rotacién a lo largo de las lineas de campo magnético.

7.6.3. Movimientos superluminicos

Con VLBI se detectan estructuras del orden de los 10~ segundos de arco en los jets de radio. En
algunos casos, estas estructuras evolucionan con el tiempo. Ej.: radio jet del blazar 3C 279 ~ 25 afios-
luzen ~ 7afios = vy =3.5c.

Esta velocidad superluminica aparente se debe a un efecto geométrico, con una fuente en movimiento
relativista bajo un dngulo chico con la visual.

v. At

a d
Figura 7.19: Esquema geométrico para movimiento superluminico.

Supongamos la fuente en a en el instante #;; su emision es detectada por un observador lejano en el
instante #{. A un instante posterior #, = | + At la fuente se ha desplazado una distancia v At hasta el
punto b. La luz emitida en b llega al observador en 7).
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El intervalo medido por el observador At" =t — 1 es menor que el de emisién porque la fuente se ha
acercado al observador una distancia ad = v At cos(¢), es decir:

AY = At -

M = At[1 - B cos()] o

donde B = *.

C
La velocidad aparente estard dada por el tiempo en que vemos a la fuente recorrer la distancia trans-
versal bd = v At sen(¢).

Entonces, vy, A" = v At sen(¢), y usando la Ec.|7.8

_ Vap _ vArsen(¢) B sen(q)
Po= "= " T [1-p cos(¢)] 79

Notar que By, — coparag 2 0y 5 — 1.
Derivando la Ec. con respecto a ¢ e igualando a cero, se puede encontrar el &ngulo que maximiza
el efecto:

cosS(Pmax) =B =0 = Pmax = arc cos(f). (7.10)
Reemplazando esto en la Ec[7.9}

B sen(arc cos(B)) B
1-p2 (1-p2)?

Iggll)ax: :ﬁ]" (7.11)

_1
donde I' = (1 - ﬁz) * es el factor de Lorentz.

Puede ser un problema distinguir entre la velocidad del “bulto” y del pattern.

La identificacién de componentes supraluminicas con VLBI puede estar mal (Gomez, 2002). Si hay
una onda de choque viajando por el jet, se producen compresiones y recolimaciones que pueden inferir
a una identificacion errénea de las componentes supraluminicas.

El jet tiene componentes estacionarias; el shock en movimiento las “arrastra” temporariamente  —
aumenta el flujo.

A una perturbacién (shock) principal pueden ir asociados varios shocks secundarios.

En casi todos los casos los movimientos superluminicos se detectan en radio (VLBI). La emisién
Optica del jet estd confinada a menor escala (y las resoluciones en Optico son peores), por eso solo se
puede detectar en objetos cercanos. Ej.: en M 87 (FRI) se detecta jet 6ptico (HST), con movimientos
superluminicos de 4 — 6 ¢c.

En M 87 no se detecta exceso en 10 um (Keck, Gemini) = no habria disco de polvo calentado
(seria caracteristica de radiogalaxias de baja luminosidad (FR Iy BL Lac)

7.6.4. Beaming

Factor Doppler cinemadtico, para fuente mévil con dngulo ¢ entre V' y la visual, es la razén entre las
frecuencias de la radiacién emitida v y observada v':

v -1 _ m

0= ; = [F(l —ﬁCOS¢)] m (712)

.. El factor Doppler ¢ depende fuertemente de ¢.
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Para una fuente que se acerca, los intervalos de tiempo en el marco del observador (') se acortan
respecto al marco de la fuente (¢):

¢ =6, (7.13)
la emisién se corre al azul:
v =6v, (7.14)
y el flujo en una banda ancha se amplifica:
F' =§'F. (7.15)
r-1
6=1 e I'(l -Bcosgs) =1 = ¢5:arccos[ T+l

» p <¢ps — amplificacion relativista

= ¢ >¢s — deamplificacion relativista.

Esto explica que en muchos casos se observe solamente el jet orientado hacia el observador, mientras
que la deamplificacion ocasiona que el “contra jet” permanezca indetectado.

La (de)amplificacion del flujo especifico depende del indice espectral a, que es el exponente de la ley
de potencias con que se puede representar el flujo: F(v) oc v™¢,
Se tiene:

F'(v) = 6" F(v) (7.16)

para un jet homogéneo, y
F'(v) = Y F(v) (7.17)

para un jet inhomogéneo (con “plasmones’).
También cambia el grado de variabilidad
AF"  SAF

=0 . 7.18
At At (7.18)

7.6.5. Interaccion jet — disco

Inestabilidades en el jet: posiblemente debidas a cambios en la alimentacién del SMBH por inestabi-
lidades del disco.

El estudio de [Marscher et al.| (2002) provee un enlace observacional entre el SMBH con su disco de
acrecion y los jets.

Caida del flujo en X — la parte interna del AD se hace inestable y desaparece al caer dentro del
horizonte de eventos.

Indice espectral en X — se hace més “duro” al caer el flujo, porque desaparece la parte interna del
AD que emite en X blandos, y permanece la corona del disco, que emite en X duros.

Aparece nueva estructura superluminica en radio — parte del material del AD interno es cana-
lizado por fuerzas electromagnéticas hacia los jets.

Luego, el AD sigue acumulando material y el ciclo se reinicia.
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Jets opticos

M87: 20" = 1.5 kpc

3C273: 20" = 46.5 kpc

Pocas decenas de jets dpticos observados (mayormente con HST).

Aparentemente, la radiacion sincrotrén en el Optico requiere energias inusualmente altas o condiciones
muy especiales para aparecer.

7.7. Blazares

Blandford & Rees| (1978) reconocen fenémeno blazar como AGN visto a lo largo del eje de radio
—  beaming.

SED caracterizada por dos componentes, ambas no-térmicas (Fig. [7.20):

Sincrotrén: domina a bajas frecuencias

Compton inverso: domina a altas frecuencias
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Figura 7.20: SED de blazares: esquema (izq.) y observaciones del objeto BL Lac PKS 2155-304 y
sus correspondientes ajustes (der.).

Se diferencian subtipos de blazares segtin:

= EW de lineas en espectro 6ptico:

Objetos BL Lac: menor luminosidad, espectros 6pticos con lineas débiles (a veces indetecta-
bles). Su prototipo, BL Lac, fue originalmente catalogado como estrella variable (como su
nombre lo delata).

Radio cuasares de espectro plano (FSRQ): mayor luminosidad, espectros épticos con lineas
intensas.También llamados CDQ (core dominated quasars) o bien OVV (optically violent
variables).

= Picos de la SED:
LSP: (low-frequency synchrotron peaked): pico sincrotrén de la SED a frecuencias bajas;
HSP: (high-frequency synchrotron peaked): pico sincrotrén de la SED a frecuencias altas;

ISP: (intermediate-frequency synchrotron peaked): pico sincrotrén de la SED a frecuencias
intermedias.
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BL Lac ersiones orientadas, respectivamente, de FRI (low-Z radio-gx)
CDQ G FSRQ [ - respectiv : FRII (high-£ radio-gx)
BL Lac pico sincrotrén pico Compton inverso  ar/x
LSP sub-mm — IR (vg, < 10! Hz) GeV >5.76
HSP UV - X (v > 10" Hz) TeV <5.76

Secuencia de los blazares: casi todos los FSRQ son del tipo LSP, mientras que entre los BL Lac, a
menor luminosidad el pico sincrotrén se va corriendo a frecuencias mayores y crece la relacién LLS—IYC"“
Sin embargo, esta secuencia parece deberse a efectos de seleccién (Giommi et al., [2012)). Por lo tanto
se estd abandonando la anterior nomenclatura: LBL (low-frequency peaked BL Lac) y HBL (high-
frequency peaked BL Lac), ya que la posibilidad de tener pico sincrotrén a distintas frecuencias no

corresponderia solo a los BL Lac sino a todos los blazares.

Origen del continuo:

Sincrotrén: la densidad de electrones del jet debe decrecer en sentido radial = la energia sin-
crotrén mds alta proviene de la zona mds interna.

Compton inverso: scattering de fotones X 6 UV del ambiente, posiblemente por los mismos electro-
nes que generan la emision sincrotrén.
Los fotones pueden provenir de:

= la propia emision sincrotrén (SSC: synchrotron self-Compton)
= el disco de acrecién
= la BLR.

Emision gamma

Los blazares son fuertes emisores gamma. Si no hubiera beaming se requeriria una densidad muy alta
en la fuente emisora gamma, lo que llevaria a la aniquilacién de los fotones gamma via creacién de
pares por interaccion con la radiacién X del ambiente. Por lo tanto, tiene que haber beaming, con lo
que las densidades de fotones gamma en el marco en reposo no necesitan ser tan altas.

7.8. Mapeo por reverberancia

Técnica para “mapear” la BLR, con la premisa de que las lineas de emision anchas responden a cam-
bios en la emisién del continuo, pero con un retardo. Como la escala de tiempo para la recombinacién
del hidrégeno puede considerarse instantdnea, el retardo se debe solamente al tiempo-luz (desde la
zona central del AD que emite UV hasta cada punto de la BLR).

Suponiendo un pulso del continuo (Fig. fuente en el centro de la circunferencia), un tiempo
t = r/c més tarde habrd alcanzado una superficie esférica de radio r. Las nubes de la BLR reprocesan
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NGC 7469 Light Curves Cross—Correlation Functions
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la radiacién, y la emisién de las lineas llega al observador con un retardo respecto del pulso del
continuo.

Para un tiempo de retardo fijo 7 todos los fotones que lleguen al observador desde la BLR provendran
de una superficie de “igual retardo” que es un paraboloide con eje en direccién al observador y foco

en la fuente de continuo:
(1+cosO)r
T= ——

C

(7.19)

donde ahora r es el radio vector del paraboloide.

La interseccién del paraboloide y la esfera es un anillo circular de radio r sen 6, con drea 277> sen 6 d.
Considerando un “factor de respuesta” constante ¢ de las lineas de emision, la emisién de lineas
observada es el producto de ¢ por el 4rea del anillo.

La respuesta de la emision de lineas en funcién del angulo es:

W(0)do = 2r{r? sen6do. (7.20)

De la Ec. el rango en @ que corresponde a un dr es:

do
dr ==L sen0d0 = W(r)dr = w() || dr = 2ngrec, 7.21)

donde ¥(7) es la “funcidén de transferencia”, que en este caso siempre es constante.
El observador ve el flujo en las lineas de emisién (L) a un tiempo ¢, que es la integral sobre todas las
superficies de igual retardo con respecto a la emisién del continuo (C):

L(t) = foo Y(r)C(t —7)dr. (7.22)

(o)

Con muchos datos de excelente calidad se puede resolver la ecuacion integral [7.22]
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Con menos datos, o datos de menor calidad, se puede obtener, por correlacién cruzada entre las curvas
de luz, el time-lag entre continuo y lineas. Esto da informacién sobre la escala espacial de la BLR.

Distintas lineas responden con distinto retardo.
Lineas de alta ionizacion responden mds rdpido que lineas de baja ionizaciéon —
BLR tiene estructura de ionizacion estratificada radialmente.

Otro resultado es que el tamafio de la BLR es proporcional a L£2. Esto corresponde a la masa del
SMBH.

7.9. Sistemas de lineas de absorcion en QSO

Gas (asociado a galaxias) en la linea de la visual a un QSO: produce lineas de absorcién en el espectro
optico.

Un sistema de lineas de absorciéon comprende conjunto de lineas a igual z, posiblemente debidas a un
mismo absorbedor.

Todo QSO puede tener en su espectro entre cero y cientos de lineas de absorcion individuales, depen-
diendo de su z, el rango espectral observado, y la resolucién espectral.

Las lineas mds comunes son: Lya (1 1216), Civ (14 1548 1551), y Mgt (14 2795 2802).
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Figura 7.22: Lineas de absorcién en QSO. El de abajo es un ejemplo de “selva” Lya (Lya-forest).

Tres tipos de lineas:

No saturadas: si existe una intensidad residual no despreciable en su centro. En este caso 79 < 1.
Saturadas: la intensidad transmitida en el centro de la linea es ~ 0.

Fuertemente saturadas: todo el nicleo Doppler de la linea esté saturado (damped Lya system).
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Distintos tipos de sistemas de lineas:

Sistemas de lineas metalicas: lineas de metales ionizados y neutros, ademds de Lya. Corresponden
a nubes de gas en la visual, posiblemente asociadas a galaxias de disco. Permiten estudiar
metalicidades.

“Selvas” Lya: Se registran gran niimero de absorciones hacia longitudes de onda menores que la
emisién Lya del QSO (Fig.[7.22). Se atribuyen a Lya en galaxias sobre la visual.

Lineas de absorcién anchas (BAL): ~ 10* kms™', hacia el azul en lineas de resonancia de algunos
QSO. Se originan en gas expelido del nicleo activo.

7.10. Efectos cosmologicos

La Tabla resume como se transforman distintas cantidades relacionadas con la emision electro-
magnética debido al corrimiento al rojo z, que obviamente es importante en la mayoria de los QSO.
Notar que efectos similares debidos al beaming actdan en sentido contrario en los blazares. En esos
casos hay que tener en cuenta los dos efectos.

Tabla 7.2: Transformaciones de medidas de emision electromagnética.

Cantidad (unidades) Marco de la fuente Marco del observador
Frecuencia (Hz) v V =v(l+2)7!

longitud de onda (A) A V=2(1+72)

Densidad de flujo (Wm™2Hz™!) F,(v) F/(v)=F,0 (1 +2)7"!
Densidad de flujo (Wm™2 A1) Fo() Fi () = Fa()(1+2)7°
Flujo (W m™2) F F'=F(+z7)™

Brillo superficial (W m~2 arcsec™2) z Y=21+z™"
Intensidad especifica (Wm™2Hz~' SR™")  I,(v) Loy =Lw)A+z)73
Intensidad (W m~2 SR™!) I I'=I1+2*

Ancho equivalente (A) W(Q) W' (") = W) (1 +2)
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Capitulo 8

El Grupo Local de galaxias

No vuelvas

no vuelvas sin razon

no vuelvas

yo estaré a un millén de afios luz de casa

(Un millén de afios luz — Soda Stereo)

8.1. Descripcion

El Grupo Local (LG) contiene unas 3 docenas de galaxias dentro de una esfera de r ~ 1 Mpc, centrada
en un punto intermedio entre M 31 y la MW.

Estas dos galaxias, junto con la espiral M 33, son los tres miembros mas luminosos: retinen ~ 90 %
de la luminosidad visible del LG (Fig. [8.1).

El término “Grupo Local” (Local Group) fue introducido por Hubble| (1936)), en base a unas 9 galaxias
conocidas entonces.

Mais adelante, Baade lista 18 miembros probables del LG (Baade & Payne Gaposchkin,|1963)), de los
cuales 17 hoy estdn confirmados.

Importancia de estudiar galaxias del LG:

» Distancias generalmente bien determinadas (Cefeidas, RR Lyr, TRGB en los peores casos).
= Poblaciones estelares resueltas — estudio de historias evolutivas mediante CMD.
= Poblacion de galaxias tipica del Universo local: la mayor parte de las galaxias a z ~ 0 se

encuentran en grupos poco densos.

Desventaja:
= No hay E luminosas ni SO — poblacién # a cimulos de galaxias.

Segun dijo Shapley en 1943: si hubiera una E gigante a la distancia de las MC, “la astronomia extra-
galdctica estaria unos 50 afios mds avanzada.”

Replica van den Bergh: una E a 50 kpc habria desarmado la MW por fuerzas de marea, y quizas no
estarfamos acd para poder estudiarla.

201
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Figura 8.1: Galaxias del Grupo Local, a la misma escala (Binggeli 1993).

Completitud EI hecho de que la galaxia irregular IC 1613 (My = —14.9) se conoce desde hace mas
de 1 siglo (descubierta por Dyer en 1895) indica que la muestra de galaxias del LG estarfa completa
para objetos mds luminosos que My = —15 (al menos, fuera de la zona de exclusion).

El hecho de que se descubriera s6lo un nuevo miembro del LG en un relevamiento de ~ 20 000 grados
cuadrados a altas latitudes Galacticas (Irwinl |1994)) sugiere que el inventario estd completo al menos
hasta My = —10 para alta |b|.

Sin embargo, la mayoria de los miembros conocidos con My > —9 son satélites de la MW, y se estdn
encontrando satélites de M 31 en ese rango de luminosidades, indicando que la muestra de galaxias
mads débiles estd todavia incompleta.

Entre los satélites de la MW, los de menor brillo superficial estin mas proximos a nuestra Galaxia.
Dos posibilidades:

= efectos de seleccion contra objetos LSB lejanos

= las mas cercanas estan en estado avanzado de desmembramiento.

Distribucién espacial: dos concentraciones principales, alrededor de M 31 y de la MW (Fig. [8.2).
Para los satélites mds cercanos de la MW se pueden medir movimientos propios.

Ej.: considerando una galaxia a 100 kpc de distancia, y suponiendo una velocidad tangencial similar
a la componente radial v, = 120 kms™! (valores correspondientes a los satélites més lejanos de la

MW), tenemos:
VR 120

-~ 4.74d 474 %105
Son ¢ muy pequeiios; se requiere HST usando QSO y galaxias lejanas como marco de referencia.
Las velocidades radiales, en cambio, se pueden medir facilmente. Estan casi todas dentro de un rango
de +60 kms~! del movimiento comtin de M 31 y la MW.

=25x%x107%

u [arcsec yr‘l]
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Fig 4.2 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 8.2: Distribucién espacial de las galaxias del Grupo Local. La MW estd en el origen de coor-
denadas. S: espirales, *: LMC y SMC, %: irregulares, o: dE, o: dSph. Izq.: proyeccién sobre el plano
Galéctico (eje x al centro Galactico, eje y en la direccion del movimiento solar). Der.: vista perpen-
dicular al plano que contiene a M 31 (eje z hacia el polo norte galdctico. La linea de trazos marca el
pano Galactico.

M 31 tiene velocidad radial negativa (respecto de la MW): vg ~ —120 kms™'.

8.2. Dinamica y evolucion a futuro del Grupo Local

Consideremos a la MW y M 31 en 6rbita una alrededor de la otra, separandose a partir del Big Bang,
y actualmente acercdndose debido a su mutua gravedad.
La ecuacién de la érbita es:

r=a(l—ecosk) (8.1

y el tiempo desde el pasaje por el periastro es

! a3
t= m (E — e S€n E), (82)

donde E es la anomalia excéntrica, a el semieje mayor, e la excentricidad, y M; las masas respectivas.
Para la velocidad radial podemos escribir:

dr _dr/dE_ |[GMy+ M) esenE  r esenE(E—esenk) 8.3)
dr  di/de N a l-ecosE ty (l—ecosE? '
donde #y = 13.7 Gyr es el instante presente y r = 770 kpc es la distancia entre ambas galaxias.
Dada la velocidad radial observada (vg = —120 km g7 ), el menor valor de la masa corresponde a una

Orbita con e = 1, y ambas galaxias aproximandose por primera vez (7 < E < 2r).
Con estos valores:

7.7%10° 3.084x 103 km senE (E —senE)

~120 kms~! =
13.7x 10% 3.1556952 x 107s (1 — cos E)2
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sen E(E —senE)

=-2.185,
(1 —cos E)?
que se resuelve numéricamente, obteniéndose E = 4.25.
De [8.1] obtenemos:
= —— =530k
T 1 cosE pe,

y usando[8.2}

@ (E-senE\ (5.3 x 105 pe)> 51394 \?

M] + M2 = — = 1 9
G fo 4.5092 x 10715 pe3 M yr=2 \13.7x 107 yr

S M+ My =4.6%x102 M,

que es significativamente mayor que las suma de las masas individuales estimadas para cada galaxia:
My =2 -4 x 10" Mo; My ~1.8-3.7x 10" My (= habria més DM todavia).

M 31 y la MW se encontrardn de nuevo cuando E =21 =

_, 2
~ 0425 — sen(4.25)

I3 =1.221,

es decir, dentro de 0.22 x 13.7 x 10° afios ~ 3 Gyr.

Tomando el valor calculado para la suma de masas, y adoptando un radio de 1 Mpc para el LG, su

. N o 4.6x102 Mo _ 12 -3
densidad media es: pr g =~ Ta(iMpo® 1.1 x 10> Mg Mpc™.

Comparando con la densidad critica para el instante actual (Secc. [[.3):

_ _1\2
L 32 (10°ms™ Mpe™)™ 30857 x 102 mMpe™! _
© 81G  876.6742x 101 m3kg ' s 1.99 x 1030 kg M!

=2.8x 10" > My Mpc~3

que con i = 0.72 da p. = 1.4 x 10'" Mgy Mpc ™.

Vemos que prg > p. = el LG se trata entonces de un sistema ligado, es decir, la gravitacion
domina sobre la expansion del Universo.

El LG es un ambiente tipico de grupos, con densidad inferior a la de los cimulos de galaxias.

8.3. Satélites de la Via Lactea

8.3.1. Las Nubes de Magallanes

= La Nube Mayor de Magallanes (LMC):

o m—M =18.50=0.05(d = 50.1 + 1.2kpc)

e abarca 15° x 13° sobre el cielo — su dimensién mayor es de 14 kpc;

e tiene My = —18.5 = L~2x10° Lo=10% Lyw — es la4? galaxia en luminosidad
del LG, después de M 33

e prototipo de las Sm; disco plano inclinado ~ 45° respecto de la visual, barra importante +
brazo espiral incipiente; longitud de escala ~ 1.5 kpc;

e méxima vyo; ~ 80 kms™! (Hi) — el disco de gas no rota simétricamente con la barra, sino
que el eje de rotacion estd a 0.9 kpc al noroeste de la regién maés brillante de la barra.
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= [a Nube Menor de Magallanes (SMC):
e m—M =18.85+0.10 (d = 59 kpc)
e abarca 7° X 4° sobre el cielo — su dimensién mayor es de 8 kpc;
e tiene My = —17.07 = es ~ 5 veces menos luminosa que la LMC.
e tiene estructura de “cigarro” alargada (~ 15 kpc) en la direccién de la visual;
e no presenta rotacion.

La barra de la LMC estd mayormente trazada por estrellas de luminosidad intermedia, mientras que
los ctiimulos y asociaciones jovenes se ubican en el disco externo.

La imagen Ha de la LMC presenta huecos, lazos y filamentos, notables también en el disco de Hi
(Fig.[8:3).

Algunas de estas estructuras estdn centradas en sitios de formacidn estelar reciente. La méxima con-
centracion de Hi contiene a la nebulosa 30 Doradus, y estd ubicada en el borde externo de la barra.
Los vientos de estrellas masivas y las supernovas transfieren momento al Hi circundante, formando
burbujas de gas caliente. Es una morfologia tipica de galaxias irregulares.

Fig 4.4 (Kim & Staveley-Smith, Henize, IRAS)
'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 8.3: Nube Mayor de Magallanes. a: Hi, b: He, c: éptico, d: rayos-X.

Contenido de HI - La Corriente Magallanica

Mo Mo
= LMC: 20t ~ 0.3 2

= SMC: & ~ 1 Ze,



206 Astronomia Extragalactica

Figura 8.4: Mapa de Hi en coordenadas ecuatoriales, centradas en el polo sur celeste. Se destacan la
banda que corresponde al plano Galactico, la LMC (@ =~ 5h 30m, § ~ —68°), y la SMC (@ ~ 1h,
0 ~ —72°). La Corriente Magallanica se ve entre ambas, extendiéndose hasta @ ~ Oh, § ~ 0°.

Comparar con la MW: Ag—:‘ ~ 0.1 /Z(—s

La Corriente Magalldnica (Magellanic Stream) es un “puente” de gas, que contiene cimulos estelares

jovenes, conectando ambas Nubes, y extendiéndose mds alld de la SMC, a lo largo de ~ 1/3 del cielo.
Contiene ~ 2 x 108 My, de Hr.

Dinamica

Las Nubes de Magallanes estdn en 6rbita una alrededor de la otra, y ambas orbitan alrededor de la
MW en un plano que pasa casi por el polo Galactico.

Se estima que el movimiento orbital se va frenando por friccidon dindmica.

La actual posicioén de las Nubes y de la Corriente Magalldnica se explica con una 6rbita excéntrica
alrededor de la Galaxia, con un periodo de ~ 2 Gyr; su maximo acercamiento a la MW fue entre 200
y 400 Myr atrés.

Ambas nubes estdn separadas unos 20 kpc, pero habrian estado a ~ 10 kpc una de otra durante el paso
por el punto perigalactico. En ese momento, la LMC extrajo gravitatoriamente de la SMC el gas de la
Corriente Magallanica.

La gravedad combinada de la LMC y la MW han distorsionado a la SMC, que posiblemente haya
dejado de ser un sistema ligado; sus distintos fragmentos se estarian separando lentamente.

Para la LMC se obtiene M ~ 1.5 — 2 x 10'° Mg, dentro de 11 kpc del centro, mediante la curva de
rotacion del Hi.

Cumulos y poblaciones estelares

Las MC son muy ricas en cimulos estelares, que se resuelven en estrellas — se estudian sus CMD.
Desde el Siglo XIX se conocen cimulos masivos en la LMC cuyas estrellas mas luminosas son azules,
no rojas como en la MW. Estos climulos masivos jévenes no tienen contraparte similar en la MW.
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Notar el aspecto “globular” de los “ctimulos masivos jovenes” (Figl8.5). Algunos de estos tienen
unas 100 veces mas estrellas que un cimulo abierto Galactico: serian versiones jévenes de cimulos
globulares.

Figura 8.6: Diagrama color-magnitud para cimulos en la LMC.

La Fig. [8.6] muestra la dicotomia entre verdaderos cimulos globulares (con ¢ > 12Gyr y [Fe/H] <
—1.5) y los cimulos abiertos (con ¢t < 4 Gyr y [Fe/H] = —1.0). Esto se debe mayormente a un hiato
en la SFR: la LMC no tiene cimulos con edades entre 4 y 10 Gyr. Debe haber formado pocas estrellas
en ese periodo.

La LMC tiene algunos (unos 13) GC similares a los de la MW, aunque menos densos. Son viejos
(t = 10 Gyr) y pobres en metales (Z ~ 1/100Zy). Las estrellas y cimulos viejos no forman un hablo
sino un disco grueso.

Los verdaderos GC estdn concentrados al sur de la barra.

La distribucién espacial de los ctimulos en distintos rangos de edades muestra cémo ha ido evo-
lucionando la formacién estelar a través de la LMC (Fig. [8.7] izquierda). Los cimulos més viejos
(t > 1 Gyr) estan distribuidos uniformemente, sin concentracién hacia la barra (i.e., esta debe ser mas
joven). Los de edad intermedia (¢t = 0.2 — 1 Gyr) se distribuyen cerca de, pero no sobre, la barra. Los
jovenes (+ = 4 — 200 Myr) tienen una distribucién bastante dispersa, ademds de una concentracién
hacia la barra. Los cimulos muy jévenes (¢ < 4 Myr) forman varias concentraciones desparramadas
sobre el drea de la galaxia.
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La formacion estelar en la LMC se concentra en asociaciones (< 100pc) y “complejos” de hasta
~ 500 pc (“‘constelaciones”).

Hay muchos cimulos y asociaciones jovenes; algunos probablemente formados hace 50 Myr, durante
el ultimo encuentro entre ambas Nubes.

El mas luminoso es el cimulo R136 (¢ = 3.5Myr, Lp = 107 L) en la nebulosa 30 Doradus, que es
la region de formacidn estelar mds activa en la LMC. R136 tiene mds estrellas O3 que el resto de la
galaxia.
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Figura 8.7: Distribucién espacial de ctimulos estelares en las Nubes de Magallanes.

Las estrellas mds jovenes y el gas interestelar tienen las abundancias més altas: Z ~ 1/3 — 1/2 zg.

Los ciimulos estelares de la SMC cubren el mismo rango de edades que los de la LMC, pero sin
el hiato. Los cimulos viejos evitan la region de la barra, mientras que los cimulos jévenes estan
fuertemente concentrados hacia la barra (Fig. panel derecho).

La SMC tiene solamente 1 GC verdadero: NGC 121 (¢ = 12 + 2 Gyr). Hay otros con edades ¢ =
6 — 10 Gyr.

El gas y cimulos estelares jovenes de la SMC son mds pobres en metales que los de la LMC, con sélo
un 10 % de su proporcién de metales.

8.3.2. Enanas esferoidales

La MW tiene ademds 9 satélites que son enanas esferoidales (dSph), con nombres correspondientes a
la constelacion en que se ve c/u. Sus brillos superficiales son ~ 0.01 del de las Nubes de Magallanes.
Una de las dSph con historias evolutivas mds complejas es Carina (My = —9.4). La Fig. [§.§] mues-
tra varios TO y un red-clump. Habria tenido 3 eventos distintos de formacién estelar (ver también

Fig.[6.22).
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Figura 8.8: CMD de la galaxia dSph de Carina. A la derecha: isocronas Z = Z/50, con edades 3 Gyr
(solida), 7 Gyr (punteada), y 15 Gyr (trazos).

De acuerdo a la ecuacién de enriquecimiento quimico segiin el modelo de caja cerrada (ver Sistemas
Estelares), 1a metalicidad en una poblacién estelar evoluciona segun:

Z(t) = —p 1n[Mg(t)}
M(0)
donde AA;:’(%)) es la fraccion de masa en forma de gas (recordar que Mg (0) es la masa total).

Segtn esto, una galaxia que haya transformado todo su gas en estrellas deberia tener en promedio una
metalicidad alta (~ Z).

El hecho de que las dSph casi no tengan gas y, a la vez, sus metalicidades sean extremadamente bajas
(y descartando que el yield p sea anormalmente bajo) implica que:

las dSph han eyectado al medio intergalactico gran parte de su
gas interestelar enriquecido.

Relaciones masa-luminosidad

Usando el teorema del virial:
27 +Q=0

con los valores medidos de dispersiones de velocidades radiales (o) y tamafios (r.) se pueden estimar
sus masas.
P.¢j., para Carina: o, = 7 kms™', r, = 180pc =

2 3 2
SR VDL N VIR
2 Te G
13 —-1\2 . 118
3(7x10°ms™)“5.55%x10°m z6><106/\/[@.

66742 1071 m3 kg™ 572 1.99 x 1030 kg M5!
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Considerando para Carina Ly =2x 10° £, = % ~ 30.

En general, se obtienen relaciones % altas para las dSph menos luminosas. Esto implicaria un alto
contenido de DM, o bien que las dSph no estan en equilibrio (no valdria el teorema del virial).

De hecho, hay evidencias de dSph demembradas por fuerzas de marea de la MW. La enana de Sagita-
rio, descubierta en 1994, esta practicamente sobre el plano Galactico, a 16 kpc del centro de la MW.
Est4 fuertemente distorsionada y desparramada a través de 22° X 7° sobre el cielo (= 10 kpc x3.5 kpc).
Tiene asociadas varias corrientes tidales de estrellas y algunos cimulos globulares.

8.3.3. Enanas ultra débiles

Las galaxias enanas ultra débiles (uFd) serian la extensién de las dSph a luminosidades extremada-
mente bajas, aunque en los diagramas estructurales caen en una zona que corresponde también a GC
de muy baja £ (Fig.[6.10). Algunas propiedades de las uFd las asemejan mds a GC difusos, pobres en
metales, que a galaxias.

Rango de magnitudes absolutas: —1.5 > My > —8 mag.

Se conocen algo mds de 1 docena, casi todas en las inmediaciones de la MW (entre 23 y 160 kpc; las
dos mds luminosas estdn a 410 kpc (Leo T) y a 218 kpc (CVnl).

Muy dificil separar sus estrellas de la contaminacién de la MW, tanto con fotometria como con espec-
troscopia (cinemadticas comunes).

Los sistemas mds pequefios estdn claramente siendo demembrados por la MW; es posible que algunos
no sean mds que sobredensidades en una corriente tidal, como la de la enana de Sagitario.
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Figura 8.9: Descubrimiento de 5 galaxias uFd (Belokurov et al., 2007). Col. I: corte del SDSS, mos-
trando el campo Subaru o INT (caja); col. 2: densidad estelar pixelada; col. 3: CMD de las estrellas
en el circulo interno; col. 4: CMD de las estrellas en el anillo externo.
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Figura 8.10: Diagramas col.-mag. de las regiones centrales de 4 galaxias uFd (Belokurov et al., 2007).

Figura 8.11: Ubicaciones de las galaxias satélites de la MW en coordenadas Galacticas
2007). Circulos llenos: enanas descubiertas con SDSS, incluyendo uFd; circulos vacios: enanas
conocidas previamente. Zonas grises: cobertura del SDSS. Linea de trazos: corriente de Sagitario;
linea de puntos: corriente “huérfana”.

8.3.4. Corrientes tidales

®  Sagittarius center (Ibata et al. 1994)
—— Maleo el al's (1998) tidal tail
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Figura 8.12: La corriente tidal de Sagitario (Martinez-Delgado et al.| [2004).
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Seleccionando estrellas del SDSS segtin criterios adecuados de color y velocidad radial, se han iden-
tificado corrientes tidales en el halo de la MW, que corresponderian a galaxias satélites que han sido
desmembradas por la fuerza de marea de la MW.

En particular, la mds notable estd asociada a la galaxia enana de Sagitario (Fig. [8.12).

Bibliografia del capitulo:

» Galaxies in the Universe: An Introduction, Linda S. Sparke & John S. Gallagher III (Cambridge
University Press, 2nd. Edition, 2000).

» The galaxies of the Local Group, Sydney van den Bergh (Cambridge University Press, 2000).




Capitulo 9

Cumulos de galaxias y estructura a gran
escala

Limitless undying love which
shines around me like a million suns
It calls me on and on across the universe

(Across The Universe — The Beatles)

9.1. Gruposy camulos de galaxias

Cuimulos: estructuras mas densas y ricas
= > 50 galaxias luminosas (£ > £*)
= dominado por E 'y SO
= alta dispersién de velocidades (o ~ 700 — 1200 km s_])

Grupos: estructuras (en general) menos densas y con pocas galaxias (ej.: Grupo Local, ver Cap. 8]
= menor nimero de galaxias

= poblados mayormente por espirales e irregulares
» baja dispersién de velocidades (o7, ~ 100 — 500 kms™1)

Por ej., el grupo de la Osa Mayor (dominado por M 81) no tiene mas de 2 galaxias E entre sus 79
galaxias mas luminosas.

La Fig. P.1] compara las funciones de luminosidad discriminadas segtn tipo morfolégico para un
ambiente de grupos (izq.) y un cimulo (der., ctimulo de Virgo).

El ambiente de grupos favorece las interacciones entre galaxias, porque las velocidades relativas son
bajas. En los cimulos, en cambio, son preponderantes los efectos ambientales a mayor escala.

9.1.1. Interacciones
Gas en grupos y camulos

La capa de Hi en una galaxia S se extiende mas que la componente estelar — el disco de gas es
afectado més facilmente por interacciones.

213
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log ©M)

log @ (M)

Figura 9.1: Funciones de luminosidad en grupos y cimulos (Virgo).

En regiones densas (ej.: zona interna del ctimulo de Virgo o de Coma) los discos de Hi de las S son
mas chicos que en regiones menos densas; se supone que el Hr ha sido barrido por el gas caliente
intracimulo.

En los grupos prevalecen las interacciones entre galaxias. La Fig[9.2] muestra estructuras de Hr entre
las galaxias, posiblemente arrancadas por su mutua interaccion gravitatoria. Tal es el caso también de
la Corriente Magalldnica (ver [8.3.1).

En cambio, en los cimulos se puede notar el efecto del medio intergaléctico o intracimulo (ICM).
Esto vale tanto para el gas neutro de las galaxias S como para el plasma de los jets de radiogalaxias

(Fig.[0.3).

El ICM en grupos densos y ciimulos es gas ionizado, que puede llegar hasta 7 ~ 10’ K (T « o).
Composicion: hidrégeno + metales (Fe 24 veces ionizado, oxigeno ionizado, Mg, S, etc.). Es proba-
blemente una mezcla de material que nunca llegé a ser acretado a galaxias + gas enriquecido expul-
sado de las mismas.

: : 1M -1
Los grupos pueden retener gas caliente si 10027 < 7 < 350h7".
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Figura 9.2: Imagen 6ptica (izg.) de M 81, la galaxia starburst M 82 (al norte) y NGC 3077 al sudeste.
A la derecha se muestra el mapa de Hr a la misma escala.
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Figura 9.3: Imagen 6ptica SDSS y contornos de radio en 610 MHz, mostrando una radiogalaxia cuyos
jets se hallan distorsionados por el medio intergalactico (Giacintucci & Venturi, [2009)).

La aproximacién impulsiva

En interacciones gravitatorias distantes, la fuerza entre dos estrellas es suficientemente débil como
para que las mismas se desvien poco de sus caminos originales mientras dura el encuentro. Se aplica
entonces la aproximacion impulsiva, calculando las fuerzas que las estrellas sentirian moviéndose a
lo largo de los caminos que seguirian en el caso no perturbado.

Cuando dos galaxias tienen un encuentro cercano, parte de su energia cinética de traslacion se trans-
fiere a movimientos de las estrellas dentro de cada galaxia. Al separarse, las galaxias se mueven mas
lentamente.

Usamos el método de la aproximacion impulsiva entre una galaxia de masa My una estrella estacio-
naria de masa m perteneciente a la otra galaxia (Fig.[9.4).
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Fig 7.4 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 9.4: Encuentro rapido o débil entre una galaxia de masa M y una estrella estacionaria de masa
m.

M se mueve sobre una recta con velocidad v. La gravedad de m le da a M un pequefio movimiento
v, perpendicular a la trayectoria.
Midiendo el tiempo ¢ desde el pasaje por el punto de mdximo acercamiento, la fuerza perpendicular

€s:

FLo= GmMb o dvn ©.1)
(b2 + v2t2)% dr

Integrando sobre el tiempo, un largo tiempo después del encuentro la velocidad perpendicular de M
es:

1 (o)
Av, = M Im F,(t)dt 9.2)

que usando

f dx 3 X
(a® + XZ)% a* Va* + x?
permite obtener
Av, = ——. 9.3)
%
Esto vale para una galaxia con radio de core r, < b.
En esta aproximacion el médulo de la velocidad de M a lo largo de la trayectoria no cambia (los

efectos antes y después del maximo acercamiento se cancelan).
La trayectoria de M entonces se curva un angulo

Av, 2Gm
a=—= . 9.4
v bv? ©H
Por conservacion de la cantidad de movimiento en la direccién perpendicular, después del encuentro
la estrella m se aproxima a la trayectoria de M con velocidad 2GM/bv.
La velocidad mutua es entonces:

2Gm 2GM 2Gm+ M)
= <v

= 9.5
bv " bv bv ©-5)
donde la desigualdad es para que valga la aproximacion impulsiva, y entonces:
2G(m +
b 26O IM) 9.6)

V2
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La estrella m en la otra galaxia gana una cantidad de movimiento igual y opuesta, asi que la energia
cinética total en el movimiento perpendicular es:

A = | == — v
s bv - 2\ bv b2 2 ©.7)

/\/I(ZGm)2 m (ZGM)2 B 2G?>m M(m + M)
5 = )

Notar que el objeto de menor masa adquiere la mayor energia, la cual es provista por el movimiento
de traslacion de M; la velocidad de ésta cambia en Avy.

Mucho antes y mucho después del encuentro, la energia potencial es chica — podemos igualar las
energias cinéticas:

2
Mo ar +Muiany 2 (MAVH) . (9.8)
2 2 2 \'m

Si Ay < v = despreciamos términos en (Av))?, y se obtiene que M pierde velocidad:

AT,  2G*m(m+ M)
My b*v3

— Ay ~ (9.9)

» La energia cinética transferida a m aumenta con M> — el movimiento de una
galaxia mds masiva se frena mas rapidamente.

= A mayor velocidad de la galaxia M, esta pierde menos velocidad, porque hay
menos tiempo para transferir energia a m.

El efecto combinado de una distribucion de estrellas de masa m es lo que se conoce como friccion
dindmica, que tiende a desacelerar a la galaxia que transita.

Si una de las galaxias es de disco, y su spin es paralelo al momento angular orbital, el efecto se
maximiza, produciendo estructuras como colas tidales.

A diferencia de los grupos, donde predominan las interacciones galaxia-galaxia, en los cimulos un
mecanismo importante es la presion de choque (ram pressure) que sufre el gas neutro interestelar de
la galaxia contra el gas caliente intra-cimulo.

9.1.2. Grupos compactos

A diferencia del LG, con sus dos espirales luminosas en un volumen de R ~ 1 Mpc, existen grupos
compactos, compuestos por unas pocas galaxias, pero muy juntas ( = alta densidad).

Ejemplo muy conocido: el Quinteto de Stephan (Fig. [9.5)). Virtualmente todo el gas de este grupo
compacto se halla fuera de las galaxias, coincidiendo con la distribucién de material estelar arrancado
de las galaxias, que forma una envoltura extendida.

9.1.3. Cumulos de galaxias

George Abell: catdlogo de 1958 + suplemento de 1989 — 4073 cimulos ricos. Cada uno tiene al
menos 30 galaxias luminosas (£ 2 £* ~ 2 x 10'° £) dentro de un radio de ~ 1.5 h~! Mpc.
Cdmulos de galaxias mds cercanos: Virgo (d = 16 Mpc; ~ 1300 galaxias catalogadas, 150 de ellas
con £ 2 10° £5) y Fornax (menos poblado, pero mas denso que Virgo).

Bastante més lejano (d ~ 70 h! Mpc), pero més poblado (“rico”) es Coma (Abell 1656).
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Figura 9.5: El Quinteto de Stephan (=
Grupo compacto de Hickson 92), con 4
espirales luminosas en un drea de 80 kpc
(3.2 arcmin) de lado. Izgq.: imagen 6pti-
ca. La espiral en el centro, abajo, no es
miembro; tiene z mucho menor que el
resto. Abajo: contornos XMM-Newton
(0.3-3.0 keV) sobre imagen 6ptica (R) —
contornos Optico (R) sobre imagen X en
color “real” (Trinchieri et al., 2005]).
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. R Fig 7.10 (M. van Haarlem) ‘Galaxies in the Universe’ Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 9.6: Izg.: zona central del ctimulo de Virgo. Der:: distribucién espacial de galaxias en el cimulo
de Coma; puntos (rojos): galaxias E, asteriscos vacios (azules): galaxias S; contornos: emision X.

El cimulo de Virgo tiene una densidad moderada, en su zona central se pueden encontrar algunas
galaxias tardias (S). En Coma, mucho més denso, la zona central carece por completo de espirales
(Fig.[9.6).

En la zona central de Virgo, el brillo superficial promedio en Bes ~ 5x 10" Lo Mpc™2 = 0.5 Lo pc2.
Radio de core: r. =~ 1.7° = 0.5 Mpc. Dentro de r, la densidad volumétrica es 3 x 10'" £o Mpc=3.
Luminosidad total dentro de los 6° centrales: £ ~ 1.3 x 102 Lo = {(o,) = 3 x 10'° Lo Mpc3.
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Fig 7.8 (H. Jerjen) 'Galaxies in the Universe' Sparke/Gallagher CUP 2007

Figura 9.7: Funcidon de luminosidad en el cimulo de Virgo, segin tipos morfol6gicos.

Comparando esto tltimo con la Ec. [3.35] vemos que la densidad luminosa en el core de Virgo es
~ 3000 veces la densidad media del Universo (~ 108 L Mpc‘3).

Subestructura

En general, los cimulos de galaxias no tienen simetria esférica ni son sistemas relajados, sino que
presentan subestructuras “cayendo” al potencial central. Ej.: en Virgo hay un subconjunto de galaxias
rodeando a M 49 que estaria por detrds del grupo principal centrado en M 87. Ambas estructuras estan
cayendo una a la otra a varios 10> kms™!.

Las velocidades de las galaxias en cimulos son tipicamente de varios 10 kms™!, o sea solo un poco
mayores que las velocidades de las estrellas dentro de las galaxias. Pero los tamaiios de los cimulos
son cientos de veces mayores que las galaxias = los tiempos de cruce son largos, incluso mayores
que la edad del Universo.

Ej.: Coma tiene disp. de velocidades o, = 1200 km s~! en su zona central, descendiendo a o, ~
700 kms~! para R > 1 h~! Mpc.

Considerando una galaxia tipica a R ~ 34~! Mpc del centro del ctimulo, el tiempo de cruce serd:

=7.2%10° k! afios.

_(4h-1 Mpe 2h~!' Mpc ) 3.084 x 10" km Mpc™!
“ 1700 kms™! 1200 kms™! 3.156 x 107 s/yr

Comparando con la edad del Universo #y = 13.7 x 10° afios, para & = 0.71:
ter ~ 5.1 x 10” afios ~ 0.4 1.

Relaciéon morfologia - densidad

La relacién morfologia - densidad se conoce desde Hubble & Humason| (1931)), quienes describen al
cimulo de Virgo:
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Nebulosas de todos los tipos excepto irregulares estdn representadas entre sus
miembros, pero las elipticas y espirales tempranas son relativamente mucho mds
numerosas que entre las nebulosas de campo. La predominancia de tipos tempranos
es una caracteristica evidente de los ciimulos en general.

Otros investigadores vuelven a abordar el tema, con una primera cuantificacién del mismo a cargo de
Dressler| (1980, Fig[9.8§).
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Figura 9.8: Fraccién de galaxias E, SO, y S+I en funcién de la densidad proyectada (galaxias Mpc=2).
Datos para 55 ctimulos ricos y campo (Dressler, [1980).

La Fig. 9.9 muestra que la cadena formada por el supercimulo de Perseo resulta bien trazada por
las galaxias de tipo temprano (E, SO), y se va desdibujando para tipos mds tardios. Para galaxias
mads tardias que Sc ya no puede apreciarse, aun cuando se trata de galaxias a la misma distancia del
superctimulo.

La Fig.[9.10| muestra la fraccién de galaxias E, SO, y S en grupos, en funcién del corrimiento al rojo.
Notar el aumento de la fraccidn de galaxias SO a partir de z ~ 0.5; esta fraccién es similar en grupos y
en cimulos o grupos seleccionados por rayos X (es decir, con un medio intra-grupo denso). Incluso, la
formacion de galaxias SO no depende de la cercania al centro del grupo. Se concluye que la interaccion
con un medio intra-cimulo denso (emisor de r-X) no es determinante para la formacién de las S0. Las
E, en cambio, estan fuertemente restringidas a los centros de grupos.

Se concluye que los ambientes de grupos y subgrupos son determinantes para la formacién de galaxias
S0, y los mecanismos responsables serian fusiones menores, hostigamiento galéctico, e interacciones
tidales. Esto es lo que se conoce como preprocesamiento en grupos.

Una alternativa a trabajar con la clasificacion morfoldgica es usar observables que sirven como indi-
cadores de la estructura, edad, metalicidad, etc., de las galaxias (Sec. @]) Esto es conveniente sobre
todo cuando se trabaja con grandes bases de datos (ej. SDSS).

La Fig. [9.11) muestra la relacién entre el indice D(4000), que cuantifica la edad promedio de la po-
blacién estelar, y la masa estelar para galaxias del SDSS en cuatro ambientes de distintas densidades
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Figura 9.9: Distribucién proyectada de 3558 galaxias del UGC, discriminadas segun tipo morfolégico

(Giovanell: et al .l [1986).

(Blanton & Moustakas| 2009). En este caso, la densidad se cuantifica por N, el nimero de galaxias
vecinas con M, —5logh < —18.5, dentro de una distancia proyectada de 500 4~! kpc, y una diferencia

de velocidad radial Avg < 600 kms™!.

Las distribuciones en D(4000) son claramente bimodales, correspondiendo a galaxias de tipos tem-
prano (D(4000) > 1.6) y tardio (D(4000) < 1.6). Para cada uno de estos subconjuntos hay una relacion
con la masa estelar. Las pendientes de estas relaciones se mantienen similares para los distintos am-
bientes, pero se ve claramente cémo disminuye la proporcién entre galaxias tardias y tempranas al ir
desde las bajas densidades del “campo” hasta las altas densidades de los ctimulos.

Galaxias elipticas: ;naturaleza, crianza, o fusion?

Las galaxias E se encuentran en las regiones centrales de los cimulos, mientras que las S habitan

regiones de baja densidad.

Ahora bien, las E estan compuestas por estrellas casi tan viejas como el Universo, pero los cimulos

siguen formédndose aun en el presente.

(Al formarse, como “sabia” una galaxia E que iba a ir a parar a la zona
central de un ciimulo?

Esta es la base de la pregunta: ;naturaleza, crianza, o fusion? (nature, nurture, o merger?).

Posibilidad:
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Figura 9.10: Fraccidén de galaxias E, SO, y S en grupos, en funcién del corrimiento al rojo (Wilman et
al. 2009).

= Las estrellas son mas viejas que las galaxias E, es decir, se formaron anfes en sistemas menores
que luego fueron fusiondndose.

El colapso de una tinica nube de gas produce un sistema esferoidal de baja densidad y baja metalicidad,
tipo el halo de la MW,

El ensamblaje de varias subunidades parcialmente gaseosas permite un enriquecimiento por reciclado
del gas. El gas tiende a caer a la zona central conservando su momento angular — disco — se
forma galaxia E “disky”.

Las E mas luminosas se formarian por fusion de galaxias de disco, que se producen en los grupos
antes de pasar a formar parte del cdmulo. La fusién tiende a aumentar la dispersién de velocidades
de las estrellas — baja densidad (recordar menor brillo superficial en E mds luminosas, Fig. [5.11).
Durante la fusién se tienen que formar nuevas estrellas — aumenta la metalicidad.

Evidencias de distintos tipos de fusiones: mediante imdgenes muy profundas, que llegan a u(g) =~
29 mag arcsec 2, |Duc et al.| (2011) detectan evidencias de fusiones menores y mayores relativamente
recientes en galaxias E.

Problema: ;Cémo explicar con fusiones las relaciones del plano fundamental (Fig.[5.14) y la rela-
cion color-luminosidad (Fig. [5.16) para galaxias E?

La £ deberia depender solamente de la masa total en estrellas y gas ensamblados durante las sucesivas
fusiones, mientras que las otras propiedades dependen de cémo fue la historia de dichas fusiones. Ej.:
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Figura 9.11: Relacién entre el indice D(4000) y la masa estelar para galaxias del SDSS en cuatro
ambientes de distintas densidades (Blanton & Moustakas| [2009).

Figura 9.12: Izq.: evidencia de una fusién menor reciente; der.: evidencia de una fusién mayor ocurrida
entre 2 y 5 Gyr atrds (Duc et al, 2011). Notar la escasa profundidad de las imdgenes del SDSS
mostradas en negro en el centro de cada galaxia.

el color es muy sensible al instante del dltimo evento importante de formacion estelar. No es fécil
ver de qué manera una serie de encuentros al azar pueden generar una relacion color-magnitud bien
definida como la que se observa.

9.2. El Superciimulo Local

Las galaxias dentro de unos 30 Mpc del LG forman una distribucién de ctiimulos conocida como el
Supercimulo Local. Estd aproximadamente centrado en el Cimulo de Virgo, y el LG se halla en un

borde (Fig.[0.13).

Es una distribucion algo aplanada; el plano se denomina Plano Supergaléctico. Es ~ perpendicular al
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plano Galdctico, en la direccién [ = 140° — [ = 320° (Fig.[9.13).
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Figura 9.13: Izg.-arriba: concentraciones de galaxias dentro de 80 4~! Mpc del LG: las grillas encie-
rran regiones donde la densidad de galaxias supera el 50 % del promedio. El punto marca el origen
(LG); los ejes estdn en vg (kms™). El plano xy es el Plano Supergalictico; a la derecha, vista a lo
largo de dicho plano. Izq.-abajo: posiciones de 14 650 galaxias brillantes en coordenadas Galacticas.
La linea gruesa marca el Plano Supergaldctico. Der:: posiciones de galaxias E cercanas proyectadas
sobre el Plano Supergalactico (MW en el origen de coordenadas). El color codifica corrimiento al
rojo.

9.3. Estructura a gran escala

Los desarrollos instrumentales desde principios de los afios 80 permitieron la obtencién masiva de
corrimientos al rojo. Se revel6 una inesperada estructura para la materia luminosa en el Universo:
en vez de cimulos mds o menos esféricos inmersos en un campo de galaxias distribuidas al azar,
se obtuvo una distribucién de galaxias concentradas en enormes “paredes” y “corrientes”, rodeando
gigantescos huecos pricticamente sin galaxias (Fig.[9.14).

Esta estructura es dindmicamente joven: los cimulos de galaxias no terminaron de formarse.

La densidad promedio en cimulos como Perseo o Coma es solo 10-100 veces mayor que la media del
Universo — las fuerzas de ligadura en un cimulo o grupo son relativamente débiles. Como vimos
antes, los tiempos de cruce son largos. En el caso del LG, M 31 y la MW se estan aproximando por
primera vez.
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Figura 9.14: Arriba: galaxias del 2dFGRS. Se ilustran dos “tajadas” o “cufias” en un intervalo chico
de declinacién, para dos rangos de AR. El corrimiento al rojo equivale a distancia, dada en unidades
de 10° afios-luz. Abajo: magnitud absoluta azul contra velocidad de recesién.

Los movimientos de los cimulos y grupos son mayormente de caida hacia las mayores concentracio-
nes de masa, de acuerdo a las sobredensidades trazadas en el origen del Universo.

El “diagrama de cufia” de la Fig. [0.14] muestra aiin mds estructura que las posiciones proyectadas

de la Fig. [0.13] Se notan las paredes y estructuras filamentosas de galaxias; en sus intersecciones se
encuentran los cimulos ricos de galaxias.

Entre los filamentos hay regiones pricticamente vacias de galaxias luminosas: estos “huecos” (voids)
tienen tipicamente > 50 4~' Mpc de didmetro.

Notar el “Hueco Local” (Local Void), marcado con una “V” en la Fig.[9.13] izq.-abajo.

Si consideramos como tipica la velocidad del LG respecto del CMB (600 km s™!), para moverse desde
el centro de un hueco de 60 4~ Mpc de didmetro hasta el borde del mismo, una galaxia tardarfa:

30~ Mpc 3.084 x 10! km Mpc™!
600 kms~! 3.156 x 107 s/yr

~ 50! Gyr.
O sea que estos huecos no pueden ser de origen reciente, sino que se deben haber formado en épocas
muy temparanas, cuando el Universo era mucho mds compacto.

La Fig.[9.14]inferior muestra que a las mayores distancias solo se incluyen las galaxias mds luminosas
(y poco numerosas).
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La escasez de galaxias cercanas se debe a que el volumen relevado dentro de un dngulo sélido aumenta

rdpidamente con la distancia:
AV =Qd* Ad.

La densidad de las “paredes” resulta exagerada en las figuras, porque se usa z para estimar la distancia.
Los movimientos de caida hacia las concentraciones de masa hacen parecer mas lejanas las galaxias
que estdn entre la pared y nosotros, y mds cercanas las que estdn del otro lado.

En contraste, los cimulos densos aparecen elongados en la direccién del observador, porque las altas
velocidades peculiares (hasta ~ 1500 kms™!) producen errores en sus distancias < 15A~! Mpc. Estas
estructuras (espuriamente) elongadas se han conocido como “dedos de Dios” (Fig.[9.15] izq.).
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Figura 9.15: Diagrama de cufia para 1879 galaxias hasta cz < 15000 kms™! (izg). Diagramas de cufia
para galaxias rojas y azules (der.).

La Fig.[9.15|(der) muestra diagramas de cuiia discriminando galaxias segtin su color. Las rojas (tem-
pranas) trazan las zonas mds densas, mientras que las galaxias azules (tardias) se ubican en la periferia

de las concentraciones.

Great Wall: 1a “Gran Muralla” es una estructura a ¢z ~ 7000 kms™' = d = 70 h~! Mpc, que corre a
través del ctimulo de Coma, y a lo largo de 100 4~! Mpc.

9.3.1. Medidas de agrupamiento de galaxias
La funcion de correlacion de dos puntos

Esta es una forma de describir la tendencia de las galaxias a agruparse (clustering). Sean dos voli-
menes (pequeiios) AV; y AV, elegidos al azar; si la densidad media de galaxias por Mpc™ es n, la
probabilidad de encontrar una galaxia en AV} es n AVj.
Si las galaxias tienden a agruparse, la probabilidad de hallar otra galaxia en AV, serd mayor cuando la
separacion ri; entre las dos regiones es pequefia. La probabilidad conjunta de encontrar una galaxia
en cada volumen es:

AP = n? [1 + &(ri2)] AVy AV, (9.10)

Si é(r) > 0 para r chicos = las galaxias estdn agrupadas, mientras que si £(r) < 0 = tienden a
evitarse.

Generalmente se calcula &(r) estimando distancas mediante corrimientos al rojo, corrigiendo por ve-
locidades peculiares. En escalas de r < 50 4~! Mpc, la funcién de correlacién de dos puntos toma la
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forma:

P\

&) = (—) , 9.11)
o

cony > 0.

La probabilidad de encontrar una galaxia dentro de un radio r de otra es significativamente mayor que

por azar cuando r < ry, la longitud de correlacion.

Dado que &(r) representa la desviacion respecto de una densidad promedio, tiene que hacerse negativa

en algin punto a medida que r se incrementa.

Un promedio grueso sobre varios relevamientos da: ryp ~ 5h~'Mpc y ¥ ~ 1.8. La funcién de co-
rrelacién de dos puntos oscila alrededor de cero para r 2 30/h~! Mpc, que corresponde al tamafio
aproximado de las estructuras mas grandes (huecos / murallas).

Lamentablemente, la fc2p no es muy util para describir estructuras 1-D tipo filamento o 2-D tipo
muralla (Fig.[9.14), porque promedia en un volumen esférico.

La transformada de Fourier de £(r) es el espectro de potencias P(k):

> > 0 k
P(R) = f £(r) exp(ik - )37 = 4 f Sez "2 ar, 9.12)
0 r
de forma tal que k chico corresponde a escala espacial grande.
Dado que &(r) es adimensional, P(k) tiene dimensiones de volumen.
La funcién %rk’ > 0 para |kr| < =, y oscila con amplitud decreciente a medida que kr crece; P(k)

aproximadamente alcanza su valor maximo cuando k~! estd cerca del radio para el cual £(r) cae a
cero. Esto ocurre para k' 2 60 4~ Mpc.

“w ALNNEAN ¥ RALL DR L s M 100 10 1
:“\ \\‘E(r) . 0.1 T T T T m 2.5
5 T 1 C R (h-' Mpc) ]
2 10 £(8)™ ] a £
oot i N 1 B 1
. (] of
c 1F N P e 15
2 F 1 or 1
£o1 ¢ SEL: w2 E
E - = -
(o] n E = [ ’ 105
L B [ et ]
0‘01 il A !lll]!ll L A1 !llllll 11 ||I\JJJ‘- _ll L L 1 |Jl]ll L L Ll |!\J|_ 0
0.1 100

1 10 01 0.1 1
distance (h~' Mpc) wavenumber k (h=' Mpc)-!
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Figura 9.16: Funcién de correlacién de dos puntos (izg.) y fluctuacion media (der.).

La densidad local en la posicién ¥ puede escribirse como miiltiplo del nivel medio p:

p(®) =p[1 +6(X)]

y sea O la desviacion fraccional promediada en una esfera de radio R.
La cantidad adimensional <512e> mide la inhomogeneidad de la distribucion de galaxias a esa escala. Si
la estructura a una escala k~! es al azar con respecto a escalas mayores y menores, se tiene:

k3 P(k)

_ A2
2 2 = A

(63) =
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donde k ~ R

El espectro P(k) se predice con los modelos cosmolégicos de formacidn de estructura. Recordar que
las fluctuaciones en el CMB son del orden de 107>; hay que ver cémo pueden haber llevado a la actual
estructura que es muy inhomogénea en escalas de hasta 100 4~! Mpc.

9.3.2. Crecimiento de estructuras: movimientos peculiares

Los movimientos peculiares tienden a desvanecerse a medida que el Universo se expande.
Supongamos dos observadores comévies, P y Q, suficientemente cercanos, tal que una galaxia se
dirige de P a Q con vpec > H(t) d, por lo que se puede considerar que le lleva un tiempo ~ v}% ir de
un observador a otro.

Pero al llegar a la posicion de Q, su velocidad respecto de €ste es solamente vpec — H(t)d = la

velocidad peculiar decrece respecto a un observador comévil:

dvpec H(t)d R(t)
=— = —Vpee ——. 9.13
At dfvee RO ©-13)
Integrando:
deec 1 dR(»)
= — ——dl’ 1 = _1 R t
f Vpec fR(t) dr - 1 Vpee nR(E)
1

= Vpec o %a (914)

es decir, las velocidades peculiares decrecen con la tasa de expansién del Universo.

El movimiento peculiar mejor medido es el del LG con respecto al CMB: vpee = 630 km s enla
direccién (I, b) = (276°, 30°).

Si su velocidad peculiar hubiese decrecido de acuerdo a la Ec.[9.14] entonces a z ~ 1000 las nubes
de gas que le dieron origen tendrian que haberse movido a velocidades cercanas a la de la luz. En
realidad, los movimientos peculiares de las galaxias se han generado bastante recientemente, debido
a sus mutuas atracciones gravitatorias.

Flujo Virgocéntrico

Mediante modelos simples se estima para la posicion ocupada por el LG una velocidad de caida hacia
el Ctimulo de Virgo de unos 270 kms™'. El panel derecho de la Fig. muestra el resultado de
restar este flujo Virgocéntrico a los grupos de galaxias de la Fig.[9.13}der. Con esto, se obtiene v, o d,
como predice la Ley de Hubble. Dentro de unos 25 Mpc de Virgo la mayoria de los puntos graficados
se apartan menos de 100 kms~! de la relacién media.

Notar que las velocidades de los grupos mds lejanos de Virgo (que mayormente estdn en direccién
opuesta) tienden a situarse por encima de la recta. Esto indica que debe haber concentraciones de
masa mas lejanas causantes de movimientos propios significativos.

Crecimiento de estructura

Cuando una region del Universo contiene mas materia que el promedio (5), la mayor gravedad tiende
a frenar mds la expansion.

p() = p@) [1 +6(n]. (9.15)
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Figura 9.17: Velocidades de recesiéon medias respecto al LG, para los grupos de galaxias de la
Fig.[9.13}der. El tamaiio de los simbolos decrece segtin la distancia al Ctimulo de Virgo. Izg.: la velo-
cidad cae dabajo de la relacién lineal para grupos cercanos a Virgo. Der.: los mismos datos corregidos
por flujo Virgocéntrico.

Si las galaxias trazan la materia = |0(fp)| = 1.

El COBE (y luego WMAP) encontré que % ~ 1072, 1o que se traduce a d(frec) < 1073 en las escalas
necesarias para formar cimulos de galaxias, en la época de recombinacién.

De acuerdo al valor de la densidad actual tenemos dos casos:

= si Qp ~ 1 las fluctuaciones son apenas suficientes para generar los cimulos de galaxias hoy
observados;

= si Qp ~ 0.1 las fluctuaciones son por mucho insuficientes.

Hay distintas hip6tesis para salir del problema:

Fluctuaciones isotermas o de isocurvatura: Universo original con distribucién irregular de materia
pero con radiacién casi completamente uniforme. No se conocen procesos que puedan distribuir la
materia de esa forma.

Materia oscura: si el Universo estd compuesto solamente por materia baridnica, la masa de Jeans
indica que solo grandes concentraciones de materia pueden crecer en las épocas mas tempranas. Se
forman enormes estructuras no esféricas, que tienden a colapsar primero a lo largo de su eje menor
(“panqueques”). Estas se fragmentan formando cimulos de galaxias. Este es el modelo fop-down.

El modelo top-down predice que las grandes estructuras (huecos, murallas) se forman antes que las
galaxias. Pero esto cuesta sostenerse con que hay galaxias y cuasares a z 2 5, mientras que huecos y
murallas no podrian haber comenzado su colapso antes de z ~ 2.
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Si, en cambio, la mayor parte de la materia es no bariénica (no afectada por la presién de radiacion),
los objetos menores (galaxias, cimulos) colapsan primero y luego se agrupan (modelo bottom-up).

Una forma de salir del problema es postular que las galaxias que vemos no son una muestra representa-
tiva de la distribucion de materia en el Universo. Si las galaxias se formaran solamente en las regiones
mads densas, mientras que los grandes huecos estdn llenos de DM y quizds gas difuso, entonces las
verdaderas fluctuaciones de densidad serian mucho menores que lo que se infiere a partir de conteos
de galaxias. Esta es la hipdtesis de formacion sesgada de galaxias (“biased galaxy formation™), que
casi no cuenta con evidencia favorable independiente.

Alternativa: combinacién de modelos top-down y bottom-up. La mezcla de DM fria y caliente permite
formar galaxias con la ayuda de DM fria y la estructura a gran escala con la DM caliente.

Bibliografia del capitulo:

» Galaxies in the Universe: An Introduction, Linda S. Sparke & John S. Gallagher III (Cambridge
University Press, 2nd. Edition, 2000).
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Apéndice A
Notas sobre mecanismos de radiacion

Repasamos en el presente ApéndiceE]los mecanismos de radiaciéon que explican tanto la forma como
la cantidad de energia medida de la distribucién espectral de flujo de los AGNS.

A.1. Radiacion sincrotron

La radiacién sincrotrén es la radiacién emitida por los electrones con altas energias girando en un
campo magnético (ver Figura[A.T). Serfa el mecanismo responsable de la emision en radio galaxias,
radio quasares y blazares, y en algunos casos, estaria modificado por la presencia de otros procesos
de absorcién y emision de energia. Es un mecanismo de radiacidén no-térmico en el sentido que el
espectro de energias de las particulas involucradas no es un espectro descripto por una distribucién
del tipo Maxwell.

T TAYEI

Figura A.1: Geometria de la radiacién sincrotrén.

El movimiento de una particula de carga e en un campo magnético B queda determinada en electro-
dindmica clasica por la fuerza de Lorentz:

dTmv) e
4 - Z(V AB), (A.1)

donde m es la masa del electrén, y I' = 1/(1 — v2/c2)V2 con v = |v], es el factor de Lorentz.

'Reproducido de |Andruchow, 2006, que a su vez se basa en las siguientes fuentes principales: [Longait| (1992} [1994);
Peterson|(1997);|Kembhavi & Narlikar|(1999)); Romero|(2005).
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Como la fuerza es perpendicular a la direccién del campo magnético B, la componente de la ve-
locidad paralela al mismo, vy, resulta constante. Por otro lado, al ser v y v constantes, entonces

v, = Jv? - vﬁ = const. El efecto resultante es que la particula se mueve en una trayectoria helicoidal

cuyo eje es paralelo a B. La frecuencia de giro en el plano normal a B es:

B 2
wp = 22 1€ (A2)
mec E
La potencia total radiada por una particula relativista cargada y acelerada es:
2¢?
P= @F“(ai +ay), (A.3)

donde a; y g son, respectivamente, las componentes de la aceleracién en las direcciones perpendicu-
lar y paralela a B. De la ecuacién [A.T]y usando el hecho de que @ = 0, encontramos:

a, = 2nwgvsena, (A4)

con « (conocido como pitch angle) el 4ngulo entre la velocidad y el campo magnético. Utilizando la
expresion cldsica para el radio del electrén, r, = €2/ (mec?) y definiendo 8 = v./c, resulta:

2
P= §r§cﬁzr2 B? sen’a (A.5)

La radiacién se emite dentro de un cono de dngulo de abertura ~ 1/I" alrededor de un eje que coincide
con el vector velocidad instantdnea. Como, generalmente, se tiene que 8 ~ 1, luego:
p= 2, 212 g2 A6
= 3T B, (A6)
con B, = B sena.

La tasa de pérdida de energia del electrén que radia es — (dEe

dr
o« m~2, por lo tanto resultan 10® veces mas importantes para los electrones que para los protones.
Definiendo la seccioén eficaz de Thomson,

)Syn = P. Notamos que las pérdidas son

ot = 8me* 3m2c* ~ 0.665 x 107**cm™2, (A7)

y tomando promedio sobre todos los dngulos a bajo la suposicién de una distribucién isétropa, obte-
nemos:

dE, 4
_( e) = —0T CWmag [ = 0.66 X 10° B> T?  eV/s. (A.8)
dr /o 3

En esta ecuacion, wyag = B?/8r es la densidad de energia magnética y B estd dado en Gauss.
La distribucién de energia de esta potencia emitida es:

P(E) =

B, —
mec? T E.

V3R E (™
f Ks3(m) dn, (A9)
E/E.
donde E = hv es la energia de la radiacién y Ks5/3 es la funciéon de Bessel modificada de segunda
especie. E. es la energia critica y estd definida por:

(A.10)

C

. _%eBl( E )2.

4 me ¢ \me 2
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El mdximo de P(E) ocurre cuando Em. = 1.9 x 10711 B, (E/GeV)? GeV. Podemos ver que soélo para
particulas extremadamente energéticas y campos magnéticos fuertes se pueden obtener fotones de
rayos y generados por la radiacién sincrotrén.

Supongamos tener ahora un ensamble de electrones con energias entre E; y E;. Si la distribucién
espectral estd representada por una ley de potencias del tipo:

Ne(E.)dE. = K.E.” dE, (A.11)

entonces, la potencia emitida por los electrones, como una funcién de la frecuencia de la radiacién
emitida es:
E>
PE) = [ PELE) E dE. (A12)
E,

Luego, la correspondiente intensidad suponiendo un campo magnético aleatorio sera:

&3 ( 3e )(17—1)/2

I(E,)) = a(p)— B2k L E, P2, (A.13)

mec? \ dm3cd

En esta expresion, L es el tamafo caracteristico de la regién de emisidn y a(p) estd dada por:
- 3p-1 3p+19 +5
207 VB () () (2)
+7
8V (p+ DT (57)

Aqui, I refiere a la funcién matemadtica. Algunos valores para a(p) son: 0.147, 0.103, 0.0852 y 0.0742
cuando p = 1.5, 2, 2.5 y 3, respectivamente.

Los espectros observados de las regiones en emision que resultan ser transparentes a la radiacidn tie-
nen la forma de una ley de potencias. O sea, P(v) « v~%, donde a es una constante. En el caso de
radiacién sincrotrén como en el de dispersion Compton, los espectros de ley de potencia se producen
naturalmente si los electrones tienen una distribucién de energia de esa forma. El espectro de la radia-
cién producida por electrones con energia E. alcanza un maximo a la frecuencia critica, v., dada por
la ecuacién:

a(p) = (A.14)

3¢B E \?
Ve = ﬂ(_) , (A.15)
drme  \mc?
Definiendo una nueva variable x = v/v,, tendremos que:
3 3 3 (p-1)/2
PO) = Vel 3e x C (Bsena)P*V/2 = P=D2G(y 1y, v/va, p), (A.16)
2me? \4nm3cd

donde v; y v, son las frecuencias cr’iticas correspondientes a las energ’ias E; y E3, respectivamente,
y

X1
G(x1,x2,p) = f xP=I2F(x) dx. (A.17)
X

2

La funcién F estd definida por:
Fo=x [ Kes(@e (A.18)
X

Entonces, si vi < v < vy, la funcién G toma una forma simple, y obtenemos una forma para el
espectro emitido de una ley de potencia:

PV)o«cv?®, a=——0u:! (A.19)
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Al valor de @ se lo conoce con el nombre de indice espectral y se puede calcular realizando obser-
vaciones a diferentes frecuencias. Se dird, por ejemplo, que una fuente es de espectro duro en dado
rango de energias si el valor de a es alto (si @ es grande, en un grafico log P vs. log v resultard en una
recta con una mayor pendiente). Un grafico de la forma que toma el espectro sincrotrén puede verse

en la figura[A2]

SINZKE CIECron spectrnm

— 0.0

0.5

-4 22 0 p.
Log ol V/Viay)

Log g Fy (arbitrary units)

0 s L L | L | 1

0 2 4 6 8 10 122 14 16 13 20

Log v (arbitrary units)

Figura A.2: Forma del espectro sincrotron.

A.1.1. Absorcion de la radiacion sincrotron

En presencia de un campo magnético, un electrén puede absorber un fotén y realizar una transicién
a un estado de mayor energia. Luego, los fotones sincrotron pueden ser absorbidos por los propios
electrones si hay campos magnéticos involucrados. Un dibujo esquematico de qué es lo que ocurre se
puede ver en la Figura[A3]

Figura A.3: Esquema de la absorcién de la radiacién sincrotrén.

Usando la teoria de interaccidn de la materia con la radiacién, se puede encontrar una expresion para
el coeficiente de absorcion, de la forma:

@, = Ay P2, (A.20)
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donde A es una constante de proporcionalidad que depende de p. Si la regién emisora es homogénea
y de tamafio « /, la intensidad de la radiacion sera:

v

14

1) = Z2[1 = D], (A21)
con j, la emisividad de la fuente (cantidad de energia emitida por unidad de tiempo, por unidad de
frecuencia, por unidad de dngulo sélido y por unidad de volumen).

Si la regién es 6pticamente delgada, entonces 7, = @,/ < 1. Por lo tanto, I(v) « j,[ ~ v~®. Para un
medio épticamente grueso, 7, > 1. Luego, de las ecuaciones[A.19]y[A.20] se sigue que:

1) = £ 2, (A.22)
@y
y la potencia a la que estd elevada v es ahora positiva.
El coeficiente de autoabsorcion sincrotrén depende inversamente de la frecuencia. Entonces una fuen-
te resultard Opticamente gruesa para frecuencias por debajo del valor v,, para el que la condicién
7, =~ 1 se satisface primero. Y serd considerada dpticamente delgada para frecuencias mayores. La
dependencia de la densidad de flujo respecto de la frecuencia estd dada por:

Siv>v,
S1v < v,.

V—(I
F(v) o { 52 (A.23)
Luego, la autoabsorcion sincrotrén produce un espectro que sigue una ley de potencias, con indice
espectral 5/2, independientemente del valor del indice de la ley de potencias en la parte sin absorcion.
El valor de la frecuencia para el cual se produce el “quiebre” en el espectro, v,, se lo conoce como
frecuencia de turn-over.
Se puede establecer una relacion entre el tamafio de la fuente y la frecuencia de autoabsorcién sincro-
tron. Para esto, es conveniente expresar la intensidad /(v) en términos de la temperatura de brillo, Ty,

que se define mediante:

2
Hw=b£“=FMm% (A.24)

donde 6 es el 4ngulo que subtiende la fuente.

Aun si los electrones no tienen un espectro térmico, se puede asociar con ellos una temperatura ci-
nética, T = E/k, en el sentido formal. Se puede encontrar que la radiacién no puede exceder la
temperatura cinética de los electrones emisores. Por lo tanto, debe ser k71, < kT y la auto-absorcion
de la radiacidn se establece cuando:

kTy ~ kT = E o« B~Y/2112, (A.25)

Luego, la condicién para evitar autoabsorcion sincrotron es

1/2
4 ) (A.26)

-1/2
B
Ty <9 x 101 (
b$9X (mG) 1GHz

Usando las ecuaciones[A.24]y [A.25] el tamaiio angular de una fuente en la que v, es la frecuencia a la
que se establece la autoabsorcion, resulta:

0 oc B4 142 F12(yy). (A.27)
La forma espectral de la radiacién autoabsorbida sera:

F(v) ~ I(v) ~ V’kTp ~ v'/%. (A.28)
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A.2. Procesos de tipo Compton

A.2.1. Dispersion Compton

Cuando la dispersion de la radiacion electromagnética esta dada por fotones debida a electrones, es
evidente que existird intercambio de energia y momento entre las particulas involucradas. Un electrén
en reposo que dispersa un fotén ganard energia y adquirird una velocidad de retroceso para satisfacer
la conservacion de momentos (ver Figura [A.4). Como resultado, el fotén perderd energia y, por lo
tanto, su longitud de onda aumentard. Usando la conservacién del tetraimpulso relativista, se puede

mostrar que
€

"1+ 51 -cosh)’

donde € y € son las respectivas energias del fotén incidente y dispersado y 6 es el dngulo entre las
direcciones incidente y dispersada. Como se considerd que el electron estaba inicialmente en reposo,
el fotén siempre pierde energia. Cuando la energia del fotén incidente es tal que € < mc?, se obtiene
que € =~ €. Esto serfa dispersion Thomson: la energia del fotén es tan pequefia que el retroceso del
electrén se puede considerar despreciable.

€] (A.29)

Elcetron

Figura A.4: Geometria del proceso Compton.

La seccidn eficaz diferencial de dispersion Compton de la radiacidn no polarizada se obtiene siguiendo
un tratamiento electrodindmico cudntico y estd dada por la férmula de Klein-Nishina:

2
dogn _ r_0(61)2 €]
€

€ 2
- 94 E sen?). A30
Q2 c g m ) (A.30)

Mientras que la seccién eficaz total es:

307 [1+x|2x(1 + x)
4 x3 1+2x

—In(1 +2x)| +

OKN = (A31)

In(1 + 2x) 1+3x
2x (1+2x)2])°

donde x = €/mc?. Para x < 1, se aplica dispersién Thomson y € ~ €. En este caso, la seccién eficaz
de Klein-Nishina se reduce a la seccién eficaz de Thomson. ogn cae rapidamente a medida que la

energ’1a del electrén se aproxima a valores > mec?.

A.2.2. Proceso Compton inverso

Cuando el electrén que dispersa la radiacion estd en movimiento, la energia puede pasar del electrén
al fotén o viceversa, dependiendo de los detalles cinematicos de la colisién. Cuando el fotén gana
energia, el proceso se denomina Dispersion Compton Inversa.
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Para una intensidad de electrones, I.(E.,”) y un campo de fotones de densidad representada por
not(Efor, ), como resultado de la interaccion se tendra:

E) 00
LC(E,) = f f f Ie(Ee, )Y (Eq, Ey, Ego)not(Efors P)dEedEroydF. (A32)
I JE; 0

Una expresion general muy util para la dispersién Compton inversa es la que se obtiene para electrones
moviéndose en un campo monocromético e isétropo de fotones, aplicando la aproximacién bajo la
cual los fotones son tratados como viniendo en la direccién opuesta a la de la velocidad del electrén.
La correspondiente seccion eficaz fue encontrada por Blumenthal & Gould (1970) y tiene la forma:

30 T
4Ef0trz

J(x), (A.33)

I
o (x, €or V) =

donde
(4€rlx)(1 — x)

2(1 + 4€o %)

f) = [2xInx+x+1-2x"+ P(1/412,1, x), (A.34)
con € = Egor/mec? la energia de los fotones blanco y x una funcién de la energia, €, = E,/ mec? de

los fotones dispersados, dada por:
€r

X = .
4erl (1 - &,/T)

La funcién P en la ecuacién es 1 cuando 1/4I2 < x < 1y 0 para todo otro caso. Esto limita la
seccion eficaz a casos fisicos, donde la energia de los fotones dispersados no puede ser menor que la
de los fotones semilla o mayor que la energia de los electrones.

Introduciendo el pardmetro & = E.Efq/ (mec?)? nos es posible definir dos limites. Para valores tales
que ¢ << 1 la dispersion es cldsica. En este limite, la seccion eficaz para la interaccién puede ser
aproximada por al seccion eficaz de Thomson, o y la energia promedio de los fotones dispersados
serfa:

(A.35)

4
(Ey) =3 (Eo) T2, (A.36)

donde, (Efy) es la energia promedio de los fotones blanco. Las pérdidas de energia para un electrén
en un campo de fotones con densidad de energia wey bajo la condicién & < 1, puede ser aproximada
por:

( dE.

) = cor Wit 12 2 2 x 107 ¥ W T2 eV/s. (A.37)

La forma del espectro dependerd de la distribucién de electrones realtivistas y de la distribucién de
fotones. Para una distribucion de electrones tipo ley de potencias y una distribucién de fotones mono-
cromatica (caracterizada por una funcién delta de Dirac), tendremos:

(p-D/2 ] 5
) K.E, P2, (A.38)

1 _ (4
I°(E,) = EnfotLO'T(mecz)l P (5 (Eror)

Donde L es el tamaiio tipico de la fuente, (Efy) Y nsor son valores promedios para la energia de los
fotones y la densidad de fotones en la fuente.

En cambio, si la distribucién de fotones es térmica, con una temperatura caracteristica 7', la intensidad
puede ser representada por:

LE(E,) = (13 /47 1¢?) LK (kT) P2 F (p)E, "D, (A.39)
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siendo
273(p? +4p + 1DT [3(p + 9| [3(p + )]

(p+32%p+D(p+5)

F(p)= ; (A.40)

donde ¢ es la funcién de Riemann.

Si & > 1, entonces los electrones dan la mayoria de su energia a los fotones: E, ~ E.. La seccién
eficaz a estas energias decrece drdsticamente y resulta estar bien representada por la expresiéon de
Klein-Nishina:

3 mec? 2UEgy) 1
Ee, Eso) = = In +—. A4l
TkN(Ee, Efor) = S0 Erd [( e )2 (A41)
Aqui, T = E./mec? es el factor de Lorentz del electrén. Las pérdidas de energfa estan dadas por:
dEN\N 3 mec? \* o (2Ee B 1
- = —cotWiot | ——| In| ——F— + =
dt o 87 TN (Ep mct 2
21\2
_ 2E, (Ef0t>
~ 10 gy | = | =2 eV/s. A42
WfOt ((Ef0t> m2c4 / ( )

En este régimen, el electrén le cede casi toda su energia al fotdn, es decir que E, ~ E..

A.3. Emision sincrotrén por procesos auto-Compton

Es posible que ocurra la siguiente situacion: un conjunto de electrones que emite fotones sincrotron
puede, a su vez, dispersarlos, llevando fotones de energia € a energia ~ I'2¢. Entonces, los electrones
pueden perder energia a través de emision sincrotrén y/o a través de dispersiéon Compton de fotones.
La razén de la luminosidad generada por un ensamble de electrones mediante los canales Compton y
sincrotrén serd proporcional a la razén de la densidad de energia de los fotones y del campo magnético.
Para el caso de fuentes luminosas y compactas, la densidad de energia radiada es grande, por lo tanto,
se espera que produzcan gran cantidad de fotones muy energéticos a través del proceso de dispersién
Compton. Estos fotones pueden ser dispersados nuevamente por un proceso Compton a energias atin
mayores. Esto podra suceder tantas veces como se quiera, hasta que se viole la condicién I'e < mc?.
Sila densidad de energia de la radiacion dispersada la primera vez excede a la del campo magnético, la
densidad de energia de los fotones dispersados dos veces excede la de los fotones dispersados una vez.
Como resultado de tales interacciones mdltiples, los electrones pierden su energia muy rapidamente.
Esto lleva a la extincidn de la fuente y se conoce como catdstrofe Compton.
Si aceptamos que no hay otro tipo de radiacién presente, en la primer dispersion Compton intervienen
fotones sincrotrén, con densidad de energia dada por Usy = Lg/ (4ncr?), donde Lg es la luminosidad
sincrotrén y r es el radio de la fuente. Si F es el flujo sincrotrén y 6 y D son el tamafio angular de
la fuente y su distancia, respectivamente, se tendrd que Ly = 47D’F = 4xr’F/6*. Llamando Lc a la
luminosidad de los fotones sincrotrén que han experimentado dispersion Compton una vez, se obtiene
que:

Lc _ Utsot _ 8nF

Ly Us B
donde U = B?/8n es la densidad de energia del campo magnético. Notemos que la dispersién Com-
pton domina en fuentes con brillos superficiales grandes, que son las que presentan autoabsorcion
sincrotrén. Si v, es la frecuencia a la que ocurre la autoabsorcién y a partir de la cual el espectro
cambia, se tiene que F ~ F(v,) v, ¥y

(A.43)

Lc  8aF(va)

2 V) Ad4
L. B ° (A4d)
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Utilizando el mismo tipo de tratamiento que para las ecuaciones [A.24] a[A.26] es posible expresar la
intensidad en términos de la temperatura de brillo, Ty,. A partir de la condicion para el establecimiento
de la autoabsorcién, T =~ Ty, obtenemos que:

E:( Ty )5 Va (A.45)

Ly 1012K/ 100GHz’

Siv, ~ 100 GHz, Lc < Lypara T < 102 K y domina la emisién sincrotrén. En cambio, cuando 7' >
10'2 K, la luminosidad dominante es la de los fotones Compton y las dispersiones de segundo orden
se vuelven importantes. Incluyendo este efecto, resulta que la razén de las luminosidades Compton y
sincrotrén puede expresarse como:

Lc Ts )5 Va ( Ty )5
L (1012K 100 GHz 102K ( )
Como T}, 2 10'? K, domina el término de segundo orden, y resulta:

LC Tb 10
L (1012 K) ’ (A4

lo que conduce a la catastrofe Compton.

A.4. Produccion de pares

En electrodindmica cudntica las interacciones entre fotones son procesos permitidos. Se pueden tener
dispersiones de fotones por fotones e interacciones foton-fotén en las que se producen pares electron-
positrén (por ejemplo, ¥ + y — e + ¢7). Estas tltimas son la base de modelos que explican las
caracteristicas de los espectros continuos a energias de rayos X o mayores, presentes en los AGN.

Consideremos una interaccién entre dos fotones con la cual obtendremos la formacién de un par
electrén-positron. Supongamos que las energias de los fotones son €] y € y que se mueven en las di-
recciones n; y mp, respectivamente. Usando la conservacion del tetravector energia-impulso, se puede
probar que, para que se forme un par, la condicién que deben satisfacer las energias de los fotones es:

2(mec?)?
e > ) (A.48)
1- n-np
Para una colisién frontal, n; - my = —1, y el miembro derecho de la expresién anterior resulta ser

un minimo. Si, ademads, las energias de ambos fotones son iguales, la condicién establece que cada
electrén debe tener, al menos, la energia equivalente a la masa en reposo del electrén. Sin embargo,
para que se forme un par no es necesario que cada fotén tenga masa superior a mec?, la condicién
permite que un fotén y muy energético interactie con otro, de energia menor (rayos X), y produzcan
un par.

La profundidad 6ptica en la produccién de pares para un rayo y en la interaccién fotén-fotén en
una regiéon homogénea de tamafio R es 7, = n(ex)o,, R, donde n(ex) es la densidad de energia de los
fotones X por unidad de intervalo de energia. La seccién eficaz para la produccién de pares alcanza un
maximo cercano al valor de la seccion eficaz de Thomson, or, justo por debajo del umbral energético
para la reaccion. La densidad numérica de fotones con energias cercanas a la umbral se puede expresar
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en términos de la luminosidad, a través de n(2exs)2€xs = Ly (2€xs)/ (4nR?c). La fuente serd Opticamente
delgada a la reaccién de produccién de pares si:

L

Y

Tyy =|———=]|oTR 2 1. A.49
7 (47TR2mec3 ) (A.49)

Entonces, si la ley de potencias que siguen los espectros en la region de rayos X se extiende a energias

mucho mayores, se puede esperar que se produzcan pares si la profundidad 6ptica para fotones vy, para

este proceso, excede la unidad. Resulta conveniente expresar esta condicién en términos del llamado

“pardmetro de compactibilidad”, / (Guilbert et al., |1983)). Este estd dado por:

Ly o

" R mecd

(A.50)

Luego, la condicién para que la produccién de pares se vuelva importante es [ > 4. Expresando la
luminosidad en unidades de la luminosidad de Eddington, Lgq4q4, y €l tamafio de la fuente en funcién
del radio de Schwarzschild, rs, / puede expresarse como:

L 4rG M 2
[= = (TS () 9T (A.51)
LEdd T R \2GM mec3
L m,
:27r( y )(”_S)(_P) (A.52)
Lgga ) \R/\me

donde M es la masa del agujero negro sobre el cual se acreta materia. Combinando las ecuaciones
[A.50]y se obtiene la condicién para que ocurra la creacién de pares:

L 2me (R R
v e (—) ~1.1x1073 (—) (A.53)
Lgga ~ mp \rs rs

Debido a que se estima que los tamaiios tipicos de las regiones emisoras en rayos X son del orden de
10rs, esta condicién es alcanzable en los AGNss, y, por lo tanto se espera que la produccién de pares
esté presente en estas fuentes.

A.4.1. Cascadas de pares

Un fotén de alta energia puede generar un par electron-positrén, cada uno de los cuales decaerd en una
particula de la misma especie mas otro foton de alta energia. Dado que tanto las particulas como los
fotones siguen estando inmersos en la misma clase de plasma, cada uno de los fotones generard a su
vez un nuevo par electron-positron, que decaerd nuevamente de la misma manera y asi siguiendo. A
este tipo de eventos se lo conoce como cascada de pares o lluvia electromagnética (ver Figura[A.5)).
Si la cascada se inicia con un rayo y de energia Ey, luego de una distancia igual a, en promedio, r, se
produce un par electrén-positrén y suponemos que el par tiene la misma energia que el rayo v, esto
es, cada particula tendrd Ey/2. En la préxima longitud r, tanto el electrén como el positréon perderdn,
en promedio, la mitad de su energia y cada uno radiard un fotén de energia Ey/4. Luego, se tendrdn
dos particulas y dos fotones, todos con energia Ey/4 después de una distancia r. Este proceso seguird
hasta que la energia de cada componente sea menor que la energia necesaria para generar mds pares
electrén-positrén y otros procesos de pérdida de energia comienzan a tomar mayor relevancia, como,
por ejemplo, las pérdidas por ionizacién.

Luego de pasada una distancia nr, el nimero de fotones + electrones + positrones es 2" y sus energias
promedio seran de E(/2". Se puede ver también que, en promedio, esta lluvia de particulas consiste
en 2/3 de electrones y positrones y 1/3 de fotones.
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Figura A.5: Esquema de cascada de pares.

Ademads de las limitaciones en la energia critica, E. necesaria para que se genere la reaccion, la sec-
cion eficaz para la produccion de pares decrece hasta el orden de la correspondiente a la dispersion
Compton. Luego, la cascada de pares alcanza su miximo de desarrollo cuando la energia promedio
de las particulas es alrededor de E.. El nimero de fotones de altas energias y de particulas es aproxi-
madamente, Ey/E..

Para realizar los cdlculos, deben usarse las secciones eficaces correspondientes a cada energia y deben
incluirse todos los posibles productos (dentro de la relevancia dada por la probabilidad de que sucedan)
de las reacciones. Los resultados obtenidos por|Rossi & Greisen|(194 1)) confirman que: el crecimiento
inicial del nimero de particulas es del tipo exponencial, que el nimero médximo de particulas es
proporcional a Ey, y que, mas alld del mdximo hay una rdpida atenuacién del flujo de electrones.
Una caracteristica importante de estos resultados es que las cascadas de pares estdn constituidas so-
lamente por electrones, positrones y rayos vy (no hay muones, piones, etc.). Esto permite distinguir el
arribo de rayos y altamente energéticos de otros tipos de particulas.
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Apéndice B

Constantes y datos

Magnitud absoluta del Sol

Correccion bolométrica del Sol
Luminosidad del Sol
Masa del Sol

Luminosidad de la Via Lactea

Constante gravitacional

Constante de Planck
Constante de Boltzmann
Masa del protén

Mpo = 5.48
CBy =0.07

Lo =3.846 x 10° W
Mo = 1.99 x 103%kg
Ly =15%x10" £,

G =6.6742x 107" Nm?’ kg2 =
=6.6742x 107" m3kg!s72
= 4.5092 x 1071° pc3 Mg yr

h=6.626x1073*Js

k=1.3807x 1072 JK™!

my = 1.673 x 1072 kg

Equivalencias

1 pc
1 afio

lerg
leV
1]y

3.084 x 101 m
3.1556952 x 107 s

=107"J

=1.6022 x 107197
=10"2Wm 2 Hz"!
=10 ergs™' ecm 2 Hz™!
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Apéndice C

Lineas y bandas espectrales

C.1. Lineasy bandas de absorcion estelares

Elemento/ion A (A)
Hidrégeno (serie de Balmer)

H, 6562.8

Hg 4861.3

H, 4340.5

Hs 4101.7

H, 3970.1

Hg 3889.0

Hpy 3835.4

Hio 3798.6

Hy; 3771

Hi» 3750
Helio

Her 4026, 4388, 4471, 4713,
5015, 5048, 5875, 6678

Hen 4339, 4542, 4686, 5412

Metales

Cu 4267

Cm 4649, 5696

Crv 4658, 5805

N 4097, 4634

Niv 4058, 7100

Nv 4605

Ov 5592

Nar 5890, 5896 (5892.5)

Mg1 5167, 5175.36, 5183

Mgu 4481

Sim 4552

Sitv 4089
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Elemento/ion A (A)
Car 4226.7
Can (“K”y “H”) 3933.7,3968.5
Ca+Fe 5268.98
Scn 4246
Tin 4300, 4444
Mn1 4032
Fe1 4045, 4325, 4383.6
Fen 4175, 4233
Srn 4077, 4215
Hg 4358, 5461, 5770, 5791

Bandas moleculares

CH (“banda G”)
CN
C2 (“Swan”)

C3
MgH
TiO

4304.4

3880, 4217, 7699

4380, 4738, 5165,
5635, 6122

4065

4780

4584, 4625, 4670, 4760

C.2. Lineas de emision mas frecuentes en galaxias

Elemento/ion A (A)

Hidrégeno (serie de Balmer)

Helio
He1

4101.74
4340.47
4861.33
6562.82

5875.63

Metales (lineas prohibidas)

[Om]
[Ne ]
[Om]
[O ]
[N 1]
[N1]
[S]
[Su]

3727.3

3868.74
4958.91
5006.84
6548.10
6583.60
6717.00
6731.30
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C.3. Lineas de emision y bandas de absorcion teliricas

Elemento/ion/molécula A (A)

Bandas de absorcion teluricas

O-H,0 5860-5990
6270-6370
6850-7400
7570-7700
Lineas de emision del cielo nocturno
Hg1 4358.34
O1 5577.338
Na1 5892.9
O1 6300.304
O1 6363.780
OH 6923.220
OH 6948.936
OH 6978.258
O1 7913.708
O1 8344.602

O1 8827.096
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Apéndice D

Siglas

AD
AGB
AGN
AMR
AU
BAL
BBB
BC
BCD
BLR
BLRG
CDQ

COBE

CMB
CMD
CMR
CSp
DM
DDO

DSS
DT
EwW
FCC

FIR
FP
FRW

FSRQ

Accretion Disk
Asimptotic Giant Branch
Active Galactic Nucleus
Age-Metallicity Relation
Astronomical Unit
Broad Absorption Lines
Big Blue Bump
Bolometric Correction
Blue Compact Dwarf
Broad Lines Region
Broad Lines Radio Galaxy
Core Dominated Quasar

Cosmic Orbiter Background Explorer

Cosmic Microwave Background
Colour-Magnitude Diagram
Colour-Magnitude Relation
Composite Stellar Population
Dark Matter

David Dunlap Observatory

Digitized Sky Survey
Dusty Torus
Equivalent Width
Fornax Cluster Catalog

Far Infra-Red
Fundamental Plane

Friedmann-Robertson-Walker

Flat Spectrum Radio Quasar
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Disco de acrecién

Rama gigante asintdtica

Nicleo galdctico activo

Relacién edad-metalicidad

Unidad astronémica

Lineas de absorcion anchas

Gran joroba azul

Correccién bolométrica

(galaxia) Enana compacta azul

Regioén de lineas anchas

Radiogalaxia de lineas anchas

Cuasar dominado por emisién central
(en radio)

Explorador Orbital del Fondo Césmico
(satélite)

Fondo césmico de microondas
Diagrama color-magnitud

Relacién color-magnitud

Poblacién estelar compuesta

Materia oscura

(catdlogo de galaxias del) Observatorio
David Dunlap

Relevamiento del cielo digitalizado
Toro de gas y polvo

Ancho equivalente

Catdlogo (de galaxias) del Ctimulo de
Fornax)

Infrarrojo lejano

Plano Fundamental

(métrica de) Friedmann-Robertson-
Walker

Radio cuasar de espectro plano
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FUV
GC
GUT
HB
HBL

HPQ
HRD
HSB
HSP

HST
IC

ICL
ICM
IMF
IRAS
ISM
LBL

LF
LG
LINER

LIRG
LLE
LMC
LMS
LSB
LSP

MS
MW
NGC

NIR
NLR
NLRG
NUV
OLR
ovv
PAH
PN
QSO
QSRS

Far Ultra Violet

Globular Cluster

Grand Unified Theories
Horizontal Branch
High-frequency peaked BL Lac

High-Polarization Quasar
Hertzsprung-Russel Diagram

High Surface Brightness
High-frequency Synchrotron Peaked

Hubble Space Telescope

Index Catalogue of Nebulae and Clus-
ters of Stars

Intra Cluster Light

Intra Cluster Medium

Initial Mass Function

Infra-Red Astronomical Satellite
Inter-Stellar Medium

Low-frequency peaked BL Lac

Luminosity Function

Local Group

Low-Ionization Nuclear Emission-line
Regions

Luminous Infra-Red Galaxy
Low-Luminosity Elliptical

Large Magellanic Cloud

Lower Main Sequence

Low Surface Brightness

Low-frequency Synchrotron Peaked

Main Sequence

Milky Way

New General Catalogue of Nebulae and
Clusters of Stars

Near InfraRed

Narrow Lines Region

Narrow Lines Radio Galaxy

Near Ultra Violet

Outer Lindblad Resonance
Optically Violent Variable
Polycyclic Aromatic Hidrocarbons
Planetary Nebula

Quasi-Stellar Object
Quasi-Stellar Radio Source

Astronomia Extragalactica

Ultravioleta lejano

Cimulo globular

Teorias de Gran Unificacién

Rama horizontal

BL Lac con maxima emision a altas fre-
cuencias

Cuasar de alta polarizacién

Diagrama de Hertzsprung-Russel

Alto brillo superficial

(Blazar) con pico sincrotrén a altas fre-
cuencias

Telescopio Espacial Hubble

Suplemento del NGC

Luz intra cimulo

Medio intra ctimulo

Funcidn inicial de masas

Satélite astrondmico infrarrojo

Medio interestelar

BL Lac con mdxima emision a bajas fre-
cuencias

Funcién de luminosidad

Grupo Local

Regiones de lineas de emisién nucleares
de baja ionizacion

Galaxia luminosa en infrarrojo
(Galaxia) eliptica de baja luminosidad
Nube Mayor de Magallanes

Secuencia principal inferior

Bajo brillo superficial

(Blazar) con pico sincrotrén a bajas fre-
cuencias

Secuencia principal

Via Lictea

Nuevo Catdlogo General de Nebulosas y
Cumulos de Estrellas

Infrarrojo cercano

Regidén de lineas angostas

Radiogalaxia de lineas angostas
Ultravioleta cercano

Resonancia de Lindblad externa
Variable épticamente violenta
Hidrocarburos aromaticos policiclicos
Nebulosa plantaria

Objeto cuasi estelar

Radiofuente cuasi estelar
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QSS
RG
RGB
RLQ
RQQ
SED
SBF
SBP
SDSS
SFH
SFR
SG
SGB
SMA
SMBH
SMC
SN
SNR
SSC
SSP
SSPSF

TDG
TO

TRGB

uCDh
UGC
UFD
UIT
ULIRG
UMS
VCC

VLM
WD
WMAP

ZAHB
ZAMS
2dFGRS

Quasi-Stellar Source

Red Giant

Red Giant Branch

Radio Loud Quasar

Radio Quiet Quasar
Spectral Energy Distribution
Surface Brightness Fluctuations
Surface Brightness Profile
Sloan Digital Sky Survey
Star Formation History

Star Formation Rate

Sub Giant

Sub Giant Branch

Semi Major Axis

Super Massive Black Hole
Small Magellanic Cloud
SuperNova

SuperNova Remnant
Synchrotron Self-Compton
Simple Stellar Population
Stochastic Self-Propagated Star Forma-
tion

Tidal Dwarf Galaxies
Turn-Off point

Tip of the Red Giant Branch

Ultra Compact Dwarf

Uppsala General Catalogue
Ultra-Faint Dwarf

Ultraviolet Imaging Telescope
Ultra Luminous Infra-Red Galaxy
Upper Main Sequence

Virgo Cluster Catalog

Very Low-Mass (stars)
White Dwarf
Wilkinson Micro-wave Anisotropy Probe

Zero-Age Horizontal Branch
Zero-Age Main Sequence
2-degree Galaxy Redshift Survey
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(Radio) Fuente cuasi estelar

(estrella) Gigante roja

Rama de las gigantes rojas

Cuasar radio-intenso

Cuasar radio-silencioso

Distribucion espectral de energia
Fluctuaciones de brillo superficial

Perfil de brillo superficial

Relevamiento digital del cielo “Sloan”
Historia de formacion estelar

Tasa de formacion estelar

(estrella) Subgigante

Rama de las subgigantes

Semieje mayor

Agujero negro supermasivo

Nube Menor de Magallanes

Supernova

Remanente de supernova

Sincrotrén auto-Compton

Poblacién estelar simple

Formacién estelar estocdstica autopropa-
gada

Galaxias enanas tidales

Punto de apartamiento (de la secuencia
principal)

Extremo superior de la rama de las gi-
gantes rojas

(Galaxia) enana ultracompacta

Catalogo General de Uppsala

(Galaxia) enana ultradébil

Telescopio ultravioleta de imagenes
Galaxia ultraluminosa en el infrarrojo
Secuencia principal superior

Catalogo (de galaxias) del Ctimulo de
Virgo)

(Estrellas de) muy baja masa

Enana blanca

Sonda Wilkinson para anisotropias del
fondo de microondas

Rama horizontal de edad cero
Secuencia principal de edad cero
Relevamiento de corrimientos al rojo de
galaxias (en dreas de) 2 grados
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