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RESUMEN

Se estudio la evolucion de Sagitario, una de las galaxias satélites de la Via Lactea, mediante simulaciones
numéricas de N-Cuerpos sin materia oscura y con diferentes contenidos de ésta. Con el fin de encontrar la
posicion y velocidad iniciales que pudo tener el progenitor de Sagitario, de tal manera que después de un
intervalo de tiempo dado éste se encuentre en la posicién y presente la velocidad radial (galactocéntrica)
observadas de Sagitario (16 kpc y 171 km/s respectivamente), se estudié numericamente la evolucién de
una particula de prueba durante 10 Gyr inmersa en el potencial rigido de la Via Léctea. Este potencial
tiene tres componentes en donde el disco es representado por un potencial de Miyamoto-Nagai, el esfe-
roide por un potencial de Hernquist y el halo de materia oscura por un potencial logaritmico. El posible
progenitor de Sagitario se construyd como una coleccién de particulas que obedecen a una distribucién
de densidad de Plummer mientras que los halos de materia oscura fueron construidos obedeciendo a un
perfil Navarro Frenk & White (NFW).

La esfera de Plummer y el sistema conformado por un halo de materia oscura y una esfera de Plum-
mer —objetos con materia oscura- se introdujeron dentro del potencial de la Via Lactea con diferentes
condiciones iniciales (érbitas) y se simulé la evolucién de dichos sistemas por 10 mil millones de afos
(10 Gyr) usando el cédigo de simulaciones Gadget2 en su componente Tree-code. Se analizé la evolu-
cion, el posible desmembramiento de los objetos iniciales debido a las fuerzas de marea producidas por
el potencial galdctico. Adicionalmente, se estudiaron las propiedades fisicas de la componente bariénica
de los objetos bajo estudio tal y como serian medidas por un observador situado en la tierra, con el fin

de comparar los resultados de las simulaciones con los datos de Sagitario provenientes de las observaciones.

Al realizar las simulaciones numéricas usando el software libre Gadget2 para progenitores que tienen sé-
lamente materia baridnica, se encontré que ninguno de éstos reproducen las propiedades observadas de
Sagitario, por lo cual este satélite inicialmente tuvo que estar inmerso en un halo de materia oscura. Se
encontré que si un satélite tiene un radio de Plummer de 0.6 kpc, al estar inmerso en un halo cuya masa
inicial esté entre 9 x 10% y 9 x 107 M), reproduce la mayoria de las propiedades fisicas de Sagitario; sin
embargo, debido a que todos los sistemas simulados presentan un radio de brillo medio més bajo que el
observado en la galaxia enana, se concluye que su progenitor no pudo tener un radio de Plummer inicial
entre 0.5 y 0.6 kpc; por el contrario, éste tuvo que ser una galaxia extendida con radio de Plummer apro-

ximadamente mayor o igual 1.2 kpc.
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CAPITULO

INTRODUCCION

Los primeros estudios que se realizaron para determinar la naturaleza de la Via Lactea, se remontan al
siglo XVIII, con Kant & Wright, quienes postularon que si el sol forma parte de un sistema aislado de
estrellas en forma de disco, las manchas elipticas que se ven en el cielo nocturno, pueden ser sitemas del
mismo tipo. Este principio se conoce actualmente como teoria de los cielos. Posteriormente, en el mismo
siglo (afio de 1785) Hershell, mediante la medicién de las magnitudes de algunas estrellas, logré hacer una
imagen de nuestra galaxia aunque no muy aproximada, debido a que en sus mediciones, no tuvo en cuenta

la extincién del medio interestelar. !

Por otra parte, en 1922, Kapteyn & Van Rhijn lograron establecer en una primera aproximacién, las
dimensiones de nuestra galaxia, obteniendo un didmetro de 17 kiloparsecs (kpc) y un grosor de la Via
Lactea de 3 kpc. Cabe anotar que estas dimensiones no son correctas debido a que ellos al igual que

Hershell, no tuvieron en cuenta la extincién del medio interestelar.

Figura 1.1: Imagen de nuestra galaxia obtenida de los estudios de Hershell

Fue hasta el ano de 1980 que con el trabajo realizado por Jhon Bahcall y Raymond Soneira [6] se pudieron
conocer las propiedades de la Via Lactea. Actualmente, sabemos que la nuestra es una galaxia espiral que
se compone de un esferoide, un disco, un halo galdctico y un halo de materia oscura. A continuacién, se

explicarédn sus caracteristicas en detalle.

1.1. Componente esferoidal de la Via Lactea

Es la parte central de la galaxia. Consta de un nicleo que tiene un didmetro de aproximadamente 3 parsecs

(pc) y un esferoide de didmetro de 3 kpc. Esta region, presenta una distribucién de masa esferoidal.

1En una de sus hipétesis, Hershell supuso que el medio interestelar era transparente, es decir, no absorbia la luz proveniente
de las estrellas.



En esta region de nuestra galaxia, las estrellas son “pobres” en contenido metélico (poblacién tipo II), son
ademds, subenanas; algunas estrellas son variables del tipo RR Lyrae? y todas ellas presentan una baja

rotacién alrededor del centro galactico.

Esta zona también es interesante debido a que al parecer, se encuentra alojado un agujero negro de 108
Mg que los cientificos han llamado Sagitario A. Su deteccién fue posible a partir de la observacién de un

grupo de estrellas que giran en torno a un punto oscuro a mas de 1500 km/s.

1.2. Componente disco de la Via Lactea

Es la zona externa de la galaxia. El disco de la Via Léctea es delgado (aproximadamente tiene 200 pc
de grosor) y su didmetro oscila entre los 20 y 30 kpc. Contrario a la componente esférica, las estrellas
que albergan esta zona son jévenes y ricas en metales (poblacién tipo I), ademds se aloja mucho polvo

interestelar y gas el cual es el responsable de la formacién estelar.

1.3. Halo galactico

La Via Léactea también contiene un halo de estrellas de aproximadamente 40 kpc de didmetro el cual esta
ubicado perpendicularmente al plano de nuestra galaxia y se puede decir que consta de dos partes: una
componente vieja cuya distribucién espacial es plana y una componente joven, de distribucién esférica (se
profundizard mds sobre cada una de ellas en el siguiente capitulo). El halo galdctico se compone, entre

otras cosas, por tres tipos diferentes de galaxias enanas satélites.

= Las ultra compactas (UCD por sus siglas en inglés)[7].
= Las ultra tenues.

= Las galaxias enanas esferoidales (Dsph por sus siglas en inglés).

Con respecto a las UCD, estos objetos son extremadamente compactos; ademas, son sistemas con tamanos
menores a 1 kpc; sus velocidades de dispersion y su relacién M/L son considerablemente mayores que cual-
quier cimulo globular normal [8]. Algunos autores sugieren que estas galaxias tienen un gran contenido
de materia oscura [7]. Actualmente se han encontrado algunos de estos objetos en los cimulos de Fornax
y Virgo [8].

Existe mucha informacién sobre las galaxias ultra tenues; sin embargo, al no ser el objeto de esta inves-
tigacion, solo se mencionara que algunos de los ejemplos mas conocidos son: Segue 1, Ursa Major II y

Willman 1. Estos objetos se encuentran dentro de los 50 kpc internos del centro galdctico [9] .

2RR Lyrae es una estrella variable de la constelacién de Lira. Se caracterizan por tener periodos de 0.2 a 2 dias. Son
poblacién tipo II y pueden tener un rango espectral desde A2 a F6.



Algunas de las Dsph actualmente conocidas son®: Carina(d=85 + 5 kpc; M/L=>59), Draco(d=72 + 3;
M/L=245), Fornax(d=120 £ 8 kpc; M/L=7), Leol(d=198 + 30 kpc; M/L=0.9), Leoll(d=207 £ 10 kpc;
M/L= 23), Sculptor(d=72=£5 kpc; M/L=10.9), Sextans(d=83+9 kpc; M/L=0.98), Ursa Minor(d=64+5
kpe; M/L= 95), Sagitario, Tucana, Apples 1 [11], Cetus [12] y Hercules, el satélite més recientemente
descubierto [13]. En la figura 1.2 se muestra la imagen actual de nuestra galaxia y la ubicacién aproximada

de Sagitario.

1.4. Halo de materia oscura

En una primera aproximacién, el modelo de formacién de estructura en el universo establece que cada
galaxia se forma en un halo de materia oscura, es decir, la materia bariénica queda atrapada en la barrera
de potencial gravitacional de la materia oscura. Por lo tanto, es de esperarse que nuestra galaxia esté
inmersa en un halo. Los estudios realizados por Majewsky et al. [14] revelan que éste puede ser descrito
por un potencial esférico; sin embargo, el mejor modelo fue ajustado por Martinez-Delgado et al. [1] quien

obtuvo una distribucién de densidad oblata (¢q = 0.85) para el halo.
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Figura 1.2: Imagen actual de nuestra galaxia y ubicacién aproximada de Sagitario.

Por otra parte, debido a la gran importancia que tiene la materia oscura en la imagen actual de nuestro
universo, a continuacién se mencionaran las caracteristicas mas importantes de esta materia desconocida

aun para los cientificos.

1.5. Materia Oscura

Actualmente, el modelo de formacién de estructura en el universo (ver figura 1.3) se sustenta en un ente
que no se ha podido observar directamente con ningun instrumento; pero que tiene gran aceptacion debido

a algunos hechos observacionales que sélo se explican mediante lo que conocemos como materia oscura.

3Distancias al centro galdctico y relaciones de M/L tomadas de [10]



La primera evidencia de materia oscura fue encontrada por el astronomo suizo Fritz Zwicky en 1933. Su
trabajo se basé en mediciones de las velocidades radiales de galaxias pertenecientes al cimulo Coma. El
encontré que la relacién masa luminosidad, M/L del cimulo excedia la M/L de la curva de rotacién por un
factor de 400. Con este resultado, él concluyé que virtualmente, toda la masa del cluster estd en la forma de

algin tipo de materia invisible u oscura que es indetectable excepto a través de su fuerza gravitacional [15].

Sorprendentemente, s6lo un 4 % del universo que conocemos estd compuesto por materia bariénica (gas,polvo
interestelar y estrellas) mientras que el 73 % estd compuesto por energfa oscura y el 23 % restante, de ma-
teria oscura; sin embargo, no se conoce aiin su naturaleza ni tampoco su distribucién espacial y no se sabe
si es la misma para las galaxias o a mayores escalas; aunque existe una clasificacién para esta materia tan

extrana basada en el tipo de particulas que la puedan componer.

La materia oscura se clasifica en fria y caliente. La materia oscura fria estd compuesta por particulas
cuyas velocidades son lo suficientemente bajas como para no considerarlas relativistas y se cree que estan
presentes justo en la época en que las galaxias podrian empezar a formarse. Algunos candidatos para
este tipo de materia son los MACHOs (MAsive Compact Halo Objects) que son enanas marrén y objetos
similares. También se encuentran en esta clasificacién los agujeros negros supermasivos y otros tipos de

materia como por ejemplo los WIMPs (Weakly interacting Massive Particles).

La materia oscura caliente se caracteriza por tener particulas que poseen velocidades relativistas justo en
el instante en que las galaxias podrian empezar a formarse. Un ejemplo de este tipo de materia serian los

neutrinos con masa en reposo mayor a Cero.

Figura 1.3: Imagen real de una galaxia espiral. La galaxia estd inmersa en un halo esferoidal supermasivo
de materia oscura.

La anterior clasificacién es de importancia en los modelos de formacién de estructura en el universo debido
a que la materia oscura caliente no puede agruparse a escalas galdcticas hasta tanto no se haya “enfriado”
hasta velocidades no relativistas. Por lo tanto, en el paradigma de formacién de estructura a gran escala
en el universo, se requiere la presencia de materia oscura fria que permita la formaciéon de estructura en

un esquema jerarquico.



Aunque no se ha podido observar directamente la materia oscura, existen tres hechos observacionales que
dan cuenta de su existencia: la velocidad de rotacién en las galaxias de disco, el confinamiento de gas

caliente en cimulos de galaxias y los lentes gravitacionales [15].

1.6. La galaxia Sagitario

La galaxia enana esferoidal Sagitario es uno de los cuerpos celestes mas recientemente descubiertos. Esto

ocurrié en 1994 cuando Rodrigo Ibata [16] estaba haciendo un estudio del esferoide de nuestra galaxia.

Sagitario es s6lo una de muchas galaxias enanas esferoidales que conforman el halo de la Via Lactea y
debido a que estd siendo lentamente desgarrada, sus estrellas formaran parte de nuestra galaxia. Esto
sugiere que la Via Lactea sigue en proceso de formacién. En el capitulo 2 se mencionan los procesos que

han sido llevados a cabo para ello y la importancia que tiene sagitario en este marco.

Sagitario estd ubicado aproximadamente a 16 kpc del centro de nuestra galaxia, esto lo hace el satélite
més cercano de la Via Lictea; ademds Martinez-Delgado et al. [1] encontrd corrientes de marea asociadas
a este satélite a 45 + 5y 62 + 6 kpc del centro de nuestra galaxia, las cuales tienen una fuerte evidencia
observacional en el SDSS (Sloan Digital Sky Survey). Los restos observados a 45 kpc, estdn compuestos
por estrellas de carbén previamente descubiertos por Johnston et al. [4]. Este descubrimiento mantiene la
idea que esos restos dejados por Sagitario al sentir una fuerte interaccién con la Via Lactea, dejan trazado
en el cielo una érbita polar que envuelve a nuestra galaxia. En el capitulo 3 se menciona en més detalle

los estudios realizados a esta galaxia satélite, asi como las teorias actuales sobre su formacion.

Martinez-Delgado también realizé simulaciones numéricas de sagitario encontrando que como su evolucion
ha sido lenta, éste no se destruyé en épocas tempranas. Los resultados también indican que este satélite
ha estado orbitando la galaxia por més de 5 giga anos (Gyrs). Esta hipdtesis estd soportada en las ob-
servaciones de la poblacién estelar de Sagitario y en sus corrientes de marea asociadas [17]. Todos estos
resultados hacen pensar que esta galaxia debe estar inmersa en un halo de materia oscura para poder
haber sobrevivido durante todo este tiempo; sin embargo, su contenido, formacién y evolucién ain no se
conoce bien por lo tanto, el estudio de Sagitario es bastante activo dentro de la investigacion en astrofisica

galéctica.

Debido a que no se conocen la masa, radio y contenido de materia oscura iniciales de Sagitario, se pretende
con esta investigacién encontrar las propiedades que pudo haber tenido el progenitor de éste satélite tales
como su masa y radio iniciales, ademés del posible contenido de materia oscura en el que pudo estar
alojado. Para ello, es necesario establecer un rango de posiciones y velocidades iniciales para este sistema.
Estos pardmetros se encuentran estudiando la 6rbita de una particula de prueba sometida al potencial de

la Via Lactea durante 8 Gyr, teniendo en cuenta la posicion y velocidad radial actualmente medidas. Los



pardametros encontrados se utilizan como condiciones iniciales para Gadget?*. El progenitor de Sagitario se
simula como una distribucién esférica de particulas que obedecen a un potencial de Plummer. Los detalles

del modelo utilizado y las condiciones iniciales obtenidas estdn en el capitulo 5.

Una vez encontradas las condiciones iniciales, se estudia la evolucién de diferentes sistemas esferoidales
en un rango de masas y radios iniciales sin materia oscura para encontrar las posibles caracteristicas que

pudo haber tenido el progenitor de Sagitario. Los resultados obtenidos se encuentran en el capitulo 6.

Posteriormente, los satélites cuyas propiedades fisicas sean parecidas a las actualmente observadas, se
simulan inmersos en diferentes halos que obedecen a un perfil de densidad del tipo NFW, con el fin de
encontrar el posible contenido de materia oscura del progenitor de Sagitario. Esto se muestra en detalle
en el capitulo 7. Estos resultados son muy importantes debido a que con ellos se podria saber la época
en la que éste satélite fue formado, ademads se hacer un aporte significativo al estudio de la formacién de

estructura del universo. En el capitulo 8 estan las conclusiones de este proyecto de investigacion.

4Programa de libre acceso el cual utilizaremos para hacer las simulaciones de N-cuerpos. En el capitulo 4 se explicard en
detalle la fisica que utiliza.



CAPITULO

FORMACION DE LA VIA LACTEA

En el universo existen dos tipos morfolégicos principales de galaxias: las elipticas y las espirales!. Asf como
estos nombres sugieren una forma bastante diferente, existe una clara diferenciacién en las propiedades
fisicas de éstos sistemas. Por ejemplo, las galaxias elipticas estan soportadas basicamente por movimientos
aleatorios mientras que las espirales son discos planos soportados por rotacién [18],[19]; de hecho, las
observaciones indican que el momento angular en este tipo de galaxias es 10 veces mayor que el medido
en galaxias esféricas [18]. Las galaxias espirales también se caracterizan por la existencia de un nicleo
(esferoide) mds un disco en el cual hay mucho contenido de gas y estrellas jévenes [20]; en las galaxias
elipticas, la poblacion estelar, es vieja. Debido a estas observaciones, es natural afirmar que existen dos
procesos de formacién: uno violento el cual genera grandes cantidades de movimiento aleatorio y otro mas
ordenado que produce discos delgados rotantes con un pequeno movimiento aleatorio [19]. La Via Lactea

es una galaxia de tipo espiral y actualmente existen dos escenarios que describen su formacién [21]:

2.1. Rapida y lisa

Este modelo fue propuesto por Eggen-Lyndell-Bell & Sandage [22] en 1962. Basados en correlaciones entre
metalicidad, excentricidad orbital, momento angular y velocidad perpendicular al plano galactico en una
muestra de estrellas del halo cercanas y de alta velocidad, ellos concluyeron que la galaxia se formé del
colapso rédpido y monolitico de una sobre densidad en el campo primordial de densidad. Las primeras
estrellas que se formaron durante el colapso heredaron la baja metalicidad y el movimiento predominante
radial del gas colapsante, mientras que la conservaciéon del momento angular y la disipacién de la energia
permitié la formacién de un disco de gas plano y rotante. Estrellas metalmente ricas se formarian en este
disco asi como el medio interestelar llegé a ser enriquecido con los productos de la nucleosintesis durante

la evolucién estelar. Se ha observado que este modelo no concuerda muy bien con las observaciones? [23].

2.2. Lenta y grumosa

Este modelo fue propuesto por Searle & Zinn [24] los cuales concluyeron que el halo fue construido en
escalas de tiempo de varios Gyr de pequenos fragmentos de masa diferente. Segun ellos, hubo estrellas y
cumulos que se formaron eventualmente y quedaron en equilibrio dindmico con nuestra galaxia constitu-

yendo el halo actual, mientras que el gas perdido en estas regiones fue barrido hacia el disco galactico.

L Aunque también existen las galaxias irregulares; pero en un menor porcentaje.
2Més especificamente, las propiedades del halo galdctico externo no concuerdan con este modelo.



Este escenario es atractivo debido a que se ajusta dentro del paradigma de la materia oscura fria (CDM)

de formacién de estructura [23].

Aunque los anteriores escenarios son muy diferentes y no explican completamente y por separado las
propiedades actuales de la Via Léctea, se cree que las partes internas de nuestra galaxia (disco grueso y
delgado), se formaron mediante el primer modelo; mientras que el halo, por el segundo [21]; sin embargo,
Burkert [25] propone un modelo evolutivo en el cual junta estas dos teorias. El supone que el gas se
asenté en los progenitores de baja masa de la Via Lactea. La primera poblacién estelar tipo II se formé
en su centro; procesos posteriores de feedback expulsaron el gas en forma de viento galactico violento. Las
estrellas de poblacién IT en sus centros representarian ahora la componente del halo. La formacién estelar
en las subestructuras fue muy ineficiente, tal que muchos de los satélites no serian facilmente detectables.
La componente caliente de gas, por otra parte, se enfrié y se posd en el plano ecuatorial a través de una
fase de colapso monolitico conservando su momento angular y formando una estructura de disco con la
longitud de escala observada. Durante la primera fase de la formacion del disco el halo de materia oscura
fue relajado violentamente con subestructuras masivas frecuentemente interactuantes con el protodisco.
Durante esta fase, el disco grueso se formé; posteriormente, después de la principal época de mezcla, el

gas pudo asentarse para formar el disco delgado.

Aunque esta teorfa trata de explicar de una manera completa la formacion de todo el sistema Via Léctea,
al observar las diferentes componentes de nuestra galaxia se podria concluir que cada una de ellas tuvo
un origen distinto [26], [27], [18]. A continuacién, se nombrardn algunas teorias que tratan de explicar la

formacion de cada uno de estos componentes.

2.3. Formacién del disco de nuestra galaxia

Segun observaciones de abundancias en el vecindario solar, el disco de nuestra galaxia se formé de un

sistema que tenfa momento angular inicial [28].

Con respecto al disco grueso, existen dos teorias diferentes:

1. Se formé del colapso disipativo del disco galdctico [27], [18], [29].

2. Se formé por el calentamiento del disco debido a la friccién dindmica cuando una galaxia satélite
fue acretada [27].

De estas dos hipétesis, las observaciones indican que el disco grueso tiene un gradiente vertical de me-
talicidad, lo cual implica que pudo haberse formado durante un colapso disipativo [27]; sin embargo, la
identificacion de desechos en los discos galacticos cuyo origen puede ser debido a un satélite provee pruebas
al escenario de acrecion; pero ain no es claro como este escenario difiere del calentamiento dindmico de un
disco delgado previo méds un evento de mezcla [30]. Aunque no se conoce cudl de estas hipétesis es la que

llevé al origen de la componente disco de nuestra galaxia, se ha encontrado que el halo viejo o aplanado



posee propiedades iguales al disco grueso [21] como por ejemplo el tipo de estrellas (poblacién II [31]).

Esto sugiere que tanto el halo interno como el disco tuvieron el mismo origen.

2.4. Formacién del halo galactico

La Via Léctea tiene dos componentes de halo. Uno wviejo que consiste principalmente de cimulos que se
formaron durante el colapso y permitieron finalmente la formacion del disco galactico y un halo joven
que posee cimulos que se formaron en sistemas satélites que fueron o son actualmente acretados por la
galaxia [29], entre ellos se encuentra Sagitario. Entre estos dos halos, existen diferencias marcadas no
solo en la cinemdtica de sus constituyentes sino también en sus propiedades fisicas. El halo viejo tiene
rotacién, una velocidad de dispersién pequena y su distribucién espacial es plana [29]; ademds presenta
un gradiente en metalicidad. A una distancia al centro galdctico Rgc <6 kpc, [Fe/H|= —1.44 4+ 0.06; a
6 < Rgc < 15 kpe, [Fe/H]= —1.88 £ 0.07 y a 15 < Rge < 40 kpe, [Fe/H]= —1.93 + 0.1 [29]. Esta zona,
como ya se habia mencionado en la seccién anterior, pudo haber tenido un origen por colapso disipativo®
[31]. Al observar el halo joven, las diferencias son abismales. Su distribucién espacial es esférica y no
presenta un gradiente en la metalicidad; ademds contrario a lo que se esperaria, su rotacién es retrégrada
y su velocidad de dispersién es muy alta [29], [31]. Su origen estd asociado a eventos de acrecién [32], [33],
[34], [31]; de hecho, las enanas esferoidales y los ctimulos globulares pueden contribuir a este escenario,
debido a que han y pueden proveer cantidades significantes de materia bariénica al halo galdctico [35]; de
hecho, algunos autores sugieren que estos satélites han contribuido al menos con 10° Mg [36]. Un ejemplo
sorprendente de esto son las corrientes de marea asociadas a Sagitario [34]. Otros hechos observacionales
que dan cuenta de los distintos origenes de los halos son los ctimulos Oosterhoff IT M2 y Oosterhoff T M3.
Mientras que los primeros fueron formados muy temprano en la protogalaxia, los segundos se originaron
probablemente por eventos de mezcla en lugares distintos y en un tiempo posterior [37], [23]. este efecto

sugiere que el halo interno evolucioné més rapido que el externo [38].

La formacién de nuestra galaxia presenta un reto para la cosmologia actual. Aunque se sabe que debido a la
accion de la gravedad se fue acumulando materia alrededor de las perturbaciones existentes en la densidad,
el modelo estandar de formacién de estructura no puede explicar cémo se formaron las primeras estrellas
(poblacién IIT) y galaxias a partir de la condensacién de gas primordial. Tampoco puede dar respuesta
a los procesos fisicos que dieron lugar a las diferentes morfologias (espirales, elipticas, irregulares) y la
conexién existente entre el agujero negro que alberga la mayoria, si no, todas las galaxias. Un ejemplo de
ello es la Via Léctea la cual se formé mediante un proceso muy complejo que involucra no sélo el colapso
monolitico de una nube protogaldctica [29], también adiciona procesos de formacién jerdrquica junto a
violentas relajaciones y posibles deformaciones de su halo de materia oscura [39]. Esto nos permitiria
afirmar que realmente se necesitan de los dos modelos (Eggen y Zinn) para explicar completamente su
formacién [32]; ademds, el desgarramiento de sistemas como Sagitario dan cuenta de que ésta atin sigue

en este proceso.

3Algunos estudios basados en ACDM concluyen que fragmentos subgaldcticos de baja masa se formaron en épocas
tempranas. estos fragmentos rapidamente se fusionaron dentro de varias masas compactas las cuales se mexclaron por
disipacién [26].



CAPITULO

ESTUDIOS REALIZADOS A SAGITARIO

Sagitario es el miembro del grupo local méas cercano a la Via Lactea; pero su localizacién detras del centro
galdctico hizo que fuera descubierta sélo recientemente [40]. Fue hasta 1994 que durante el curso de un
estudio espectroscépico del esferoide de nuestra galaxia, Rodrigo Ibata [16] descubrié esta enana satélite;
desde entonces, Sagitario ha sido objeto de febril investigacién, de hecho, su actual ubicacién ofrece una
excelente oportunidad para estudiar los efectos de las corrientes de marea en detalle, ademaés ofrece un
mejor entendimiento en los procesos de formacién del halo y de la Via Lactea [41]. Sin embargo, debido a
que sélo una componente de la velocidad de ésta galaxia es conocida, no se puede saber su 6rbita precisa,

con lo cual, no se pueden reproducir los datos observacionales con exactitud [4].

El cuerpo principal de Sagitario que se encuentra a 16+2 kpe del centro galdctico [42],[4],[43],[44] posee una
dispersién de velocidades o = 11.4 km/s [42],[45],[46]; ademds cubre una vasta regién del cielo (15° x 7°)
[47]. Las simulaciones numéricas indican que no es simétrico [40], es un objeto prolato con radios de eje ~
3:1:1 [42],[43] 1o cual la hace la galaxia satélite mas plana. También estd orientada perpendicularmente al
plano de nuestra galaxia [48],[42], a una latitud de b = —4% a —26° [42],[43]. Estudios cinematicos indican
que Sagitario se est4 moviendo hacia el norte con una velocidad transversal de 250 4+ 90 km/s [43],[49],

[50] v que la masa de los progenitores de las galaxias enanas debe estar entre 10% y 10° Mg, [51].

Sagitario estd catalogada como una galaxia enana esferoidal por varias razones:

1. Es una galaxia eliptica que acompana a la Via Lactea [52].

2. Carece de HI [53], también posee poco o nada de medio interestelar para activar la formacién estelar
[54].

3. Su morfologia es muy simple y tiene una velocidad de rotacién muy baja. [54].

4. Contiene estrellas de poblacién vieja y ha experimentado extensas épocas de formacién estelar;
aunque actualmente, no [55]. De hecho, algunos estudios indican que otras enanas como Fornax,
Draco y Sextans tienen en sus centros una velocidad de dispersiéon menor. Esto podria ser el resultado

de poblaciones estelares diferentes y pobres [9].

5. Como se enuncié en la introduccién, al igual que otras galaxias enanas, este satélite parece tener
una relacién M/L! alta [10],[45]; lo cual llevarfa a concluir que estos sistemas son los objetos més
dominados por materia oscura en el universo [45],[56],[57],[42],[7],[2],[58],[59]-

I Esta cantidad se relaciona con la dispersién de velocidades, como se mostrara en el capitulo 6
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Por otra parte, Sagitario es conocida por contener una variedad de poblaciones estelares con diferentes
edades y metalicidades [60]. Existen estrellas muy viejas (del tipo RR-Lyrae) [61],[42] hasta de edad in-
termedia (estrellas de carbén)[42]; sin embargo, la edad promedio de toda la poblacién estelar es de 8 +5

Gyr [17]; aunque algunos autores sostienen que es de 10 Gyr [61].

Estudios realizados por Giuffrida et al. [47], muestran un sorprendente valor de metalicidad en el cuerpo
principal de Sagitario con un valor muy pobre de [Fe/H]=-2.5 (También encontrado por [46]); Sin embar-
go, Bonifacio et al. [62] encontré que algunas estrellas mostraban una metalicidad de [Fe/H]< 0.7. Esto
puede ser el signo de una historia compleja de formacién estelar caracterizada por varias explosiones de

supernovas [62]; ademds de tener Sagitario un nimero sustancial de estrellas tipo M [52].

Otra caracteristica sorprendente de este satélite es que hay cuatro cimulos globulares asociados a él; pero
probablemente, muchos otros han sido destruidos y ahora son asociados con sus corrientes de marea? [46].
Estos cuatro cimulos son: Terzan 7, Terzan 8, Arp 2 y M54. Con respecto a los tres primeros, estudios
realizados por Chaboyer et al. [64] indican que Terzan 7 tiene una edad de aproximadamente 9 Gyr; 2 Gyr
menos que los otros ciimulos; ademads, éstos se encuentran a las afueras de Sagitario [47], contrario a M54,
el cual coincide con el centro de la enana [47],[46]. Por esta razén, se sugirié que este cimulo puede ser el
ntcleo actual de Sagitario [65]; sin embargo, éste y M54 tienen diferentes perfiles superficiales de brillo, lo
cual sugiere que tuvieron origenes diferentes; de hecho, simulaciones de N-cuerpos muestran que la 6rbita
de M54 decae completamente por friccién dindmica dentro de 3 Gyr [46]. Debido a similitudes en datos
cineméticos parece que los ciimulos Berkeley 29 y Saurer 1 se originaron dentro de Sagitario, debido a que
estos sistemas poseen la combinacién correcta de edad y metalicidad para ajustar perfectamente dentro

de la relacién edad-metalicidad de Sagitario [63].

Las corrientes de marea de Sagitario son las contribuciones més grandes de la estructura del halo a radios
por encima de 50 Kpc [46], es por esto que a continuacién se mostraran la mayoria de los estudios realizados

en este campo.

3.1. Corrientes de marea asociadas a Sagitario

Las corientes de marea son filamentos de desechos que contienen estrellas, gas y posiblemente materia
oscura que han llegado a ser desgarrados de una galaxia enana satélite a lo largo de su érbita con respecto
al centro de masa de una galaxia mds masiva [56]. El ejemplo més espectacular es Sagitario, quien por su

cercania a la Via Lactea estd siendo desgarrado continuamente por las intensas fuerzas de marea.

Las corrientes de marea son de gran importancia porque [66]:

1. Estas proveen fuertes ligaduras para conocer la forma del halo de materia oscura en la galaxia

huésped, siendo éste un mejor método que usar HI o cinematica estelar.

2Se ha encontrado un cimulo globular asociado a Sagitario que estd ubicado en las corrientes de marea de este satélite,
se llama Whiting 1 [63].



12

2. Debido a que dependen de la masa y estructura interna de su progenitor, se puede conocer la relacién
M/L del sistema.

3. Se usan para determinar la posicién del méximo de densidad del progenitor si éste no ha sido
detectado.

Debido a su bajo brillo superficial, las corrientes de marea son muy dificiles de detectar por técnicas
fotométricas[57]; sin embargo, estos desechos asociados a Sagitario cubren un gran drea del cielo como se

observa en la figura 3.1.

t=5 Gyr 3 2 1 :)
T
] a=360° ("
780f|141l111AA111A|14117
—80 —40 O 40 80 5 Gyr 3 Gyr 2 Gyr 1 Gyr 0 Gyr
X [kpC] e . |

Figura 3.1: Corrientes de marea asociadas a Sagitario obtenidas por Martinez-Delgado et. al. [1] Izquierda:
vistas desde el centro de la galaxia. Derecha: vistas por un observador terrestre. Nétese que el modelo
sugiere la presencia de desechos de Sagitario cubriendo una gran area del cielo.

Existen tres hechos observacionales que ayudan a ligar el origen y la evolucién de Sagitario: las corrientes
de marea observadas, la masa actual del cuerpo principal y su relacién M/L. Con respecto al primero, las
corrientes de marea asociadas a sagitario estdn conformadas por estrellas gigantes tipo M [67] y estrellas
del tipo RR-Lyrae [68], [69], [32]; aunque los estudios hechos por Newberg et al. [48] sugieren que hay
estrellas tipo F y BHB (blue horizontal branch por sus siglas en inglés). Por otra parte, se ha encontrado
material desgarrado de Sagitario de edad entre 3 y 6.5 Gyr atrds [60]. Helmi [57] agrupé las corrientes de
marea entre dos grupos: las méas jévenes -filamentos que fueron desgarrados en un tiempo menor o igual
a 1.6 Gyr [14]- y las més viejas -con una edad entre 2 y 4 Gyr-. También se han encontrado estructuras
en forma de arco a través del hemisferio sur galdctico hasta una distancia aproximada de 40 kpc [52];
otros estudios encontraron ademds, filamentos a las distancias de 45 kpc [32],[1]; 46 &+ 12 kpc [70] y hasta
62 + 6 kpc [1] con respecto al centro galactico. Este tltimo dato indica que Sagitario se ha estado desga-
rrando desde hace aproximadamente 6 Gyr [1]. Sin embargo, observaciones realizadas por Newberg [41]
muestran excesos de densidad cuyas estrellas posiblemente pertenecen a corrientes de marea asociadas
a Sagitario que estdn a 90 kpc del centro de la Via Lactea. Esto indicaria que estas estructuras fueron
desgarradas de Sagitario hace aproximadamente, 7 Gyr [1]. Si esto es cierto, implicarfa que este satélite
cambié su Orbita en el pasado. La explicacién més plausible es que esta galaxia fue un satélite mucho més

masivo. Después de un tiempo de Hubble, la dérbita decayd a una més pequeiia (la actual, en donde el
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peri-apocentro es 14-52 kpc). Grandes cantidades del material del progenitor fueron despojados a un radio
entre 10 y 140 kpc; los filamentos localizados a 90 kpc podrian ser parte de estos desechos; sin embargo,
la masa actual de Sagitario deberfa ser de aproximadamente, 5 x 10° My que es mucho més alta que su
valor actual [33]. Un hecho importante es que el cimulo NGC 219 aparece dentro del exceso de densi-

dad encontrado por Newberg [41]. Esto podria indicar que en un pasado este objeto pertenecié a sagitario.

Si desedramos simular las observaciones hechas por Newberg [41], [48], se deberia tener en cuenta la forma-
ci6n del halo de materia oscura de nuestra galaxia [1]; sin embargo, para evitar complicaciones, de la edad
de la poblacién estelar y de las corrientes de marea observadas, se puede suponer que Sagitario ha sido
desgarrada desde hace 6 Gyr. En esta investigacién no se tendrd en cuenta lo que suceda con este satélite
en un tiempo mayor. El hecho que Sagitario hace aproximadamente 6 Gyr estd orbitando alrededor de

nuestra galaxia, es de gran importancia para fijar las condiciones iniciales de este sistema

Por otra parte, las corrientes de marea mas cercanas que han sido encontradas estan a 18 kpc del centro
galdctico y pertenecen a unos filamentos que emergieron durante el tltimo paso perigalactico de Sagitario

(aproximadamente 0.75 Gyr atrds) [69].

Con respecto a la masa actual de sagitario, los estudios indican que est4 entre (2-5)x10% M, [71], [9]; sin
embargo, el dato que més se ajusta a las observaciones es M=~ 3 x 108 M, [71], [67], [14]. Su relacién M/L
estd entre 21 Mg /Lg [67] y 25 Mg /Lg [14]; aunque algunos autores sugieren que estd entre 14 Mg /Lg
y 36 Mg/Lg [71]. En la tabla 3.1 se resumen las propiedades fisicas actuales de Sagitario. El objetivo
de este estudio es calcular algunos pardmetros (radio de brillo medio, velocidad de dispersion, relacién
masa-luminosidad) para varias galaxias estando sin materia oscura y con diferentes contenidos de ésta y
compararlas con los valores que se presentan en la tabla 3.1, para asi poder inferir cémo pudo haber sido el
progenitor de Sagitario y si éste tuvo que tener una componente de materia oscura para poder sobrevivir

hasta hoy.

Con respecto a los estudios tedricos, existen varios que predicen las caracteristicas observadas de Sagitario.
Law et al. [67] al simular a este satélite como una coleccién de 10° particulas autogravitantes que estén
distribuidas de acuerdo a un modelo de Plummer, encontré que las caracteristicas de la érbita de Sagitario
que mejor se ajustan a las observaciones obtenidas de distancia y velocidad radial de las estrellas tipo
M del 2MASS, son las siguientes: Periodo=0.75 Gyr; apocentro= 52 kpc; pericentro= 14 kpc. Al igual
que [67], Ibata & Lewis [49] encontraron que las 6rbitas de sagitario tienen periodos menores a 1 Gyr
y son moderadamente excéntricas; los apocentros estan cerca a 60 kpc y los pericentros, a 20 kpc. Ellos
también concluyen que Sagitario no sélo se mueve hacia el norte con una velocidad transversal de 250+ 90
km/s, también es necesario que tenga una componente de materia oscura debido a que los modelos con
s6lo materia bariénica reproducen los datos cineméticos pero no el radio de brillo medio. Otros estudios
sugieren que este satélite oscila entre 10 kpc de pericentro y 50 kpc de apocentro [33]. Moviéndose en esta

6rbita, sagitario es objeto de una significante distorsién por parte de la Via Lictea [72].
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Propiedades fisicas de sagitario

Extension 20° x 8% (8.4 x 3.4) kpc
220 x 80F*F (9.2 x 3.4) kpc
12 0.55 kpc***
0.52 kpc**
oo 11.4 km /s ¥
Lo 2x 107 Ly +
1.4 % 107 Ly, ++
M/L 10 *
14-36 TF
Masa actual (2.8 —3.7) x 108 Mg T+
Ho,v 25.4 mag/arcsec? **¥* §  2.47 x 10° L, /kpc?
M, —13.4 £ 0.3 mag *
’ Propiedades cinematicas de sagitario ‘
(1,b)® 5.60, —140%
v, 171 km/s ***
Vi 950 + 90 kim/s ** +++
de 24 £ 2 kpe **
Rcoa 16 &+ 2 kpc ***

Datos tomados de: *[73], **[49], ***[44],%[74], *T[71], T*T[50], **[75]

Tabla 3.1: Propiedades fisicas y cineméticas de Sagitario. ry /5 es el radio de brillo medio; og es la dispersién
de velocidades central; Ly es la luminosidad total; M/L es la relacién masa-luminosidad; g, es el brillo
superficial; M, es la magnitud absoluta. Ademds de estos valores, hay que tener en cuenta que Sagitario
ha estado orbitando a nuestra galaxia al menos durante 6 Gyr aproximadamente [1]. V;. y Vr son las
velocidades radial y tangencial con respecto al centro galactico. dg y Rog son las distancias heliocéntrica
y galactocéntrica de Sagitario respectivamente.

Por otra parte, los modelos tedricos también indican que Sagitario ha sobrevivido por varias drbitas
alrededor de nuestra galaxia. Esto quiere decir que no es plausible que este satélite haya sido capturado
recientemente por la Via Lactea [42]. Veldsquez & White [76] encontraron que un sistema estelar de 108
Mg y un radio de 5 kpc no sobrevive a un paso perigalactico antes de ser destruida la enana; sin embargo,
estos autores enfatizan que Sagitario debié haber sobrevivido al menos 10 pasos por el pericentro antes
de ser totalmente destruida. como el periodo que ellos encontraron en su érbita fue de 0.75 Gyr, Sagitario
debe vivir al menos por 7.5 Gyr. Otros estudios realizados por Law et al. [71] muestran que una cantidad
comparable de tiempo se necesita para reproducir las corrientes de marea actualmente observadas. Segun
estos estudios, nosotros estariamos observando que las estrellas gigantes tipo M que forman parte de las
corrientes de marea asociadas a Sagitario, fueron desgarradas de su galaxia pariente hace mas de 2.5
Gyr atras; sin embargo, ellos sustentan que estos filamentos no tienen una edad mayor a 5 Gyr. En este
contexto, [4], [76] y [44] han concluido que debe existir un pardmetro en el espacio que ayude para que
Sagitario haya sobrevivido hasta el tiempo presente. La conclusién méas plausible es que este satélite estd

inmerso en una cantidad significante de materia oscura. Los estudios relacionados con ésta hipédtesis se
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explicardn en la proxima seccion.

3.1.1. Friccion dinamica

Si una galaxia de masa M se mueve a través de una poblacién de estrellas de masa individual m, sentird
una fuerza de arrastre dada por la friccién dindamica. Este fenémeno es descrito mediante la ecuacion de
Chandrasekhar:

doar _ —167% In AG?*m(m + M) (om)

AP U7, 3.1
dt y vm L mY (3.1)

Donde In A es el logaritmo de Coulomb que se define como [15]:

_ bmawUO .
A= Gty (32)

en donde b4, se define como el parametro de impacto.

Dadas las observaciones hechas por Newberg [41] y la creencia que Sagitario tiene un halo de materia
oscura, algunos autores sugieren que el mecanismo natural para perder energia orbital es la friccién
dindmica [33],[72]; aunque esta fuerza sélo puede ser apreciable si la masa del progenitor de Sagitario es
mayor a 10° Mg [71],[67],[33]. El trabajo mds importante que describe este fenémeno, es el hecho por
Zhao [33], en donde él indica que cuando un satélite migra hacia dentro de su galaxia huésped, la densidad

del halo galactico incrementa, con lo cual, la friccién dindmica actia de dos maneras opuestas:

1. La gravedad del satélite crea una estela de sobredensidades en la galaxia huésped y éstas a su vez

lo arrastran con una fuerza proporcional a su masa al cuadrado.

2. El otro proceso es el desgarramiento del satélite, donde el objeto despoja masa con cada paso por

el pericentro y los remanentes son esparcidos a lo largo de la érbita del satélite.

Con el fin de determinar la masa méaxima del progenitor de Sagitario tal que éste no sienta friccién dindmica
apreciable, usamos la ecuacién que aparece en Binney & Tremaine [15] la cual puede ser deducida a partir

de la ecuaciéon de Chandrasekhar :

L (Gyr r\’ v 2 x 1010, (33)
fric =\ "In A 60kpc 220km/s M '

En donde tomamos el logaritmo de Coulomb, In A=3; la velocidad del halo de materia oscura de la

Via Léctea, v=140 km/s; la distancia de partida del satélite, = 40-60 kpc y M como su masa inicial
M =7x10% —3x 10 Mg . Con estos valores, al determinar el tiempo de caida o ¢, (ver tabla 3.2), 1o
que encontramos es que para una masa mayor a 1.5 x 10° Mg, el tiempo de caida es mucho menor a 10
Gyr (este tiempo es el que tomamos en nuestras simulaciones), por lo cual, estos valores los rechazamos.

Por lo tanto, el valor de masa méxima que tomaremos en nuestras simulaciones, serd de 1.5 x 10° M.
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’ Msat(M@) teric (Gyr) en 40 kpc ‘

7 x 108 26
8 x 108 23
9 x 108 20
1 x 109 18
1.5 x 10° 12.5
2 x 10° 9.4
3 x 10° 6.2

Tabla 3.2: Tiempo de caida para algunas masas del progenitor de Sagitario. Para una distancia de 60 kpc,
el tiempo es mayor.

3.2. Estudios generales realizados con contenido de materia os-
cura

Aunque la materia oscura es un ente que ain no se ha podido observar, algunos estudios sugieren que la
mayoria de ésta no consiste en objetos compactos, pero si serfa una nueva particula fundamental [77]; sin
embargo, si esto fuera asi, las interacciones entre particulas de materia oscura no serian de tipo gravita-
cional [9]; de hecho, algunos autores sugieren que estas interacciones pueden ser modeladas empiricamente
por un acoplamiento de Yukawa entre particulas de materia oscura fermidnica 1) y un campo escalar ¢
[77]. Este tipo de interaccién se podria manifestar como una violacién al principio de equivalencia débil

el cual establece que en la misma posicién todos los objetos experimentan la misma aceleracién [9].

Debido a todos los enigmas que presenta la materia oscura, actualmente hay un gran nimero de experi-
mentos en operacién o en construccién (tal es el caso de el SIM life [78]) disefiados para buscar WIMPs
[79]. Tipicamente estos laboratorios se encuentran en tierra; sin embargo, serfa mds factible encontrar
indicios experimentales afuera, de hecho, las galaxias enanas son uno de los blancos mas prometedores
para la bisqueda de una sefial de aniquilacién de WIMPs [80]. La sonda INTEGRAL encontré emisién
de radiacién de 511 keV en un esferoide galdctico. Algunos autores asumen que podria ser el producto
de aniquilacién de particulas de materia oscura livianas [81]. El proceso que ocurre es el siguiente: tales
particulas podrian aniquilarse a través del esferoide galdctico en positrones y electrones, los cuales, des-
pués de perder energia, se aniquilan en rayos v de 511 keV. Para verificar esta teoria, Cordiel et al. [81]
sugiere usar a Sagitario puesto que se piensa contiene grandes cantidades de materia oscura, con lo cual,
se podrian presentar grandes ratas de aniquilacion de WIMPs. Sin embargo, ellos no detectaron ninguna
emisién de 511 keV proveniente de la galaxia enana. Farnier et al. [80] usé el HESS para encontrar eviden-

cia de aniquilacién de WIMPs; ellos tampoco encontraron senal alguna de rayos v en el campo de Sagitario.

A pesar de la no evidencia directa de materia oscura en las galaxias enanas, si existen estudios que indican
indirectamente su presencia. Datos cinematicos confirman que la dispersién de velocidades de estos objetos
es muy alta en comparacién a su valor esperado (1-3 km/s) [82]; ademds estas galaxias tienen perfiles de
dispersién de velocidades constantes con la distancia (planos) [51] . Estas observaciones pueden ajustarse

bien bajo la suposicién que las galaxias enanas son sistemas en equilibrio virial®> embebidas en un halo de

3 Aunque esta suposicién no puede tomarse del todo como cierta, ver [83]
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materia oscura [82], [51]. La dindmica de estos satélites confirma que:

1. Los halos se extienden a grandes radios.
2. Los halos més masivos rondan a las galaxias mas brillantes.

3. Las galaxias de tipo temprano (esféricas) son rondadas por halos dos veces mds masivos que sistemas

de tipo tardio (galaxias espirales) de luminosidad similar.

Existen muchos estudios tedricos que describen las propiedades méas importantes de los halos de materia
oscura como son sus perfiles de densidad, su evolucién dindamica de estructura e interaccién con el poten-
cial de una galaxia huésped. Algunos de ellos también analizan qué ocurre si hay expansién adiabética
y feedback [84]; otros, estudian si los remanentes retienen informacién de sus progenitores cuando estos
halos evolucionan en el tiempo [85] y qué ocurre cuando se encuentran dos galaxias que estdn inmersas

en halos masivos [86].

Kravtsov [87] desarrollé una férmula general que ajusta cualquier perfil de densidad de un halo de materia
oscura; el perfil de NFW es un caso especial. Estudios muestran que la estructura de los halos estd muy
bien aproximada con este perfil [88]; de hecho, al ubicar uno de estas caracteristicas en el potencial de
una galaxia huésped, éste no se desgarrara tan facilmente como si ocurre con halos que obedezcan a otra

4

distribucién, como por ejemplo los de tipo Burkert [89]; Ademds, entre mayor sea su concentracion®, serd

mas lenta su destruccion [8].

Ahora bien, una pregunta fundamental para la formacién y evolucién de estructura en el universo es:

i, Cudl es el efecto en la evolucién de una galaxia enana si estd embebida en un halo de materia oscura?

En todos los estudios tedricos realizados, cuando un sistema enana y materia oscura interactiia con el
potencial de una galaxia maés grande, el halo es el primero en desgarrarse. El porcentaje de la masa que
pierde la materia oscura antes que comience a destruirse el satélite depende de la masa inicial de éste
[90] vy de la excentricidad de su érbita [90],[2]. Penarrubia et al. [88] encontré que un halo debia perder
aproximadamente 90 % de su masa antes que las estrellas del satélite se vieran afectadas por las fuerzas de
marea; ahora bien, con una érbita excéntrica, la materia oscura de una galaxia enana es desgarrada cerca
del 98 % al pasar por el pericentro [91]. Este mismo autor analizé el comportamiento de un satélite al tener
una distancia pericéntrica de (1/100)Rapo v (1/10)Rypo (donde Rgpo = 180 kpe, ver figura 3.2). En el
primer caso, el halo era destruido casi en su totalidad al pasar por segunda vez por el pericentro; mientras
que con la otra distancia, el halo sobrevivia intacto hasta el cuarto paso por el pericentro. Resultados
similares fueron obtenidos por Sales et al. [90] cuando varié la masa y excentricidad de un satélite. Al
simular galaxias enanas con una alta inclinacién inmersas en halos planos, se observa que tienen tiempos

mayores de supervivencia que satélites dentro de halos esféricos que posean la misma érbita [92].

4La concentracién es un parametro adimensional que depende de la densidad del halo. En el capitulo 5 se explicard este
pardmetro mas extendidamente.
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Otros estudios han encontrado que al modelar un halo de materia oscura con el método de Herquist [93],
la enana pierde una cantidad significativa de sus dos componentes: un 99 % de su contenido de materia
oscura y un 91 % de su masa estelar [94]. Esto se debe a que con este modelo los halos no son sistemas

estables. Esto se discutird mas ampliamente en el capitulo 5.

Debido a que las partes internas del halo permanecen casi intactas [85], algunos autores concluyen que las

corrientes de marea tienden a hacer de las galaxias enanas sistemas mas dominados por materia oscura

2].
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Figura 3.2: Resultados de la evolucién de Sagitario inmerso en materia oscura obtenido por Penarrubia
et al. [2].

3.2.1. El problema de los satélites faltantes

Nada enfatiza la falta de conocimiento del origen de las enanas del grupo local mas que el problema de los
satélites faltantes o crisis de estructura [95]. Esta falla naci6é cuando al realizar simulaciones cosmolégicas
de N-cuerpos de materia oscura fria (CDM), éstas arrojaron como resultado que existen méds subhalos que
galaxias satélites en la Via Lactea [96], [97]. Aunque no se sabe con exactitud si es un problema en la teoria
o en la falta de tecnologia para observar galaxias muy tenues [3], existen varios modelos de formacién de
enanas que tratan de arreglar este problema. Una de ellas es suponer que estos satélites son sistemas con
masas superiores a 107 Mg, [98]; otro modelo supone que las galaxias enanas mas luminosas habitan solo

los subhalos més masivos [91] y otros suponen que la formacién de estos sistemas fueron antes de la época
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de reionizacién [99]. En la préxima seccién se hablard detalladamente de este tema.

3.2.2. Friccion dinamica en halos

Aunque no existe mucha informacién sobre los efectos de la friccién dindmica en halos de materia oscura,
algunos autores argumentan que éstos son suprimidos por la pérdida de masa [100]; de hecho, es més

fuerte el calentamiento por marea debido a la interaccién con otro halo (subestructura).

De los célculos obtenidos en la ecuacion 3.3, la masa maxima que podria tener un halo de materia oscura
en nuestras simulaciones, seria de 1.5 x 10? Mg ; sin embargo, como nosotros deseamos simular un sistema

satélite mas halo, el anterior valor en la masa sera la maxima cantidad que tendra nuestro sistema.

3.2.3. Sagitario con materia oscura

Si bien es cierto que existen estudios que tratan de explicar el origen y evolucion de galaxias enanas esfe-
roidales sin presencia de materia oscura (ver [83]), las simulaciones ligadas a los datos cinemdticos indican
que Sagitario estd inmerso en ella [43]. Sin embargo, no se conoce ni el contenido exacto que alberga al
cuerpo principal del satélite [52],[88] ni su extensién espacial [88] ni la forma exacta de su distribucién
[3]. Estas son preguntas ain abiertas, debido a que no se conoce cudl fue la masa inicial del progenitor de
Sagitario y por ende, tampoco se sabe el porcentaje de la masa que ha perdido hasta hoy.® Actualmente,
existen algunos estudios que indican que las galaxias enanas tienen halos muy masivos (109- 1010 M)
[101], [102]; aunque esto no puede tomarse como una conclusién totalmente cierta debido a la falta de
conocimiento en las condiciones iniciales de los progenitores. Uno de los objetivos de este trabajo sera
encontrar el posible contenido de materia oscura de Sagitario a partir de la suposicién de diferentes masas

iniciales de su progenitor sin tener en cuenta efectos de friccién dindmica.

Los estudios tedricos indican que sélo con materia oscura Sagitario ha podido sobrevivir hasta hoy [42].
Jiang & Binney [72] simularon al progenitor de Sagitario como una distribucién esférica de r=1 kpc y
diferentes masas iniciales. El progenitor mas masivo tenfa una masa de 1 x 10! My y comenzaba a una
distancia de 250 kpc del centro galdctico. El menos masivo, era de masa de 5 x 10° Mg, y estaba ubicado
a 60 kpc del centro de la Via Lactea. En todas las simulaciones, ellos encontraron que la materia barié-
nica de Sagitario ha sido despojada sélo recientemente cuando la mayoria de la materia oscura ha sido
desgarrada. Estos estudios concuerdan con los realizados por Klimentowski et al [57]. Para dos sitemas
con diferente radio e igual masa, el satélite de mayor radio es desgarrado mas rdpidamente y sufre menos

friccién.

Por otra parte, Helmi & White [103] estudiaron dos modelos de Sagitario que orbita durante un tiempo
de Hubble dentro del potencial galactico. El satélite es representado por una distribucién de King y cuya

masa inicial varia entre 7 x 107 Mg, y 7 x 108 M. En el primer modelo Sagitario es un sistema compuesto

5Esta falta de conocimiento, hace que también sea una pregunta sin resolver el tiempo que tardari Sagitario en ser
totalmente destruido [88].
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sblo por materia bariénica mientras que en el segundo, el satélite estd embebido en materia oscura. Al
evolucionar los dos tipos de sistemas, ambos presentaron la misma distribucién de masa estelar en la

regién interna, por lo tanto, el halo no afecta la estructura final del remanente.

3.3. Posibles escenarios de formacion de Sagitario

Al estudiar la formacién y evolucién de Sagitario, nacen dos preguntas importantes: cudl fue el progenitor
de este satélite y en qué época comenzod la formacion estelar de esta galaxia enana. Con respecto a la
primera, algunos estudios sustentan que éste satélite pudo haberse formado de gas que colapsé [61]; otros
creen que una galaxia enana irregular (dIrr) pudo ser su progenitor [36] y algunos argumentan que debido
a su alta metalicidad en comparacion a los grandes cimulos y el hecho que éste objeto es el tnico caso de
una galaxia con un nucleo definido como el de una enana, el progenitor debié haber sido una galaxia enana
eliptica brillante [47], [46] o una galaxia disco que ha sido transformada a enana por la interaccién con la
Via Léctea [46]. Este mismo escenario de formacién es compartido por Klimentowski et al. [3] y Mayer et
al. [58], [104], [36]. Estos autores modelaron un disco estelar embebido en un halo de materia oscura los
cuales estan en una Orbita excéntrica dentro de un potencial estatico el cual representa a nuestra galaxia.
Ellos suponen que el 80 % de la masa del disco es gas que estd ionizado a una temperatura mayor a los
10* K, debido a esto, no tienen en cuenta formacién estelar. El resultado obtenido en las simulaciones
se puede observar en la figura 3.3. Después del primer paso por el pericentro, el halo pierde 60 % de su
masa inicial mientras que la estructura del disco se preserva; sin embargo, la perturbaciéon alimenta una
inestabilidad en forma de barra; esta se vuelve méas delgada con el tiempo hasta que es disuelta después del
dltimo paso por el pericentro (10 Gyr); después de este periodo de tiempo, se forma una galaxia esferoidal.
Este mismo comportamiento surge al suponer que el disco progenitor esté orientado a 0%, 45° 0 90° con
respecto al plano de nuestra galaxia; sin embargo, después de 5 Gyr es mayor la pérdida de masa al tener
la primera orientacién. Ahora, al modelar el halo con valores de concentracién® de 4, 7 y 12, se obtiene
que después de pocas érbitas, el disco estelar se transforma en un sistema triaxial soportado por velocidad
de dispersién, es decir, una Dsph [104]. Con respecto al final de vida de Sagitario, existe la hipdtesis que
el residuo del niicleo que quede después de haber sido desgarrado su halo y su componente estelar, puede
constituir una UCD [8].

. Qué procesos se llevaron a cabo para que sucediera la formacion estelar en Sagitario? La respuesta fue
dada por Mashchenko et al. [102] quien propone que las estrellas se forman de gas isotermo autogravitante
en equilibrio hidrostatico dentro de un halo extendido de materia oscura. Este modelo también supone
que una fraccién del gas enriquecido fue expulsado a un radio muy grande durante el primer starburst;
después, fue reacretado permitiendo un segundo episodio de formacién estelar. Ahora bien, este modelo,
permite hacernos la segunda pregunta fundamental en la formacién y evolucién de Sagitario: ;En qué

época ocurri6 esto?

Existen dos escenarios para la formacién de Sagitario. El primero de ellos es el escenario de reioniza-

cién, propuesto por Bullock et al. [105], Bromm & Clarke [99] y Tassis et al. [106]. En este modelo, las

6La concentracién es un pardmetro adimensional que define la forma del halo.
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Figura 3.3: Imédgenes de la formacién de Sagitario obtenidas por Klimentowski et al. [3]. Arriba: Distri-
bucién de particulas a 6, 8 y 10 Gyr. Abajo: contornos de distribucion de isodensidad.

enanas se formaron durante la era de preionizacién”

; sin embargo, el fondo de radiaciéon UV originado
por la reionizacién, suprimié la formacion estelar en estos sistemas previamente formados. Este escena-
rio, explica el hecho que al menos todas las galaxias enanas locales exhiben poblacion estelar vieja y un
decremento en su tasa de formacién estelar alrededor de los 10 Gyr atras. Los satélites formados en esta

época, se llaman fésiles verdaderos [66].

El otro modelo fue propuesto por Kravtsov et al. [107] y Tassis et al. [106] y se llama escenario de
marea. En él se propone que muchas galaxias enanas fueron més masivas (en un factor mayor a 100)
durante los episodios de formacién de la Via Lactea y Andrémeda, con lo cual, no fueron afectadas por
el fondo de ionizacién. Segun este modelo, la formacién estelar de estos sistemas comenzé en z ~ 3 (entre
10 y 11 Gyr atrds), es decir, después de la época de reionizacién; sin embargo, mucho de su contenido
de materia oscura ha sido desgarrado durante su evolucién dentro de nuestra galaxia. Las enanas que se

formaron durante esta época, se llaman sobrevivientes [66].

Ademas de existir una clara diferencia en la época de formacién estelar entre estos dos modelos, también
existe una brecha en la cantidad de materia oscura de los progenitores de las enanas. En el escenario de
reionizacion, los satélites pudieron haberse formado en halos con masas menores a 108 Mg ; mientras que
en el escenario de marea, las galaxias enanas tuvieron que haberse formado en halos mucho més masivos.
En todo caso, el punto comun entre estas dos teorias radica en el hecho que debié haber existido una
masa umbral en los halos para la cual la materia bariénica haya podido quedar atrapada en su barrera

de potencial. La explicacién a este hecho, es la piedra angular para entender el porqué se presenta el

7es decir, aproximadamente, hace 12.5-13 Gyr atrés en z>6
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problema del satélite faltante.

Survivors
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Figura 3.4: Separacién tentativa de todas las enanas del grupo local hecha por Ricotti & Gnedin [66]. 14
Dsph son fésiles verdaderos de los cuales 5 son de M31, 6 de la Via Lactea y 3 (los nombres subrayados)
estan entre estas dos galaxias.

Muchos procesos fisicos pudieron suprimir la acrecién de gas y la formacién estelar en halos de materia
oscura enanos (M < 5 x 108 My); uno de ellos fue la radiacién cosmolégica UV que reionizé el universo
a z > 6 calentando el gas intergaldctico a una temperatura mayor a los 10* K, con lo cual, suprimié la
formacion estelar en sistemas ya formados y no permitié que el gas sintiera la presencia del potencial
débil del halo enano [107], [99], [54]. Otro proceso fue las explosiones de supernova, las cuales disiparon
el gas que iba a formar estructuras en los halos cuya masa era menor a la umbral [54]. Con estas teorias,
se puede concluir que efectivamente, pueden existir mas halos de materia oscura que galaxias enanas,
dando respuesta al problema del satélite faltante. Finalmente, otro escenario es el propuesto por Ricotti
& Gnedin [99] en donde propone que algunas enanas se formaron entre los dos escenarios anteriores, es
decir, que éstos sistemas se formaron antes de la reionizacién pero su formacién estelar fue antes y después
de ésta época. A esta clase de galaxias, las llama fdsiles contaminados. Segun estos autores, Sagitario

formaria parte de esta clasificacion como se puede observar en la figura 3.4.



CAPITULO

GADGET

GAlaxies with Dark matter and Gas intEract o Gadget es un cédigo de libre acceso con el cual se
pueden desarrollar simulaciones cosmoldgicas e hidrodindmicas de N-cuerpos. La fuerza gravitacional de
corto alcance es hallada mediante una expansion multipolar jerarquica o lo que se conoce como algoritmo
de arbol mientras que las fuerzas de largo alcance son determinadas con técnicas de Fourier a través
del algoritmo TreePM (particle-mesh). Para modelar fluidos, Gadget utiliza hidrodindmica de particulas
suavizadas (SPH).

Gadget es un programa versatil debido a que con él se pueden realizar un gran ntimero de simulaciones
que pueden ser newtonianas o cosmoldgicas en las cuales se pueden usar coordenadas fisicas o comoviles
y en donde opcionalmente, las condiciones de frontera podrian ser periddicas. En este trabajo se realizan
simulaciones newtonianas con coordenadas fisicas. Gracias a esta versatilidad, este cédigo ha sido usado
para realizar las primeras simulaciones cosmolégicas de N-cuerpos con mas de 10'° particulas de materia
oscura; ademads, un gran numero de procesos fisicos pueden ser estudiados gracias a que pueden imple-
mentarse en el codigo fuente, por ejemplo, el enfriamiento radiativo y calentamiento por fotoionizacion,
formacion estelar y procesos de feedback; se ha estudiado también el problema de la conduccién térmica
en un gas caliente ionizado. Una aproximacién de magnetohidrodindmica puede ser agregada a Gadget 2
con el fin de investigar deflecciones de rayos césmicos de alta energia en el universo local [108]. Springel,
Di Mateo & Hernquist [109] introdujeron un modelo para el crecimiento de agujeron negros supermasivos
en los centros de las galaxias y estudiaron como la energia del feedback proveniente de la acrecion del gas

hacia el agujero negro regula la actividad y la formacion estelar en la actividad de los quéasares.

Por otra parte, este codigo tiene multiples ventajas debido a que no sdlo es eficiente en términos de consu-
mo de memoria; también fue escrito para correr en paralelo utilizando cualquier nimero de nicleos; esto
lo hace gracias a la interface de comunicacién MPI; debido a esto, Gadget puede ser utilizado en cualquier

tipo de maquina, desde super clusters hasta equipos portatiles.
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4.1. Fisica usada en Gadget

La dindmica de un sistema de particulas auto-gravitantes se describe mediante el hamiltoniano [108]:

mim;p(x; — x;)
H= —|— MmO i = 15) 4.1
Z 2mz ; alt) (4.1)
Donde pq, ...., Py, X1, ----, Xy Son vectores descritos en coordenadas comoviles y el correspondiente momen-
to candnico estd dado por: p; = a?m;x%;. La dependencia temporal del hamiltoniano est4 en la evolucién

del factor de escala, el cual se describe mediante el modelo de Friedman-Lemaitre.

Para analizar la dindmica de un sistema en un espacio newtoniano, a(t) = 1, con lo cual, no sélo el
hamiltoniano queda independiente del tiempo, el potencial gravitacional queda simplificado de la forma

usual: G/|x|. La fuerza asociada a este potencial es:

F, = ,ng (4.2)

De esta ecuacién, se puede observar que independientemente del tipo de condiciones iniciales, una completa
solucién de la fuerza requiere una doble suma, por lo tanto el costo computacional es muy alto. Ademdés,
la fuerza gravitacional presenta una divergencia cuando la distancia entre dos particulas es 0, lo cual
produciria aceleraciones muy altas. Este problema puede ser resuelto introduciendo una cantidad llamada
longitud de suavizado o smoothing length (¢), la cual modifica la interaccién gravitacional a pequenas

escalas, con lo cual la fuerza seria:

Z G My = %) (4.3)

x; — x4|2) + €2)3/2
2 =Py )
Fisicamente, se podria interpretar esta longitud de suavizado como la distancia entre los centros de dos

particulas que estén “pegadas”.

Existen diversos algoritmos que resuelven la fuerza gravitacional lo més aproximado posible y con la mayor

eficiencia; a continuacién se explicaran los métodos que utiliza Gadget.

4.1.1. Algoritmo de arbol

El algoritmo de arbol divide el espacio recursivamente en celdas jerarquicas, en donde cada una de ellas
contiene una o mas particulas. Existen tres caracteristicas importantes en este algoritmo: el tipo de agru-

pamiento empleado, el orden escogido para la expansién multipolar y el criterio usado.

Con respecto al tipo de agrupamiento, Gadget utiliza nodos base en forma de cubos (oct-tree) los cuales

son divididos repetidamente en ocho nodos hijos de longitud igual a la mitad de la inicial. Como se
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Figura 4.1: Agrupamiento empleado por Gadget en el algoritmo de arbol.
Imagen bajada de www.astro.iag.usp.br/ xiiieaa/talks/springel — 1.pdf

puede observar en la figura 4.1, esta division cesa hasta que cada nodo contenga una sola particula. Si
el nodo base de tamano s que estd a una distancia d del punto donde se desea determinar la fuerza
gravitacional satisface que s/d < 6 donde 6 es el criterio usado, las particulas en esa celda son tratadas
como una pseudoparticula localizada en el centro de masa de la grilla; por lo tanto se utilizara la expansién
multipolar para calcular la fuerza gravitacional. Si el criterio anteriormente mencionado no se satisface,

el nodo sera abierto, es decir, se analizaran los nodos hijos. El criterio que utiliza Gadget estd dado por:
GM (1\?
—5 (=) <eld,
r r

en donde M es la masa del nodo, 1 su extensién y r su distancia. |a| es la aceleracién total obtenida en el

paso de tiempo anterior y a es un parametro de tolerancia.

Por otra parte, la expansién que utiliza Gadget es la monopolar; aunque sélo este término no es muy
aproximado para calcular la fuerza, los nodos ciibicos con momentos monopolares pueden ser construidos
con un muy bajo costo computacional. finalmente, es importante anotar que el resultado final de la fuerza
gravitacional usando el algoritmo de arbol, s6lo representa una aproximacion de su valor verdadero. Sin

embargo, este error puede ser controlado convenientemente modificando el criterio para los nodos.

4.1.2. Método TreePM

Este algoritmo tiene cuatro pasos: determinacion de la densidad en la grilla; computacién del potencial;

determinacion del campo de fuerza y asignacién de la fuerza a cada particula.

Para determinar la densidad, se da a las particulas una “forma” S(x). Entonces, para cada grilla, se asigna

la fraccién de masa que cae dentro de esa celda. La forma S(x) mds simple asigna cada particula a un
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punto de la grilla, sin ninguna contribuciéon de masa en ningtin otro punto de la celda. En este ejemplo,
S(x) = d(x). Sorprendentemente, este método genera grandes errores, con lo cual el mas comun es el
llamado nube en la celda (CIC), el cual utiliza 8 puntos de grilla para definir una celda cibica la cual
contenga una particula. Esta forma trata a cada particula como una nube cubica de densidad uniforme.
Una vez se decida la forma S(x), se hace una convolucién de esta funcién y se obtiene la densidad, p(k).

En el espacio de Fourier, el potencial gravitacional esta dado por:

¢(k) = g(k).p(k), (4.4)

donde g(k) es la funcién de Green y es igual a —4wG/k?. Asi que una vez determinada la densidad en el
espacio de Fourier, se multiplica por la funcién de Green para hallar el potencial. Para obtener el potencial
fisico ¢(z), es necesario hacer una transformada de Fourier (FFT). Con este potencial, se determina el

campo de fuerza y, finalmente, la fuerza de cada particula.

La ventaja de este método es que es rapido y simple; sin embargo, la resolucién espacial de la fuerza
estd limitada al tamano de la grilla, lo cual hace que este algoritmo no sirva para algunas simulaciones

cosmoldgicas, por ejemplo, no seria posible resolver la estructura interna de los halos a gran escala.

4.1.3. Hidrodinamica

Gadget utiliza SPH ¢ hidrodinamica de particulas lisas. Este método utiliza un conjunto senalado de
particulas para describir el estado de un fluido. Las particulas con coordenas r;, velocidades v; y masas
m; son modeladas como elementos de un fluido que representan a un gas en un modo lagrangiano [108].
El estado termodinamico de cada elemento del fluido puede ser definido en términos de su energia térmica
por unidad de masa o en términos de la entropia por unidad de masa. Para mirar los detalles de la técnica
de simulacién, referirse a [108]. Asi mismo, Gadget viene con una gufa de usuario en donde se explica con

mucho detalle cada uno de los comandos utilizados en las simulaciones.

4.2. Modificaciones hechas a Gadget para nuestro estudio

En las secciones anteriores se mencioné que Gadget realiza simulaciones de N-cuerpos de estructuras
autogravitantes, por lo cual en nuestro estudio es 1til solamente para relajar los sistemas que investigamos;
por lo tanto, se necesita modificar este programa introduciendo el potencial gravitacional de la Via Lactea
al codigo fuente. Esto se realizé creando un archivo extra en donde se define el potencial que sentiria una
particula debido al esferoide, disco y halo de materia oscura de nuestra galaxia. Este potencial se llama
rigido, debido a que es invariante en el tiempo. Las ecuaciones y las ventajas de esta aproximacion se
mostraran en el proximo capitulo. Una vez generado este archivo, se introduce en el makefile de Gadget.
A este programa le llamaremos de ahora en adelante Gadget 2 modificado y es el programa que se utiliza

para simular la evolucién de la galaxia enana Sagitario.



CAPITULO

MODELO Y CONDICIONES INICIALES

Se estudia la evolucién del progenitor de Sagitario al interactuar con el potencial que genera nuestra
galaxia. Este sistema inicialmente estd compuesto por materia baridnica; posteriormente, se analiza su
comportamiento al estar inmerso en diferentes contenidos de materia oscura. La Via Lactea, se modeld
utilizando el método propuesto por Johnston et al. [4] en el cual ésta es representada como un potencial
rigido de tres componentes en donde el disco es descrito por un potencial de Miyamoto-Nagai [110]; el

esferoide por un potencial de Hernquist [111] y el halo por un potencial logaritmico [5]:

ba=— Gl (5.1)
\/R2 + (a + V22 + b?)2
GM,
¢e = _7" I (52)
on = u,% In (r2 + d2) (5.3)

Los valores de la masa de cada una de las componentes y los pardmetros de la Via Léctea usados se
presentan en la tabla 5.1. Estos parametros fueron escogidos debido a que generan una curva de rotacién

plana para nuestra galaxia entre 1 y 30 kpc y una altura del disco de 0.2 kpc [4], [49].

’ Parametros usados Valores ‘
Masa disco (My) 1 x 10" Mg
Masa esferoide (M,) 3.4 x 1010 M,
Velocidad circular vy, 140 km /s
a 6.5 kpc
b 0.26 kpc
c 0.7 kpc
d 12 kpc
(C] 0.9876 rad
Periodo simulaciéon T 8 Gyr
AT 1x 1075 Gyr
DCG 16 kpC
Vrad 170 km/s
Vian -325km/s - 325km/s

Tabla 5.1: Datos de la Via Léctea tomados de [4] y [5] y detalles de la simulacién. a,b,c y d son longitudes
de escala de cada componente de nuestra galaxia. La posicion y velocidad mostradas aqui son medidas con
respecto al centro de nuestra galaxia. El valor de 0 es tomando en cuenta Dg,_g = 21.47 kpc, Dg_cq = 8
kpcy Dsg—ca = 16 kpc.
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Se modeld nuestra galaxia como un potencial rigido en vez de un conjunto de particulas auto gravitantes
debido a que con esta aproximacién no se tienen en cuenta los efectos de las mareas en la estructura
interna y en la cinematica de la enana; ademds elimina los efectos de la friccién dindmica, la evolucion
del potencial de la galaxia huésped o las interacciones entre satélites [3] y permite hacer simulaciones més

rapidamente y con menor uso de memoria que si se tuviera una coleccién de particulas.
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Figura 5.1: Izquierda: Condiciones iniciales de Sagitario. Derecha: Orbita de Sagitario en coordenadas
galactocéntricas.

Con el fin de determinar las condiciones iniciales de las posibles érbitas del progenitor de Sagitario, se
evolucion6 una particula de prueba durante 8 Gyr estando sometida a la fuerza asociada al potencial
rigido de nuestra galaxia. La posicién, velocidad radial y tangencial iniciales de esta particula de prueba
se muestran en la tabla 5.1 y corresponden a los valores actuales medidos de Sagitario. Nétese que la
velocidad tangencial varia de -325 km/s hasta 325 km/s; esto se debe a que sélo la componente radial de

la velocidad se conoce, por lo tanto, la velocidad tangencial es un pardmetro de libre ajuste.

Para cada valor de velocidad tangencial, se obtiene una érbita (ver figura 5.1 derecha) a la cual se le
determina la méxima distancia al centro galdctico (apocentro), la velocidad tangencial en ese punto y
la minima distancia al centro de la Via Lactea (pericentro). Cada uno de estos resultados corresponde a
un conjunto de condiciones iniciales que pudo haber tenido el progenitor de Sagitario. Estos valores se
presentan en la figura 5.1 izquierda y estan representados por el color azul. Para determinar cuéles de estos
valores reproducen los actualmente medidos, se ubica cada apocentro sobre el eje y, éste ahora representa
la posicion inicial del satélite. La velocidad tangencial en el apocentro ahora es la velocidad inicial de la
enana y su direccién estd en el eje z. Nétese que se hizo una rotacién de los ejes; esto se hace con el fin

que el progenitor de Sagitario comience a evolucionar siempre desde una sola direccion.

Nuevamente se evoluciona una particula de prueba durante 8 Gyr bajo la interaccién con el potencial
rigido de nuestra galaxia y se determinan las condiciones iniciales que reproducen la posicién y velocidad
radial actual del satélite. Estos valores iniciales se muestran con color verde en la figura 5.1 izquierda;

ahora bien, de los datos observacionales de las corrientes de marea, finalmente se escoge un conjunto de
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condiciones iniciales para el progenitor de Sagitario, estos datos se presentan en la tabla 5.2. Al observar
estos resultados, se puede apreciar que éstos concuerdan con los estudios hechos por [67] y [49], debido
a que el apocentro de Sagitario estd entre 44 y 60 kpc y el pericentro entre 12 y 13 kpc. Se encontré
que la velocidad tangencial actual de esta galaxia satélite es de aproximadamente 298 + 27 km/s. La

excentricidad de la 6rbita se halla teniendo en cuenta la ecuacién mostrada en [112].

| Apocentro(kpc) Pericentro (kpc) Velocidad (km/s) ¢ |

44 12 -104 0.56
45 12 -102 0.56
46 12 -101 0.56
47 12 -100 0.57
48 12 97 0.59
49 12 96 0.59
50 12 95 0.60
ol 12 94 0.60
52 12 93 0.61
53 13 -90 0.60
54 13 -90 0.60
60 13 -86 0.63

Tabla 5.2: Condiciones iniciales del progenitor de Sagitario usadas en las simulaciones de N-cuerpos en
Gadget 2 modificado. La velocidad es la tangencial en el apocentro y € es la excentricidad de la orbita.

Por otra parte, el progenitor de Sagitario es representado como una distribucién esférica de 10° particulas

que obedecen a un potencial de Plummer! [115] de la forma:

GM,,
¢ = —72 ¢ 5 (5'4)
\Te+ T
En donde M, es la masa del satélite y g es el radio de Plummer. En la tabla 5.3 se presentan los

parametros utilizados para esta galaxia.

’ Parametros Cantidad ‘
Masa 5x 108 — 1 x 107 M,
Radio (r9) 0.5-0.6 kpc

Tabla 5.3: Parametros usados para el progenitor de Sagitario.

Se estudiardn ademas los casos limite de un progenitor cuya masa sea de 5 x 10% y 1 x 109 M, con radios
de plummer de 0.3 y 1.2 kpc respectivamente. Los valores de la tabla 5.3 fueron escogidos asi debido a
que la masa actual de Sagitario estd entre (2.8 — 3.7) x 10% M, [71]; ademéas Helmi et al. [116] estimé
que el radio inicial que deberia tener el progenitor de Sagitario para que reprodujera las observaciones
actuales estaba entre 0.5-0.6 kpc. Una vez construido el satélite, este sistema siempre se relaja bajo su
propia gravedad durante 2 Gyr utilizando el programa Gadget 2 para posteriormente, ubicarlo en cada

una de las distancias apocéntricas.

!Para la construccién de la esfera de Plummer se utilizé el algoritmo hecho por Aarseth [113], [114].
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Con el fin de determinar las distancias apocéntricas para las cuales se hace detectable un cambio en la
evolucién de Sagitario, se observé el comportamiento durante 8 Gyr de un satéilte de masa 1 x 107 M,

y radio de 0.6 kpc . Las simulaciones se presentan en la figura 5.2.
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Figura 5.2: Simulacién de una esfera de Plummer con diferentes distancias apocéntricas. Aqui se presentan
solo 6 de las 12 simulaciones realizadas.

Las lineas de la parte superior de las imédgenes de la figura 5.2 de abajo hacia arriba representan respecti-
vamente del 1% hasta el 90 % de la masa inicial del satélite; mientras que la parte inferior, el movimiento
del méximo de densidad. Cuando cada linea alcanza un valor mayor a 3 (radio méximo del satélite si su

radio de Plummer es 0.6 kpc) se dice que el porcentaje que representa, se ha desgarrado.

Como se puede observar, aproximadamente un 10 % de la masa del satélite se desgarra aproximadamente
a los 0.6 Gyr cuando éste estd ubicado a una distancia apocéntrica de 44 y 46 kpc; a los 0.7 Gyr cuando
estd en 48, 50 y 52 kpc y a los 0.8 Gyr cuando estd localizado a los 60 kpc del centro galactico. Por lo

tanto, para las simulaciones de Sagitario, supondremos que su progenitor parte desde 44 y 60 kpc del
centro de nuestra galaxia.

5.1. Halo de materia oscura

Existen dos métodos para construir una distribucién esférica de particulas de materia oscura que obedez-
can a un perfil de Navarro Frenk &White (NFW) [117]. Uno de ellos es el propuesto por Hernquist [93] en
el cual se utiliza la ecuacién de Jeans para determinar la dispersién de velocidades en funcién del radio?.
Una vez conocida esta cantidad, se selecciona la velocidad de cada particula utilizando una funcién cuyo

segundo momento sea igual a la dispersién de velocidades, es decir, una gausiana. Aunque este método

2Soluciones de esta ecuacién para diferentes valores de 8 (medida de la isotropfa del medio) pueden ser encontrados en
[118] y [119]
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se puede implementar ficilmente [120], genera halos inestables, es decir, la velocidad de las particulas es
mayor a medida que evoluciona en el tiempo, en otras palabras, los halos tienden a expandirse; por lo
tanto, no es recomendable para hacer estudios sobre fuerzas de marea debido a que el halo se destruiria

facilmente y darfa como resultado una tasa artificial alta de desgarramiento [89] y [120].

A diferencia del método propuesto por Hernquist [93], existe un modelo que construye halos de materia
oscura estables usando funciones de distribucién [120]. Para esta investigacién utilizaremos este método
el cual estd ampliamente explicado por Mashchenko & Sills [121]. El procedimiento se explicard en detalle

a continuacion:

Kravtsov et al. [87] encontré una férmula general de la forma

p= CpO )
(r/rs)V[1+ (r/rs)]| B/’

(5.5)

donde vy controla la inclinacién del perfil en el interior, 3, en el exterior y « la agudeza de la transicion. C
es un parametro de normalizacién. El perfil de NFW es un caso especial de esta expresion y corresponde

al caso («,8,7)=(1,3,1); con lo cual este perfil se expresa de la siguiente manera:

_ Po
P i+ (P 56)
con C=1 [78] y po dado por [74]:
po = 473 In(1+¢) - 1 —T— c 7 (5.7)

Aqui 75 y ¢ = Ry /75 son el radio caracteristico y la concentracién® del halo respectivamente. R, es el
radio de virializacién que en este caso, también puede tomarse como el méximo radio que puede alcanzar
un halo y M es la masa de éste. Ahora bien, es conveniente seleccionar las siguientes variables adimen-
sionales [122]: R = r/r, ; V. = v/(4nGpor?)'/? que representan la posicién y velocidad adimensional
de una particula respectivamente y E = ¢/4nGpor? con ¥ = ¢/4wGpor? las cuales son la energfa y el

potencial adimensional de una particula. Para observar el origen de estas variables, mirar los anexos Ay B .

Lo primero que debe hacerse para construir un halo es generar un nidmero aleatorio z € [0, 1]. Con este

valor, el médulo de la distancia R de una particula puede ser obtenida usando la expresién:
In(1+R)—R/(1+ R) =z[n(l +¢)—c/(1+¢)], (5.8)

la cual representa la masa encerrada a un radio R cualquiera. Detalles de la deduccién de esta ecuacion

se encuentran en el anexo A.

Una vez determinado R, se calcula ¥, que es el potencial adimensional asociado al perfil de NFW:

¥ =In(1+ R)/R. (5.9)

3Esta cantidad controla la forma del perfil de densidad del halo [94].
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Al ser calculado el potencial, se procede a ejecutar el algoritmo de rechazo® para determinar la velocidad
de cada particula. Teniendo en cuenta que la funcién de distribucién de probabilidad (PDF) estd dada

por:

1/2
szE) F(E) (5.10)

P(E)o<H_< - D)

Se estd ligando a que 0 < II < 1. F(E) es la funcién de distribucién evaluada en E y F(¥) es la funcién de
distribucién evaluada en ¥. Esta funcion de distribucién puede ser obtenida usando la férmula analitica
de Widrow [122], la cual estd dada por:

F(E) = FyE*?(1 — E)™ (Ilng)qep. (5.11)

Donde Fy = 9.1968 x 1072; ¢ = —2.7419; A = 5/2 y P es un polinomio dado por:

con p1 = 0.3620, p» = —0.5639, p3 = —0.0859 y ps = —0.4912.

Se generan dos nimeros aleatorios y € [0,1] y E € [0, ¥]. Si y < II, se acepta el valor adimensional de la

energia, E; si la desigualdad no se satisface, se vuelven a generar dos nimeros aleatorios.

La velocidad puede ser obtenida de la ecuacién para la energfa total de una particula, £ = V?2/2 + ¥,
Posteriormente, se generan cuatro niimeros aleatorios para los dngulos 6 y ¢. Finalmente, la posicién y la

velocidad fisicas de las particulas seran iguales a r = Rr; y v = V(477Gp0r5)1/ 2,

Una vez generado el halo, se procede a relajar este sistema usando Gadget 2. En la figura 5.3 se muestra el
comportamiento de éste durante 10 Gyr. Nétese que para todas las simulaciones las capas internas (hasta
el 50 % de la masa inicial) son bastante estables y las externas tienden a aumentar; esto se debe a que los
halos de materia oscura al ser truncados® no estdn en equilibrio y se expandirdn. Para reducir este efecto,
es necesario escoger un radio de truncamiento (concentracién) bastante largo (de 10 o més). Lo que ocurre
en la realidad, es que las afueras de los halos estan en equilibrio dindmico con el medio, con lo cual, ellos

continuamente acretan materia oscura.

Para analizar el comportamiento de un halo de materia oscura a través del tiempo, es necesario observar
qué sucede cuando se varia su masa, su radio y la concentracion. En la parte superior de la figura 5.3, se
muestra la relajacion de un halo cuando su masa inicial es diferente. Como se puede notar, un sistema
de masa de 1 x 108 Mg, crece en mayor proporcién durante 10 Gyr que un halo cuya masa sea menor;
esto quiere decir que entre mas masa tenga un halo, éste serd mas inestable. Este mismo comportamiento

sucede con halos cuyo radio sea cada vez mas grande, como se observa en la figura 5.3 medio.

4Una explicacién extensiva de este método puede encontrarse en [123] y [124]
5Al ser el perfil de densidad de NFW continuo y tendiendo a cero para radios grandes, es necesario escoger un limite para
el cual toda la masa esté encerrada dentro de un radio.
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Figura 5.3: Relajaciones de un halo NF'W mediante Gadget 2. Arriba: Halos de radio de 40 kpc y concen-
tracién 20 para valores de masa de 1 x 10%, 1 x 107 y 1 x 108 M, respectivamente. Medio: Halos de masa
1 x 107 Mg, y concentracién de 20 para valores de radio de 20, 30 y 40 kpc respectivamente. Abajo: Halos
con masa de 1 x 107 My, y radio de 40 kpc para valores de concentracién de 10, 15 y 20 respectivamente.

Con respecto a la concentracién (ver en la parte inferior de la figura 5.3), como se mencioné anteriormen-
te, un halo es mas estable si su concentracién es mayor. Por lo tanto, si se desea construir un halo muy
estable tal que su tasa de desgarramiento ficticia sea minima, este sistema debe tener baja masa, un radio
pequeno y una alta concentracién. Para simular un satélite embebido en un halo de materia oscura, se

utilizaron los parametros presentados en la tabla 5.4.

Como se mostraré en el capitulo 7, los satélites que se simulan embebidos en halos de materia oscura son
aquéllos cuyas masas son 7 x 108 y 1 x 10° M. La masa de los halos de materia oscura fue escogida
teniendo en cuenta que la masa total del sistema satélite y halo no debe sobrepasar los 1.5 x 109 Mg,
(ver seccién 3.1.1). En cuanto a la concentracién, los estudios indican que ésta depende de la masa del
halo [118], [121], de la forma del espectro de potencias inicial de las fluctuaciones de densidad [118] y
del redshift [121]; debido a esto, los halos de materia oscura fria no tienen concentracién menor que 3.5

[121], [?]; de hecho, estudios indican que 4 < ¢ < 22 [118], donde ¢=5 corresponde a masas de cimulos de
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| Satélite  Masa halo (M) 7, (kpc) Concentracién

8 x 108 3 10
9 x 107

7 x 108 My 8 x 108
9 x 107 7.5 4
9 x 106

1 x10° Mg 9 x 107 7.5 4

Tabla 5.4: Parametros utilizados para el halo de materia oscura

galaxias, mientras que ¢=10 corresponde a masas de galaxias brillantes [118]. Por esta razdn, se escogi6

para las simulaciones, una concentracién de 4 y 10.
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Figura 5.4: Efectos del: Izquierda: Softening lenght y Derecha: ErrTollntAcc en la inestabilidad de un
halo.

Por otra parte, con el fin de lograr la mayor estabilidad® en los halos, se determinaron los valores del
softening y del ErrTollntAccuracy 6ptimos. Recordemos que el softening lenght é longitud de suavizado
es una cantidad que se introduce a la fuerza gravitacional para que ésta no diverja al tener dos par-
ticulas en la misma posicion; por lo cual, esta cantidad se podria interpretar como la distancia entre
los centros de dos particulas que estén pegadas. Se puede observar en la figura 5.4 Izquierda que ésta
no influye fuertemente en la estabilidad de un halo de materia oscura; sin embargo, se escogié el valor

de 0.015 debido a que con éste, la diferencia entre el radio maximo y minimo de este sistema era la menor”.

El ErrTollntAccuracy es un parametro adimensional que controla la exactitud del paso de tiempo que usa
Gadget. Esta cantidad tampoco influye considerablemente en la estabilidad de los halos (ver figura 5.4
Derecha). Se escogié el valor de 0.0025 por ser el que proporciona el menor valor en la diferencia entre los

radios mdximo y minimo del halo y por ser usado en la literatura [121].

Finalmente, en la tabla 5.5 se enuncian los parametros usados en el programa Gadget 2 modificado para

6Una medida de esta cantidad se logra hallando la diferencia entre el radio maximo y minimo del halo.
7Segtin [125], el softening 6ptimo es de 0.11N~%20 para un halo cuya concentracién es de 5 y de 0.065N ~226 para un
satélite Plummer embebido en un halo con estas caracteristicas.



’ Parametro Valor ‘
ErrTollntAccuracy 0.0025
ErrTotTheta 0.5
ErrTolForceAcc 0.05
MaxTimeStep 0.1
SofteningHalo 0.015
SofteningStars 0.01

Tabla 5.5: Pardmetros usados en Gadget 2 modificado para el halo NFW y para Sagitario.
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el halo y la esfera de Plummer. Una explicacién detallada de éstos se encuentra en la guia del usuario que

viene con el c¢6digo fuente de Gadget.



CAPITULO

EVOLUCION DE POSIBLES PROGENITORES DE
SAGITARIO SIN MATERIA OSCURA

6.1. Corrientes de Marea asociadas a Sagitario: Simulaciones de
N-cuerpos

60 68 60

Posicion Z [kpc]

-28

-a8

-66 -60 =68
=60 =48 =28 ] 28 a8 68 -668 -8 -28 ] 20 48 68 -68 -48 -20 ] 20 40 60
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Figura 6.1: Corrientes de marea de un satélite de 7 x 10% M, y radio inicial de 0.6 kpc. Se muestra su
evolucién a los 0.2, 0.6, 1, 2, 4, 5, 6 y 8 Gyr.

En todas las simulaciones realizadas se encontraron corrientes de marea asociadas a Sagitario, ubicadas a
una distancia entre 40 y 62 kpc con respecto al centro de nuestra galaxia. En la figura 6.1 se encuentra
el ejemplo de un satélite de 7 x 10® Mg y radio inicial de 0.6 kpc que parte desde 44 kpc del centro de
la Via Lactea. Las lineas azules indican la trayectoria que hace una particula de prueba; mientras que las
rojas, la evolucién de un satélite hecho por el programa Gadget2 modificado. Como se puede apreciar,

durante los primeros 0.6 Gyr la galaxia se distorsiona antes de empezar a desgarrarse debido a la fuerte

36
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interaccion con nuestra galaxia. A los 8 Gyr, éste satélite practicamente estd completamente destruido.

6.2. Comportamiento de galaxias enanas bajo diferentes condi-
ciones iniciales

En esta seccién se estudiard el comportamiento de galaxias enanas bajo variaciones de masa y radio inicial

y distancia apocéntrica.

6.2.1. Masa diferente

La figura 6.2 muestra el comportamiento de un satélite cuya masa inicial se varié desde 1x 10% hasta 5x 108
Mg . Se puede apreciar que entre mas masiva sea una galaxia enana, se destruird mas lentamente. Esto
puede inferirse comparando el tiempo de desgarramiento de cada uno de los radios que representan los di-
ferentes porcentajes de la masa inicial en estos satélites. Por ejemplo, al observar el radio que corresponde

al 50 % de la masa del satélite (linea amarilla en todas las figuras), se puede observar este comportamiento.
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Figura 6.2: Satélites ubicados a una distancia apocéntrica de 44 kpc al centro galactico y cuyo radio de
Plummer es de 0.6 kpc. En la parte superior de todas las gréficas, la linea roja de abajo hacia arriba,

representa el radio del 1% de la masa inicial del satélite. La parte inferior corresponde al movimiento del
maximo de densidad del satélite.

El mismo comportamiento anterior se presenta cuando el radio de Plummer de los satélites es de 0.5 kpc
(gréfica 6.3); esto es, entre mayor sea la masa de una galaxia, esta serd mucho méds estable. Este resultado
se espera debido a que entre mas compacto o denso sea un satélite, se desgarrard con mayor dificultad.

De esta grafica también se concluye que satélites con radios de plummer de 0.5 kpc pueden sobrevivir por
mas de 10 Gyr.
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Figura 6.3: Satélites ubicados a una distancia apocéntrica de 44 kpc al centro galactico y cuyo radio
inicial es de 0.5 kpc.

6.2.2. Radio diferente

Un satélite cuyo radio de Plummer sea menor, serd mas denso que otro que contenga igual valor de masa
inicial; por lo tanto, serd mucho mads estable y no se desgarrard tan facilmente. Este comportamiento se
muestra en la figura 6.4. Notese que en esta grafica, para los satélites cuyos radios de Plummer son 0.6

v 1.2 kpc respectivamente, la figura indica un radio maximo de 3 y 6 kpc. Esto se debe a que para la
construccién de la galaxia, utilizamos un cutoff' de 5.

R=0.6 kpc R=1.2kpe
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Rgc [kpel
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Figura 6.4: Satélites con masa inicial de 1 x 10° M,

ubicados a 44 kpc del centro galactico cuyos radios
de Plummer son 0.6 y 1.2 kpc respectivamente.

6.2.3. Distancia apocéntrica diferente

Al observar la figura 6.5 se nota que un satélite cuyo tiempo de vida es de 7.6 Gyr cuando estd localizado
a 44 kpc del centro de nuesta galaxia, puede sobrevivir hasta un tiempo mayor a los 10 Gyr al ser ubica-

do a una distancia apocéntrica de 60 kpc. Este comportamiento se presenta en todos los satélites simulados.

1Para la construccién de un satélite Plummer se procede igual que el halo. Rpae = C % rg donde C es el cutoff o
truncamiento y 7o es el radio de Plummer de la galaxia a construir.
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Figura 6.5: Satélite de masa y radio inicial de 5 x 108 Mg y 0.6 kpc respectivamente ubicado a 44 y 60
kpc del centro galactico.

6.3. Evoluciéon de galaxias enanas sin presencia de materia os-
cura

En esta seccién se compararan las propiedades fisicas de distintos satélites simulados con las actualmente

observadas en Sagitario con el fin de conocer las caracteristicas del posible progenitor de esta galaxia.

Las propiedades fisicas que se van a determinar son: el radio de brillo medio, ryo; el brillo superficial
central, pp; la dispersién de velocidades central, o¢ y la relacién masa-luminosidad aparente, (M/L)g.

Recordemos que los correspondientes valores actualmente medidos para Sagitario de éstas cantidades se

encuentran en la tabla 3.1.

A diferencia de las estrellas las cuales se ven tan pequenas que se pueden considerar como un punto en
la mayor parte de las observaciones, una galaxia, en nuestro caso Sagitario, puede extenderse por varios
segundos o minutos de arco. Es por esta razon que se define una cantidad llamada brillo superficial, el
cual se usa para describir el brillo aparente de objetos extensos. El brillo superficial es la cantidad total
de luz que llega de una galaxia o, en otras palabras, qué tan ficilmente se puede observar. Un objeto de
magnitud aparente m que se extiende por un drea A medida en arcsec?, tendra un brillo superficial que

puede determinarse mediante la expresion:

1o =m+ 2.5log A. (6.1)

Ahora bien, nétese que el brillo superficial depende del drea de la galaxia, con lo cual, también dependerd

de su radio. El radio para el cual el brillo superficial disminuye 0.75 mag/pc? se denomina radio de brillo
medio [112].

Por otra parte, la relacion masa-luminosidad se define como el cociente entre la masa total de una
galaxia y su luminosidad. En el vecindario solar, esta cantidad toma valores cercanos entre 3 y 5 [15]; con
lo cual, si un sistema estelar presenta una relaciéon masa-luminosidad cercana a 10 implicaria la presencia

de materia oscura [112]; de hecho, las enanas esferoidales que tienen valores de cientos es porque podrian
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estar completamente dominadas por ésta [112].

En cuanto a la dispersion de velocidades, se define como el rango de velocidades alrededor de la velo-
cidad promedio de un grupo de estrellas. Las galaxias esferoidales se mantienen en equilibrio debido a su

dispersién.

El método para calcular teéricamente las cantidades descritas anteriormente es el hecho por Klessen &
Kroupa [112] en el cual una galaxia satélite es analizada reproduciendo las propiedades fisicas medidas
por un observador terrestre. Se escoge un subconjunto de N particulas del satélite que se analizaran
por un observador hipotético en la tierra. En un sistema cartesiano, éste observador estd localizado en
R5=(0,-8,0) kpc donde el origen estd en el centro galdctico. Sélo las particulas elegidas que tengan un

modulo de distancia R que satisfagan

Reod — % <R < Reoa + % (6.2)
son usadas, donde R.oq = 5logg Dcod — 5 es el médulo de la distancia del méximo de densidad del
satélite que permanece a una distancia D.,q del sol y AR es el rango de magnitudes cubiertas por las
observaciones. Estos autores utilizan un AR = 0.8 mag. El plano observacional es dividido en k=20 anillos
circulares dentro de una distancia radial proyectada rp;,=1.5 kpc desde el maximo de densidad del satélite.
Estos son usados para evaluar la dispersion de velocidades en la visual y el perfil de brillo superficial. La
primera cantidad es calculada usando el método de Beers, Flynn & gebhardt [126]; mientras que el perfil
de brillo superficial central es estimado ajustando un perfil superficial de densidad exponencial al perfil
radial observado, el cual es obtenido contando el niimero de particulas en la muestra en los anillos radiales,
en donde cada particula tenga una relacién masa-luminosidad intrinseca, M/L=3, comparable a los valores
derivados para el vecindario solar. Finalmente, la relacién masa-luminosidad aparente que un observador

mide se determina de la relacién [44], [127]:

M 903
- __ 70 6.3
< L )O 27TG,U()T1/2 ( )

6.3.1. Distancia apocéntrica de 44 kpc

En las graficas que se presentaran a continuacién, se muestra la evolucién temporal del radio de brillo
medio, la dispersion de velocidades, el brillo superficial y la relacién masa-luminosidad de diferentes
sistemas esferoidales durante un tiempo de 10 Gyr junto con el movimiento de su méximo de densidad.
Estas propiedades fisicas son determinadas por un observador en la tierra. En la parte inferior de todas

las gréficas se presentan los radios del 1% , 10 %, hasta el 90 % de la masa inicial del satélite.

Satélite con masa inicial de 1 x 10° M y radio de Plummer de 0.6 kpc:

En la figura 6.6 se muestra la evolucion de las propiedades fisicas de un satélite de masa y radio de Plum-

mer 1 x 10° Mg y 0.6 kpc respectivamente ubicado a una distancia de 44 kpc del centro galdctico. En
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] Masa inicial Radio plummer ¢t Masa T1/9 1o o) M/L ‘

1 x 107 0.6 09 1x10° 0.18 8.18x10® 33.17 245

1% 107 1.2 0.9 4x10% 032 130x10° 21.65 3.71
7.2 — — — — —

9 x 108 0.6 09 72x10% 018 7.24x10% 31.16 243
84 3.6x10® 016 4.85x10® 2335 2.25

8 x 108 0.6 0.9 6.4x10% 0.18 6.51 x10® 29.08 2.38
84 32x10° 0.16 3.92x10%° 2015 2.14

7 x 108 0.6 0.9 5.6x10%® 0.18 5.33x10% 2692 243

83 1.4x10% 0.16 2 x 108 16.2  2.28
9.9 7x107 0.18 8.6 x 107 132 3.69

7 x 108 0.5 09 7x10% 015 7.99x10® 30.39 243
6 x 108 0.6 0.9 48x10% 0.18 4.65x10% 24.74 2.39
83 6x10 0.23 3 x 107 10.6  5.43
9.4 — — — — —
6 x 108 0.5 09 6x10% 015 6.85x10% 2816 244
5 x 108 0.6 09 5x10% 017 4.07x10% 2217 2.29
7.7 — — — — —
5 x 108 0.5 09 4x10® 0.15 581 x10% 2539 2.38
94 15x10% 0.13 3.5x10®% 18.01 2.28
5 x 108 0.3 09 5x10% 0.10 51.54 x10° 34.19 2.39

96 4x10% 0.09 1.62x10° 3273 2.28

Tabla 6.1: Propiedades fisicas para distintos satélites esferoidales cuando se encuentran a una distancia
de 44 kpc del centro galactico. La masa inicial y la medida en el tiempo t estan dadas en Mg, el radio de
plummer y el de brillo medio ry /9, en kpc; el tiempo en Gyr; el brillo superficial central pg en Lg/ kpc?;
la dispersién de velocidades central g, en km/s y la relacién masa-luminosidad, en Mg /Lg.

ella se puede observar que durante los primeros 8 Gyr el radio de brillo medio disminuye muy lentamente;
de hecho durante este intervalo de tiempo, su valor es de 0.18 kpc, lo que disminuye, es la tercera cifra
decimal. Después de 8 Gyr, el radio de brillo medio se mantiene constante a 0.17 kpc. El anterior com-
portamiento se puede explicar debido a la estabilidad de la galaxia. Notese que este satélite pierde masa
lentamente hasta 9.2 Gyr. Debido a que el cuerpo principal disminuye, es de esperar que también lo ha-

ga el radio de brillo medio; cuando la galaxia deja de ser desgarrada, esta cantidad permanecera constante.

La dispersién de velocidades también disminuye durante 10 Gyr; esto se debe al desgarramiento del saté-
lite y a su paso por el pericentro. La galaxia al ser desgarrada va a tener un tamano menor, con lo cual,
la velocidad de las estrellas debe disminuir para que el sistema no se termine de expandir. Ahora bien, si
la galaxia pasa por el pericentro pero no se desgarra, va a sentir una fuerte atraccién hacia la Via Lactea,
con lo cual el cuerpo se distorsionard aumentando su radio; el efecto es que la dispersién de velocidades

debe disminuir para que el sistema se estabilice y no termine por desgarrarse. Esta galaxia empieza con
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Figura 6.6: Evolucién de las propiedades fisicas de un satélite con masa inicial de 1 x 10° Mg, y radio de
0.6 kpc ubicado a 44 kpc del centro galédctico.

una dispersién de velocidades de 34.95 km/s y termina con 26.7 km/s.

Por otra parte, debido a que el brillo superficial depende del area de la galaxia, es de esperar que al
ser desgarrada, esta cantidad disminuya. Como se observa en la figura 6.6, precisamente este fenémeno
ocurre ; sin embargo como la tasa de desgarramiento es baja, el brillo superficial durante los 10 Gyr de la

evolucién del satélite permanece del orden de 10% L, /kpc?.

Con respecto a la relacién masa-luminosidad, se observan puntos donde esta cantidad es muy pequena.
Sabemos que la dispersién de velocidades disminuye a medida que la galaxia es desgarrada; sin embargo,
el brillo superficial y el radio de brillo medio lo hacen en mayor proporcién cuando el satélite pasa por
el pericentro; con lo cual, se pensaria que la masa-luminosidad deberia aumentar debido a que ésta es
inversamente proporcional al producto de estas dos cantidades; sin embargo, gana su dependencia con el
cuadrado de la dispersién de velocidades que hace que disminuya. Para esta galaxia los valores de relacién

masa-luminosidad estdn entre 2.6 y 2.7 Mg /Lg

Finalmente, al observar la ultima grafica de la figura 6.6, este sistema puede sobrevivir hasta un tiempo
de Hubble sin necesidad de materia oscura debido a que sélo un 50 % de su masa inicial es desgarrada.

Transcurridos 0.9 Gyr de evolucién , este satélite se encuentra en la posicién actual de Sagitario; sin
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embargo, para este tiempo (ver tabla 6.1) no se ha desgarrado y su brillo superficial y dispersién de
velocidades son mucho mayores que las que se observan para nuestra galaxia enana. Ahora bien, si este
sistema fuera el progenitor de Sagitario, aproximadamente en 6 Gyr deberia haber perdido el 65 % de su
masa; se observa que este satélite por el contrario sélo ha perdido un 30% y se encuentra a 11 kpc del
centro de la Via Lactea, es decir, méas cerca de lo que se observa actualmente a Sagitario; ademaés su brillo
superficial y dispersién de velocidades en ese tiempo tienen valores de 6.26 x 10® L /kpc® y 28.16 km/s
respectivamente, mucho mayores que los valores medidos (ver tabla 3.1). Por lo tanto, si la evolucién del
progenitor de Sagitario empez6 a 44 kpc del centro de nuestra galaxia, éste no pudo tener o una masa de
1 x 10° Mg o un radio de Plummer de 0.6 kpc.

Satélite con masa inicial de 1 x 10° M, y radio de Plummer de 1.2 kpc:

La evolucién de las propiedades fisicas de un satélite de masa 1 x 10° M, y radio de Plummer de 1.2 kpc

se presentan en la figura 6.7.

Con respecto al radio de brillo medio, se puede observar que esta cantidad aumenta hasta aproximadamen-
te 3 Gyr. Después de este tiempo, el comportamiento se podria ajustar a una constante de valor 0.7 kpc.
Esta conducta se debe a que, primeramente, éste satélite se desgarra rapidamente durante los primeros
3.2 Gyr, en los cuales queda con sélo el 1% de su masa inicial. En este intervalo de tiempo es en donde el
radio de brillo medio aumenta; después que la galaxia ha sido completamente destruida, se espera que no
haya cambio en esta cantidad. A los 1.1 y 3 Gyr, cuando la galaxia sélo tiene el 30 % y 1% de su masa
inicial respectivamente, el radio de brillo medio concuerda con el de Sagitario; sin embargo, la galaxia se

encuentra a 42.5 y 26.2 kpc del centro galdctico.

Al observar la evolucién de la dispersion de velocidades, ésta disminuye a medida que el satélite se des-
garra; Cuando el satélite es completamente destruido a los 5 Gyr, ésta cantidad aumenta llegando a un
orden de magnitud de 105 km/s. Al igual que el radio de brillo medio, a los 1.1 Gyr de evolucién, éste

satélite tiene una dispersién de velocidades de 11.6 km/s.

Debido al rapido desgarramiento del satélite durante los primeros 3 Gyr, el brillo superficial disminuye li-
nealmente; es decir, por cada Gyr, esta cantidad disminuye un orden de magnitud, empezando en 1.6 x 103
Lo /kpc? hasta 7.5 x 10° L /kpc®. A los 1.9 Gyr este satélite tiene un brillo superficial que concuerda
con el de Sagitario, sin embargo, la galaxia estd localizada a 24.2 kpc del centro de la Via Léctea, y su

dispersion de velocidades y relacién masa-luminosidad son mas altas que las de nuestro sistema en estudio.

Al disminuir el brillo superficial, se espera que la relaciéon masa-luminosidad aumente. De hecho, a los 3
Gyr, esta cantidad alcanza el orden de 10 M /Lg; llegando a un orden de magnitud més al ser comple-
tamente desgarrado el satélite. A los 1.5 Gyr la M/L del satélite es de 16 My/Le, es decir, estd dentro
del rango medido para Sagitario; sin embargo, aunque en este tiempo la galaxia tiene un radio de brillo
medio de 0.57 kpc, estd ubicada a 23.08 kpc del centro galdctico y su brillo superficial y dispersion de

velocidades tienen valores mas altos que los medidos en Sagitario.
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Figura 6.7: Evolucién de las propiedades fisicas de un satélite con masa inicial de 1 x 10° Mg, y radio de
1.2 kpc ubicado a 44 kpc del centro galactico.

Finalmente, se observa en la ultima grifica de la figura 6.7 que este satélite es desgarrado totalmente
a los 5.1 Gyr. Este sistema reproduce las coordenadas actuales de Sagitario a los 0.9 y 7.2 Gyr (ver
tabla 6.1). Mientras que para el primer tiempo la masa estd en el rango medido para Sagitario; el brillo
superficial y la dispersion de velocidades tienen valores méas altos. En el segundo tiempo, el satélite ya ha
sido completamente desgarrado. Debido a que para algunos tiempos este sistema reproduce las cantidades
observadas en Sagitario, se estudiara si pudiera ser un posible progenitor para esta galaxia enana al estar

inmerso en un halo de materia oscura.

Satélite con masa inicial de 9 x 108 M y radio de Plummer de 0.6 kpc:

La evolucién de las propiedades fisicas de este satélite es igual que en el caso de una galaxia con masa
inicial de 1 x 10° M. Al observar la figura 6.8, durante 6 Gyr nuevamente el radio de brillo medio dismi-
nuye lentamente s6lo hasta la tercera cifra decimal. Posterior a este tiempo, su valor es constante, siendo
de 0.17 kpc.

Con respecto a la dispersién de velocidades, ésta comienza en 33.09 km/s y termina en 23.42 km/s. Nue-
vamente, debido a que la tasa de desgarramiento para este satélite también es baja, el brillo superficial

disminuye lentamente durante los 10 Gyr de su evolucién, permaneciendo del orden de 10% L /kpc?. La
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relacién masa-luminosidad permanece con un valor promedio de 2.6 Mg /L.
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Figura 6.8: Evolucién de las propiedades fisicas de un satélite con masa inicial de 9 x 108 Mg y radio de
0.6 kpc ubicado a 44 kpc del centro galéctico.

Finalmente, se puede observar que este satélite es lo suficientemente estable como para sobrevivir durante
un tiempo de Hubble sin necesidad de materia oscura. Ahora bien, la tabla 6.1 muestra que ésta galaxia
reproduce la posicidn de Sagitario a los 0.9 y 8.4 Gyrs. Para el primer tiempo, la masa, el brillo superficial
y la dispersién de velocidades son mucho més altos que los valores actuales de Sagitario. Al observar lo
que sucede a los 8.4 Gyr, el satélite tiene una masa que concuerda con la actual de Sagitario y su ultima
pérdida de masa fue a los 7.3 Gyr. Estos hechos podrian convertir a este sistema en un posible candidato
a progenitor de Sagitario; sin embargo, en este tiempo su brillo superficial y dispersion de velocidades
tienen valores mucho mas altos; mientras que el radio de brillo medio y la relacién masa-luminosidad, muy
bajos; por lo cual el progenitor de Sagitario no pudo ser un satélite o con masa de 9 x 102 Mg o con un

radio de Plummer de 0.6 kpc.

Satélite con masa inicial de 8 x 108 M, y radio de Plummer de 0.6 kpc:

Como en los satélites de masa 1 x 10° y 9 x 10® Mg con radio de Plummer de 0.6 kpc, se observa en la
figura 6.9 que el radio de brillo medio disminuye lentamente hasta los primeros 6 Gyr, en los cuales ésta
cantidad es de 0.18 kpc; sélo disminuye la tercera cifra decimal. Después de este tiempo, el radio de brillo

medio permanece constante con un valor de 0.17 kpc.
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Con respecto a la dispersién de velocidades y la relaciéon masa-luminosidad, su comportamiento también
es igual que en los satélites cuyas masas iniciales son 1 x 10% y 9 x 108 M. En el caso de ésta galaxia,
la primera cantidad comienza en 33.09 km/s y termina en 23.42 km/s. La relacién masa-luminosidad

permanece con un valor promedio de 2.6 Mg /Lg.

Nuevamente, debido a que la tasa de desgarramiento de esta galaxia es baja, el brillo superficial disminuye

lentamente durante los 10 Gyr de su evolucién, permaneciendo del orden de 10% L, /kpc?.
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Figura 6.9: Evolucién de las propiedades fisicas de un satélite con masa inicial de 8 x 108 M, y radio de
0.6 kpc ubicado a 44 kpc del centro galéctico.

Finalmente, se puede observar de la ultima grafica de la figura 6.9 que este satélite sobrevive durante 12
Gyrs sin necesidad de materia oscura y reproduce la posicién actual de Sagitario en 0.9 y 8.4 Gyr (ver
tabla 6.1). En el primer tiempo la masa, brillo superficial y dispersién de velocidades tienen valores més
altos mientras que el radio de brillo medio y la relacién masa-luminosidad son més bajos que los medidos
para Sagitario. En 8.4 Gyr este satélite tiene una masa que estd dentro del rango medido para nuestra
galaxia enana; sin embargo su luminosidad y dispersion de velocidades siguen siendo altas; también el
radio de brillo medio y la relacién masa-luminosidad permanencen més bajas. Por lo tanto, el progenitor

de Sagitario no pudo tener o una masa inicial de 8 x 108 Mg, o radio de Plummer de 0.6 kpc.
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Satélite con masa inicial de 7 x 108 M y radio de Plummer de 0.6 kpc:

La evolucién de las propiedades fisicas de un satélite de masa 7 x 108 My, y radio de Plummer de 0.6 kpc

se presentan en la figura 6.10.

Con respecto al radio de brillo medio, éste permanece constante entre 0.16 y 0.18 kpc durante 8.8 Gyrs;
para este tiempo, el satélite sélo queda con el 20% de su masa inicial. Posteriormente, el radio de brillo
medio aumenta llegando hasta un valor de 0.3 kpc a los 10 Gyr, en donde el satélite sélo queda con el
10 % de su masa inicial. Estos resultados indican que este satélite nunca reproduce el radio de brillo medio

observado en Sagitario.
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Figura 6.10: Evolucién de las propiedades fisicas de un satélite con masa inicial de 7 x 108 M, y radio de
0.6 kpc ubicado a 44 kpc del centro galéctico.

Al observar la evolucién de la dispersién de velocidades, ésta disminuye a medida que el satélite se desgarra.
Al comienzo de la evolucidn del satélite, esta cantidad tiene el valor de 29 km/s; a los 10 Gyrs, 8.6 km/s.

Alos 9.3 Gyrs, el satélite reproduce la dispersién de velocidades observada en Sagitario; esto es, 11.4 km/s.

El brillo superficial del satélite disminuye de la misma manera que lo hace la dispersién de velocidades
como se observa en la figura 6.10; sin embargo, se mantiene del orden de 108 L /kpc? durante 9.3 Gyrs.
Posterior a este tiempo, el brillo superficial disminuye un orden de magnitud, llegando a un valor de
2.4 x 107 Lg /kpc? en 10 Gyr.



48

La relacién masa-luminosidad del satélite se mantiene en promedio constante con valores que oscilan entre
2.4y 2.7 Mg/Lg. Este comportamiento se presenta durante 9.3 Gyrs. Posteriormente, cuando la disper-
sién de velocidades y el brillo superficial son muy bajos, la relacion masa-luminosidad disminuye tomando
valores de 1.7y 2.3 Mg /Lg.

Finalmente, al observar la ultima grafica en la figura 6.10, un sistema que parte desde 44 kpc del centro
galdctico y cuya masa es de 7 x 108 M, y que tiene un radio de Plummer de 0.6 kpc, puede sobrevivir por
10 Gyrs; pero sélo con el 10% de su masa inicial. Ahora bien, durante este tiempo, el sistema reproduce
la posicién y coordenadas galactocéntricas de Sagitario a los 0.9, 8.3 y 9.9 Gyrs. Se puede apreciar en
la tabla 6.1, que para estos tiempos, cuando el satélite se encuentra ubicado en la posiciéon actual de
Sagitario, la galaxia simulada nunca reproduce las propiedades fisicas observadas; el radio de brillo medio
y la relacion masa-luminosidad siempre son més bajos; mientras que el brillo superficial y la dispersién de
velocidades, son més altas. Por lo tanto, un satélite con masa y radio de Plummer de 7 x 108 My y 0.6
kpc, no reproduce al Sagitario que observamos actualmente cuando éste sélo estd compuesto por materia

baridnica.

Satélite con masa inicial de 7 x 108 M, y radio de Plummer de 0.5 kpc:

En la figura 6.11 se muestra la evolucién de las propiedades fisicas de un satélite con masa inicial de
7 x 108 My, y radio de Plummer de 0.5 kpc. Como se puede observar, el radio de brillo medio disminuye
lentamente a medida que el satélite es desgarrado. Notese que este comportamiento es el mismo para gala-
xias que sobreviven sin necesidad de materia oscura durante un tiempo de Hubble. Este satélite comienza
con un radio de brillo medio de 0.16 kpc; una vez este sistema no pierde mas masa, esto es, a los 7.9 Gyr
cuando tiene sdlo el 50 % de su masa inicial, el radio de brillo medio se hace igual a 0.14 kpc. Posterior a
ese tiempo, ésta cantidad oscila entre 0.14 y 0.13 kpc. Es importante anotar que durante los 10 Gyr de

evolucién, esta galaxia no reproduce el radio de brillo medio de Sagitario.

Con respecto a la dispersion de velocidades, también se observa que esta cantidad disminuye lentamente a
medida que el satélite es desgarrado. Al comienzo de la simulacién es de 31.9 km/s; a los 7.9 Gyr, es igual
a 26.72 km /s y a los 10 Gyr, es 25.7 kim/s. Como se puede notar, durante todo el tiempo de evolucién,

siempre es mayor que la de Sagitario.

Tal vez la cantidad que més lentamente decrece es el brillo superficial. Como se puede apreciar en la figura
6.11, durante 10 Gyr de evolucién, siempre mantiene un orden de magnitud de 10% Lg /kpc?. Este valor,

nuevamente es mas alto que el medido para Sagitario.

Ahora bien, como el radio de brillo medio y el brillo superficial disminuyen, se esperaria que la relacién
masa-luminosidad aumente; sin embargo la dispersién de velocidades también disminuye, con lo cual la

relacién masa-luminosidad deberia disminuir (esto se concluye del a ecuacién 6.3). Lo que ocurre en este
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caso, es que los dos efectos tienen igual proporcién, lo cual hace que ésta cantidad permanezca en promedio

constante con un valor de 2.45 Mg /L. Este valor es mucho menor que el correspondiente a Sagitario.
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Figura 6.11: Evolucién de las propiedades fisicas de un satélite con masa inicial de 7 x 108 M, y radio de
0.5 kpc ubicado a 44 kpc del centro galéctico.

Finalmente, la tltima grafica de la figura 6.11 muestra que a diferencia del caso anterior, esta galaxia es
bastante estable debido a que el 50 % de su masa inicial sobrevive por 10 Gyr por lo cual este satélite no
necesita materia oscura para vivir por un tiempo de Hubble. Esta galaxia reproduce la posicién actual
de Sagitario a los 0.9 Gyr de su evolucién, tiempo en el cual este satélite no se ha desgarrado y como
se mencioné anteriormente, tanto su brillo superficial como su dispersiéon de velocidades son mucho mas
altas que los valores de Sagitario. Segin estos resultados, una galaxia no pudo ser progenitor de Sagitario

si su masa inicial fue 7 x 10 M, o si su radio de Plummer fue de 0.5 kpc.

Satélite con masa inicial de 6 x 108 M, y radio de Plummer de 0.6 kpc:

La evolucién de las propiedades fisicas de la galaxia simulada se presentan en la figura 6.12. En ella, se
observa que, durante 7.2 Gyrs, el radio de brillo medio del satélite simulado permanece constante oscilando
entre 0.16 y 0.19 kpc. En este tiempo, el satélite se ha desgarrado a tal punto que sélo tiene el 20 % de su
masa inicial. Posteriormente, el radio de brillo medio aumenta hasta llegar a un valor de 0.7 kpc a los 10
Gyrs. El radio de brillo medio medido en Sagitario lo reproduce el satélite simulado a los 8.7 kpc, cuando

éste tiene sélo el 1% de su masa inicial.
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Como es de esperar, la dispersién de velocidades del satélite disminuye gradualmente a medida que el
sistema se desgarra. Este comportamiento se presenta durante los primeros 7.7 Gyr de evolucion, en los
cuales, empieza con un valor de 26.7 km/s y termina en 10.8 km/s, muy cercano al de Sagitario. Después
de esos 7.7 Gyr, que es cuando la galaxia sélo tiene el 10 % de su masa inicial, la dispersién de velocidades

aumenta hasta llegar a tener un valor de 32 km/s.
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Figura 6.12: Evolucién de las propiedades fisicas de un satélite con masa inicial de 6 x 108 M, y radio de
0.6 kpc ubicado a 44 kpc del centro galédctico.

Con respecto al brillo superficial, durante los primeros 7.2 Gyr de evoluciéon esta cantidad disminuye len-
tamente aunque mantiene un orden de magnitud de 108 L /kpc?. Después de este tiempo, que es cuando
la galaxia tiene el 10 % de su masa inicial, el brillo superficial disminuye hasta llegar a un valor del orden
de 10° L /kpc?. Esto es de esperarse debido a que el tamafio del cuerpo principal se hace cada vez més

pequerio. A los 8.9 Gyrs, el brillo superficial del satélite reproduce el observado en Sagitario.

Por otra parte, la relacién masa-luminosidad de la galaxia, permanece constante durante los primeros 8.2
Gyrs, oscilando entre 2.3 'y 2.5 M, /Lg. Después de ese tiempo, esta cantidad aumenta llegando en 10 Gyr
hasta un valor de 2472 M /L. Esto es de esperarse debido a que el brillo superficial decrece rdpidamente

después de los 8.5 Gyrs.
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Un satélite de masa 6 x 10 M, y radio de 0.6 kpc es totalmente desgarrado a los 9.3 Gyr; durante este
tiempo, el satélite reproduce la posicién actual de Sagitario a los 0.9, 8.3 y 9.4 Gyr. En los dos primeros
tiempos, se observa en la tabla 6.1 que este satélite no reproduce ninguna de las propiedades fisicas
observadas en Sagitario y a los 9.4 Gyrs, éste ya fue desgarrado totalmente. Sin embargo, es importante
anotar que el radio de brillo medio es igual al observado cuando la galaxia tiene sélo el 1% de su masa
inicial; ademas, a los 8.9 Gyrs, este satélite reproduce la mayoria de las propiedades fisicas observadas;
sin embargo, tiene una masa menor que la actual y no estd localizado en la posicién de Sagitario. Por lo
tanto, el progenitor de Sagitario no pudo ser una galaxia compuesta s6lo de materia bariénica que tuviera

o una masa inicial de 6 x 108 M, o un radio de Plummer de 0.6 kpc.

Satélite con masa inicial de 6 x 108 M, y radio de Plummer de 0.5 kpc:

En la figura 6.13 se muestra la evolucién de las propiedades fisicas de un satélite con masa inicial de
6 x 108 M, y radio de Plummer de 0.5 kpc. Como se puede apreciar, el radio de brillo medio disminuye a
medida que el satélite es desgarrado. Notese que este comportamiento es el mismo que el de una galaxia
de masa de 5 x 10® Mg e igual radio. Para el caso que estamos estudiando, la galaxia comienza con un
radio de brillo medio de 0.15 kpc; una vez este sistema no pierde més masa, esto es, a los 9 Gyr cuando
tiene el 40 % de su masa inicial, el radio de brillo medio se hace igual a 0.13 kpc. Posterior a ese tiempo,
ésta cantidad no cambia de valor. Como se puede observar, durante los 10 Gyr de evolucién, este satélite

no reproduce el radio de brillo medio de Sagitario.

Con respecto a la dispersién de velocidades, también se observa que esta cantidad disminuye a medida
que el satélite es desgarrado. Al comienzo de la simulacién es de 29.56 km/s; a los 9 y 10 Gyr, es igual a

22.6 km/s. Como se puede notar, durante todo el tiempo de evolucidn, siempre es mayor que la de Sagitario.

Asi como las propiedades fisicas descritas anteriormente, el brillo superficial también decrece. Como se
puede apreciar en la figura 6.13, durante 10 Gyr de evolucién, siempre mantiene un orden de magnitud

de 108 Ly /kpc?®. Este valor, nuevamente es més alto que el medido para Sagitario.

La relacién masa-luminosidad para este sistema permanece en promedio constante con un valor de 2.45

Mg/ Lg. Este valor es mucho menor que el correspondiente a Sagitario.

Finalmente, en la ultima grafica de la figura 6.13 se observa que este satélite es lo suficientemente estable
para sobrevivir por un tiempo de Hubble sin necesidad de estar inmerso en un halo de materia oscura; de

hecho, el 40 % de su masa inicial (2.4 x 10® M) queda intacta durante 12 Gyr de evolucién.

Esta galaxia reproduce la posicion actual de Sagitario a los 0.9 Gyr, tiempo en el cual, este sistema no se
ha desgarrado y su brillo superficial y dispersién de velocidades tienen valores mas altos que los observados
en Sagitario. Ahora bien, cuando el satélite pierde el 33 % de su masa (esto es, el tiempo para el cual este

sistema tendrfa una masa dentro del rango medido para Sagitario) que es en 3.3 Gyr, éste se encuentra
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Figura 6.13: Evolucién de las propiedades fisicas de un satélite con masa inicial de 6 x 108 My y radio de
0.5 kpc ubicado a 44 kpc del centro galéctico.

a 33 kpc del centro galdctico, mucho més lejos que la posicién actual de Sagitario y nuevamente su brillo
superficial y dispersién de velocidades tienen valores respectivamente de 6.2 x 10% L /kpc? y 26.5 km/s,
los cuales siguen siendo mucho mas altos; por lo tanto, el progenitor de nuestra galaxia satélite no pudo

haber tenido o una masa inicial de 6 x 10® M, o radio de Plummer de 0.5 kpc.

Satélite con masa inicial de 5 x 108 M, y radio de Plummer de 0.6 kpc:

Las propiedades fisicas de este satélite tienen la misma evolucién que las de una galaxia de 6 x 10% My;

de hecho, durante el mismo intervalo de tiempo se desgarran los mismos porcentajes de masa.

Durante los primeros 6 Gyr de evolucidn, el radio de brillo medio de este satélite permanece entre 0.17
y 0.19 kpc; posteriormente, aumenta linealmente. A los 7.1 Gyr la galaxia reproduce el radio de brillo
medio de Sagitario; sin embargo, para este tiempo la masa encerrada es tan sélo el 1% de la inicial, esto
es, 5 x 10% M.

Con respecto a la dispersién de velocidades, ésta disminuye desde 24.7 km/s hasta 10.6 km/s durante los
primeros 6 Gyr de evolucién; luego, cuando el satélite tiene sélo el 10 % de su masa inicial, la dispersién
de velocidades varia considerablemente en cada tiempo. Nuevamente, en 7.1 Gyr esta galaxia representa

la dispersién de velocidades de sagitario.
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Figura 6.14: Evolucién de las propiedades fisicas de un satélite con masa inicial de 5 x 108 My y radio de
0.6 kpc ubicado a 44 kpc del centro galéctico.

Al analizar nuevamente los primeros 6 Gyr, el brillo superficial del satélite permanece con un valor del
orden de 108 L, /kpc?. Posteriormente, ésta cantidad disminuye un orden de magnitud cada Gyr, llegando
hasta 1.5 x 10° L /kpc? cuando la galaxia es completamente destruida. Como en las cantidades anteriores,

el sistema llega a tener un brillo superficial como el de Sagitario a los 7.1 Gyr.

Por otra parte, la relacion masa-luminosidad de esta galaxia durante los primeros 6 Gyr estd entre 2 y 3
Mg/ Lg; después de este tiempo, su valor aumenta exponencialmente hasta llegar a 350 Mg, /La en donde
el satélite es completamente desgarrado. A diferencia de los casos anteriores, la M/L que esté entre los

valores de sagitario es reproducida a los 6.7 Gyr en donde la galaxia estd a 32 kpc del centro galactico.

Finalmente se puede observar en la tultima grafica de la figura 6.14 que el tiempo de vida de este satélite es
de 7.6 Gyr. A los 0.9y 7.7 Gyr (ver tabla 6.1) éste reproduce la posicién actual de sagitario; sin embargo,
para el primer tiempo, tanto la masa actual como el brillo superficial y la dispersién de velocidades son
mas altos que los valores medidos para Sagitario. En 7.7 Gyr, el satélite ya ha sido totalmente destruido.
Ahora bien, para un tiempo de 7.1 Gyr, este satélite estd localizado a 15.04 kpc del centro galdctico, su
radio de brillo medio es igual a 0.47 kpc y su brillo superficial es de 1.79 x 10° L /kpc?, un valor muy

cercano al de Sagitario. Al igual que una galaxia de 6 x 108 M, con estos resultados, se podria decir
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que éste satélite podria ser un posible progenitor de Sagitario sin materia oscura; sin embargo, la masa
encerrada para este tiempo es de tan sélo de 5 x 10% Mg; la relacién masa-luminosidad es de 55 Mg /L
v las coordenadas galactocéntricas no son las mismas de Sagitario. Ahora bien, al introducir un halo de
materia oscura, tanto la dispersion de velocidades como el brillo superficial aumentarian, por lo tanto, si
una galaxia tuvo una masa inicial de 5 x 108 M, o si su radio de Plummer tuvo un valor de 0.6 kpc, ésta

no pudo haber sido el progenitor de Sagitario.

Satélite con masa inicial de 5 x 108 M, y radio de Plummer de 0.5 kpc:

En la figura 6.15 se muestra la evolucién de las propiedades fisicas de un satélite con masa inicial de 5 x 108
Mg y radio de Plummer de 0.5 kpc. Como se puede apreciar, durante los 10 Gyr de la evolucién de este
satélite, el radio de brillo medio se puede ajustar como una constante de valor 0.14 kpc; sin embargo, el
radio de brillo medio inicial en esta galaxia es 0.15 kpc; una vez este sistema no pierde mas masa, esto es,
a los 9.1 Gyr cuando tiene el 30 % de su masa inicial, el radio de brillo medio es igual a 0.14 kpc. A los 10
Gyr, ésta cantidad es igual a 0.13 kpc. Estos resultados indican que este satélite no reproduce el radio de

brillo medio de Sagitario.

Al analizar la dispersién de velocidades, se observa que esta cantidad disminuye a medida que el satélite
es desgarrado. Al comienzo de la simulacién, tiene un valor de de 26.9 km/s; a los 9.1 Gyr, es igual a
18.3 km /s; y a los 10 Gyr, disminuye hasta 17.9 km/s. Como se puede notar, durante todo el tiempo de

evolucion, la dispersién de velocidades siempre es mayor que la de Sagitario.

Al igual que el radio de brillo medio y la dispersién de velocidades, el brillo superficial también decrece;
sin embargo, siempre mantiene un orden de magnitud de 108 L /kpc®. Este valor, nuevamente es més

alto que el medido para Sagitario.

Con respecto a la relacién masa-luminosidad, para este sistema permanece en promedio constante con un

valor de 2.4 Mg /Lg. Este valor es mucho menor que el correspondiente a Sagitario.

Finalmente, un satélite con masa de 5 x 108 Mg, y radio de 0.5 kpc sobrevive hasta un tiempo de Hubble
con el 30% de su masa inicial. En 0.9 y 9.4 Gyr este sistema estd ubicado en la posicién actual de
Sagitario; sin embargo su brillo superficial y dispersién de velocidades son méas altas que nuestra galaxia
enana; ademads mientras que en el primer tiempo la masa es mayor, para el segundo tiempo, mucho menor
que la de Sagitario. Por estas razones se descarta la posibilidad que el progenitor hubiera tenido o una

masa inicial de 5 x 10® My o un radio de Plummer de 0.5 kpc.

Satélite con masa inicial de 5 x 108 M, y radio de Plummer de 0.3 kpc:

En la figura 6.16 se muestra la evolucién de las propiedades fisicas de un satélite con masa inicial de
5 x 108 My y radio de Plummer de 0.3 kpc. Al observar el radio de brillo medio, se tenderia a pensar

que ésta cantidad disminuye; sin embargo, al observar la escala, se puede apreciar que se mantiene con un
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Figura 6.15: Evolucién de las propiedades fisicas de un satélite con masa inicial de 5 x 108 My y radio de
0.5 kpc ubicado a 44 kpc del centro galéctico.

valor de 0.1 kpc durante 10 Gyr. Esto se debe a que sélo el 9% de la masa del satélite es desgarrada. El

anterior resultado indica que este satélite no reproduce el radio de brillo medio de Sagitario.

Al analizar la dispersién de velocidades del satélite, se nota que ésta disminuye lentamente, comenzando
en 34.5 km/s y terminando con 32.6 km/s. A los 4.5 Gyr, cuando el satélite pierde el 9% de su masa
inicial, la dispersion de velocidades es de 33.7 km/s. Como se puede observar, esta galaxia nunca reproduce

el valor de la dispersién de velocidades actualmente medida para Sagitario.

En cuanto al brillo superficial, ésta cantidad permanece constante durante los 10 Gyr con valores entre
1.4 x 10° y 1.6 x 10° L /kpc?. La relacién masa-luminosidad varfa entre 2.5 y 2.3 My /Le. Como se

observa, ninguna de estas cantidades concuerdan con los valores medidos en Sagitario.

Finalmente, este satélite es extremadamente estable, debido a que el 80 % de su masa inicial no se desgarra
durante 12 Gyr. Este sistema en 0.9 y 9.6 Gyr reproduce la posicién actual de Sagitario; sin embargo,
en estos dos momentos, tanto el brillo superficial como la dispersiéon de velocidades son més altos que los
valores actuales medidos. Notese en la tabla 6.1 que este satélite es tres 6rdenes de magnitud mas brillante
que sagitario y su radio de brillo medio es extremadamente bajo. De los anteriores resultados se concluye

que el progenitor de sagitario no pudo haber tenido o un radio un radio de 0.3 kpc o una masa inicial de
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Figura 6.16: Evolucién de las propiedades fisicas de un satélite con masa inicial de 5 x 108 My y radio de
0.3 kpc ubicado a 44 kpc del centro galéctico.

5 X 108 M@.

6.3.2. Distancia apocéntrica de 60 kpc

En la tabla 6.2 se muestran los resultados obtenidos para diferentes satélites cuando parten desde una
distancia de 60 kpc al centro galdctico. Al igual que en la seccién anterior, estos valores se comparan con

las observaciones, las cuales se presentan en la tabla 3.1.

Satélite con masa inicial de 1 x 10° M, y radio de Plummer de 0.6 kpc:

Al comparar la evolucién de un satélite de masa de 1 x 10° Mg y radio de Plummer de 0.6 kpc cuando
parte desde 44 kpc (figura 6.6) y 60 kpc (figura 6.17), se puede observar que mientras para el primer caso
sobrevive el 40 % de su masa inicial, para el segundo caso, el 60 %. Ademas, la evolucién de las propiedades

fisicas es la misma.

El radio de brillo medio del satélite durante los 10 Gyr de evolucién oscila entre 0.175 y 0.18 kpc; por lo

tanto, no reproduce el medido para Sagitario.

En cuanto a la dispersién de velocidades, éste satélite empieza con 34.9 km/s y después de 10 Gyr, su
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] Masa inicial Radio plummer t Masa actual 7y 1o 0o M/L ‘

1 x 10° 0.6 1.2 1 x 10° 0.18 7.8x10% 3369 2.58
6 x 10% 0.6 1.2 4.8 x 108 0.19 43 x10% 2511 253
6 x 108 0.5 1.2 6 x 108 0.16 6.63 x10® 285  2.62

3.5 4.8 x 108 0.15 6.61 x 103 27.05 2.41
5 x 108 0.6 1.2 4 x 108 0.18 3.81x10% 2244 2.38
5 x 108 0.5 1.2 5 x 10% 0.15 5.56 x 10®  25.6  2.47

3.5 3.5 x 108 0.14 5.49 x 10® 2396 2.32

Tabla 6.2: Propiedades fisicas para distintas galaxias enanas cuando estdn ubicadas a 60 kpc del centro
galactico. Las masas estdn medidas en M, el radio de plummer y el de brillo medio 1 2, en kpc; el tiempo
en Gyr; el brillo superficial central Lo en Lg /kpc?; la dispersién de velocidades central og, en km/s y la
relacién masa-luminosidad, en Mg /Le.

valor se ha reducido hasta 29.5 km/s; esto quiere decir, que ésta galaxia durante el tiempo de simulacién
tampoco reproduce la dispersion de velocidades de Sagitario. Lo mismo ocurre con su brillo superficial, el

cual, asf disminuya lentamente a medida que el satélite se desgarra, se mantiene del orden de 10% L, /kpc?.

Con respecto a la relacién masa-luminosidad, ésta oscila entre 2.5 y 2.7 Mg /Lg durante 10 Gyr; al igual

que las demds propiedades fisicas, éste valor no concuerda con el medido para Sagitario.

Finalmente, la tltima grafica de la figura 6.17 indica que éste satélite es bastante estable debido a que
el 60 % de su masa inicial sobrevive durante 10 Gyr; esto indica que no serd desgarrado en su totalidad
en un tiempo de Hubble y por lo tanto no necesitaria de materia oscura. La tabla 6.2 indica que esta
galaxia reproduce la posiciéon actual de Sagitario a los 1.2 Gyr; tiempo en el cual, el satélite no se ha
desgarrado y su brillo superficial y dispersién de velocidades son mucho maés altas que los valores medidos
en Sagitario; contrario a lo que ocurre con el radio de brillo medio y la relacién masa-luminosidad, los
cuales tienen valores més bajos. Debido a esto y al hecho que esta galaxia durante 10 Gyr de evolucién no
reproduce ninguna de las propiedades fisicas medidas asi parta desde 44 6 60 kpc, se sigue pensando que

el progenitor de Sagitario no pudo tener o una masa de 1 x 10° My o un radio de Plummer de 0.6 kpc.

Satélite con masa inicial de 6 x 108 M, y radio de Plummer de 0.6 kpc:

Al comparar el comportamiento de un satélite cuya masa inicial es 6 x 108 My y que tiene un radio de
Plummer de 0.6 kpc cuando parte desde 44 kpc (figura 6.12) y 60 kpe (figura 6.18), se puede observar
que para esta ultima distancia apocéntrica, el 30 % de la masa inicial de la galaxia sobrevive durante 10
Gyr; por lo tanto, este sistema no necesitaria de materia oscura para poder vivir durante un tiempo de

Hubble.

Al observar el comportamiento del radio de brillo medio para este satélite, se observa que se mantiene
constante entre 0.16 y 0.18 kpc. Nétese que durante todo el tiempo de simulacion, éste satélite no repro-

duce el radio de brillo medio de Sagitario.



58

12 [kpel

T
S
(
1N
D

;h Ty I 1 i
A A M s A
041 | ! ‘i ) I ““ |

s I | | |

log,o o [km/s]

= G
o 2z
T =

g

5
log, (M/L), [Me/Lg] logq g [ Lg /kpe? ]

oo
&

s
‘
n N A A
yiviviviviviviwiwim
wt VPV Y YN YA

Reg [kpel
Reg [kpel

Tiempo [Gyr] Tiempo [Gyr]

..(10)...90%) [kpc]

R (1%, 10%.

Tiempo [Gyr]

Figura 6.17: Evolucién de las propiedades fisicas de un satélite con masa inicial de 1 x 10° My y radio de
0.6 kpc ubicado a 60 kpc del centro galédctico.

Con respecto a la dispersién de velocidades, ésta disminuye lentamente comenzando en 26.7 km/s y des-

pués de 10 Gyrs de evolucién, este valor es igual a 16.4km/s.

Al igual que la dispersién de velocidades, el brillo superficial disminuye pero lentamente, permaneciendo
del orden de magnitud de 10% L /kpc?.

Con respecto a la relaciéon masa-luminosidad, ésta permanece en promedio constante durante 10 Gyr
de evolucidn, oscilando entre 2.5 y 2.7 Mg /Lg. Como se aprecia, esta galaxia tiene una relacién masa-

luminosidad menor que la medida en Sagitario.

Finalmente, al apreciar la tabla 6.2, a los 1.2 Gyr de evolucién este sistema se encuentra en la posicién
actual de Sagitario. Durante este tiempo, la masa, brillo superficial y dispersién de velocidades del satélite
tienen valores mas altos que los medidos en Sagitario; mientras que el radio de brillo medio y la relacién
masa-luminosidad son menores. De estos resultados, se concluye que una galaxia cuya masa sea de 6 x 103

Mg o cuyo radio de Plummer sea de 0.6 kpc, no pudo ser el progenitor de Sagitario.
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Figura 6.18: Evolucién de las propiedades fisicas de un satélite con masa inicial de 6 x 108 My y radio de
0.6 kpc ubicado a 60 kpc del centro galédctico.

Satélite con masa inicial de 6 x 108 M, y radio de Plummer de 0.5 kpc:

Al comparar el comportamiento de un satélite cuya masa inicial es 6 x 108 My y que tiene un radio de
Plummer de 0.5 kpc cuando parte desde 44 kpe (figura 6.13) y 60 kpc (figura 6.19), se puede observar que
para esta ultima distancia apocéntrica, el 60 % de la masa inicial de la galaxia sobrevive durante 10 Gyr;

por lo tanto, este sistema vive durante un tiempo de Hubble sin necesidad de estar inmerso en un halo de

materia oscura.

Al observar el comportamiento del radio de brillo medio para este satélite, se aprecia que disminuye muy
lentamente durante todo el tiempo de la simulacién. Esta cantidad va desde 0.158 kpc hasta 0.148 kpc.
Esta disminucién tan lenta se debe a la gran estabilidad de la galaxia. Estos resultados indican que éste

satélite tiene un radio de brillo medio siempre menor que el medido en Sagitario.

La dispersion de velocidades también disminuye muy lentamente a medida que la galaxia es desgarrada.
Este satélite empieza con 29.5 km/s y a los 10 Gyr, diminuye hasta los 24.7 km/s. Como se aprecia, este

sistema no reproduce la dispersién de velocidades de Sagitario.

En cuanto al brillo superficial, ésta cantidad también disminuye lentamente ; sin embargo, siempre per-

manece del orden de magnitud de 108 L, /kpc?, siendo mayor al brillo superficial actual de Sagitario. Con
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respecto a la relacién masa-luminosidad, permanece en promedio constante durante 10 Gyr de evolucién,

con un valor de 2.5 Mg /Lg. Como se aprecia, siempre es menor que el medido en Sagitario.
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Figura 6.19: Evolucién de las propiedades fisicas de un satélite con masa inicial de 6 x 108 M, y radio de
0.5 kpc ubicado a 60 kpc del centro galéctico.

Finalmente, la tabla 6.2 muestra que el satélite se encuentra en la posicién actual de sagitario a los 1.2
y 3.5 Gyr. Para los dos tiempos, la masa actual del satélite siempre es mayor que la actual de Sagitario;
ademds, puesto que la galaxia nunca reproduce las propiedades fisicas observadas, se concluye que una
galaxia cuya masa o radio inicial sea de 6 x 108 Mg o 0.5 kpc, no pudo haber sido el progenitor de

Sagitario.

Satélite con masa inicial de 5 x 108 M y radio de Plummer de 0.6 kpc:

Al comparar el comportamiento de un satélite cuya masa inicial es 5 x 108 Mg y que tiene un radio de
Plummer de 0.6 kpc cuando parte desde 44 kpc (figura 6.14) y 60 kpc (figura 6.20), se puede observar
que para esta ultima distancia apocéntrica, el 20 % de la masa inicial de la galaxia sobrevive durante 10
Gyr; por lo tanto, este sistema no necesitaria estar inmerso en un halo de materia oscura para poder vivir

durante un tiempo de Hubble.

Con respecto a la evolucién del radio de brillo medio, se observa que disminuye muy lentamente hasta los

8.8 Gyr. Durante este tiempo, ésta cantidad va desde 0.18 kpc hasta 0.17 kpc. Posteriormente, cuando el
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Figura 6.20: Evolucién de las propiedades fisicas de un satélite con masa inicial de 5 x 108 My y radio de
0.6 kpc ubicado a 60 kpc del centro galédctico.

radio del 20 % de la masa inicial comienza a aumentar, el radio de brillo medio, también, llegando hasta

un valor final de 0.215 kpc. Segtn estos resultados, éste satélite no reproduce el radio de brillo medio de
Sagitario.

Como es de esperarse, la dispersion de velocidades de la galaxia disminuye a medida que ésta es desga-
rrada. Este satélite empieza con 24.7 km/s y cuando queda el 20 % de su masa inicial a los 10 Gyr, su
dispersién de velocidades diminuye hasta los 10.9 km/s. A los 9.8 Gyr, ésta cantidad tiene un valor de

11.6 km/s; sin embargo, el satélite estd localizado a 52.7 kpc del centro galdctico.

Al igual que las propiedades fisicas anteriormente descritas, el brillo superficial disminuye; sin embargo,
durante los primeros 9.6 Gyr, muy lentamente, permaneciendo del orden de magnitud de 108 L /kpc?.
Después de este tiempo, el brillo superficial disminuye un orden més de magnitud, llegando a 6.94 x 107

L /kpc? alos 10 Gyr. Como se puede apreciar, ésta galaxia siempre tiene un brillo superficial més alto
que Sagitario.

Con respecto a la relacién masa-luminosidad, ésta permanece en promedio constante durante 10 Gyr de

evolucién con un valor de 2.7 My /Lg . Esta cantidad, siempre es menor que la medida en Sagitario.
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Finalmente, se observa en la tabla 6.2, que a los 1.2 Gyr de evolucién este sistema se encuentra en la
posicién actual de Sagitario. Durante este tiempo, aunque la masa esté en el rango medido para esta
galaxia enana, el brillo superficial y dispersiéon de velocidades del satélite tienen valores mas altos que los
de Sagitario; el radio de brillo medio y la relacién masa-luminosidad, son menores. De estos resultados,
se concluye que una galaxia que haya empezado su evolucién a 60 kpc del centro de la Via Lactea, cuya

masa o radio de Plummer sean 5 x 108 Mg o 0.6 kpc, no pudo ser el progenitor de Sagitario.

Satélite con masa inicial de 5 x 108 M, y radio de Plummer de 0.5 kpc:
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Figura 6.21: Evolucién de las propiedades fisicas de un satélite con masa inicial de 5 x 108 My y radio de
0.5 kpc ubicado a 60 kpc del centro galédctico.

Al comparar el comportamiento de un satélite cuya masa inicial es 5 x 108 Mg y que tiene un radio de
Plummer de 0.5 kpc cuando parte desde 44 kpc (figura 6.15) y 60 kpc (figura 6.21), se puede observar
que para esta ultima distancia apocéntrica, el 50 % de la masa inicial de la galaxia sobrevive durante 10
Gyr; por lo tanto, este sistema no necesitaria de materia oscura para poder vivir durante un tiempo de
Hubble.

Al observar el comportamiento del radio de brillo medio para este satélite, se aprecia que disminuye muy
lentamente durante todo el tiempo de la simulacién. Esta cantidad va desde 0.16 kpc hasta 0.14 kpc. Este
ultimo valor permanece constante después de los 8 Gyr, cuando la galaxia deja de ser desgarrada. Notese

que durante todo el tiempo de simulacién, éste satélite tiene un radio de brillo medio siempre menor que



63

el medido en Sagitario.

La dispersién de velocidades también disminuye a medida que la galaxia es desgarrada. Este satélite em-
pieza con 26.9 kim/s y cuando queda el 50 % de su masa inicial a los 10 Gyr, esta cantidad diminuye hasta
los 21.42 km/s. De estos resultados se concluye que este sistema no reproduce la dispersién de velocidades

de Sagitario.

En cuanto al brillo superficial, ésta cantidad también disminuye; sin embargo, siempre permanece del
orden de magnitud de 108 Lq /kpc?, siendo siempre mayor al brillo superficial actual de Sagitario. Con
respecto a la relacién masa-luminosidad, permanece en promedio constante durante 10 Gyr de evolucién,

con un valor de 2.5 M /Lg. Como se aprecia, siempre es menor que el medido en Sagitario.

Finalmente, la tabla 6.2 muestra que el satélite se encuentra en la posicién actual de sagitario a los 1.2 y
3.5 Gyr. Mientras que para el primer tiempo el satélite no se ha desgarrado, para el segundo, éste posee
la masa actual de Sagitario. Ahora bien, puesto que la galaxia nunca reproduce las propiedades fisicas
observadas, se concluye que una galaxia cuya masa o radio inicial sea de 5 x 102 Mg, o 0.5 kpc, no pudo

haber sido el progenitor de Sagitario.

l DA Lento desgarramiento Continuo desgarramiento Rd&pido desgarramiento ‘
M [Mg] R, [kpc] M [Mo] R, [kpc] M [Mg] R, [kpc]

1% 10° 0.6 7 x 108 0.6 1 x 10° 1.2
9 x 108 0.6 6 x 108 0.6
8 x 108 0.6 5 x 108 0.6

44 kpc 7 x 108 0.5
6 x 108 0.5
5 x 108 0.5
5 x 108 0.3
1% 10° 0.6 5 x 108 0.6 —
6 x 108 0.6

60 kpc 6 x 108 0.5
5 x 108 0.5

Tabla 6.3: Divisién de las galaxias simuladas cuando parten desde 44 y 60 kpc del centro galactico.

De las secciones 6.2 y 6.3, se aprecia que la evolucién de las propiedades fisicas de algunos satélites es la
misma; debido a esto, se agruparon en tres grupos a saber: Las galaxias de lento, continuo y rdpido

desgarramiento.

Las galaxias de lento desgarramiento corresponden a los satélites mas densos. Estas galaxias se caracteri-
zan porque el 30 % o més de su masa inicial puede sobrevivir hasta 10 Gyrs; debido a esta gran estabilidad,
no necesitan de un halo de materia oscura para sobrevivir durante un tiempo de Hubble; ademads, como
su nombre lo indica, se desgarran lentamente a medida que evolucionan dentro del potencial rigido que

representa a nuestra galaxia.
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Las galaxias de continuo desgarramiento tienen tiempos de vida diferentes. Mientras que para algunas,
entre el 10% y 20 % de su masa inicial sobrevive durante 10 Gyrs; otras tienen un tiempo de vida entre
7y 9 Gyrs.

Con respecto a las las galaxias de rapido desgarramiento, éstas se caracterizan porque su tiempo de vida
no sobrepasa los 6 Gyrs. En esta clasificacién sélo se encuentra la galaxia de masa inicial de 1 x 10?9 M,
y radio de Plummer de 1.2 kpc. En la tabla 6.3 se muestran los satélites que pertenecen a cada divisién
cuando parten desde 44 y 60 kpc del centro galactico y en la tabla 6.4 se muestran sus caracteristicas mas

significativas.

Como se pudo observar a lo largo de las secciones 6.2 y 6.3 se tienen dos criterios para determinar las
posibles caracteristicas iniciales que pudo tener el progenitor de Sagitario: la masa y el radio de Plummer.
Nétese que la evolucién de un satélite de masa 1 x 10° My, es diferente cuando tiene un radio de Plummer
de 0.6 kpc (galaxia muy densa, de lento desgarramiento) a cuando tiene un radio de 1.2 kpc (galaxia
de rapido desgarramiento); esto hace que nuestro criterio sea el radio de Plummer y no la masa inicial.
Por lo tanto, al observar la evolucién de las galaxias mas densas, notamos que éstas nunca reproducen
al Sagitario fisico, debido a que estos sistemas, son mucho mas estables que lo que estamos observando;
y teniendo en cuenta que dentro de estos sistemas se encuentran galaxias cuyos radios de Plummer son
0.5 kpc, se concluye que el progenitor de esta galaxia enana no pudo haber tenido un radio de Plummer

menor o igual a 0.5 kpc.

Todas las simulaciones presentadas en este capitulo, indican que no es posible reproducir las propiedades
fisicas actuales de Sagitario con sistemas cuya materia sea inicamente bariénica; por lo tanto, ésta galaxia
tuvo que haberse formado en un halo de materia oscura; sin embargo, su progenitor no pudo ser un
sistema muy denso; es decir, no pudo tener un radio menor o igual a 0.5 kpc. Ahora bien, en el caso que
el progenitor hubiera tenido una gran masa inicial, su radio deberia ser mayor a 0.6 kpc. En el proximo
capitulo estudiaremos el comportamiento de galaxias en diferentes contenidos de materia oscura y con
base a ello, miraremos si el progenitor de Sagitario pudo tener un radio de 0.6 kpc é mayor y cudl pudo

ser su posible contenido de materia oscura inicial.
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] Tipo de galaxia

Caracteristicas

|

Galaxias de lento
desgarramiento

Radio de brillo medio: Se mantiene constante oscilando entre 0.17 y 0.19 kpc y
s6lo disminuye hasta la tercera cifra decimal. Si el radio de Plummer inicial es de 0.5
kpc, ésta cantidad toma valores entre 0.13 y 0.16 kpc y para el caso limite en el que
el radio de Plummer sea de 0.3 kpc, el radio de brillo medio permanece constante con
valor de 0.1 kpc.

Dispersién de velocidades: Esta cantidad puede tomar valores entre 23.4 hasta 34.9
km/s. Entre mds denso sea un satélite sobreviviente, su dispersién de velocidades serd
mayor.

Brillo superficial: Su valor es 108 Lg /kpc? para cualquiera que sea el radio de
plummer; sin embargo toma el valor de 10° L, /kpc? para el caso limite de un satélite
de radio de plummer de 0.3 kpc.

Relacién masa-luminosidad: Esta toma valores entre 2.3 y 2.7 M /Lg dependien-
do de el radio de plummer y la distancia inicial a la cual parta la galaxia.

Galaxias de conti-
nuo desgarramiento

Radio de brillo medio: Este permanece en promedio constante entre 0.16 y 0.19
kpc; sin embargo, ésta cantidad aumenta hasta 0.2, 0.3 6 0.7 kpc, dependiendo de la
masa inicial de la galaxia, cuando ésta queda con el 10 % 6 20 % de su masa inicial.

Dispersién de velocidades: Esta disminuye gradualmente a medida que los satélites
son desgarrados y sus valores van desde 29 km/s hasta 10 km/s.

Brillo superficial: Esta cantidad disminuye lentamente, tomando valores desde 108
hasta 10° Lg /kpc? durante la evolucién de los sistemas. En algunos casos, ésta can-
tidad disminuye sélo en un orden de magnitud.

Relacién masa-luminosidad: Se presenta en promedio constante tomando valores
entre 2.4 y 2.7 Mg /Lg. Cuando queda el 10 6 20 % de la masa inicial, ésta cantidad
aumenta.

Galaxias de rapido
desgarramiento

Radio de brillo medio: Este aumenta rapidamente debido a que estas galaxias son
desgarradas en un tiempo muy corto, llegando hasta el valor de 0.7 kpc cuando son
completamente destruidas.

Dispersién de velocidades: Disminuye rdpidamente en el periodo de tiempo en el
que el satélite es destruido.

Brillo superficial: Presenta el mismo comportamiento de la dispersiéon de
velocidades.

Relacién masa-luminosidad: Se mantiene en promedio constante en el periodo de
tiempo en el que la galaxia es desgarrada.

Tabla 6.4: Caracteristicas de cada uno de los satélites simulados.



CAPITULO

EVOLUCION DE POSIBLES PROGENITORES DE
SAGITARIO CON DIFERENTES CONTENIDOS DE
MATERIA OSCURA

En este capitulo se muestra la evolucién de satélites cuya masa inicial es de 7 x 10% y 1 x 109 My, con
radios de 0.6 y 1.2 kpc respectivamente. Se simulan estas galaxias inmersas en diferentes contenidos de
materia oscura, se analiza su comportamiento y nuevamente como en el capitulo anterior, se comparan
las propiedades fisicas de estos sistemas con las correspondientes cantidades observadas de Sagitario (ver
tabla 3.1) con el objetivo de conocer las caracteristicas que pudo haber tenido su progenitor y cémo pudo
ser el halo de materia oscura inicial. Los sistemas siempre parten desde una distancia de 44 kpc al centro

galéctico.

7.1. Relajacién de sistemas

7.1.1. Para un satélite de 7 x 10® M, y radio de Plummer de 0.6 kpc

Halo de 8 x 108 My, y concentracién de 10

La figura 7.1 muestra la relajaciéon de un halo de 8 x 10® Mg y concentracién de 10. En ella se puede
observar que durante los primeros 2 Gyr, éste se contrae. Posteriormente, los radios que corresponden del
60 % al 90 % de la masa inicial del halo, se expanden hasta llegar a su estado de equilibrio. Este compor-
tamiento se debe a que en el centro del halo hay una distribucién de masa adicional debida al satélite que

no es materia oscura y obedece a otro perfil de densidad.

Al inicio de la relajacién de todo el sistema halo y satélite, el halo describe un perfil de densidad del tipo

NFW (ver figura 7.1 Abajo izquierda) con los siguientes pardmetros:

po=111x10"* 10*°Mg/kpc®

rs =3.73 kpc
Debido a que todo el halo se contrae, el perfil de densidad de éste después de 8.2 Gyr de evolucién no es del
tipo NFW; sin embargo, recordemos que la ecuacién 5.1 describe la forma general del perfil de densidad

de un halo. Al ajustar el perfil del halo cuando han pasado 8.2 Gyr, la funcién que mejor se ajusta es la

dada por los siguientes pardmetros:
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Figura 7.1: Arriba: Relajacién durante 8.2 Gyr de un halo cuya masa es de 8 x 108 M, y concentracién
de 10. Abajo izquierda: Perfil de densidad inicial y su correspondiente ajuste. Abajo derecha: Perfil de
densidad final y su correspondiente ajuste. Las unidades de la densidad son 10'° Mg /kpc? y las del radio,
kpc.

po =041 x10"% 10*°M /kpc®

rs =8.15 kpc
Yy=25
a=1
8 =10

Por lo tanto, el perfil de densidad final del halo estd dado por:
0.41 x 1076
z 5 2 \\5
(ﬁ) (1 + (24.07))

Las condiciones iniciales de nuestro sistema serdn las de su relajacién hasta 8.5 Gyr, las cuales se simulan

(7.1)

pr=

en Gadget2 modificado.

Se realizé también una simulacién de un sistema con un halo de 9 x 107 M, y concentracién de 10. La
figura 7.2 muestra su relajacién. En ella se puede observar que aproximadamente durante los primeros
1.7 Gyr los radios que pertenecen del 60 % hasta el 90 % de la masa inicial del halo se contraen. Poste-

riormente, los radios que corresponden al 70 %, 80 % y 90 % de la masa inicial del halo, sufren pequenas
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contracciones y expansiones hasta llegar a su estado de equilibrio. Este comportamiento se debe a que
en el centro del halo hay una distribuciéon de masa adicional debida al satélite. Nétese que los radios que
corresponden del 1 % hasta el 50 % de la masa inicial del halo, permanecen inalterados; lo cual quiere decir

que las capas internas de éste son muy estables.
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Figura 7.2: Arriba: Relajacién durante 8.5 Gyr de un halo cuya masa es de 9 x 107 My y concentracién
de 10. Abajo izquierda: Perfil de densidad inicial y su correspondiente ajuste. Abajo derecha: Perfil de
densidad final y su correspondiente ajuste. Las unidades de la densidad son 10'° Mg /kpc® y las del radio,
kpc.

Al inicio de la relajacion de todo el sistema halo y satélite, el halo describe un perfil de densidad del tipo

NFW (ver figura 7.2 Abajo izquierda) con los siguientes pardmetros:

po = 1.64 x 107> 10*°M /kpc®
rs =3.11 kpc

Debido a que aproximadamente un 40 % de la masa del halo se contrae, el perfil de densidad de éste después
de 8.5 Gyr de evolucion no es del tipo NFW; sin embargo, recordemos que la ecuaciéon 5.1 describe la
forma general del perfil de densidad de un halo. Al ajustar el perfil del halo cuando han pasado 8.5 Gyr,

la funcién que mejor se ajusta es la dada por los siguientes parametros:
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po=3.37x10"* 10'°M /kpc?

rs =3.13 kpc
y=1
a=1
B=5

Por lo tanto, el perfil de densidad final del halo estd dado por:
3.37 x 1074
X X 4

(3%) L+ 3%)

pr =

Halo de 8 x 10% M, y concentracién de 4

La figura 7.3 muestra la relajacién de un halo de 8 x 108 M, y concentracién de 4. En ella se puede obser-
var que durante los primeros 2 Gyr, los radios que pertenecen del 60 % hasta el 90 % de la masa inicial del
halo, se contraen. Posteriormente, sélo los radios que corresponden al 80 % y 90 % de la masa inicial del
halo, se expanden hasta llegar a su estado de equilibrio. Como en la seccién anterior, este comportamiento
se debe a que en el centro del halo hay una distribucion de masa adicional debida al satélite. Notese que
las capas internas del halo, esto es, hasta el 50 % de su masa inicial, permanecen inalteradas; lo cual quiere

decir que éstas son muy estables.

Al inicio de la relajacion de todo el sistema halo y satélite, el halo describe un perfil de densidad del tipo

NFW (ver figura 7.3 Abajo izquierda) con los siguientes pardmetros:

po =175 x107° 10*°M /kpc®
rs =7.74 kpc

Debido a que aproximadamente un 40 % de la masa del halo se contrae, el perfil de densidad de éste después
de 8.5 Gyr de evolucién no es del tipo NFW; sin embargo, recordemos que la ecuacién 5.1 describe la
forma general del perfil de densidad de un halo. Al ajustar el perfil del halo cuando han pasado 8.5 Gyr,

la funcién que mejor se ajusta es la dada por los siguientes parametros:

po =191 x107¢ 10'°M /kpc?

re = 24.07 kpc
v=4
a="T

B=11
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Figura 7.3: Arriba: Relajacion durante 8.5 Gyr de un halo cuya masa es de 8 x 108 M, y concentracién de
4. Abajo izquierda: Perfil de densidad inicial y su correspondiente ajuste. Abajo derecha: Perfil de densidad
final y su correspondiente ajuste. Las unidades de la densidad son 10*° M, /kpc? y las del radio, kpc.

Por lo tanto, el perfil de densidad final del halo estd dado por:

1.91 x 1076
- 4 - \7
(z%7) (1+(m) )

Las condiciones iniciales de nuestro sistema seran las de su relajacion hasta 8.5 Gyr, las cuales se simulan

(7.3)

pr=

en Gadget2 modificado.

Halo de 9 x 10 M, y concentracién de 4

La figura 7.4 muestra la relajacién de un halo de 9 x 107 Mg y concentracién de 4. En ella se puede
observar que aproximadamente durante los primeros 1.8 Gyr, los radios que pertenecen del 60 % hasta el
90 % de la masa inicial del halo, se contraen. Posteriormente, los radios que corresponden al 70 %, 80 %
v 90 % de la masa inicial del halo, sufren pequenas expansiones y contracciones hasta llegar a su estado
de equilibrio. Este comportamiento nuevamente se debe a que en el centro del halo hay una distribucién
de masa adicional debida al satélite. Notese que las capas internas del halo, esto es, hasta el 50 % de su

masa inicial, permanecen inalteradas; lo cual quiere decir que éstas son muy estables.

Al inicio de la relajacién de todo el sistema halo y satélite, el halo describe un perfil de densidad del tipo
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Figura 7.4: Arriba: Relajacion durante 8.5 Gyr de un halo cuya masa es de 9 x 107 M, y concentracién de
4. Abajo izquierda: Perfil de densidad inicial y su correspondiente ajuste. Abajo derecha: Perfil de densidad
final y su correspondiente ajuste. Las unidades de la densidad son 10*° M, /kpc? y las del radio, kpc.

NFW (ver figura 7.4 Abajo izquierda) con los siguientes pardmetros:

po =197 x107% 10'"°Mg /kpc?

re =17.74 kpc
Debido a que aproximadamente un 40 % de la masa del halo se contrae, el perfil de densidad de éste después
de 8.5 Gyr de evolucion no es del tipo NFW; sin embargo, recordemos que la ecuaciéon 5.1 describe la

forma general del perfil de densidad de un halo. Al ajustar el perfil del halo cuando han pasado 8.5 Gyr,

la funcién que mejor se ajusta es la dada por los siguientes parametros:

po =2.61 x 107> 10'°My /kpc?

rs = 13.08 kpc
v=2
a=1
B="1

Por lo tanto, el perfil de densidad final del halo esta dado por:
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Las condiciones iniciales de nuestro sistema seran las de su relajacion hasta 8.5 Gyr, las cuales se simulan

en Gadget2 modificado.

7.1.2. Para un satélite de 1 x 10° M, y radio de Plummer de 1.2 kpc

Halo de 9 x 107 M, y concentracién de 4

La figura 7.5 muestra la relajacién de un halo de 9 x 107 M, y concentracién de 4. En ella se puede obser-
var que aproximadamente durante los primeros 2 Gyr, los radios que pertenecen del 70 % hasta el 90 % de
la masa inicial del halo, se contraen; mientras que los otros radios, aumentan. Contrario a lo que ocurre
con los halos de los sistemas explicados en secciones anteriores, éste se caracteriza porque sus capas inter-

nas se expanden y contraen durante 9.8 Gyr de relajacion, lo cual indica que este sistema no es tan estable.
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Figura 7.5: Arriba: Relajacién durante 9.8 Gyr de un halo cuya masa es de 9 x 107 M, y concentracién de
4. Abajo izquierda: Perfil de densidad inicial y su correspondiente ajuste. Abajo derecha: Perfil de densidad
final y su correspondiente ajuste. Las unidades de la densidad son 10*° M, /kpc? y las del radio, kpc.

Al inicio de la relajacion de todo el sistema halo y satélite, el halo describe un perfil de densidad del tipo
NFW (ver figura 7.5 Abajo izquierda) con los siguientes pardmetros:

po =196 x 107¢ 10*°M /kpc®

rs ="7.74 kpc
Debido a que todo el halo se contrae y expande durante 9.8 Gyr de relajacion, el perfil de densidad final

de éste no es del tipo NFW; sin embargo, al ajustarlo a la férmula general dada por Kravtsov (ecuacién

5.1), la funcién que mejor se ajusta es la dada por los siguientes pardmetros:
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po =8.62x 1077 10'°Mg /kpc?

rs =9.18 kpc
v =2
a=3
B=5

Por lo tanto, el perfil de densidad final del halo estd dado por:

8.62 x 1077
X 2 €T 3
(%)" (1+ (559)")

Como se puede observar en todas las relajaciones de los sistemas, luego de un tiempo de simulacién,

Py = (7.5)

un halo de materia oscura describe un perfil de densidad muy diferente al NFW. Esto se debe a que
estos objetos albergan en su centro galaxias de materia baridnica cuya distribucién de densidad es del
tipo Plummer; sin embargo, el perfil de densidad final de cada uno de los halos aqui estudiados, puede

ajustarse a una funcién que estd descrita por la férmula general de Kravtsov [87].

7.2. Evolucién de un satélite de 7 x 10° M, y radio de Plummer

de 0.6 kpc
] Halo t [Gyr] Masa [Mg] riys [kpe] o [Lo/kpc®] o [km/s] M/L [Lo/Mg] |

M [Mg] rs [kpe] C
0.9 7 x 108 0.17 7.62 x 108 31.02 2.35

8 x 108 3 10 6.5 3.5 x 108 0.15 5.57 x 108 22.62 1.96
9.2 2.1 x 108 0.14 4.71 x 108 20.20 1.95
0.9 5.6 x 108 0.18 6.36 x 108 28.77 2.30

8 x 108 7.5 4 6.5 2.8 x 108 0.16 4.1 x 108 20.31 2.05
9.2 1.4 x 108 0.15 2.74 x 108 15.3 1.82
0.9 5.6 x 108 0.19 6.53 x 107 27.31 19.56

9 x 107 7.5 4 8.2 1.4 x 108 0.16 2.72 x 107 15 16.9
0.9 5.6 x 108 0.18 7.18 x 108 27.27 184

9 x 106 7.5 4 7.7 2.1 x 108 0.16 3.68 x 108 16.9 160

Tabla 7.1: Propiedades fisicas de una galaxia de 7 x 10® Mg y radio de 0.6 kpc cuando estd inmersa en
diferentes contenidos de materia oscura y parte desde una distancia de 44 kpc del centro galactico. La
tercera columna indica la masa que tiene el satélite en el tiempo t.

7.2.1. Halo de 8 x 10® M, y concentracién de 10

En la figura 7.6 se muestra la evolucién de un satélite de 7 x 10® M, y radio de 0.6 kpc sin presencia de

materia oscura e inmersa en un halo de 8 x 10% M, y concentracién de 10. Se puede apreciar que cuando
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Figura 7.6: Arriba: Evolucién de una galaxia de 7 x 10 M, y radio de 0.6 kpc sin presencia de materia
oscura. Abajo izquierda: Evolucién de un halo de 8 x 108 My y concentracién de 10. Abajo derecha:
Evolucién de una galaxia de 7 x 108 Mg, y radio de 0.6 kpc inmersa en este halo.

el satélite es evolucionado sélo con materia bariénica, sobrevive sélo el 10 % de su masa inicial durante
10 Gyrs; al tener un halo de materia oscura, el 30 % de su masa inicial se mantiene durante este mismo
intervalo de tiempo. Esto quiere decir, que, efectivamente, el halo de materia oscura actiia como un escudo

protector que evita que la galaxia sea desgarrada facilmente.
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Figura 7.7: Evolucién de las propiedades fisicas de una galaxia de 7 x 10® M, y radio de 0.6 kpc inmersa
en un halo de 8 x 10® M, y concentracién de 4.

Con respecto a la evolucién del halo de materia oscura, éste pierde el 40 % de su masa 1 Gyr después que
el sistema comienza a evolucionar; en este tiempo, el 10% de la masa de la galaxia es desgarrada. A los
2.2 Gyr, el halo queda solamente con el 10% de su masa, esto es, 8 x 107 My; mientras que el satéli-

te s6lo ha perdido el 20 %. Posterior a este tiempo, se observa que la galaxia es desgarrada muy lentamente.
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En cuanto a las propiedades fisicas de este sistema, se observa en la figura 7.7 que éstas disminuyen lenta-
mente a medida que el satélite es desgarrado. Esta galaxia empieza con un radio de brillo medio de 0.17
kpc y después de 10 Gyr de evolucién, esta cantidad disminuye hasta 0.16 kpc. En cuanto a la dispersién
de velocidades, ésta va desde 32.7 km/s hasta 18.97 km/s. El brillo superficial, también disminuye pero
se mantiene siempre del orden de 108 L /kpc®. La relacién masa-luminosidad se mantiene practicamente

constante aproximadamente en 2.4 Mg /Lg.

Alos 0.9, 6.5 y 9.2 Gyr, la galaxia se encuentra en la posicién actual de Sagitario (ver tabla 7.1); sin em-
bargo, el radio de brillo medio y la relacién masa-luminosidad siempre son mas bajas que las observadas y
el brillo superficial y la dispersién de velocidades tienen valores mas altos. Por lo tanto, si el progenitor de
Sagitario tuvo un radio de plummer de 0.6 kpc, éste no pudo haber estado inmerso en un halo de 8 x 108

Mg y concentracion de 10.

Con respecto a la simulacién de un sistema cuyo halo tiene 9x 107 M, y concentracién de 10, fue sélamente
hasta 4 Gyr debido a que para este tiempo demoré un mes. El radio de brillo medio y brillo superficial se
mantienen en promedio contantes; la primera cantidad, con un valor de 0.11 kpc y la segunda, de 2 x 103
L /kpc?. La dispersion de velocidades es muy alta para esta galaxia, ésta toma valores entre 47 y 53 km/s.
En cuanto a la relacién masa-luminosidad, ésta oscila entre 30 y 37 My /Lg . Estos resultados indican que,
si el progenitor de Sagitario tuvo un radio de Plummer inicial de 0.6 kpc, éste no pudo haber tenido un

halo de materia oscura de 9 x 107 M, y concentracién de 10.
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Figura 7.8: Arriba: Evolucién de una galaxia de 7 x 10 M, y radio de 0.6 kpc sin presencia de materia
oscura. Abajo izquierda: Evolucién de un halo de 8 x 108 M, y concentracién de 4. Abajo derecha: Evolucién
de una galaxia de 7 x 108 Mg y radio de 0.6 kpc inmersa en este halo.
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7.2.2. Halo de 8 x 10® M, y concentracién de 4

Como se observa en la figura 7.8 el 20 % de la masa inicial de una galaxia de masa de 7 x 108 Mg y radio
de 0.6 kpc sobrevive durante 10 Gyrs cuando est inmersa en un halo de 8 x 108 Mg, y concentracién de
4.
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Figura 7.9: Evolucién de las propiedades fisicas de una galaxia de 7 x 10® M, y radio de 0.6 kpc inmersa
en un halo de 8 x 108 M, y concentracién de 4.

A los 0.5 Gyr, cuando el halo ha perdido s6lo el 10 % de su masa, el satélite empieza a desgarrarse. Para este
tiempo, la galaxia tiene el 80 % de su masa inicial. Posteriormente, a 2.8 Gyr de evolucién, cuando el halo
queda solamente con el 1% de su masa inicial, esto es 8 x 10% M, el satélite sélo ha perdido aproximada-
mente el 30 % de su masa; después de este tiempo, se puede observar que su desgarramiento es lento hasta
los 10 Gyr, en donde esta galaxia queda con el 20 % de su masa inicial; un 10 % menos que al estar inmersa
en un halo de igual masa pero con concentracién 10. Al comparar ahora la evolucién de nuestro sistema
con el de la seccién 7.2.1, se puede observar que durante los primeros 3 Gyr la evolucién de los satélites es
muy parecida, debido a que para tiempos similares, pierden el mismo porcentaje de masa. Posterior a este
tiempo, el desgarramiento de una galaxia cuyo halo tenga concentracién de 10 es mas lento que el de una
con halo de concentracion de 4. Esto puede verse observando el tiempo para el cual los satélites pierden el

50 % de su masa inicial; mientras que para el primer caso es a los 6.6 Gyr, para el segundo, es a los 5.5 Gyr.

Por otra parte, al observar la figura 7.9, el radio de brillo medio, la dispersiéon de velocidades y el brillo
superficial disminuyen lentamente a medida que el satélite es desgarrado; mientras que la relacién masa-
luminosidad se puede ajustar como una constante. En la tabla 7.1 se muestra que ésta galaxia reproduce
la posicién actual de Sagitario a los 0.9, 6.45 y 9.2 Gyr; sin embargo, el radio de brillo medio y la relacién
masa-luminosidad siempre son mas bajos que los observados y el brillo superficial y la dispersién de velo-
cidades, m4s altos. Nétese que en las simulaciones realizadas donde la masa del halo es de 8 x 108 Mg, no
se reproducen las propiedades fisicas actuales de Sagitario; entonces, se podria pensar que su progenitor
no pudo estar en un halo de esa masa; sin embargo, hay que tener en cuenta que la galaxia tiene un radio
de Plummer de 0.6 kpc, con lo cual no se puede concluir por ahora nada en cuanto a las caracteristicas

del halo de materia oscura que tuvo inicialmente Sagitario.
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7.2.3. Halo de 9 x 107 M, y concentracién de 4

Al observar la evolucién de un satélite de 7 x 10% Mg y radio de 0.6 kpc inmerso en un halo de 9 x 107
Mg y concentracién de 4 (ver figura 7.10), se aprecia que tan sélo el 1% de la masa de la galaxia so-

brevive durante 10 Gyr; con lo cual es menos estable que si estuviera s6lo compuesta por materia bariénica.
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Figura 7.10: Arriba: Evolucién de una galaxia de 7 x 108 Mg y radio de 0.6 kpc sin presencia de materia
oscura. Abajo izquierda: Evolucién de un halo de 9x 107 My, y concentracién de 4. Abajo derecha: Evolucién
de una galaxia de 7 x 108 My, y radio de 0.6 kpc inmersa en este halo.

A los 0.5 Gyr cuando el halo de materia oscura atin no se ha desgarrado, el satélite pierde el 10% de
su masa inicial; el halo empieza a destruirse a los 0.6 Gyr. Posteriormente, a los 2.7 Gyr, al igual que el
sistema descrito en la seccién 7.2.2, el halo queda sélo con el 1% de su masa inicial, esto es 9 x 10> My, y
la galaxia, con el 60 % de su masa inicial; sin embargo, a diferencia del sistema con halo de mayor masa,

después de este tiempo la galaxia es desgarrada continuamente.

Nétese en la figura 7.11 que cuando el satélite queda con el 1% de su masa inicial a los 9.6 Gyr, el radio
de brillo medio y la relacién masa-luminosidad aumentan rapidamente; mientras que la dispersién de ve-

locidades y el brillo superficial, disminuyen.

La tabla 7.1 muestra que a los 0.9 y 8.2 Gyr este sistema reproduce la posicién actual de Sagitario. Para
el primer tiempo, el satélite tiene una masa, brillo superficial y dispersion de velocidades mas altos que los
medidos en Sagitario; mientras que el radio de brillo medio es menor. A los 8.2 Gyr, su brillo superficial

continta siendo alto y el radio de brillo medio, bajo; sin embargo, la dispersion de velocidades tiene un



78

045 ; ; ; ; T R ; ; ; ;

04 [ Y . “Muﬁ«AAww , ]
7 0BE A A
A "W
SO0 R 1 ? \
B S—— \wf‘f\“ i A

WWHW /¥ %0

015 F M‘w o4 E L . , , , ]

15 T 3 ) F T T T T T 5|
g "‘*?\“%wm 13 . e‘
T 13} N 1 s 18fp | ]
Z 12F A 1 = T
= 7 VM | < 16F | ]
© LI E A / 4 d |
2 1t M\/ 12 k., PV ]
£ ooof \ 1 < e R

08 ‘ ‘ ‘ V I ‘ N’W

7 TATA *\r\e T ! ] n TATN f ]

z $EANANAA ‘\“.A,’"W\\A\f\“ ] ?%‘s’is\ﬂﬂsw‘\JH\M\AHH‘\f‘u,w ]
§'3(]—‘\‘”“‘\‘”\““‘HH\\\\“‘H\‘wH’\‘\‘ ] 3chu\mmw‘umwww‘um\m ]
< RAC AV T 5 BE L mcmwwwumuq ]
g R VY VUY Yy Yy g b U UV YV | HU“\\U 1
IR B RN R AR RN R R R B ARN R RS R RS

0 2 4 6 8 10 0 2 4 6 8 10

Tiempo [Gyr] Tiempo [Gyr]

Figura 7.11: Evolucién de las propiedades fisicas de una galaxia de 7 x 108 Mg y radio de 0.6 kpc inmersa
en un halo de 9 x 107 M, y concentracién de 4.

valor cercano al medido. Con respecto a la relacion masa-luminosidad, estd dentro del rango medido por
law et al. [71]. Debido a que para un tiempo posterior las propiedades fisicas de la galaxia simulada son
cercanas a los valores medidos en Sagitario, se simulé un satélite inmerso en un halo con masa de 9 x 108
Mq; los resultados, se muestran en la proxima seccién. Si el progenitor de Sagitario tuvo un radio inicial

de 0.6 kpc, pudo estar inmerso en un halo con masa menor a 9 x 107 M, y concentracién de 4.

7.2.4. Halo de 9 x 10° M, y concentracién de 4
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Figura 7.12: Arriba: Evolucién de una galaxia de 7 x 108 Mg, y radio de 0.6 kpc sin presencia de materia
oscura. Abajo izquierda: Evolucién de un halo de 9x10% M, y concentracién de 4. Abajo derecha: Evolucién
de una galaxia de 7 x 108 Mg, y radio de 0.6 kpc inmersa en este halo.

Al observar la evolucién de un satélite de 7 x 108 M, y radio de 0.6 kpc inmerso en un halo de 9 x 106

Mg, y concentracién de 4 (ver figura 7.12), se aprecia que el 10 % de la masa inicial de la galaxia sobrevive
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durante 10 Gyr; igual a lo que ocurre cuando este satélite evoluciona sin presencia de materia oscura.

A los 0.5 Gyr cuando el halo de materia oscura ain no se ha desgarrado, el satélite pierde el 10 % de su
masa inicial; el halo empieza a destruirse a los 0.7 Gyr. Posteriormente, a los 2.8 Gyr, el halo queda sélo
con el 1% de su masa inicial, esto es 9 x 10° M, y la galaxia, con el 60 %. Al igual que el sistema descrito

en la seccién anterior, después de este tiempo la galaxia es desgarrada continuamente.
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Figura 7.13: Evolucién de las propiedades fisicas de una galaxia de 7 x 10% M, y radio de 0.6 kpc inmersa
en un halo de 9 x 10 M, y concentracién de 4.

En cuanto al radio de brillo medio de este sistema se puede apreciar en la figura 7.13, que éste alcanza
un valor méaximo de aproximadamente 0.28 kpc durante todo el tiempo de simulacién, el cual es mucho
menor que el de Sagitario. La dispersion de velocidades y el brillo superficial disminuyen lentamente.

Es importante mencionar que esta ultima cantidad es del mismo orden de magnitud que el medido en

Sagitario.

Con respecto a la relacién masa-luminosidad, ésta es de cientos debido a que el brillo superficial es del
orden de 10° Ly /kpc?. La tabla 7.1 muestra que a los 0.9 y 7.7 Gyr este sistema reproduce la posicién
actual de Sagitario. Para el primer tiempo, este satélite no reproduce las propiedades fisicas actuales de
Sagitario; sin embargo, el brillo superficial que exhibe tiene el mismo orden de magnitud encontrado en
esta galaxia enana. A los 7.7 Gyr (tiempo muy cercano a la edad que ha estado orbitando Sagitario a nues-
tra galaxia), la dispersién de velocidades tiene un valor cercano al medido al igual que el brillo superficial.
Estos resultados indican que el halo de materia oscura que pudo albergar al progenitor de Sagitario, pudo

tener una masa mayor 9 x 10% M siempre y cuando, el radio de plummer de la componente bariénica
haya sido de 0.6 kpc.

Las simulaciones realizadas a un satélite de 7 x 108 My y radio de plummer de 0.6 kpc, indican que
el halo inicial de materia oscura que tuvo el progenitor de Sagitario pudo tener una masa inicial entre
9 x 105 y 9 x 107 M, y su concentracién, posiblemente fue 4. Esto indicaria que Sagitario, al principio de

su evolucion, no fue un sistema completamente dominado por materia oscura; sin embargo, al observar el
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radio de brillo medio de todos los sistemas (ver tabla 7.1) éstos siempre son menores que el valor actual
medido en sagitario; por ende, su progenitor debié haber sido una galaxia extensa, es decir, éste objeto
debié haber tenido un radio de plummer mucho mayor a 0.6 kpc. Ahora bien, con este resultado no se
puede concluir que la masa inicial del halo de materia oscura que albergé al progenitor de Sagitario, estuvo
entre 9 x 105 y 9 x 107 Mg; es necesario hacer muchisimas més simulaciones ahora con satélites en todos

los rangos y con un radio de plummer mayor o igual a 1.2 kpc.

El hecho que Sagitario al comienzo de su evolucién haya sido una galaxia extendida, tiene grandes impli-

caciones en la teoria de formacion y evolucién del universo.

7.3. Evolucién de un satélite de 1 x 10° M, y radio de Plummer
de 1.2 kpc

Se estudi6 la evolucién de un satélite de 1 x 10° Mg y radio de 1.2 kpc inmerso en un halo de materia

oscura menos masivo y con un radio tan sélo 6.2 kpc mas grande.

’ Halo t [Gyr] Masa [Mg] 115 [kpe]  po [Lo/kpc] oo [km/s] M/L [Lo/Mg)] |
M L] r. d O
0.9 1x10® 0.45 5.8 x 10° 17.86 406
9 x 107 7.5 4 2.7 1 x 107 0.52 1.6 x 10° 183 1300
5.9 — — — — —
6.2 - — - — —

Tabla 7.2: Propiedades fisicas de una galaxia de 1 x 10 Mg, y radio de 1.2 kpc cuando estd inmersa en un
halo de materia oscura menos masivo. El sistema parte desde una distancia de 44 kpc del centro galéctico.
La tercera columna indica la masa que tiene el satélite en t.

7.3.1. Halo de 9 x 10" M, y concentracién de 4

Con respecto a la evolucién de este sistema, se observa en la figura 7.14 que aunque un satélite de 1 x 10°
M, esté con un halo de 9 x 107 M, y concentracién de 4, sobrevive por sélamente 5.5 Gyr -0.4 Gyr més
que uno sin materia oscura-. Esto se debe a que el halo es menos masivo que el satélite y su radio es sélo
6.3 kpc mayor; este sistema se comporta como una galaxia muy extensa. Desde el principio, el satélite
pierde el 10% de su masa inicial. A los 5.6 Gyr, cuando el satélite ha sido completamente destruido, el
halo tiene el 20 % de su masa inicial; Nétese que en este sistema, hay mds materia oscura que baridnica;
esto se puede concluir del tiempo de vida tanto del satélite como del halo; sin embargo, este ltimo en vez
de servir como escudo protector, debido a su masa inicial y concentracién, hace que el sistema se comporte

como una galaxia extensa que no estd inmersa en materia oscura.

La evolucién de las propiedades fisicas del sistema se muestran en la figura 7.15. Aunque el satélite es
desgarrado rdpidamente, El radio de brillo medio aumenta gradualmente. éste va desde 0.4 hasta 0.6 kpc.
Como podemos observar,ésta es la tinica simulacién en la que el radio de brillo medio estd dentro del valor

actualmente medido en Sagitario, lo cual confirma que su progenitor pudo haber sido una galaxia con
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Figura 7.14: Arriba: Evolucién de una galaxia de 1 x 10° M, y radio de 1.2 kpc sin presencia de materia
oscura. Abajo izquierda: Evolucién de un halo de 9x 107 M, y concentracién de 4. Abajo derecha: Evolucion
de una galaxia de 1 x 10° M, y radio de 1.2 kpc inmersa en este halo.

radio de plummer mayor a 0.6 kpc. .

Con respecto a la dispersion de velocidades, durante el primer Gyr la galaxia tiene valores que oscilan
entre 11.5 y 17.6 km/s. Posterior a ese tiempo, esta cantidad aumenta rdpidamente hasta llegar a valores
de 163 km/s.

Durante los primeros 0.6 Gyr de evolucién, la galaxia tiene un brillo superficial del orden de 10 L, /kpc?;
posteriormente, ésta cantidad disminuye rapidamente alcanzando dos érdenes menos de magnitud cuando

el satélite es completamente destruido.

Finalmente, la relaciéon masa-luminosidad aumenta rapidamente, estando entre 15 y 22 Mg /L durante

los primeros 0.3 Gyr y llegando hasta 188045 Mg /Lg cuando es completamente desgarrada la galaxia.

Debido a que en el primer Gyr de evolucién este sistema reproduce la mayoria de las propiedades fisicas
medidas en Sagitario, el progenitor de éste debidé ser una galaxia extendida cuyo radio de plummer fue
de 1.2 kpc 6 mayor. Esta simulacién también indica que el halo de materia oscura inicial que tuvo el
progenitor de Sagitario debié haber tenido una masa mayor a 9 x 107 My y una concentracién mayor a

4. Este hecho implica que el progenitor de Sagitario fue un sistema dominado por materia oscura.

Las conclusiones mas importantes de este capitulo son las siguientes:
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Figura 7.15: Evolucién de las propiedades fisicas de una galaxia de 1 x 10° Mg y radio de 1.2 kpc inmersa
en un halo de 9 x 107 M, y concentracién de 4.

= Se simularon galaxias inmersas en diferentes contenidos de materia oscura. Se encontré que al relajar
los sistemas halo y galaxia, el perfil de densidad que describen los halos luego que el sistema alcanza
su posicién de equilibrio no es del tipo NFW; sin embargo, se ajusta muy bien a otra funcién que

esté descrita por la férmula general de Kravtsov [87].

= El desgarramiento de un halo de materia oscura depende tanto de su concentracién como de su
masa. Esto se ve evidenciado al tener dos halos, uno con 8 x 10® Mg y otro con 9 x 107 Mg?
Mientras que el primero debe perder aproximadamente un 40 % de su masa inicial para que una
galaxia empiece a ser desgarrada, el segundo, no necesita perder masa. Ahora bien, si se tienen dos
halos de igual masa pero con concentracién diferente, pueden ocurrir dos cosas: o que ambos no
necesiten ser desgarrados para que un satélite empiece a destruirse? o que aquél cuya concentracién
sea menor, pierda més masa®. También se observa que durante los primeros 2 6 3 Gyr de evolucién
de los sistemas, los halos de materia oscura pierden casi toda su masa quedando sélo con un 10 o un
1% de sus masas iniciales. Algo completamente diferente pasa con los satélites, los cuales pierden
entre un 20 y 30 % de sus masas durante este mismo periodo de tiempo. Posteriormente, se observa
que las galaxias son desgarradas gradualmente a medida que pasa el tiempo. La mayoria de estos
sistemas evolucionan como si la componente bariénica fuera una galaxia muy densa (debido a que
el halo de materia oscura la protege de los efectos de las fuerzas de marea); sin embargo, lo anterior
no ocurre al tener un sistema cuyo halo de materia oscura posea un radio caracteristico tan sélo 6.2
kpc més grande que la galaxia que alberga (simulacién cuya componente bariénica es de 1 x 10°
Myg). Para este caso, la galaxia es desgarrada los 5.5 Gyr; lo cual sugiere que el halo de materia

oscura debe ser mucho méas masivo y con una concentracién mayor.

= Al simular una galaxia inestable cuyo radio de Plummer es de 0.6 kpc, se observa que ésta reproduce
la mayoria de las propiedades fisicas observadas en Sagitario si estd inmersa en un halo cuya masa
inicial estd entre 9 x 108 y 9 x 107 My); sin embargo, en todas las simulaciones realizadas para este

tipo de galaxia, se encontré que el radio de brillo medio era siempre menor al medido en Sagitario;

!Estos halos tienen una concentracién de 10.
2este es el caso si los halos tienen 9 x 107 Mg
3este es el caso si los halos tienen 8 x 108 Mg
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por lo cual concluimos que su progenitor tuvo que haber sido una galaxia extensa, con un radio de
Plummer mayor a 0.6 kpc. Este hecho fue confirmado al simular un satélite de 1 x 10° M, con radio
inicial de 1.2 kpc. Durante el primer Gyr de su evolucién, éste reprodujo el radio de brillo medio de
Sagitario. Ahora bien, debido a que este sistema estaba inicialmente inmerso en un halo de 9 x 107
Mg y concentraciéon de 4 y fue desgarrado a los 5.5 Gyr, descartamos la posibilidad que la masa
inicial del halo estuviera entre 9 x 10% y 9 x 107 Mg ; por el contrario, el progenitor de Sagitario tuvo
que estar inmerso en un halo con masa y concentracién mayor, lo cual sugiere que fue inicialmente

un sistema dominado por materia oscura.



CAPITULO

CONCLUSIONES

Se estudio la evolucion de la galaxia satélite Sagitario tomando a la Via Léctea como un potencial rigido;
por lo tanto, en este estudio no se tuvieron en cuenta los efectos que podria producir la friccién dindmica,

los cuales se minimizaron al simular sistemas cuya masa total no fuera mayor a 1.5 x 10° M.

Sagitario describe una érbita en forma de roseta la cual estd siempre perpendicular al plano de nuestra
galaxia. Su apocentro estd entre 44 y 60 kpc y el pericentro, entre 12 y 13 kpc. Estos resultados concuerdan
con los estudios hechos por [67], [5] ¥ [49]. Se encontrd que la excentricidad de la trayectoria toma valores
entre 0.56 y 0.63. En cuanto a la velocidad tangencial actual del satélite, ésta es de 298 27 km/s, la cual
estd dentro del rango encontrado por [43], [49] y [50]. Con respecto al periodo de movimiento de Sagitario,
algunos estudios encuentran que es de 0.85 Gyr [103]; mientras que otros concluyen que es de 0.75 Gyr
[76], [5]. En todas las simulaciones realizadas, se encontré que si una galaxia parte desde 44 y 60 kpc, el

periodo de su movimiento es de 0.6 y 0.8 Gyr respectivamente.

Se estudié la evolucién de Sagitario sin materia oscura construyendo un satélite de un millén de particulas
que obedece a un potencial de Plummer cuya masa inicial se varié desde 5 x 10% hasta 1 x 10° M. Los
satélites construidos tenian radio de Plummer de 0.5 6 0.6 kpc; sin embargo, se estudiaron los casos limite
de galaxias con radio de Plummer de 0.3 y 1.2 kpc. Se encontraron corrientes de marea asociadas a cada
uno de los satélites simulados a distancias de 50 y hasta 64 kpc con respecto al centro de la Via Lactea. Al
realizar la evolucién de estos sistemas en el codigo Gadget2 modificado, se observé que las galaxias mas
densas o de lento desgarramiento se caracterizan porque con respecto a las propiedades fisicas medidas en
Sagitario, el radio de brillo medio y la M/L son més bajas; mientras que la dispersién de velocidades y el
brillo superficial, son mas altos. Dentro de este tipo de galaxias estan los satélites cuyo radio de Plummer
es menor o igual a 0.5 kpc; si este radio es de 0.6 kpc, también estéan en esta clasificacién aquéllos cuya ma-
sa sea mayor a 7 X 10 M. Se encontraron también galaxias cuyo tiempo de vida estaba entre 7y 9 Gyrs
y otras las cuales el 10 6 20 % de su masa inicial sobrevivia durante 10 Gyrs. Estos satélites, llamados de
continuo desgarramiento, se caracterizan porque su radio de brillo medio y M/L permanecen en promedio
constantes durante su evolucién; sin embargo, cuando queda el 10 6 20 % de la masa inicial del satélite,
éstas cantidades aumentan. La dispersion de velocidades y el brillo superficial por el contrario, disminuyen
gradualmente a medida que estos satélites son desgarrados. Las galaxias que pertenecen a esta clasificacién
son aquéllas cuyas masas estdn entre 7 x 108 y 5 x 10% M y que tienen un radio de Plummer de 0.6 kpc.
Finalmente, los satélites que tienen un rdpido desgarramiento se caracterizan porque en el tiempo en el

que este tipo de galaxias son desgarradas, el radio de brillo medio aumenta rapidamente mientras que la
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dispersién de velocidades y el brillo superficial, disminuyen. La M/L se mantiene en promedio constante.
El satélite cuya masa inicial es 1 x 109 My y que tiene un radio de Plummer de 1.2 kpc estd dentro de

esta clasificacion.

La evolucién de los satélites sin materia oscura indican que el progenitor de Sagitario no pudo haber
tenido un radio de plummer menor o igual a 0.5 kpc; ademds necesariamente tuvo que estar inmerso en
un halo de materia oscura; puesto que de otra manera, no es posible reproducir las propiedades fisicas

actuales observadas.

Posteriormente, se simularon algunas galaxias en diferentes contenidos de materia oscura y se compararon
sus propiedades fisicas con las medidas en Sagitario. Se encontré que contrario a lo que argumenta [49], el
radio de brillo medio de un satélite no aumentaré al estar inmerso en un halo de materia oscura. En todas
las simulaciones realizadas, esta cantidad siempre tuvo un valor entre 0.19 y 0.11; el tinico sistema que
reprodujo el radio de brillo medio de Sagitario durante 10 Gyr de evolucién fue aquél cuya componente
bariénica tenia un radio de Plummer de 1.2 kpc, lo cual hace concluir que el progenitor de Sagitario fue
una galaxia extendida; es decir, ésta no pudo tener un radio de Plummer inicial entre 0.5 6 0.6 kpc como

lo sugiere [116].

El brillo superficial, la dispersién de velocidades y la relacién masa-luminosidad si dependen de la masa y
concentracion del halo que envuelva a la galaxia. Entre mayor sean estas cantidades, el brillo superficial
y la dispersién de velocidades de un satélite seran mayores a las observadas; mientras que la relacién

masa-luminosidad serd menor.

Cuando un sistema galaxia y halo se relaja hasta llegar a su equilibrio, el perfil de densidad de la materia
oscura no es del tipo NFW debido a que hay una componente bariénica; sin embargo, puede ser ajustado

a una funcién que obedezca la férmula general de Kravtsov [87].

Ademas de descubrir mediante esta investigacion que Sagitario inicialmente fue una galaxia extensa, las
simulaciones con diferentes contenidos de materia oscura revelan que el progenitor de Sagitario pudo haber
estado inmerso en un halo con una masa mayor a 9 x 107 M, y su concentracién tuvo que ser mayor a 4.
Aunque para conocer el contenido exacto de materia oscura inicial de este sistema seria necesario hacer
muchas més simulaciones y tener en cuenta los efectos de la friccién dindmica, los resultados obtenidos
sugieren que inicialmente Sagitario fue un sistema dominado por materia oscura; ademas de ser una galaxia
extensa. Esto tiene grandes implicaciones en la teoria de formacion de estructura en el universo y en la

formacion de nuestra galaxia.



APENDICE

MASA ENCERRADA DE UN PERFIL NFW

La masa encerrada a un radio r de una distribucién esférica de particulas que obedezcan un perfil de
densidad NFW, est4 dada por:

M(r) = /0 p(r)dV , donde p(r) es el perfil NFW

M(r)

/ p(r)r?dr sin d0dg

Ad(r)::4wp0J[r r . (A1)
' (7) (1)

—7) (1 B dr

rs

Al hacer el cambio de variable, u =1 + r/r; el lado derecho de la ecuacién A.1 queda:

(u—1)
(u—1)u

-1
M(u) = 47rp0r§’/(uu72)du

3
rodu

M(a) = dpy [

o [ 1
M (u) = 4mpors |Inu + }
u
M(r) = 4mwpors -ln 1+ )+ !
= PoTs Ts 14+
L ms | lo
r
M(r) = 4mpor? [In 1+ — —1].
(r) TPOT, n< + 7“5> + g % ]

Teniendo en cuenta la ecuacién 5.7 se obtiene la expresion:

M@r)=M [111(1 +0C)

c 1! r
1+c} {1“(1%) -

Si el dltimo término de la ecuacion anterior se multiplica y divide por rs,

e 2) )

Ahora, si escalamos la masa del halo a que sea igual a la unidad y elegimos una variable adimensional

-
re 41|

/75

M(r) [ln(l +0O) - W

para la posicién, R = r/r,, la masa encerrada de una esfera de radio r que obedece a un perfil de NFW

se presenta a continuacién. M (r) es el nimero aleatorio z € [0, 1] mencionado en el capitulo 5.

M(r) [ln(l +0C)

C

)= [

- HRR] , (A.2)
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APENDICE

POTENCIAL ASOCIADO AL PERFIL DE NFW

Como se mencioné en el capitulo 5, el perfil de NFW se comporta de acuerdo a la funcién:

02

En donde 7, es el radio caracteristico y pg es una constante que estd dada por:

p:

M c 1!
=3 [ln(lw*m} :

S

siendo M la masa del halo y C su concentracion.

Con el fin de determinar cudl es el potencial asociado a este perfil de densidad, se usa la ecuacién de

Poisson:
V2¢ = 47Gp. (B.1)

En donde, haciendo uso de las coordenadas esféricas, el laplaciano queda determinado de la forma:

10
T ror?

N (ro),

con lo cual se tiene,

Lo

o (r¢) =4rG Po

2
() (1)
d? rdr
W(r@dr =4nGpy | ————- (B.2)
() (1)
Para desarrollar la integral del lado derecho de la ecuacion B.2, se realiza el siguiente cambio de variable:

d
u:1+i , du:—r;
Ts Ts
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entonces,

i) =45 [ (3 >

d 2

5 (r¢) = 4nGpor; —@

/dii(r(b)dr: —471'Gp07“f/(1dr. (B.3)

+£)

Al hacer el mismo cambio de variable realizado anteriormente:

(u—
d (rd) = 471G por? /
¥

dd (r¢) = 4rGpor?

d
rp = 747eror§’/—u

u
r¢ = —4nGpors Inu

r¢ = —4rGpord In (1 + T) . (B.4)

S

Si dividimos B.4 a ambos lados por r; obtenemos que:

L¢ = —47Gpor?In (1 + 7") ,
Ts

Ts

con lo cual, finalmente:
o (1+2)
¢ = —4nGpor? | ———4| . (B.5)

Ahora bien, por conveniencia, elegimos las variables adimensionales para la posicion y potencial respecti-

vamente: R =r/ry y ¥ = —¢/4wGpor2, con lo cual, tenemos que:

In(1 + R)

v =
R

(B.6)
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