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Capíti1lo 1 

Resun.-ien. 

Con el propósito ele estudiar la respuesta estelar y gaseosa no lineal al potencial gravi

tacional d0 galaxias si111ilares a la Vía Láctea, henl.OS construido un 1nodelo tridin1e11-

sional del potencial debido a los brazos espirales y la barra central ele nuestra Galaxia. 

El potencial Galáctico total que empleainos en este trabajo incluye ade1nás, al potencial 

axisimétrico con halo, disco y bulbo del modelo ele Allen & Santillán (1991). Aunque el 

propósito ele este trabajo es tnoclelar el potencial ele los brazos espirales y de la barra 

en nuestra Galaxia, este 1noclelo puede aplicarse a otras galaxias espirales y/o barradas 

sin1ilares. 

Las con1ponentes no axisilnétricas (brazos espirales y barra) son n1ocleladas con 

conjuntos ele elipsoides y esferoides que intentan reproducir sus estructuras triclitnen

sionales. Los brazos espirales se 111odelan con10 una superposición de esferoides oblatos 

inho111ogéneos, colocados en un lugar geo111étrico ("' locu.s") espiral dado. Las caracterís

ticas gco111étricas del locus (co1110 el ángulo de curolla111icnto, línlitc interno y externo) 

se ajustan de diferentes conjuntos ele elatos que incluyen observaciones cu la banda 1.,:: del 

infrarrojo (asociado a la población estelar deja) y en el óptico (asociado al gas y pobla

ción estelar joven). Para la barra Galáctica, por otra parte, se proponen tres 1nodelos 

diferentes que cn1plean la ley de densidad observada en esta co111ponente. El prin1ero 

ele estos tnodclos es un elipsoide inho1nogéneo, el segundo es un esferoide prolato inho-

1nogéneo y el tercero consiste ele una superposición ele elipsoides inhon1ogéneos; en este 

últin10 se n1oclela la forina ele caja de las superficies ele clensiclacl constante observada 

en la barra Galáctica. 
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Parte 1 Resun1en Dintunicn estelar y gaseosa en la Vln LActea 

Se sabe actuahnente que los brazos y la barra de la Galaxia giran con velocidades 

angulares 111uy diferentes; dado que el potencial propuesto es un potencial estacionario, 

requiere necesaria1nente un "ro111pin1iento" de la estructura total brazos-barra para girar 

a distintas velocidades. He111os entonces iniciado nuestro estudio con cálculos orbitales 

en el plano Galáctico (donde en general las estructuras con10 barras y brazos perturban 

notable111ente) y 111agnetohidrodiná111icos en una di111ensión, separando el potencial de 

brazos y barra, esto es, si111ulando iniciahnente a la C.jalaxia con10 una espiral sin barra, 

de 111anera que los priineros resultados son válidos para cualquier galaxia espiral norn1al, 

siinilar a la \'ía Láctea. l-Ie111os ta111bié11 hecho análisis orbitales preli111inares para la 

barra Galáctica que no incluyen brazos espirales; sin e111bargo 1 estos análisis se realizaron 

en la región de la barra o 111uy cerca de ésta, de 111anera tal que los brazos (cuya 111asa 

se estilna del orden del 15% ele la ele la barra) fueron iniciahnente re111oviclos. En un 

últin10 y n1uy cualitativo cxpcri111cnto, se incluyeron a111bas con1ponentcs girando a la 

velocidad angular de los brazos espirales. 

Para el n1odelo de la Galaxia que incluye Jos brazos espirales se obtuvieron Jos si

guientes resultados. Se realizó una co1nparación del 1noclelo presentado en este trabajo 

con una aproxi111ación de brazos 111uy cerrados (TvVA, light winding approximation) 

que representa el trata111icnto clásico utilizado generaltnente en si111ulaciones con brazos 

espirales, la cual nos per1nitió observar detalles físicos que son inaccesibles con el tra

ta111icnto clásico, y 111ostró diferencias itnportantcs tanto eu la <li11á1nica orbital con10 

gaseosa en regiones 111cclias y externas de la Galaxia. La aproxituación T\\'r\_ funciona 

co1110 una aproxi111ación local en el sentido de que no considera Ja autograveclad total 

del siste1na al suponer que Jos n1íni111os ele potencial se localizan exacta1nente en Jos 

centros geon1étricos de los brazos espirales. He1nos encontrado que la fonna de las 

fuerzas y el potencial es 1nuy diferente cuando se. considera el potencial global de los 

brazos espirales con un 111odclo no idealizado. Esto incide por ejen1plo, en la dinútnica 

gaseosa, en la que se observan diferencias considerables en la posición y duración de los 

choques del gas con los brazos espirales. Esto es, con la aproxin1ación clásica se obtiene 

un choque estacionario en la parte cóncava externa ele los brazos espirales (dentro de 

corotación), el cual necesita un ajuste 111uy fino de los pará111etros para efectuarse. De 

esta fonna, si Ja velocidad ele entrada del fluido es ligera1nente 111ayor que Ja velocidad 

crítica para un choque estacionario, el choque deja el brazo espiral en la dirección de Ja 
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Parte 1 Resun1en DinlLmica estelar y gaseosa en la Vfa LActea 

corriente (" downstrearn"). Por otro lado, con las sinl.ulaciones realizadas en este trabajo 

con el código Zeus, se inuestra que para un intervalo plausible de velocidades de entra

da del gas al brazo y en correspondencia a las expectativas observacionales y teóricas, 

los choques viajan en contra de la dirección de la corriente ("upstrearn") hacia el lado 

cóncavo interno al brazo espiral en toda la región adentro de corotación. Esta región es 

inarcada en observaciones por Ja acu111ulación de polvo en Ja parte interna de Jos brazos 

espirales. La inclusión del can1po 111agnético es funda111ental para este efecto. 

Orbitahnente he111os reproducido Jos resultados del n1odelo clásico para brazos con 

111uy baja 111asa; sin e111bargo, para la n1asa inayor que he111os considerado para los brazos 

espirales (dentro del intervalo plausible para Ja Galaxia), las diferencias se acentúan. El 

n1odelo clásico varía sólo inuy ligeran1cnte sus resultados respecto a los brazos inenos 

111asivos, presentando poco o nada de caos, a diferencia del 111odelo 111enos idealizado. 

Un análisis prelitninar de autoconsistencia para el patrón espiral favorece una velocidad 

angular de aproxi111adainente np = 20 kn1 s-1 kpc- 1. 

Se presenta el análisis estándar en el sisten1a de referencia que gira con los brazos 

espirales y se con1plc111cnta con infor1nación orbital en el siste111a inercial Galáctico. 

De esta for111a se encuentra que las órbitas prógradas están definidas en este siste111a 

inercial sin a111bigiicdad en el sentido de rotación, a diferencia de las órbitas prógraclas 

definidas en el sistcn1a no inercial, en el que una 111is111a órbita puede pasar ele un 

sentido prógrado, respecto al 111ovi111iento de los brazos espirales, a uno retrógrado. El 

procedinliento consiste entonces en etiquetar las órbitas prógradas y retrógradas en el 

siste111a inercial sobre los diagra111as en el espacio fase construídos en el sisten1a no 

inercial. De esta for111a se encuentra una clara scparatriz entre las dos clases de órbitas 

en el siste1na inercial. El caos se encuentra restringido sie1nprc a las órbitas prógradas 

y surge para las perturbaciones espirales tnás altas plausibles para la Galaxia. 

Para la barra Galáctica el 1nodelo que 1nejor ajusta las observaciones de Ja Gala..xia 

es el n1odelo de superposición de elipsoides inhon1ogéneos, que reproduce tanto Ja ley 

de densidad en la barra C01110 Jas isofotas de caja ( "boxy", cuyo lllOdeJaje representa un 

problen1a n1uy con1plicado). De esta for111a, con superposiciones co1110 la realizada para 

la barra Galáctica, se puede reproducir fácih11ente el potencial de una distribución de 

este tipo para barras en general. 

Entre los resultados para los 111odelos de Ja Galaxia con barra se encuentran Jos 
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Parte 1 Resun1en Dinámica estelar y gaseosa en In Vía Láctea 

siguientes. Se realizaron experitnentos con Jos tres 111odelos de la barra Galáctica, 

incluyendo el potencial axisi111étrico con un bulbo parcial, otra serie de experin1entos 

re111oviendo el bulbo, una n1ás con la barra únicatnente y una últitna con el potencial 

ele brazos incluído. Encontran1os que Ja separatriz, que para el caso ele los brazos era 

extre111adan1.ente fina, es ahora 111ucho 111ás ancha, esto es, la region en los diagran1as 

de Poincaré que contiene órbitas prógradas-retrógraclas en el siste111a inercial atunenta, 

dis111inuyendo a su vez Ja región ele orbitas prógraclas y la ele retrógradas. El caos en 

Ja 111ayoría ele Jos casos es inducido por Ja co111ponente central ele bulbo y a diferencia 

ele Jos brazos, inicia en casi tocios Jos casos en las órbitas prógraclas-retrógraclas que 

co111ponen la separatriz. Pasando la barrera de corotación, el caos inicia nucva111ente 

en las órbitas prógradas. De la 1nis1na forn1a que para el potencial de brazos, no se 

encuentra caos en ningún caso en la región retrógrada. 

Hen1os construido un 111odelo tridiiucnsional que ajusta los pará111etros 111ás itnpor

tantes ele Ja parte no axisituétrica del potencial general Galáctico que puede ser utilizado 

tanto en diná111ica orbital co1no en 111agnctohidrodinán1ica. Este 111odclo, superpuesto a 

un potencial axisi111étrico, nos proporciona un 1noclelo triclin1ensional ele Ja distribución 

Galáctica ele 111asa que incluye tocias las co1nponentes conocidas. 
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1.1 Overview- in English 

In this overview, the thesis is presented in English in a more com.pact version-than the 

original Spanish manuscript. This version stresses the main concepts and ideas. The 

contents are presented in the saine order in 'vhich they appear in the original version. 

1.1.1 Introduction 

The lack of any obvious explanation for the "1uysterious" observable huuinous band 

across the sky, especially pro111inent in Su1n1ner nights, 1nade ancient people to incor

porate it as part of their rich mythology. Far the Incas this band was dust of stars, a 

path of snow for the Eskimos, and for the Greeks, a way of l'vlilk spilled out by Hera 

after a painful bite of the little Hercules. 

It was only after Galileo Galilei Sidereus nuncios aimed bis telescope at that band 

in the sky, that we learned it was 1uade out of nlillions of individual stars, those in our 

Galaxy, the l\·Iilky \Vay, ancl it was only eighty years ago that we finally cliscovered the 

concept of Galaxy. 

Our position in thc Galaxy imposes fonuidablc observational ancl theorctical obsta

clcs to the task of building a rcalistic ancl co111plctc picturc of our own Galaxy, which 

is thcrcforc oftcn harcler than that of analyzing clistant galaxies with a convcnicnt 

orientation with rcspect to the obscrvcr. \Vhat we learn fron1 other galaxies however, 

con1plen1ents what we know about our own. 

Once it was confinned that we bclong to a galaxy just like many others in thc skics, 

a natural stcp to follow was to dctenninc its n10rphological type mnong the various 

cosnlical structurcs classifiecl in the U ni verse. In Hl58, Oort, I.Cerr ancl \'lcsterhout 111acle 

a giant stcp forwarcl, finding that the availablc data set at the titne was consistent with 

the existcnce of spiral ar111s in our Galaxy. Strong evidcnce of non-circular 1notions in 

the Galactic centcr clircction were also found (Shane 1971). That sort of kine111atics 

is what one expccts fro1n 111otion inclucecl by a strongly non axisyn1111etric potential 

(Peters 1975). Sincc at least half of ali clise galaxies have bars, it was reasonable to 

concluclc that the l\'1ilky \Vay was a barred galaxy. 

It is clear that thc use of axisy111111etric gravitational potentials to n1oclel the Galaxy 

is in 111any instances a goocl approxituation. Depencling on the aiin of the stucly, it can 
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also be a gross over-silnplification. 

Severa! codes hane been developed which follo'v the ti111e-dependent dynanlics of 

galaxies using different approaches, such as N-body, SPH, hydro and iuagnetohyclrody

nainics. \,Ye use in this work a steacly 111oclel far the 111ass clistribution of the Galaxy, 

whose non-axisynunetric co111ponents we propase. Although it is known that the poten

tial of the Galaxy is tin1e-dependent, its changes occur over tirnes, and \Ve assun1e that 

it is steacly in the syste111 of reference that 111ovcs with the non-axisynuuetric structurcs 

(bar or spiral anus). Since the knowleclge about thc precise para111cters of the Galaxy 

will improve with the new data bases that are being procluccd by the SLOAN sur

vey (USA) and the GAIA astro111etry satcllitc (European C0111111unity), among othcrs, 

our steady type iuodels can be quite useful, as they contain a ntuuber of adjustable 

paraiueters representing observable c¡uantities. 

General Goals and Organization of the Thesis 

\Vith the ailn of studying the stellar ancl gaseous response to the general potential 

of the !vlilky \Vay, we have built a three clilnensional model for the non-axisynunetric 

gravitational potential due to the spiral arms end the bar, including an axisymmetric, 

basic component, with a dark spherical halo, a bulge and a disc (Allen & SantiJlán 1991). 

Although the model was fitted to model the Galaxy, it can be applied with appropriatc 

para1neters to other spiral galaxics. 

The usual spiral nlodeling e111ployed in galactic and gaseous si111ulations, duc to its 

simplicity, is that of Lin & Shu (19G4). This potential is originally two-dimensional. In 

this work, rather than using a silnplified inodel far the spiral anns, we have constructed 

a three-di111ensional 1nodel that, although it is far fro111 bcing as si111ple as the 111odcl of 

Lin and Shu, has inhercnt advantages which will be shown in the course of this work. 

\Ve have also built three models far the Galactic bar. As far the modcl far the spiral 

anns, these n1odels can be applied to other galaxies. Since our expectation is that the 

dynainics of stars in the nlidplane of the Galaxy 'vill be 111ore sensitive than that of 

stars above it in response to the non-axisy111n1etric structures, our work begins with a 

study of stellar dynainics in the plane of thc disk; however, the 111odcl and codes were 

developed in 3 dhnensions and 'vill (or are currently) be extended to that reahn. 

This thesis has been dividecl in G chapters and three appendixes. Chapter 2 is 
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the general introduction. Chapter 3 presents the 111odel of the spiral artns and the 

results in the forin of a paper that has appeared in The Astrophysical Journal. The 

paper is attached there in its published version. In Chapter 4 we present our 111odels 

for the Galactic bar and sonte results. In Chapter 5 we give the results of so111e lD 

MHD experitnents. Finally, Appenclixes A, B, C give the axisyn1111etric potential, the 

description of the algorith111s einployed for the stellar dynamical evolution and a brief 

description of the code Zeus usecl for our experitnents sinn1lating the gas response to 

our potential. 

1.1.2 The Spiral Arn.1.s 

lntroduction 

Once the existence of the spiral anns in our Galaxy was acceptecl, the next step was 

to builcl a first global picture of the111: their Jocation and extent, the nmnber of arn1s, 

ancl what they are 111adc of. Unfortunately, the spiral arn1 structure of the Galaxy 

is 1nuch less obvious to us than in othcr spiral galaxies, bccause the Solar syste111 is 

approxi111ately located in the Galactic plane and apparently on the edgc of one of the 

spiral arms (Orion-Cygnus ann). In 1976, Gcorgelin & Georgelin introcluced the first 

global picture of the spiral anns in our Galaxy based upon observations of HII regions 

as the 111ost lu1ninous tracers of the anns in thc optical band. 

Despite thc rapid in1prove1nent in observational efforts over the last clccades, there 

is still an open debate about the tnain parameters of the spiral anns, inclucling the 

n11111ber of the111. This is 1nainly clue to the fact that the n111nber of anns depends on 

the wavelcngth of the obscrvations. However, in the last few years, the data set sce111s to 

be converging to yielcl a si111ple picture. Two spiral anns see111 to fit the observations in 

the K-band (which traces n1ainly the old stellar population), and four arms consistently 

appear in optical observations (showing young stars produced by the gas response to 

the K-band anns). 

The Spiral Arms in the Galaxy 

In this section we introduce all the óbservational paran1eters for the spiral arn1s in 

our Galaxy that are used in our construction of the n1odel. 
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* The Spiral Locus. Georgelin & Georgelin (1976) and later Caswell & Haynes (1987) 

built the first picture of the Galactic spiral anns. A good fit to that pattern is given 

by a logaritlunic spiral locus. For this -work we have adopted the analytic locus form 

given by Roberts, Huntley and van Albada (1979), which represents a bar across the 

Galactic center, and spiral anns that e111erge fro111 the bar tips and fonn a logaritlunic 

spiral at large distances. 

* Nu-rnber of spiral Arm.s. The spiral structurc obtaincd in thc 1..:-band suggests 

that a clouble-annecl structure clonlinates the 11011-axisynunetric e1nission (Drinunel & 

Spergel 2001). On the othcr hancl, optical observations (HII regions) are better fit with 

four spiral anns. Since there is eviclence of a co111plex pattern, we have consiclerecl two 

possibilities for the nu111ber of spiral arn1s: the first one with the two 1..:-bancl spiral 

arn1s, and the seconcl with 111ultiple spiral arn1s inclucling those of the 1..:-bancl ancl the 

four optical anns. 

* Pitch Angle. \Ve have acloptecl two different pitch angles. The first corresponds to 

that obtainecl from the K-band observations (Dri111111el 2000), ip = 15.5°. The seconcl 

corresponcls to optical observations, ip = 12° (Vallée 2002). 

* Height and Width of The A r-rns. Since there are no clirect mensures of the height 

ancl wiclth of the spiral ar111s in our Galaxy, we assu111e that the l.Vlilky \Vay has a 

conunon spiral pattern ancl take the esti111atcs of Kennicutt & Hoclge (1982) of the 

width (up to 1.5 kpc without extracting the disk) of the arms from a san1ple of 17 

galaxies. 

For the height of the anns (vertical scale) we have taken a constant value Zbr = 0.5 

kpc. This value is an interniecliate between the scale hcights of the so-called stellar 

thick ancl thin disks in the Galaxy (Pardi, Ferrini, Matteucci 1995). 

* Outer Li-rnit of The Arm.s. \Ve have chosen for this particular para1neter the value 

suggestecl by observations, that gives Rf ~ 12 kpc (An1aral & Lépine 1997; Drhnmel 

2000). 

* Radial Force and Mass. Patsis, Contopoulos & Grosbol (1991) constructecl self

consistent n1odels of spiral galaxies, basecl upan a statistical san1ple of twelve nor111al 

spiral galaxies of Sa, Sb and Se types. They founcl a correlation between the pitch 

angle of the spiral arm.s ancl the ratio of radial forces generated by the spiral anns as 
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con1pared to that from. the axisynunetric background. In their plot, our Galaxy falls 

into the d0111ain of Sb galaxies, with pitch angles in the range bctween 11° and 16º. 

If we assu111e that the corresponding radial force ratio is in the average range 4% and 

10%, this would i111ply a ratio of the mass in spiral artus (l\IB) to the disk mass (11-Iv, 

see Appendix A) of l\f8 / l\Iv = 0.0175, 0.05 far our model. 

* Density Law Along The Spiral Arm.s. \.Ve havc taken two different density laws 

far the spiral anus along their synunetry axis. The first is a linear fall in the centcrs of 

the oblate sphcroids that fonn the anns, introcluced far its si111p!icity. And the second 

is an exponcntial fall, lnorc appropriate sincc it is known that disk's huninosity falls 

exponentially with galactoccntric distance. 

* Angular Velocity Op. Lin & Shu (1964, 1966) found a valuc 0.p = 13.5 kn1 s-1 

kpc-1. A111aral & Lépine (1997) found self-consistent lnodels with angular velocitics in 

the range 15-26 k111 s- 1 kpc- 1, the best fit ·with 0,p = 20 k1n s-1 kpc- 1. On the other 

hancl, N-bocly models suggest that 0.p could be as large as that of thc bar(~ Op = 60 

!un s-1 kpc- 1 ). Thus we consider a range of pattern specds in our lnodel. 

Analytical Construction of a Three-Dimensional Model for the 
Spiral Arms with lnhomogeneous Oblate Spheroids 

One of thc reasons to use Lin & Shu approxitnation is its analytical sitnplicity. 

Unfortunately there are no si111ple functions known far the potential and forces of an 

inhon1ogeneous, three-ditnensional 111ass distribution in a spiral forni. 

Thus, taking advantage of known rcsults in potential thcory far spheroids, "\ve have 

constructccl a spiral ann as a superposition of oblate spheroids. 

The anu is 111oclelccl as a series of individual inho111ogeneous oblate spheroids set 

clown along thc spiral locus in a si111ilar way to beacls in a necklace (see Figure 3.6), but 

with freeclo111 to ovcrlap to represent a clistribution that is sufficicntly s111ooth, or one 

that is ftocculcnt if the clistance bet\vcen ainong sphcroids increases. 

The proceclure to obtain the potential and forces of an inho111ogeneous oblate sp

heroicl starting fro111 the theory of homogcneous oblate spheroicls is given by Schmiclt 

(1956), ancl is describcd briefly in Section 3.3.1. Ec¡uations (3.4), (3.5) and (3.6), give 

the potential and forces (in cy!inclrical coordinates) of an ho111ogeneous oblate sphe-
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raid. Figure 3.4 shows an h01nogeneous oblate spheroid and the employed cylinclrical 

coordinates. 

The basic idea of Schtniclt consists in representing the inhon.i.ogcneous spheroids as 

a superposition of ho111ogeneous oblate spheroicls in a self-sinülar fortn. In Figure 3.5 

we show the superposition of ho111ogeneous co111ponents. 

To obtain the potential ancl forces of an inho111ogeneous spheroicl we intcgrate over 

each infinitesi111ally thin ho111ogcneous coni.ponent which produces a raclially-varying 

density law. vVith this procedure we obtain in ec¡uations (3.7), (3.10), (3.11) and (3.12), 

the potential and forces far points insicle the inho111ogeneous spheroid, ancl ec¡uations 

(3.8), (3.14), (3.15), (3.16), for points outsidc thc inh0111ogeneous spheroicl. \Ve havc 

considerecl a linear clensity law, ec¡uation (3.3), in thc inho1nogeneous spheroicls as a 

first approxin1ation, clue to its easy i111ple111entation. Introducing this linear clensity law, 

the forces and potential far an inhon1ogeneous oblate spheroid are given in ec¡uations 

(3.8), (3.17), (3.18), (3.19). The mass of the oblate spheroid is given by the relation 

(3.21). 

The Superposition: Potential and Force of The lnhomogeneous 
Oblate Spheroids 

In Figure 3.6 we present a schen1e of the superposition in the Galaxy 111odel. Once 

we know the potential and force for one "brick" of the spiral building, wc place these 

bricks along a given locus ancl !acate thc111 using cylinclrical coorclinates. Ec¡uations of 

the spiral locus are (3.24) ancl (3.25). 

Figure 3.8, shows the position of an arbitrary point r' with respect to thc centers 

of the spheroids. \Vith this we obtain ec¡uations ?? and ?? that give the cylindrical 

radial coordina te of the point r' with respcct to the spheroid n, in the anns R 1 and R 2 • 

In this way, the cylinclrical coordinates (R'{,., .::'), (R~ .. , .::') are e111ployed to obtain thc 

contributions of thc nth spheroids in thc spiral arms R 1 and R 2 , to the total potential 

and force at the point r'. 

Finally, with this proceclure ancl ec¡uations (3.19), (3.17) ancl (3.18) we obtain the 

total potential and force at the position r' due to the spiral arms; this is given by 

ec¡uations (3.31) and (3.32). 

Density of the Spiral Arms 

10 



Parte 1 Resumen Dinámica estelar y gaseosa en la Vfa Láctea 

In arder to n1i111ic a density fall in the spiral anns along their sy111n1etry axis, we 

decreased the central density of spheroids along the anns. \Ve tried three different laws. 

The first one considers the sanie inass in all the spheroicls; this case was iI11plen1ented 

only to highlight the sin1plicity of the proceclure. The seconcl was a linear fall in 

the central density of each spheroicl (along the spiral ann), introcluced to con1pare 

results with the third Jaw, which is a 111ore apropriate exponential fa!!. The final results 

presented in this Thesis were c0111puted with the exponential fall in the central density 

ofspheroids along the spiral arms (see Figure 3.49). In Figure 3.9 we present iso-density 

contours of the three transversal cuts of the spiral anns. The potential and force with 

the exponential fall in the central density of spheroids are presented in equations (3.50) 

and (3.51). 

Methods Employed in this Thesis for Dynamical Studies 

\Ve introduce, in Section 3.4, the equations of 111otion that are sol ved by the orbital 

clynan1ical cocles, ancl the reference systeins: an inertial syste111 ancl a non-inertial 

systen1 which follows to the rotating spiral pattern. \Ve also introduce here Jacobi's 

integral of n1otion, which is our control para111eter to 111easure nun1erical errors in the 

integration of orbits in the rotating fraine. 

In Section 3.4.l we describe the standard proceclure to obtain Poincaré cliagra111s 

with the aclclitional explanation of the fonn in which we !abe! each orbit accorcling to 

its sense of n1otion in the inertial syste111. In every Poincaré cliagra111, we fine! that 

progracle ancl retrograde orbits clefinecl in this way are sharply separatecl into clisjoint 

regions. Howevcr, we 111ust takc thc Poincaré cliagra111s in the rotating fraine, where 

the only known integral of nJ.otion is iclentificd as Jacobi 's energy. 

In Section 3.4.2 the proceclurc to obtain perioclic orbits is cxplained. For this purpose 

wc have usecl the two-din1ensional Newton-Raphson n1ethocl to find the roots of the 

error equations (3.54) ancl (3.55). Since perioclic orbits pass over their saine steps after 

a co111plete cycle around the Ga!actic ccnter, find then1 111inin1izing the clifferences in 

position ancl velocity between the starting point of the Jaunchecl orbit ancl its value 

aftcr a full cycle. If the orbit is perioclic, these errors will be clase to zero. 

Finally, in Section 3.4.3 we inclucle the definition of the Lyapunov first exponent 

-equation 3.57- en1ployed to test for chaotic behavior in so111e orbits. 
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Results of Dynam)cal Studies w.ith the f\,!lodeJ ()f"tbeSpir~I Ar!11s 

The n1ain results of our study of the spiral arins studies are presented iri the fortn 

of an English written paper, published in ApJ 2003, 582, 230-245, and whose abstract 

is presented in this overvie'v for co1npleteness. 

Abstract 

\Vith the aitn of studying the nonlinear stellar and gaseous response to the gravita

tional potential of a galaxy such as the Milky \Vay, we have modeled three-ditnensional 

Galactic spiral anns as a superposition of inho1nogeneous oblate spheroids and added 

their contribution to an axisynunetric 1noclel of the Galactic 1nass distribution. Three 

spiral loci are proposed here, based in clifferent sets of observations. A con1parison 

of our 1nodel with a tight-wincling approxi1nation shows itnportant clifferences in the 

nlicldle ancl outer Galactic regions. A preliminary self-consistency analysis taking n,, = 
15 and 20 k111 s- 1 kpc- 1 far the angular speecl of the spiral pattcrn sce1ns to favor the 

value Op = 20 kln s- 1 kpc- 1. As a first step to the full thrce-diniensional calculations 

far which the 111odcl is suitable, we havc explorecl the stellar orbital structure in the 

111idplane of the Galaxy. \Ve present the standard analysis in the pattern rotating fra-

111e, and con1ple111ent this analysis with orbital infonnation fro111 the Galactic inertial 

fra1ne. Prograde and retrograde orbits are clefincd nna111biguously in thc incrtial fratne, 

then labelecl as such in the Poincaré cliagrams of the no11i11ertial fran1e. In this 111anner, 

we founcl a sharp scparatrix between thc two classes of orbits. Chaos is rcstrictecl to 

the prograde orbits, and its onset occurs far the higher spiral perturbation considered 

plausible in our Galaxy. An unrealistically high spiral pcrturbation tencls to clestroy the 

separatrix and 1nake chaos pervasive. This 111ight be rclevant in other spiral galaxies. 

Other Results 
In this section we present briefly so111e rcsults that are not n1entionecl or thoroughly 

explainecl in the paper. 

In a qualitative con1parison between results obtainecl with the standard 111oclel of 

spiral arn1s (Lin & Shu 1964) and our three-ditnensional nioclel, Poincaré diagrams look 

very sin1ilar for the lowest plausible 111asses far the spiral anns in the Galaxy (11I5 /l\Iv ~ 

0.02). For a low-niass exainple, see Figures 3.45 of the standard approxin1ation ancl 3.46 
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for our inodel. The larger the n1ass in spiral anns, the richer orbital structure beco111es in 

our inodel con1pared with the standard inodel in all cases). For the inaxinnun plausible 

inass of the spiral arms in the Galaxy (Ms/MD ~ 0.05), chaos appears in extended 

regions of the diagra111s, as opposed to what happens in the standard tnodel, which 

hardly gives rise to chaos. For a high-mass exa111ple, see Figures 3.47 of the standard 

approxitnation and Figure 3.48 for our inodel. 

Orbital behavior does not seem to depend strongly on how the density falls along the 

anns, as can be seen in Figure 3.50 for the linear fall and Figure 3.51 for the exponential 

fall. 

In Figure 3.55, we present results for the saine orbital fam.ily, but with different 

pitch angles for the spiral arms and with an exaggerated inass (l\'15 /1\ifv ~ 0.1), in 

order to appreciate bettcr the nonlinear effects. An increase in the pitch angle produces 

an increase in the area of chaotic regions. This result is consistent with the etnpirical 

relation found by Patsis, Contopoulos & Gros bol (1991). In Figure 15 of their paper they 

show a correlation betwcen radial force of the spiral arins (relative to the axisyn1111etric 

potential) vs. pitch angle for a representative sainple of Sa, Sb and Se galaxies. In 

this rnanner, they sho\v that an increase in pitch angle increases the rclative radial 

force (which in our 1nodel would correspond to tnore n1ass in the spiral arins, and 1nore 

stochastic inotion in consequence). 

Finally, in Figure 3.56 we show so1ne exa111ples of orbits in real space in the non

inertial reference fraine (upper lcft figure of each panel) and in the inertial frame (upper 

right figure of each panel), and the azin1uthal velocity in the non-inertial fra1ne. The 

azin1uthal velocity shows how in son1e cases, the orbital inotion n1easured in the rotating 

fran1e can change its sense, switching between prograde and retrograde inotion. In the 

inertial fra1ne, in general, an orbit conserves its sense of n1otio11. Far this reason, a 

clefinition of prograde or retrograde n1otion is n1ore convenient in the inertial reference 

frame. 

1.1.3 The Bar 

Analyses of kine111atic 21-cn1 maps of neutral hydrogen (HI) in the Galactic center 

clirection, at a longitude l = Oº, show the existence of motions in the line of sight with 
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velocities of more than ±200 km s-1 (Fig. 9.33 of Binney & Merrifield). This is an 

evidence that there is a non-axisynunetric structure producing these strong deviations 

of circular n1otion in the gas. On the other hand, stellar distribution studies have also 

concluded the existence of a Galactic bar (Hannon & Gilmore 1988; Nakada et al. 

1991; vVeinberg 1992). Using infrared observations of Matsumoto et al. (1982), Blitz 

& Spergel (1991) find evidencc of a Galactic bar. More recently, \Veiland et al. (1994) 

with the COBE/DIRBE 2.2 µ111 inaps, rcvealed a distinctivc bar structure that secms 

to point towards the first quadrant of the Galaxy. Freudenreich (1998), with n1odels 

based in the COBE/DIRBE NIR maps, finds clear evidcnce of thc Galactic bar and fits 

a density law to observations. l'vlicrolcns theory has also been appliecl by Zhao (1996) 

ancl Stanek et al. (1997), who fine! a bar in the Galactic center clircction. 

Based on all this eviclence that confir111s thc existencc of a bar in the l'vlilky \Vay, 

ancl in the dyna111ical itnportance of a structure like this, we have also includecl a n1oclel 

of the Galactic bar in this work. 

The Bar in the Milky Way 

In this section we introduce the general Galactic observational para111eters. 

* Orientation of the Bar with respect of the Line of Sight. Fro111 stellar counts (10º > 
lbl > 2º, lll < 15º) in the K-band, values for the angle between the long axis of the bar 

major and our linc of sight to the Galactic center (this angle is callecl "position angle"), 

are obtainecl between 'Pbar = 12 ± 6° (López-Correcloira et al. 2000) and 20 - 30º 

(Nikolaev & \Veinberg 1997; Stanek et al. 1997). The inodels of Bissantz and Gerhard 

(2002), with COBE/DIRBE data in the L bancl, give the range 'Pbar = 20º-25º. l'vloclels 

of gas ancl orbital clynamics (Binney et al. 1991), give 15° :S 'Pbar :S 35°. l'vlicrolens 

theory favors 'Pbar ~ 15° (Zhao & l'viao 1996). 

In sun11nary, 'Pbar ,...._, 20° can be consiclercd a good approxiination for the orientation 

of the Galactic bar (Gcrharcl 2002). Although this specific paraincter is not e111ployed 

in our n1odels, it is i111portant since it detennines observationally the size of the bar. 

A schematic cliagram of the bar in the Galaxy is shown in Figure 4.2. 

* Bar Length. For a position angle of 'Pbar ,;::: 20°, n1oclels based on the COBE/DIRBE 

NIR inaps find a value for the se111i-111ajor axis of the bar in the range R¡ = 3.1- 3.5 kpc 

(Freudenreich 1998; Binney, Gerhard & Spergel 1997; Bissantz & Gerhard 2002). This 

14 



Parte 1 Resun1en DinlLm.ica estelar y gnseosa en In Vfn Lá.ctea 

is in agree111ent with observations of OH/IR stars (Sevenster 1999) and IRAS variables 

(Nikolaev & vVeinberg 1997). 

*Axial Ratios. Parametric models fro111 COBE/DIRBE data give nearly prolate models, 

with axial ratios of approxiinately 10:3-4:3 (which represents the proportion an1ong the 

se111iaxis a., b, e respectively). This is consistent with the non-para111etric 111oclels of 

Bissantz & Gerharcl (2002). Binney, Gerharcl & Spergel (1997) fincl ratios of 10:6:4. 

Stellar counts give 10:4:3 (Stanek et al. 1997) and 10:5.4:3.3 (López-Correcloira et al. 

2000), with thc bar slightly flattencd towards the equatorial plane. 

In this work we ha,·e acloptecl the axial ratios of the observational fit obtained by 

Freudenreich (1998). These axial ratios are 10:3.8:2.6, which are in the range obtainecl 

by other authors. 

* Density Law and Scale-lengths. In the specific case of the Galaxy, Freuclenreich (1998) 

has obtained a good fit far the clensity in thc bar, consiclering thrce plausible clensity 

laws (prcsentecl in Section 4.2.4), inclucling an exponential law. The best fit is obtainecl 

with a clensity law of the form, p oc sech2 (R.), where R, is given by thc relation (4.1), 

and taking a cut at Rend, ,,~here a Gaussian factor \Vith a scalelength hn {Figure 4.3) 

is acldecl to smooth the density fall. In this inanner thc clensity law is described by 

equations 4.2 ancl 4.3. 

* Mass. The nlass of the bar is probably the 111ost clifficult para1neter to cletennine, 

ancl the one \Vith greatest uncertainty. 

Dwek et al. (1995), using the 111ass at the turn-off point in the 111ain sequence, 

ancl fro111 photo111etric observations of the HST co111binecl with ltuninosity function de

tenninecl in thc Baacle winclow, obtain a inass for the Galactic bulge-bar lVInAn ::::::: 

1.3 x 10101':!0 . l'vlatsumoto et al. (1982) and Kent (1992), with a model of the Galactic 

bulge as an oblate spheroid, obtain l'd BAR :::::: 1 x 101º i\I0 . 

In a rccent work, \Veiner & Sellwood (1999) presenta hydrodyna111ical nloclel with a 

Ferrers bar that reproduces the Galactic l - v cliagrams. They find in their best inodel 

a bar 111ass Al BAR ::::: 9.8 x 109 11I0 and also detennine a bulge inass of approxiinately 

5.4 x 109 1\J0 (within 1 kpc raclius). 

* Pattern Angular Velocity, 0.p. The angular velocity, or equivalently the corotation 

raclius, is the most ilnportant dyna111ical para111eter of the bar. Although clifferent pieces 
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of work give very different_va_lu.,,§ __ Í<:>r_this_ par_ameter, in _the last decade the plausible 

velocity range has been reduced_:to 40 :5 !1p _::5 70.km s-1 kpc-1 (Binney et al. 1991; 

Fux 1999; Englmaier & Gerhard_ 1999; _ Weiner & Sellwood 1999; Bissantz & Gerharcl 

2002). 

Galactic Bar Models. Analytical Construction 
Many 111odels of bars exist at the present tirne. The first and n1ost silnple consiclers 

a bar as a two-din:1ensional perturbation, with a potential of the fonn <PnAR(R, cp) = 

g(R)cos(2cp) (see for exainple Contopoulos & Papayannopoulos 1980). lVIost of bar 

m.oclels have e111ployccl a 111ass distribution with sin1ilar stratification in cllipsoids or 

prolate spheroicls, of the form given by equation (4.4). Thesc are Ferrers ellipsoids 

or spheroids (sec far cxa111plc Binney & Tren1aine 1994). An ellipsoid with n = O 

(ho111ogeneous) has been considercd by Sanders & Tubbs (1980). An inhmnogeneous 

(n # O) prolate sphcroid has becn employcd by Papayannopoulos & Petrou (1983), 

Petrou & Papayannopoulos (1983), Athanassoula et al. (1983), Teuben & Sanders 

(1985), Shlos111an & Heller (2002). Inho1nogcneous ellipsoids havc bcen considered by 

Pfenniger (1984) and Kaufmann & Contopoulos (199G). 

Far the particular case of our Galaxy, we have considercd three 111oclels that use thc 

density law obtainecl by Freuclenreich (1998) based on COBE/DIRBE observations. The 

first is an inho111ogencous ellipsoid, the seconcl is an inhon1ogeneous prolatc spheroicl, 

since the Galactic bar scen1s to be approximately prolate, and the thircl consists of a 

superposition of inhomogencous cllipsoids, which intend to 111odel the boxy isodensity 

contours observed in thc Galactic bar. Atte1npts to obtain the potential for a inass 

distribution of this boxy type have bcen made by Hernquist & Ostriker (1992). 

Model of the Bar as an lnhomogeneous Ellipsoid 
\Vith the samc idea of a supcrposition of self-sin1ilar components (ellipsoids in this 

case) as that inentioncd in Section 3.3.1, we model the Galactic bar asan inho111ogeneous 

ellipsoid. For this purpose we use potential theory far homogcneous ellipsoids (Kellogg 

1953; l'vlacl\1illan 1930), whose forces and potential in a Cartesian syste111 are given by 

equations 4.16 to 4.19. 

Figure 4.5 illustrates the superposition of ho111ogeneous ellipsoids to approxi111ate 

the density in the bar. 
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This procedure is very sinlilarto that used in the oblate superposition, except far 

the iiuposed density law. Once each c0111ponent (homogeneous ellipsoid) is identified 

and its 111ass and se111iaxes are known -the way to do this is described in equations 

(4.21) to (4.27)-, the forces and potential are obtained with equations 4.28 to 4.31. 

Model of the Bar as an lnhomogeneous Prolate Spheroid 

Following the sanie superposition principle, and the sanie density law for the bar as 

in the ellipsoidal niodel, we construct a prolate inho111ogeneous spheroid whose density 

is obtained as shown in Figure 4.7. This model, unlike the ellipsoidal one where the 

approach to the density law is done by steps of stairs (homogeneous spheroids), appro

ximates the density with prolate shells with clensity falling linearly with the se111i-major 

axis (like that of oblate spheroicls in the spiral anns). 

In this nianner, fr0111 equations (4.33) to (4.35), which give the clerivatives of the 

potential ancl the potential for an hotnogeneous prolate spheroicl, we obtain the cleri

vatives of the potential (or forces) for an inh0111ogeneous prolate spheroicl in equations 

(4.58) and (4.59) far an internal point r, ancl (4.60) ancl (4.61) far an external point. 

Tests for "internal" or "externa!" position are done ovcr eaclt prolate shell (see Figure 

4.8). In the saine way, the potential for the inho111ogeneous prolate spheroid is given 

by equations (4.65) for an interna! point r, and (4.66) for an external point. 

Bar Model with a Superposition of lnhomogeneous Ellipsoids 

\Vitlt tite aini of approxiniating, the boxy iso-density contours seen in the Galactic 

bar (Freudenreich 1998; Zhao & l\'lao 1996; Ibata & Gihuore 1995), we propase a 

superposition of inho111ogeneous ellipsoicls. 

This model consists of a superposition of inhoniogeneous ellipsoids with density 

given by equation (4.20). Two iclcntical ellipsoicls have their "equatorial plane" (which 

is the plane that contains tite 111ajor and 111icldle axes) rotated by an angle ()1 , one to 

each sicle of the y,:: plane -Figure 4.9 a)-. The other two ellipsoids (also identical), have 

their equatorial plane rotated an angle B2 on the x, z plane -Figure 4.9 b)-. 

The fit to the boxy iso-density surfaces of the bar was coniputed with an algoritl11n 

of 111ultidiniensional 1nini111ization. The quantity to 111inintize is the ten-dituensional 

function (4.69), that represents the nus distance between a set of iso-density surfaces 
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obtained with the superposition lnodel and the corresponding surfaces resulting fron1 

the density of the bar, as given by the fit of Freudenreich (1998). 

Figure 4.10 shows a co1nparison of iso-density contours in the three Cartesian planes 

given by the superposition lnodel and those obtained with the fit of Freudenreich (1998). 

Stellar Dynamical Studies in the Galactic Plane 

vVe have used the sarne techniques as in the spiral arms n1odel (Section 3.4) to 

analyze stellar orbits in the Galactic plane in the presence of the Galactic bar. All con1-

putations were done (as with the spiral arms) with a Bulirsh-Stoer integrator (Appendix 

B). 

In ali cases we have adopted for the lnass of the bar klaAn = 9.8 x 109 J\![0 (See 

Section 4.2.5) and an angular velocity D.p = 60 km s-1 kpc-1 (see Section 4.2). Units 

of Jacobi constant EJ, are 100 k1112 s-2 • 

In literature on galactic bars we can find clefinitions like "bulge-bar" or "peanut

shaped" bulges to lnean triaxial bulges or bar-like bulges (Burcau, Frec111an & Atha

nassoula). In those cases thc bar is introducccl in lnodcls as thc only central co111ponent 

besides a disk and halo. In other work it is asstuned that both structures coexist, and 

it has even been proposecl that a bar, clestroyecl by an cxcessivc central lnass, beco111es 

a bulgc (Nonnan, Sellwood & Hasan 1996). 

For our Galaxy, some authors consider both co1nponents, bulge and bar (Sevenstcr 

1999; Zhao 2000). \Ve present three experi111ents with our bar models with no spiral 

anns. In the first, thc axisy111111etric potential includes a bulge con1ponent of about 

45% of the bar 1nass (\Vcincr & Scllwoocl 1999). In the sccond cxperitnent, wc rc111ove 

thc bulge con1ponent co1nplctcly, lcaving only thc Galactic halo, disk and bar. In thc 

last experitnent \Ve n1ake analyses considcring only the "bare" bar, \Vith no halo ancl no 

disk prcscnt, to sce thc global effect of thc axisyn1111etric potcntial. 

Ellipsoidal, Prolate, and Superposition Bar Models. Preliminary 
Results 

Figure 4.11 shows ten Poincaré diagra1ns for the ellipsoidal bar (with halo, disk 

and partial bulge). Unlike the case with the spiral anns, the separatrix 1nade of near

zero angular n10111entu111 orbits is considerably wider, that is, there are 1110re prograde

retrograde orbits (i.e. orbits that change its sense of 111otion in the inertial reference 
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fra111e). However, the separatrix conserves its characteristic of separating prograde and 

retrograde orbits in the inertial systen1. 

In sanie fan1ilies (EJ = -2300, -2200, -2100) chaos starts in the separatrix or

bits. Chaos dinlinishes in the separatrix far higher values of EJ, and donlinates in the 

prograde region after passing the corotation barrier (approximately at 3.5 kpc). 

As for the spiral arms studies, we found no chaotic retrograde orbits. In Figure 4.12 

we show sorne orbits in the inertial (upper figures in the six panels) and non-inertial 

syste111 (lower figures in the panels). The arrows point to the saine orbit as it appears 

in the Poincaré diagra111. 

Figure 4.13 shows son1e "x 1 " periodic orbits far this potential. 

In the second experin1ent wc have ren1ovcd completely the bulgc con1ponent. In 

Figure 4.14 wc show ten Poincaré diagran1s for this case. 

The first obvious characteristic is the absence of chaos in the separatrix. Chaos here 

only appears in the prograde regían bcyoncl the corotation barrier. The bar see111s to 

be favored by the absence of the central con1ponent in the sense that if the 111ass bar 

increases, chaos fills quickly the region of prograde orbits destroying the x 1 orbits. 

The separatrix is now noticeably widcr titan in the first experin1ent (in cases with 

regular 111otion). Prograde and retrograde regions di111inish their size considerably in 

this case. This seen1s to be due to local effects that the bar potential produces on stars 

in the inertial systen1, which bccon1e 1nore in1portant when the central potential is less 

in1portant. This effect was also obtainecl witlt the spiral anns. If we accept tltis result, 

this would 1nean that in late-type galaxies (Se ar SBc), where spiral patterns ltave large 

pitch angles, where arms are n1uch brighter relativo to disks, and where bulges are 

s111all, tite orbits that change its sense of n1otion coulcl do111inate orbital 111otion inside 

the bar. On the other hancl, in galaxies where axisyn11netric con1ponents (111ainly bulge 

ar inassive nucleus) are 111uch n1ore Ílnporta.nt {n1assive) than non-axisynuuetric ones 

(Sa), progracle orbits woulcl don1inate orbital n1otion. 

In Figure 4.15 we present sanie exan1ples of orbits in configuration space. In Figure 

4.16 we show saine of the x 1 periodic orbits far this case. 

Finally in Figure 4.17 we present six Poincaré diagra111s for the last experilnent, 

considering only the ellipsoiclal bar (witltout the axisy111111etric potential). In this case 

we observe the sanie trend regarding the widening of the separatrix. In Figure 4.18 we 
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present examples of orbits in configuration space. In Figure 4.19 smne x 1 orbits are 

shown. 

We also present Poincaré diagra111s with the saine three experin1ents (partial bulge, 

no bulge, and with the bar potential only) with the prolate bar n1odel in Figures 4.20, 

4.21 and 4.22, respectively. Comparing these results with those obtained with the 

ellipsoidal bar, we notice that both niodels give sinülar results. 

In Figure 4.23 we present five Poincaré diagra111s with the superposition niodel of 

the Galactic bar that includes the total axisynunetric potential. It can be noticed that 

the orbital structure is very siinilar to that obtained in the ellipsoidal 111odel. Chaos is 

stronger in the separatrix cine to the niore niassive bulge co111ponent. In the prograde 

region, the onset of chaos starts now inside the corotation barrier (EJ = -2200). For 

EJ = -2200, where chaos does not donünate in the separatrix, we see that this region 

narrO\VS duc to the increase in bulge 111ass. 

In Figure 4.24 we show three Poincaré diagra111s with the superposition tnodel and 

the axisynuuetric potential, but re111oving con1pletely the bulge con1ponent. Rcsults are 

very similar to those of the ellipsoidal 111odel. Chaos disappears when thc bulge is not 

present. 

Finally, in Figure 4.25 we show five diagrams of the superposition iuodel, but we 

have also included the spiral ar111s. The iuass of the spiral anus is i\ef8 /1vlv = 0.0175, 

the angular velocity for this si111ulations was the spiral anu velocity f2p = 20 k111 s-1 

kpc- 1 . The separatrix in thcse cases is \vidcr than in cases \Vhcrc only spiral ar1us are 

considered (Sections 3.5 and 3.G). The orbital structurc is considerable iuore cmnplex 

whcn the spiral arn1s are includcd, despite their low tnass. 

The prelinünary studics prcsented here are the bcginning of a set of applications 

and cotnparativc analyses with the tnoclel of tite Galactic spiral anus ancl the inoclcls 

of the Galactic bar. 

1.1.4 One Diluensional HD and MHD Analysis of Gas with a 

Realistic Stellar Potential of the Galaxy 

Using the forces producecl by the moclel of tite potential of the Galactic spiral arn1s 

(Section 3), we have stucliecl the gas response to that potential using the lVIHD-cocle 
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Zeus (Appendix C). 

The gas response is extre111ely sensitive to the potential details. This fact and the 

need of a three-ditnensional potential were two of the 1nost itnportant 111otivations for 

the construction of the Galactic potential presented here. 

Simulations in 1 and 1.5 Dimensions 

In the transit of gas arouncl the Galactic center, strea111 lines of the gas ftow are 

approxitnately closed as seen fr01n the systen1 that rotates with the spiral artns. In an 

axisynunetric potential these orbits are circular, which 111eans that the 111agnitude of 

velocity is constant along the trajectory; thus the orbits of gas are continuous, with no 

shocks. If the gas is perturbecl by a non-axisyn11netric potential Jike the spiral artns 

(even in the plausible weaker cases of the spiral anns in the Galaxy), shocks can be 

obtained. In Figure 5.1 we present a si1nple sche1ne of the problen1. 

Optical spiral structure of galaxies is delineatecl mainly by Population I objects 

(young stars, HII regions ancl clust). The origin of t.hese tracers was a 111ystery for a 

long titne, until it was noticed that the spiral pattern coulcl force shock ~vaves in the 

interst.ellar gas (Fujin1oto 1966; Roberts 1969, 1972). These shock waves could produce 

co111pressions strong enough to originatc HII regions and ne'\V stars. The shocks can be 

tracecl by t.he clark absorption Janes of clust in the dense post-shock gas. 

Although t.he physical explanation of the pheno111enon is reasonably convincing, 

unfortunately cletailecl agreen1ent between theory ancl observations is not. Far instance, 

the position of shocks, that in galaxies are generally observed on t.he concave eclge 

(upstream, insicle corotation) of spiral anns -Fig. 5.1 a)-, accorcling to shnulations (far 

example Baker &: Barker 1974, hereafter BB74), a stationary shock shoulcl appear on 

the outer eclge of spiral arms -Figure 5.1 b)-. 

\Ve have stuclied this proble111 in one cli111ension, using the T\'VA, in which, on the 

Galactic plane the cli1nensionality of the equations is reclucecl to one far stnall pitch 

angles (see, e.g., Spitzer 1978). The main purpose of this si111ple lD test is to stress the 

point that slight changes in the potential of spiral anns coulcl 111oclify the results, clue 

to the strong sensitivity of gas to the potential cletails. In Figure 5.2 we present the lD 

approxi1nation, which 111eans we consicler only the radial co1nponent (perpendicular to 

the spiral ann) of velocity streatnlines, which is in fact the co1nponent proclucing the 
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shock. 

"\Ve have used both potentials (BB74 and ours) to co111pare results clirectly. Equa

tions (5.1) and (5.2) give the BB74 potential and force. 

The 111esh is centerecl at an arbitrary galactocentric radius of 6.3 kpc (where our 

spiral ann has a nlininnnn in the potential) ancl we have reproducecl BB74 results. "\Ve 

also prescnt son1e con1putations at 8.5 kpc. 

At 6.3 kpc the velocity con1ponent norn1al to the spiral ann in the Galaxy is 24.4 

kn1/s, ancl at 8.5 kpc it is 18 k111/s (radial velocities relative to the ann, assmned normal 

to the arm). Figure 5.5 shows the potential ancl force in the BB74 n1oclel. As can be 

seen, thc potential is perfectly sy111111ctric ancl with its nlininnnn locatecl exactly at the 

geonietric center of the spiral arn1. In this iclealizecl potential, shocks are stationary 

only for a critical valuc of the cntering velocity (that is, the stationary shock conditions 

rec¡uire an extren1ely fine tuning of paran1eters). If the velocity is higher than this 

critical velocity, shocks leave the arn1 clownstrean1; if less, the gas fonns what BB74 

calls an "accretion shock". 

Figures 5.6 to 5.8 show the BB74 results that we have reprocluced with the cocle 

Zeus. 

In Figure 5.9 we give the potcntial ancl force along a Galactic radial line (cp 0°) 

that crosscs the spiral arn1 whose geo1netrical ccnter is located at 6.3 kpc. 

"\Ve see that the gco111etric center of the ann does not coincide necessarily with the 

nlininnun of the potential. This nlini111un1 is shiftecl towarcls the Galactic center, due 

to the gravitational contribution of the entire. 

lVIost of our si111ulations were with an acliabatic ec¡uation of state for the gas, but 

we tried so1ne isothennal runs with no apparent clifference in results. 

In Figures 5.11 ancl 5.12 we show lD hyclroclynanlical siinulations. Gas enters the 

mesh from left to right with inflow-outflow boundary conclitions. The width of the 

potential well is 2 kpc along the c¡uasi-raclial coordinate. 

In both set of sin1ulations (HD and l\/IHD), gas is not swept clo,vnstrean1 for any 

plausible radial velocity. In this 1nanner we always obtain upstrean1 shocks that re1nain 

in the well a considerable tin1e (200 1nillion years). Furthern1ore, 've do not fine! a 

stationary shock. Transient long-lived shocks as well as stationary ones, could explain 

shocks seen in galaxies. 
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In Figures 5.14 to 5.16 we present 1.5 MHD sin1t1lations with the same paraineters 

as in Figures 5.11 to 5.13 for HD sitnulations. 

In these sirnulations we have included the cornponent of 111agnetic field along the 

spiral arin transverse to the direction of fluid niotion, with the standard value of 5µG. 

The 111ain difference between HD and lVIHD shnulations is the gas co111pression, because 

of the isotropic n1agnetic pressure. 

Figures 5.14 to 5.17 show how the magnetic field reduces the strength of the shock 

and a tendency to keep density enhanccments in the grid is now present. Although we 

do not find stationary shocks, we find quasi-stationary long-lived shocks. 

Along the Galactic radial line <p = 7r /2 there is a third crossing wi th the spiral arm 

at 8.5 kpc. Figure 5.18 shows the shock produced at this galactocentric distance for 

an entering velocity of 35 kn1/s. The front leaves the grid, nioving downstrean1 as for 

the BB74 case, and as it does in the pure HD case with our ann. At the corresponding 

entering velocity for this location in thc Galaxy (18 kn1/s) there is also an upstream 

shock, even with the weaker spiral here considered. 

1.1.5 Conclu.sions 

\Ve present a three-din1ensional 111odel far a spiral and central bar 111ass distribution. 

This n1odel is applied in particular to calculate the niotions of stars and gas in our 

Galaxy, although it can be applied to other spiral and/or barred galaxies. It allows us 

to look with a decper physical insight into details that. are inaccessible with the classical 

treatn1ent of the spiral perturbation, which 111odels it as a sin1ple pcriodic function. 

Experi111ents wcrc done first with a mode of thc lVIilky \Vay that contained only 

the spiral anns as the no11-axisyn1111etric con1ponent, in order to understand the stellar 

and gas dynanücs without the strong intcraction of the 111assive bar co111ponent and the 

spiral, whose coupling we cxpect will cause c0111plex kinen1atics. 

\Ve hm:e adopted two spiral locii far the ar111s. The first locus, with two spiral 

arms, represents the stellar arms, with a pitch angle of 15.5° (Drhumel 2000). The 

second option for the locus, with six arms, considers additionally the four optical anns 

delineatcd by luminous HII regions, with a pitch angle of 12°. From the range of 

possibilities given in the literature, we have considered three values far the pattern 
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angular velocity, Op = 15, 20 and 60 k111 s-1 kpc-1, anda lnass ratio (anns vs. disk), 

Mn/l'vfv, in the range 0.0175 - 0.05. In this ni.ass range, the radial force due to the 

spiral ar111s is between 5% - 10% of the axisynuuetric radial force. 

Perforining self-consistency tests on our lnodel by con1puting periodic orbits, and 

using the C&G86 rnethod to analyze the stellar density response to the imposecl po

tential, we have found that the require111ent of gravitational self-consistency favors an 

angular vclocity of the spiral pattern Op = 20 k111 s- 1 kpc- 1 . 

\Ve have found that the contribution of the entire spiral pattern to the potential, 

causes the local potential to adopt a shape that cannot be fitted by the traditionally in

voked T\VA (Tight \Vinding Approxilnation) niodel. This fact 111ight have far-reaching 

consequences, for instance, in the gas response to the spiral perturbation. \Ve have 

perfonned lnodest, one-cli111ensional, l'vIHD si1nulations (Franco, lVIartos, Pichardo & 

Jongsoo 2002) with the code Zeus, to show the differences in the gas response, co111pa

ring the conventional 111odel of a cosine for the potential with thc 111odel presented in 

this \Vork. ~""'hcsc siinulations sho\v that shocks do not lcavc thc ar111 do\vnstrcatn, as in 

previous calculations (Baker & Barker 1974; l\'Iartos & Cox 1998) for a plausible range 

of cntcring spccds. In corrcspondcncc \\·ith observational expcctations, shocks instead 

seek the upstrea1n edge of the arm, that is, the concave side insiclc corotation, which is 

generally 1narkecl in optical observations by accu1nulations of dust in the inner part of 

the spiral anns. The inclusion of the 1nagnetic field is essential to this effect. In this 

111anner, results based 011 thc T\VA should be revised: the gas response can depend 

strongly on the position in the Galaxy. A potential "well" in the ann might clisappear 

as such at a diffcrcnt radial seg1ncnt of thc ar111. 

In co1nparisons of orbital analyses with our 111odel and the TW.'\. approxitnation, we 

fine! that results are very similar in cases with low 111ass of the spiral arms (1VI8 /l'l'lv ~ 

0.0175). In cases with higher lnass (up to kl8 /1'fv ~ 0.05), clifferences are noticeable, 

starting with a richer orbital structure in Poincaré diagran1s until the onset of chaos, 

which does not appear in the T\VA case. 

In the analysis of Poincaré diagra111s, we found it is quite fruitful to use an inertial 

fra1ne to define the prograde or retrograde sense of orbital tnotion around the Galac

tic center, along with the usual definition in the non-inertial syste111, where Poincaré 

diagra111s are clefined. In the inertial fran1e the sense of 1notion is preserved with tin1e 
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for ahuost every orbit in our experiiuents, the exceptions being orbits 'vith nearly zero 

angular n101nentu111. This property relies on the para111eters we consider plausible for 

our Galaxy. If we display infonnation fro111 the inertial syste1n in the non-inertial one, 

Poincaré diagra1ns revea! that prograde and retrograde orbits, as defined in the inertial 

fra1ne, occupy sharply separated regions, through a separatrix corresponding, loosely, 

to nearly zero angular 11101uentu1n orbits in this syste111. 

The definition of sense of orbital lnotion in the inertial fraiue, has a si111ple physical 

lneaning. l\'Iany processes exist where the precise knowledge of the orbital average 

lnotion with respect to an inertial fraine is hnportant, for exainple in dynanlical friction 

effects over the Galactic bar, prograde orbits are nlore huportant since their inean 

relative velocity with the bar is lower than in the retrograde orbits case. On the other 

hand, this definition of orbital lUotion appears to be inthuately connectecl to the onset 

of chaos. Basecl on an analysis of Poincaré diagra111s ancl the first Lyapunov exponent, 

we find that, within plausible ranges for thc a1uplitucle ancl pitch angles of the spiral 

anus for a galaxy such as the iVIilky \Vay (ancl independently of the chosen nu111ber 

of anus), if there is chaos, only prograde orbits can exhibit it. For a sufficiently weak 

perturbation, as it see1ns to be the case in our Galaxy, the separatrix is a well-definecl, 

narrow curve. The onset and extension of chaotic subregions of the prograde region 

depends on t'\vO nl.ain para111eters: the 111ass in thc spiral arn1s, or thc relative force, and 

the angular velocity. \Ve stress the poiut that thc standard dcfinitiou in the rotating 

fraine (which calls the x' > O part of the diagram the retrograde sidc and the x' < O 

part the prograde side, for a spiral pattern n1oving clockwise), would not have shed light 

onto the connection chaos-prograde luotion. This is becausc the saine orbit (ordcrecl 

or chaotic) can occupy both sections of Poincaré diagra1us. Thc different behavior 

rcgarding thc onset of chaos of progradc and retrograde orbits, as defined in the inertial 

systc111, could be attributed to the overlapping of rcsonances (Contopoulos 1967). 

In cases with thc lower spiral masses (approximately llis/kln ::; 0.03), we do not 

fine! chaos for angular speeds of the spiral pattcrn lower than 20 kn1 s-1 kpc- 1. \Ve have 

also co111puted son1e orbital fa111ilics with flp = 60 k111 s-1 kpc- 1 , since N-body n1odels 

predict thosc velocities (which corresponcls to the bar's pattern speecl), and we find 

that, even for the lowcst spiral lnass we considered, chaos appears for so1ue fa111ilies. 

A lnininunu strength of the perturbation is required for the appearance of stochastic 
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1notion in the niodels with the lowest angular speeds (15 and 20 k1n s-1 kpc-1 ). \Ve 

find that an arnplitude of approxhnately 6% (on average) of the axisynunetric radial 

force is required (which corresponds in our model to lvis/lvID :::; 0.05 far a pitch angle of 

15.5º). For cases of very strong spiral perturbations (relative forces higher than 15%) 

the separatrix is no longer a well-defined curve and chaos is pervasive. However, we 

think this spiral forcing is far larger than appropriate for a Sb galaxy. 

Two laws of density fall along thc spiral anu were considcred: a linear fall and an 

exponential fall, the later physically n1ore justifiable (sincc thc disk dcnsity is exponen

tial). Our results do not see111 to depend strongly 011 the density law. 

"\Ve have Ílnple111ented tluce 111odels for the Galactic bar, using thc observed density 

law. In one of these 1uodels we approxi1uately reproduce thc boxy appearance of thc 

isodcnsity (isophotal) contours in our Galaxy. The first 111odel is an inho1uogencous 

ellipsoid, thc second onc is an inhon1ogcncous prolate spheroid (co111putationally 111uch 

less expensive than the first), the third consists of a superposition of inho111ogencous 

ellipsoids, and is the one that better fits obscrvations. 

Trying to reproduce the boxy shape of bars is a very con1plicated proble111; however, 

with superpositions like the one we have in1plc111cnted we can 111odel the Galactic ob

servations, and actually with the adequate superposition it is possible to iuodel easily 

the potential of other bars. Qualitative con1parisons fro1u orbital analysis on the three 

1nodels show no significant differences. 

The following are so111e results using the 111odels. "\Ve have 111ade three inain experi-

1uents with the three 111odels of the Galactic bar. The first includes the axisynunetric 

potential with a partial bulge (\Veiner & Sellwood 1999), in the second experiiuent 

we have re111oved co111pletely the bulge, and in the third experin1ent we have re1uoved 

the axisynunetric potential. One n1ore experituent with the third bar (superposition of 

inho111ogeneous ellipsoids) has also been done, including the spiral arn1s. \Vith these 

inodel, we find that the separatrix (co1uposed by low angular 111on1entu111 orbits), is 

111uch wider than in the case without a bar (only the spiral anus), which iueans that 

the region of orbits that change their sense of 111otion) increase, di111inishing the region 

of ahvays-retrograde and prograde orbits in Poincaré diagra111s. 

In n1ost cases chaos is induced by the bulge co111ponent, and starts in the prograde

retrograde orbits that delineate the separatrix. Beyond the corotation barrier, chaos 
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starts now in the prograde orbits, precisely as we found when only the spiral perturba

tion \vas present. 

Work in Progress and for the Future 

App!ication of the 1nodel introducecl in this work opens a window of possibilities for 

orbital ancl gas studies in the Galaxy. vVe can check (ancl possibly revise) results ob

tained in galactic rnodels which did not include bar ancl spiral anns 1nass distributions. 

vVe Jist here so1ne currently-unclerway and future work. 

* In all the analyses of spiral anns, we have assun1ecl that these are s1nooth. It is 

expectecl (Sellwoocl 1991; Rix & Zaritsky 1995) that spiral anns change their wiclth 

and height with galactocentric clistancc. Additionally spiral artns are not necessarily 

s1nooth, but they are flocculent. Becausc of the n1oclel construction, such features are 

easy to itnplen1ent in our sitnulations. In this manner, orbital analysis woulcl allow 

us understand thc in1plications in gaseous clyna1nics, and particularly for gravitational 

self-consistency (stuclying perioclic orbits for instance), proclucecl by flocculent spiral 

arn1s like those observecl in galaxies likc ours ancl later ones clue to giant HII regions. 

* Although perioclic orbits were usecl in self-consistency analyses, we consicler neces

sary to go cleeper in these study, aclding characteristic cliagran1s and stabi!ity analysis. 

* Application to Galactic clusters in orcler to dctcrnlinc thc in1portance of the Ga

lactic bar ancl anns in their spatial distribution. If the Galactic bar affects in so1ne 

way this spatial distribution of thc obscrvecl Galactic clustcrs, wc could try to use the 

observecl clusters to obtain a range of possible angular velocitics for the Galactic bar. 

Could wc know if an edge-on galaxy is barred or not by knowing the spatial distribution 

of clusters in a galaxy?. Sitnilar consiclcrations have been explored by Long, Ostriker 

&: Aguilar (1992). 

It is currently known tltat 1nassivc central co1nponents are ablc to destroy bars. 

\Vith a bar like that of tite l'viilky \Vay, ancl basecl on sclf-consistency analyses and 

orbital chaos. \Ve can look far a 1naxin1un1 central 1T1ass concentration (in a bulge far 

instance) in the l'viilky \Vay. 

* Shock analyses of the gas encounter with the spiral ann in tite Galactic plane to 

detern1ine tite velocity ellipsoid of young stellar population, taking as initial conclitions 

positions ancl velocities zones where shocks can trigger star fonnation or HII regions. 
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We are also doing experiments in the plane perpendicular to the Galactic disk and to 

the spiral ann in order to study vertical nlotions and stellar fortnation induced at high:; 

(coordinate perpendicular to Galactic plane). This extends the work by !Vlartos & Cox 

(1998), in which hydraulic ju111ps or bores appear as a consequence of the gas entcring 

a spiral ar1n. 

* Shock analysis of gas with the Galactic bar to try to explain cos111ic ray accelera

tion. 

* Coupling of bar and spiral arins with velocities corresponding to the bar (as 

N-body models predict), to the spiral ar111s and both. Sclf-consistcncy analyses and 

dyna111ical and gaseous ilnplications. 

* Three dimensional studies. Gas and stars. High velocity stars in the Solar neigh

borhood. 

* Co111bining the steady inodcl prescnted here, with an N-body codc, it is possiblc 

to inake analyses of the inner structure of globular clusters or Galactic satellites, intro

ducing as background potcntial the steady inodcl with spiral ar111s and bar, applying 

ali thc resolution to the cluster or Galactic satellitc (instead to the set galaxy-globular 

cluster or galaxy-satcllite) to analyze tidal effccts, dyna111ical friction and destruction 

induced by the Galactic non-axisyn1111etric structure. 
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Capítulo 2 

Introducción. Gen.eral 

La observación del Universo por el ser lnunano desde tietnpos retnotos, y su inextinguible 

curiosidad, nos han proporcionado una de las puertas 111ás itnportantes al aparenteni.en

te insondable reino de los fcnóntenos físicos y específica111ente nos dio la llave al de los 

fenótnenos celestes. En su deseo por entender lo que Je rodeaba, el hotnbre antiguo Je 

dio las tnás ingeniosas explicaciones a esos puntos brillantes en el cielo; con10 puede 

notarse en las pinturas rupestres prehistóricas que datan de tnás de 20,000 años antes 

de nuestra era o en los grabados de culturas que for111an parte de la historia, con10 

los n1ayas, aztecas. egipcios, entre otros, quienes crearon una ilnpresionante 111itolo

gía que pretendía explicar cada suceso en el cielo que no podía ser explicado con Jos 

conocitnientos de aquellos días. 

La presente tesis intenta aprovechar algunos recursos que nos da el conoci111iento y 

la tecnología actual, del que todas estas culturas no pudieron gozar, y proporcionar un 

grano de polvo al conoci111iento general de la Galaxia en la que el ser hu111ano surgió. 

2.1 La Vía Láctea 

lVluchos pueblos de Ja antigiiedad notaron Ja presencia de una banda débihnente Ju

n1inosa, apreciable especiahnente en las noches de verano, que cruza Ja bóveda celeste 

aproxirnada1nente en dirección norte-sur. Sin poder darle una explicación, esta estruc

tura en el cielo pasó a ser parte de la rica nlitología de nmchos pueblos. Para Jos Griegos 

era el enonne rastro de leche que Hera derratnó corriendo hacia el Olinlpo después de 

31 



Parte l CONCEPTOS INTRODUCTORIOS §1 Propiedades de la Galaxia 

una dolorosa iuordida del pequeño y han1briento Hércules. Para los incas era polvo 

de estrellas, y un sendero de nieve para los esquituales. La palabra galaxia se deriva 

entonces de la palabra griega para leche, denotuinada así por los astróno1uos griegos 

Anaxágoras y Eratóstenes. En particular, nuestra Galaxia (tan1bién lla1nada sin1ple-

1uente La Galaxia), es conocida desde la época de los rotuanos con el notnbre de Vía 

Láctea, que significa "ca111ino de leche". 

Esta banda de luz fue uno de los enigtnas inexpugnables por cientos de años hasta 

que a Galileo Galilei se le ocurrió la idea de apuntar al cielo el ya conocido telescopio 

(utilizado en la navegación). Galileo descubrió que la banda lunlinosa y suave, estaba en 

realidad cotnpuesta por incontables estrellas, con10 1nuchas de las estrellas individuales 

que se veían a sin1plc vista. 

Actualtnente, después de 111ucho tietnpo y vidas enteras cleclicaclas al estudio del 

Universo, sabcn1os que cfcctiva1ncnte esa banda de luz está asociada a nuestra Galaxia, 

que está con1puesta por una enortue cantidad ele estrellas. La 111ayoría ele estas estrellas 

están localizadas en un gigante disco delgado. Nosotros ven1os este disco de canto 

porque nuestro sistcn1a Solar, al igual que la tnayoría de estas estrellas, se localiza 

aproxi111ada1nente en el plano tnedio de Ja Vía Láctea. El honor del descubritniento 

de la verdadera fonna de nuestra Galaxia se Je atribuye al astrónmno Harlow Shapley 

{quien ta1nbién calculó el tan1afio para la Galaxia que, aunque sobrestin1ó scvera111cnte, 

proporcionó la 111ás clara idea de la distribución de la Galaxia hasta esa época). 

La Galaxia contiene aproxi1naclan1cntc 10 11 estrellas; adc111ás contiene 10 1º 111asas 

solares ele gas distribuidas en decenas de 111iles de nubes con un a111plio rango de 111asas 

y ta111afios. Aunque el gas representa una fracción pequeña de la tnasa total, tiene 

influencia directa sobre la diná1nica estelar; las nubes de gas denso, que son los lugares 

donde se da la for1nación estelar, juegan un papel itnportante en la evolución de la Ga

laxia, por cjctnplo, en el 111ecanisn10 de dispersión de velocidades estelares que aun1e11ta 

con la edad, debido a encuentros con nubes 111oleculares (\Vielen 1977). 

A pesar de que el estar in111ersos en Ja Galaxia nos dificulta una visión general de 

ésta, el tener todo "tan cerca" ha pern1itido que se realicen observaciones 1nuy detalla

das de cada rincón alcanzable con la tecnología actual. Sin e111bargo, la existencia de 

tantos datos hace extraordinariatnente confusa la integración de un todo, para tener un 

escenario co1npleto y cerrado de la Vía Láctea. 
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2.2 El Modelaje Dináni.ico de Estrellas y de Gas en la 

Vía Láctea 

Aunque existía aún una controversia hasta hace pocos años entre Ja idea de que la 

Galaxia puede estar fonnada por cotnponentes que representan objetos físicos de natu

raleza diferente, o la posibilidad de que se trate de una sola estructura intrínseca1nente 

continua, los 111odelos fueron divididos, principa!tuente por una cuestión de sencillez, 

en inuchas con1ponentes que sun1adas nos proporcionaran el potencial gravitacional 

general de la Galaxia. 

El prin1er astrónon10 que tuvo éxito en sintetizar las observaciones de nioviinientos 

estelares en la vecindad Solar fue J. H. Oort. El objetivo principal de Oort fue explicar 

la cineinática de la vecindad Solar, pero inició aden1ás el proceso de interpretación de 

la cinetnática en ténuinos de la dinátnica, construyendo el printcr 111odelo ntodcrno de 

Ja distribución de 111asa en la Galaxia (Oort 1932). Desde el trabajo pionero de Oort 

y, especialmente desde las observaciones de la línea de 21 cn1 de hidrógeno neutro, que 

proporcionaron las pritneras estitnaciones confiables de la velocidad circular alrededor 

del centro Galáctico, en puntos interiores a Ja órbita del Sol en Ja Galaxia (el "círculo" 

Solar), se han propuesto 111uchos 111odelos para el potencial Galáctico. Por 111uchos 

años, después ele la publicación por Kwee et al. (1954) ele la pritnera curva ele rotación 

con observaciones ele 21 c111, el 111odelo ele 111asa estándar fue el de Sc!unidt (1956), 

quien propuso una superposición de esferoides niuy aplanados, obteniendo el 111ejor 

ajuste a los pará111etros conocidos ele la Galaxia en aquel tie111po. Su 111oclelo consta de 

cuatro esferoides inhotnogéneos (y nueve ho111ogéneos, sólo para afinar el ajuste entre el 

111oclelo y las observaciones de la fuerza radial en el plano Galáctico): el priiner esferoide 

inho111ogéneo representa los objetos más jóvenes (población I), el segundo representa 

a las estrellas 1nás tardías (de tipo espectral F a 1\-I), el tercero las estrellas de alta 

velocidad y el cuarto a los objetos no conocidos o no visibles, que se requieren para 

explicar el exceso observado en la fuerza radial. 

Otros ntodelos de la Galaxia asu111ían que era un sistetna de tipo ntorfológico Sbc sin 

barra, con1puesto por un disco y una cotnponente esferoidal con10 las observadas en otras 

galaxias. En particular, se suponía que el brillo superficial del disco era exponencial, 

con10 se observa en otras galaxias, tnientras que el del esferoide seguía la ley R 114 (de 
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Vaucouleurs 1948). La longitud ele escala y clensiclacles ele esas cotuponentes pueden 

ser estin1aclas siguiendo dos nlétoclos posibles. El pri111ero ele éstos es conocido con10 el 

rnétodo fotométrico. En éste se calculan las clensiclacles ele lt1111inosiclacl y las longitudes 

ele escala por conteos ele estrellas, o ele 1uecliclas ele luz integrada, ele estrellas no resucitas. 

Entonces se elige una razón n1asa-lu1uinosiclacl, independiente ele Ja posición, para cada 

con1ponente y se 1uultiplica Ja clensiclacl ele ltuuinosiclacl ele cada co1uponcnte por la razón 

111asa-!t1111inosiclacl, para cletcnuinar la correspondiente clensiclacl ele 1nasa (ver Bahcall 

y Soneira -1980- para una revisión ele este 1uétoclo). El segundo 1nétoclo es conocido 

con10 el m,étodo dináni.ico, donde se supone que cada co111ponentc tiene una razón tnasa 

!tuuinosiclacl desconocida, pero tan1bién inclcpcncliente ele la posición. La 1nasa ele las 

con1ponentes (bulbo, disco y halo) se cletennina nlinhnizanclo -con niínilnos cuaclraclos

las diferencias entre los parátnetros clinfunicos observacionales conocidos para la Galaxia 

(velocidad local ele escape, curva ele rotación y otros resultados ele la cliná111ica local) y 

los obtenidos con este modelo (Calclwell y Ostriker 1981). 

l\'1t1chos modelos de la distribución ele masa en nuestra Galaxia (Schmidt 1965; Ba

chall y Soncira 1980; Caldwell y Ostriker 1981; Allcn y Santillán 1991 -Apéndice A-; 

Dchnen y Binney 1998) han reproducido bastante bien 1uuchas ele las características 

observacionales ele la Galaxia. Sin e111bargo, un exan1en 1nás detallado ele la distribu

ción estelar y gaseosa ele Ja Galaxia, ha rei:claclo que un 1nodelo axisitnétrico es una 

sobresitnplificación .. :~ún a las escalas 111ayores, el hidrógeno ató111ico no está distribui

do unifor111e111cntc en acitnut, el disco no es plano y contiene alabeos a grandes radios, 

etc. Adc111ás, la existencia de brazos espirales, justo con10 aquellos observados eu otras 

galaxias, fue 1nostracla por Oort, Kcrr y \Vesterhout (1958), usando una interpretación 

aguda de las observaciones de regiones delgadas y alargadas densas en gas. 

Tan1bién se encontró evidencia tnuy notoria seiialcs fuertes de 111ovit11iento no circular 

en la dirección del centro Galáctico (Rougoor y Oort 1960; Rougoor 1964; Shane 1971), 

donde se observó que el corrintiento por efecto Doppler de la línea de 21 c111, se alejaba 

sei:era111ente (cientos ele kn1 s- 1) de cualquier predicción para órbitas circulares. Esto fue 

iniciahnente interpretado con10 una expulsión violenta ele gas desde el centro Galáctico. 

l\tlás tarde, a partir de observaciones de galaxias externas, sin1ulaciones ntuuéricas y 

1uejores observaciones ele Ja Vía Láctea, se llegó a Ja conclusión ele que una for1ua 1uás 

sin1ple ele interpretar estos enonnes flujos ele gran velocidad en el centro Galáctico, era 

34 



Parte I CONCEPTOS INTRODUCTORIOS §1 Propiedades de la Galaxia 

considerarlos con10 el flujo de gas en órbitas no circulares en un potencialno axisimétrico 

(Peters 1975). Con10 al 111enos la 111itad de las galaxias de disco conocidas tienen una 

barra o una distorsión oval (cuyo con1porta111iento dinátnico es sinülar al de una barra), 

es razonable concluir que la Galaxia contiene una barra. 

Con el niejora111iento de las observaciones de la cinetnática de las galaxias, en parti

cular de la Vía Láctea, se hicieron cada vez n-iás y n1ejores intentos de analizar ta111bién 

la dinán-iica. Para estas en.orines estructuras, que a nuestra visión serán práctica111ente 

estáticas por cientos de 111iles de generaciones, existía una ferina única de estudio. Esta 

es la de las siinulaciones nun1éricas y la con1paración de éstas con diversas observaciones 

de galaxias. 

Actuahnente se conocen gran variedad ele códigos 111uy elaborados para la sitnula

ción de la evolución cliná111ica de galaxias. Entre los n1ás conocidos están los códigos 

de N-cuerpos, los tipo SPH (Smoothecl Particle Hyclroclynamics), los códigos potencial

partícula ta111bién conocidos con10 estacionarios (Binney 2001) y Jos hidro y 111agneto

hiclrodiná111icos (tales con10 Zeus -Apéndice C-). Los de N-cuerpos están basados en 

el probletna clásico del cual llevan el non1bre, que si111ula aclitiva1nente las interaccio

nes entre todas las partículas que for111an un siste111a estelar con10, por eje111plo, una 

galaxia. En un sistcn1a típico cada partícula influye en el resto de las partículas que 

Jo constituyen a través de la ley ele la gravitación ele Newton. Un código ele N-cuerpos 

sigue las trayectorias espaciales de la colección de N partículas que forn1an el siste111a. 

Puesto que no es posible resoh·er en fonna analítica las ecuaciones de 111ovit11iento ele 

una colección de tres (excepto en un caso restringido) o tnás partículas, se recurre a 

algoritn1os que penniten su solución ele 111anera nun1é>rica. Una sintulación ele N-cuerpos 

procede sobre pasos de tien1po, para cada uno de los cuales la fuerza neta sobre cada 

partícula es eleternli11ada para decidir su avance. Un cálculo directo de la fuerza (es 

decir, uno a uno entre todas las partículas) requeriría de -..,, O(.i\r2 ) operaciones por ca

da paso ele tien1po, lo cual lin1ita enon11e111ente el nú111ero de partículas que pueden ser 

si111ulaclas por estt> 1né>toclo. Varios 111étodos jt>rárquicos se han propuesto para reducir 

la co111plejiclacl ele estos cálculos, entre Jos que cabe destacar los lla111aclos códigos ele 

árbol. Estos consideran Ja contribución al potencial partícula a partícula, únicainente 

para las inás cercanas, n1ientras que para las lejanas considera la contribución sola111en

te del centro ele 111asa de conjuntos de partículas, en Jugar ele ton1ar la contribución 
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individual. Para estos últin1os el níuuero de operaciones por paso de tie111po se reduce 

enon11en1ente a~ O(N ln N), pernlitiendo au111entar la resolución del sisten1a a través 

del incre111ento del níuuero de partículas utilizadas para su representación (para una 

revisión, ver Sellwoocl 1987). 

Entre las ventajas de los códigos de N-cuerpos, la inás in1portante es que ctuuplen 

directan1ente con la ecuación ele Poisson, por lo que son autoconsistentes en todo nio-

111ento; es decir penniten seguir la evolución te1nporal de un siste111a ciado, recalculando 

las fuerzas y potencial, considerando a cada paso los can1bios estructurales del sisten1a 

nlis1no. Esto significa que resultan autoconsistentes a cada tie111po, tanto en el senti

do ele la ecuación ele Poisson con10 en el sentido de la duración de sus estructuras no 

axisitnétricas. De esta for111a, este tipo de códigos es capaz ele generar estructuras co-

111.0 barras y brazos espirales de alta duración con las condiciones iniciales adecuadas y 

evolucionarlas para su estudio cliná111ico global y en algunos casos incluso para ani'tlisis 

locales finos. Sin e111bargo, el problen1a inherente de este tipo de códigos es el enonue 

costo conl.putacional que obliga a sacrificar la resolución en los problen1as diná111icos de 

gran escala. 

Co1110 ya se ha niencionaclo, el propósito principal de este trabajo consiste en el 

análisis orbital de una galaxia con10 la nuestra. Para este tipo de análisis se requiere 

una estructura iuuy resuelta (fina) del potencial que no puede (hasta el nio1nento) ser 

obtenida con códigos del tipo de los N-cuerpos, dado que éstos trabajan con un níuuero 

li111itado de partículas, que aunque resulta aceptable para el análisis de la evolución 

diná111ica general de las galaxias, no proporcionan suficiente resolución para análisis 

orbitales detallados. Esto debido al hecho de que cada partícula de estos siste111as 

representa un conjunto de al n1enos 104 inasas solares (en los iuejores n1odelos de N

cuerpos alcanzados hasta el i1101ncnto), lo que produce un potencial granuloso que 

afecta el n1od1nicnto de las partículas localtnentc. Por otra parte, aunque es posible, 

es ta111bién 1nuy co111plicado n1odelar con códigos de N-cucrpos galaxias específicas que 

ajusten la 111ayor parte de los parátnetros observacionales conocidos o hacer estudios 

generales con variación libre de pariunetros, ésto, debido al enorn1e costo co111putacional 

que representaría buscar un ajuste preciso a un conjunto de observaciones deter111inado. 

Dada la n1otivación ele la tesis y las razones que he1nos expuesto, he1nos elegido 

construir un inodelo del tipo potencial-partícula (o estacionario) que nos perinite anali-
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zar con detalle la estructura orbital con un potencial fino y no idealizado de la Galaxia, 

que to111a la n1ayoría de Jos pará111etros observacionales conocidos de ésta. 

En referencia a los códigos estacionarios. Los estudios cine111áticos y dinátnicos ele 

otras galaxias han tnostrado, con10 ya he111os nl.encionado, que éstas pueden ser n1ejor 

entendidas con10 sisten1as forn1aclos por un conjunto ele con1ponentes (bulbo o "esferoi

de", disco grueso y/o delgado, un halo 111asivo, brazos espirales y/o una barra o una 

distorsión oval). Tocias estas co111ponentes están descritas por el potencial galáctico 

<I>(x, y,:::, t), que aunque es variable en el tie111po, lo hace en escalas ele tie111po tan 

largas que puede ser considerado con10 práctica111ente estacionario en el siste111a de re

ferencia que se 111ueve con la estructura no axisinl.étrica dada, co1110 los brazos espirales 

o la barra. Se cree entonces que la Galaxia en general y las estructuras no axisitnétricas 

en particular deben estar en estado aproxi111ada111entc estacionario en el sentido de su 

duración en la Galaxia, ciado que en su parte visible el tietnpo dinánüco es órdenes ele 

111agnitucl tnás corto que el tie111po de Hubblc y no hay razón aparente para suponer que 

estatuas pasando por alguna etapa especial de la Galaxia, co1110 un clhnax de for111ación 

estelar o algún otro evento relevante, corto y que n1odifique fuerte111ente el potencial 

pro111edio ele la. Galaxia (Binney 2001). Por últitno, en las barras, estructuras aparente-

1nente 111enos estacionarias en el sentido ele que se creía. que perdían n1on1ento angular 

desacelerándose debido a fricción dinámica. con el halo (Deba.tt.ist.a. y Selhvood 1998, 

2000; Athanassoula 2002), se sabe a.ctualtnente que el proceso de fricción cliná111ica. ha 

sido severa1ncnte sobrestilnado debido a la baja resolución espacial con la que se hacían 

los experiinentos de N-cuerpos (\'alenzuela y Klipin 2002). Dado que las barras son ele

tnentos de las galaxias extre111ada111ente cotnunes, estos procesos son probabletuente lo 

suficienterncnte lentos con10 para considerar los potenciales práctica111ente estacionarios 

en el sisten1a de referencia que rota con estas estructuras. 

La desventaja n1ás ilnportante de los códigos potencial-partícula o estacionarios, es 

la falta de autoconsistencia que en su expresión 111ás siinple significa que la respues

ta orbital a un potencial ilnpucsto no neccsariatnente hapoya" a las estructuras que la 

con1poncn. En este caso la autoconsistencia, a diferencia del caso de los N-cuerpos, 

tiene que ser de111ostra.da. Este tipo de análisis se incluye en la. tesis para los nlodelos 

presentados. Entre n1ás paá111etros observacionales y dinátnicos de la Galaxia se conoz

can, los 111odelos estacionarios representarán tnás fiehnente lo observa.do y serán por lo 
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tanto inás autoconsistentes. 

Actuahuente se realizan estudios observacionales de la Galaxia que producirán bases 

de datos nunca antes in1aginadas (SLOAN por los Estados Unidos y aún en proyecto, 

GAIA por la Con1unidad Europea), que nos pennitirán conocer iuás detalles de las con1-

ponentes de la Galaxia, esto le dará aún niás in1portancia a los iuodelajes estacionarios 

que serán cada vez iuás realistas y autoconsistentes, dada la cantidad de pará111etros 

que se conocerán. 

En resu111en, los códigos estacionarios parten de la suposición de que el potencial 

pron1edio de un siste111a con10 la Galaxia, con todas sus con1ponentes (halo, bulbo, disco, 

brazos y/o barra), es básicatnente el nlisn10 durante periodos ele tie111po 111uy largos. 

Este tipo de códigos nos pennite experituentar con el espacio de parfunetros plausibles 

para un siste111a dado e incluso acotar otra serie de parán1etros difíciles de calcular 

observacionahnente, tales conl.o la 1nasa, etc. l\1Icjores observaciones de las galaxias 

ayudarán a desarrollar 111odelos 111ás realistas que develarán 111uchos de los n1isterios de 

la diná1nica galáctica. 

Para estudios hidro y n1agnetohiclrodiná1nicos tan1bién se han creado una gran can

tidad ele herramientas como los códigos tipo SPH y los ele 111alla euleriana. Los códigos 

SPH, al igual que los ele N-cuerpos, son 111étoclos que etuplean partículas, pero ta111bién 

resuelven proble1nas hidrodinán1icos sin necesidad de 111allas para el cálculo ele las de

rivadas espaciales. Los códigos SPI-1 calculan las derivadas por diferenciación analítica 

de fór111ulas de interpolación. De esta forn1a las ecuaciones de n10111ento y energía se 

convierten en sistc111as de ecuaciones diferenciales ordinarias, las cuales son fáciles de 

entender en términos tnecúnicos y tennodinánlicos. Por ejen1plo, el gradiente ele presión 

se vuelve una fuerza entre pares de partículas (para una revisión del niétodo ver l\•Io

naghan 1992). Los códigos SPH, por otro lado, tienen problemas intrínsecos al tnétodo 

para la sin1ulación ele choques, por ejetnplo. Aunado a esto, este tipo de códigos aún 

no e111ula el ca1npo 111agnético; aunque actuahnente se está haciendo un esfuerzo por 

introducirlo. 

Finahnente, se conocen los códigos de n1alla que resuelven las ecuaciones ele conser

vación de los fluidos incluyendo el ca111po iuagnético en una nialla euleriana. Uno ele los 

111ejores ejemplos es el código conocido con10 Zeus (ver Apéndice C), que es einpleado 

en este trabajo. A diferencia ele los códigos adaptivos como los del tipo SPH, el rango 
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diná111ico espacial_ de este tipo de códigos no es rnuy~grande debido ª~l enonne costo 

co111putacional para realizar corridas de gran escala con buena resolución, sin ernbargo 

son capaces de incorporar cani.pos 111agnéticos y 1uanejar choques con facilidad. 

2.3 Objetivos Gen.erales y Organización. de la Tesis 

Con el propósito de estudiar la respuesta estelar y gaseosa al potencial de la Vía Láctea, 

he111os construido un 111odelo tridiiuensional para el potencial gravitacional de los brazos 

espirales y ele la barra, superpuesto al potencial axisi111étrico ele Allen y Santillán (1991). 

Aunque específican1ente etnpleado para 111oclelar a nuestra Galaxia, el 111odelo de los 

brazos espirales y de la barra puede ser aplicado, con los parán1ctros correspondientes, 

a otras galaxias espirales y/ o con barra. 

Por su sitnpliciclad, el potencial de brazos espirales e111pleado generahnente es el ele 

Lin y Shu (19G4), 111odelado co1110 una perturbación periódica al potencial axisin1étrico. 

Este potencial originahnentc es bidiinensional. En este trabajo, n1ás que usar un 111odelo 

sin1plificado ele los brazos, he1nos optado por construir un 111odelo tricli111ensional que, 

aunque está lejos de ser tan si111ple co1no el de Lin y Shu, tiene ventajas inherentes que 

inostrare111os a lo largo de la tesis. Consideran1os que en lugar de usar una simplificación 

para una estructura tan in1portante (co1no puede verse en las observaciones en la banda 

K o en el óptico) con10 la perturbación espiral, se deben analizar 111odelos n1ás realistas. 

Con el objcti,:o de tener una representación global de la Galaxia, tan1bién he111os 

construido tres nioclelos plausibles para aproxin1ar a la barra Galáctica. Estos 111odelos, 

de la nlis111a forn1a que los ele los brazos, pueden ser aplicados en otras galaxias con 

barra, si los parárnetros principales (radio, velocidad angular, perfil ele brillo, factores 

ele escala) son conocidos. 

Aunque el potencial es t.riclitnensional y está habilitado para calcular órbitas en tres 

dimensiones, he1nos iniciado con estudios orbitales en el plano Galáctico. Sobre este 

ten1a existen iuuchos trabajos de galaxias espirales en general, que estudian la respuesta 

orbital a patrones espirales (Athanassoula et al. 1983; Contopoulos y Grosbol 198G, etc.) 

y a barras galácticas (Teuben y Sanders 1985; Contopoulos et al. 1989; van Albada 

y Sanders 1982; Nonnan, Sellwood y Hasan 199G, etc.), analizando autoconsistencia, 

resonancias, órbitas periódicas, etc. Así 111is1110 existen estudios orbitales en el 111is1110 
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sentido para modelos de la Galaxia (Barbanis y Woltjer 1967; Amara! y Lépine 1997; 

Englmaier y Gerhard 1999). Sobre ésto hablarernos con inás detalle a lo largo del 

trabajo. 

Realizarnos un análisis unidin1ensional local del encuentro del gas Galáctico con el 

brazo espiral. La intención es encontrar la diferencia entre utilizar un pozo de poten

cial idealizado corno una función cosenoidal y el pozo obtenido con nuestro rnoclelo 

triclhnensional de los brazos espirales. 

La Tesis ha siclo dividida en G capítulos y 3 apéndices. El Capítulo 1 es el resumen 

general del trabajo (presentado en español e inglés), el presente Capítulo (2) es una 

introducción general. En el Capítulo 3 se presenta el n1oclelo de Jos brazos espirales y 

los resultados en fonna de un artículo incluido en el rnisn10 capítulo. En el Capítulo 4 

se dan los 1nodelos para la barra Galáctica y Jos resultados principales. En el Capítulo 

5 darnos los resultados de un experhnento si111ple de estudios IVIHD en una dhnensión. 

Finahnente en los Apéndices A, B, C, se presentan, respectivarnente, el potencial axi

shnétrico, los integradores en1pleados para la evolución diná1nico estelar y una breve 

descripción de código rnagnetohidrodinárnico Zeus enrpleado en Jos experhnentos uni

ditnensionales realizados para la Tesis. 
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Capítulo 3 

Los Brazos Espirales 

3.1 Introducción 

Una ele las características 1nás pro1ninentes en la tnayoría ele las galaxias de disco son 

los llan1ados brazos espirales, estas estructuras, espectaculares en tan1año, conspicuas 

en su brillo, e interesantes en su física, le clan su no1nbre a uno ele los tipos ele gala

xias tnás abundantes en el Universo, que son las galaxias espirales (éstas representan 

aproximadamente el TO% ele las galaxias en general -van Den Bergh 1998-). 

Las galaxias espirales producen la ntayor parte ele la luz visible en el Universo local. 

Las co111pone11tes fundamentales de este tipo de galaxias son, halo, disco, bulbo (con 

o sin barra) y brazos espirales. Dentro ele cada clase ele galaxias espirales: barradas y 

sin barra (ta111bién llan1adas norm.a.Les), se hace una subdivisión 111orfológica ele acuerdo 

a la co111binación de tres criterios: el prilnero relacionado con la itnportancia relativa 

del bulbo central y el disco en la producción de la luz total de la galaxia; el segundo 

es el ángulo de enrolla1niento de los brazos espirales, y por últi1110, el grado en el 

que los brazos espirales son resueltos en estrellas y nebulosas de enüsión individuales 

(co1110 regiones HII). Aunque esta clasificación parece insatisfactoria, ha sido propuesta 

en forn1a independiente por varios observadores, y la razón es que existe suficiente 

correlación entre estas tres características. En este sentido se observa, por eje111plo, que 

galaxias con bulbos centrales conspicuos tienden a tener brazos espirales inuy enrollados 

que no están inuy resueltos en estrellas o nubes, es decir, de apariencia suave. Este tipo 

de galaxias son designadas co1110 de tipo ternprano y son designadas de acuerdo a la 
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secuencia de Hubble con10 Sa o SBa para norrnales o barradas, respectiva111ente. Las 

espirales de tipo tardío, por otra parte, con bulbos pequeños brillantes inuy condensados, 

brazos nienos enrollados y alta1nente resueltos, son designadas Se, Sel, SBc, y SBcl, y 

entre éstas tene1nos las Sb y SBb. A los tipos intennedios ele condensaciones centrales 

(bulbos) y enrollainiento ele los brazos espirales se les designa Sab, Sbc, etc (Sparke y 

Gallagher 2000; Binney y lVIerrifield 1998). 

Con el conoci111iento observacional de galaxias espirales externas obtenido hasta 

los años 30, todo parecía indicar que la "\Tía Láctea era un sistc111a estelar parecido a 

algunas ele las galaxias externas con10 nuestra vecina Andró111eda y que probablen1ente 

poseía las inis111as con1ponentes estructurales generales de ésta, tales con10 los brazos 

espirales. Desafortunacla111ente, la estructura ele brazos espirales de nuestra propia 

Galaxia nos es 1nucho 111enos obvia que la de otras galaxias debido al oscurecitniento 

en el disco de la Galaxia y a que el sistema Solar se localiza dentro ele éste y en la 

orilla de uno de los brazos espirales (el brazo de Orión-Cygnus). Esta dificultad retrasó 

por 111uchas décadas la construcción de una itnagcn global de nuestra Galaxia. Con-io 

ya he111os inencionado en la introducción general (Capítulo 2), la pri1nera idea sobre 

la estructura de la Galaxia era la de una distribución aproxi111ada111ente axisitnétrica. 

Un exainen 1nás detallado ele la distribución ele gas reveló que el inoclelo axisi111étrico 

era una sobresin1plificación. i-\ún a escalas graneles el hidrógeno ató1nico en la Galaxia 

inostraba una distribución que dependía ele la coordenada aci111utal (l\'1organ, Sharpless 

y Osterbrock 1952). Se encontraron entonces regiones estrechas en las que el gas estaba 

considerablen1ente concentrado respecto a otras partes de la Galaxia, las cuales fueron 

rápidamente reconocidas por Oort, Kerr y \Vesterhout (1958) co1110 la estructura espiral 

vista en otras galaxias. l\·Iús tarde fueron usados trazadores n1fts huninosos de los brazos 

espirales, tales como regiones HII (Georgelin y Georgelin 1976; Caswell y Haynes 1987) 

una vez conocidas sus distancias cinc1náticas. Se realizaron inapeos sitnilares con otras 

co111ponentes del 111edio gaseoso, tales co1110 HI y CO, y n1ás recientc111ente usando la 

dirección del ca111po niagnético Galáctico bajo la suposición ele que está alineado con 

los brazos espirales, o que es de gcon1etría circular, basada en observaciones de otras 

galaxias. Estas 111edicioncs se realizan usando la 111edida de rotación ele pulsares; esto se 

hace ajustando la 111eclida ele rotación ele Faraclay ele la luz proveniente ele estos objetos, 

a longitudes de onda de radio, a la inedicla ele rotación predicha por inoclelos con can1po 
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111agnético. 

Cabe nlencionar que actuahnente existe aún una controversia sobre el nú111ero de 

brazos en nuestra Galaxia. Esto se debe a que si uno observa el disco con diferentes 

filtros, o con diferentes trazadores (con10 regiones HU o estrellas de población vieja), o 

incluso con diferentes nlodelos o técnicas, el nún1ero de brazos observados es distinto. 

Aunque existen trabajos que encuentran buenos ajustes a dos brazos para el óptico 

basados en observaciones de regiones HU (Bash 1981), Ja nlayoría de éstos coinciden en 

que Jos mejores ajustes dan cuatro brazos en el óptico (Georgelin y Georgelin 1976; para 

una revisión ver Vallée 1995) y dos en Ja banda K (Drin1111el 2000; Drinunel y Spergel 

2001). Drin1111el (2000) sugiere que Jos cuatro brazos ópticos en la Galaxia trazan la 

respuesta del gas a Jos dos brazos estelares observados en la banda K. 

Una vez conocidas, aproxi111ada111ente, las características de los brazos espirales en 

nuestra Galaxia, vale la pena intentar n1oclclarlos para analizar la dinán1ica general. El 

nlodelo 111ás utilizado por su sÍlnplicidad para el potencial ele los brazos espirales es el 

ele Lin y Shu (1964). Este modelo está basado en Ja idea ele las "ondas ele densidad", 

propuesta por P.O. Lindblacl (1960), Ja cual sugiere para los brazos espirales una es

tructura espiral cuasi estacionaria' cuyo potencial se puede representar con una función 

simple y periódica que depende ele Ja distancia galactocéntrica y del aci111ut en la forma 

siguiente, 

<I> = g(r)cos (m<p + J(r)), (3.1) 

donde r y <p son coordenadas polares en el plano galáctico, ni detennina el núrnero 

de brazos (n1=2, produce un patrón ele dos brazos), g(1·) define Ja a111plitucl de Ja 

espiral y J(r) es la fase que contiene la infonnación sobre la geo111etria del patrón 

espiral y su dirección respecto a Ja rotación galáctica. Si la rotación es en el sentido 

en el que <p au111enta y J'(r) < O, es decir, Jos brazos espirales crecen en dirección 

prógracla respecto a su propio 1novin1iento se les lla111a "leading", lo cual traducire1nos 

co1110 ubrazos prógraclos'\ 1nientras que si /'{r) > O, los brazos espirales crecen en 

dirección retrógrada a 1novinliento se les lla111a "trailing", que tracluciren1os con10 "brazos 

retrógrados" (a éstas pertenece 111ás del 95% de las galaxias). Una versión analítica 

1 Esto significa que el patrón espiral es de larga duración, esto es, pcr111anece sin ca111bio rotando 
co1no cuerpo rígido por tnuchos periodos orbitales. 
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explícita de las funciones g(1·) y f(r) de· Ja ecuación (3.1) puede ser encontrada en 

Barbanis y \Voltjer (1967). 

<I> = cos (2 cp) <!> = cos (2 cp + f(r)) 

FIGURA 3.1: Respuesta del movimiento promedio de Jas estrellns a la presencia de un potencial no nxisimétrico con 
rotación de cuerpo rlgido (que mantiene In misn1n fase pnrn todas Jns órbitas) como en el caso de una barra (izquierda) 
y con rotación diferencial (que cambia siste1nAticnmente con el radio) COlll.O los brazos espirales (Kalnajs 1D71). 

En Ja teoría de "ondas de densidad", Jos brazos espirales se for1narán si las estrellas y 

el gas se 111ueven en órbitas elípticas cuya posición del eje 111ayor varía suave111ente con10 

una función que varía de fornui suave y continua con el radio, for111ando la estructura 

espiral en las regiones donde la separación radial entre las órbitas consecutivas es n1ínin1a 

(Fig.3.1). La esencia de Ja teoría de ondas de densidad radica en encontrar Ja forn1a 

funcional de Ja fase f(r) y la mnplitud g(r) que pennita que Ja perturbación espiral 

ton1e una apariencia cuasiestaciouaria. La concentración espiral ele inatcrial inantendría 

una for111a fija rotando rígida111cnte a una velocidad angular n,,. Por supuesto, este 

n1odelo requiere de un ajuste n1uy fino en Jos pará111etros que resulta difícil de obtener 

en las galaxias reales, sin e111bargo sigue siendo la 111ejor explicación al naciiniento y 

duración de la estructura espiral. Cabe n1encionar que el 111odelo de Lin y Shu es 

aplicable a brazos espirales globales o de gran diseño como los de l'v151 por ejen1plo; 

existe aden1ás un 111odelo co1nple1nentario al de Lin y Shu que se aplica a Jos lla111ados 
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brazos "floculentos", es decir a los brazos fraccionados y difusos de algunas galaxias 

con10 M33 por eje111plo. Este 1nodelo para brazos floculentos se conoce con10 "tnodelo 

de fonuación estelar estocástica y fue introducido por Gerola y Seiden (1978). 

Desde el surgi111iento de la teoría de Lin y Shu (1964), se ha utilizado la expresion 

del potencial espiral obtenida en este trabajo (ecuación 3.1), para el modelaje de los 

brazos espirales (por eje111plo, Barbanis y \Voltjer 1967; Contopoulos 1981); esto debido 

a que representa una fonua fácil y efectiva ele si111ular los brazos, para los que no hay 

hasta el 1110111ento otra expresión que resulte tan sin1ple. Para efectos de con1paración 

con el 111odelo presentado en este trabajo, utilizare111os el 111odelo clásico de Lin y Shu 

que produce un potencial ideal de los brazos espirales ele la Galaxia ele una forn1a suave 

y continua, con los 111íni111os de potencial ubicados espaciahuente a lo largo del eje de 

sitnetría de los brazos espirales. 

Aún así, tiene sus lin1itaciones; por eje111plo, es autoconsistente sólo para ángulos 

de enrolla111iento ele los brazos 111enores a 6° (ele ahí que ta111bién se le conozca con10 

aproxi111ación tight winding, es decir, "enrolla111iento apretado"; ver por eje111plo Binney 

y Tre111aine 1994). De esta fon na, una ele las ventajas itnportantes de este 111odelo, que 

es la autoconsistencia, sólo es válida para el inodelaje de galaxias 1nuy te1npranas. rvlás 

aún, es un potencial bidi111ensional, aplicable en el plano Galáctico. Aunque existen 

aproxi111aciones que extienden este potencial incluyendo la coordenada :; perpendicular 

al plano Galáctico (l\lartos y Cox 1998, con una fonua exponencial del potencial en :;; 

Patsis y Grosbol 1996, con una función sech2 (.::); Linclblad, Linclblad y Athanassoula, 

1996), éstas no son necesaria111ente autoconsistentes en el sentido de la ecuación de 

Poisson. De esta fonna, este 1nodclo ele potencial no considera su propia autogravedad, 

y supone los n1íni1nos del potencial con10 en un 111odelo de brazo local (l\•lartos y Cox 

1998), es decir, la posición ele los 111ínin1os cotTesponde al centro geo111étrico exacto del 

brazo espiral, lo cual no es nccesaria1ncntc correcto cuando uno incluye la contribución 

total del patrón espiral, co1110 n-iostrare1nos n1ás adelante. 

Existe actuahnente una serie de trabajos tnuy itnportantes en el 111odelaje de los 

brazos espirales ele la Galaxia, aunque la 111ayoría de éstos están basados en la apro

ximación de Lin y Shu (1964). Algunos ejemplos de este tipo de iuodelos son el de 

Lépine, l'vlishurov y Dedikov (2001), y el de Amara! y Lépine (1997), en el que ajustan 

dos y cuatro brazos a la Galaxia usando dos 111étoclos observacionales: la cinen1ática de 
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variables cefeidas y diagrarn.as de longitud vs. velocidad radial, (l,vr), de la n1uestra de 

regiones HII de la Galaxia. Otro ejemplo es el modelo de Bissantz y Gerhard (2002). 

Ellos dan un tnodelo no para111étrico (éstos están basados en observaciones y teoría 

estadística, pero no es posible ajustarlos a diferentes pará1netros una vez obtenido un 

111odelo para unas observaciones particulares) para deproyectar los 111apas en la ban

da L del COBE/DIRBE ( Cosrnic Background Explorer/Diffuse h1frared Background 

Experim.ent) e incluyen brazos espirales ideales para estudiar tnicrolentes. 

Este Capítulo está dividido en seis secciones. En la Sección 3.2, discuti1nos breve-

111ente los pará111etros observacionales conocidos de los brazos espirales en la Vía Láctea; 

en la Sección 3.3 se presenta el n1odelo analítico triditnensional para los brazos espira

les; los 111étodos y técnicas en1pleados en este trabajo para el estudio dinátnico estelar 

en un potencial para la Galaxia con brazos se dan en la Sección 3.4. Finahnente, los 

resultados generales se dan en las Secciones 3.5 y 3.6. 

3.2 Los Brazos Espirales de la Vía Láctea 

Aunque se consideró por décadas que la ·vra Láctea era una galaxia espiral, no fue sino 

hasta 1952 que lVlorgan y sus colaboradores (lVIorgan, Sharpless y Osterbrock 1952) 

lograron producir el pritner esque1na de los brazos espirales utilizando regiones HII, 

1nidienclo la distancia a las estrellas excitadoras. A partir de aquí, 1nuchos trabajos 

observacionales sobre los brazos espirales han sido llevados a cabo con técnicas de 

observación cada vez 111cjorcs, logrando producir un 111odelo general de su ubicación 

y for1na aproxin1acla. Sin ctnbargo, es ilnportante reconocer que a pesar de la gran 

cantidad de esfuerzo invertido en estos trabajos observacionales, la for1na exacta de los 

brazos en la C~alaxia resulta la n1ás dificil de obscrYar y sigue siendo un cnig1na, y es 

por esto n1atcrial de cnor1ne controversia, desde su origen hasta su forn1a. 

Describi111os aquí algunos de los resultados generales obtenidos de la literatura ob

servacional que a nuestro juicio se encuentran entre los tnás Ílnportantes: 

* El lugar geométrico de los brazos en el plano del disco Galáctico 

* Número de brazos 
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* A ngu.lo de enrollamiento ("pitch angle"} ~ dec los brazos 

* Altu.ra de los brazos en la dirección perpendicu.lar al plano Galáctico y anchura 

* Límite externo de los brazos 

* Fuerza radial y masa de los brazos 

* Ley de densidad a lo largo de los brazos y contraste de densidad su.perficial observado 

* Velocidad angu.lar nv del patrón espiral 

3.2.1 El Lugar Geon:1étrico de los Brazos Espirales en el Plano 

del Disco Galáctico 

Una vez aceptado el hecho de que la Vía Láctea es una galaxia de disco, el siguiente 

paso consistió en reconocer la existencia y deterininar la tnorfología de la estructura 

espiral de nuestra Galaxia. 

Dado que las regiones HII son una de las características observacionales tnás notables 

de las galaxias, y dado que ade111ás se encuentran principahnente agrupadas a lo largo 

de los brazos espirales, delineandolos clara111ente en otras galaxias, se hizo la suposición 

de que éstas podrían proporcionar evidencia directa de la estructura espiral en la Vía 

Láctea. Esto fue reconocido por Georgelin y Georgcliu (1976), quienes obtuvieron el 

pritner patrón espiral a gran escala de la Galaxia {Figura 3.2). 

Después de este trabajo presentado por Georgeline y Gcorgelin (1976), 111uchos otros 

v-inieron a 111ejorar las obser"~acioncs, para darnos un escenario cada vez 1nás con1pleto, 

aunque al 111is1110 tic111po confuso, de la posición y for1na de los brazos espirales en la 

Galaxia. Uno de los artículos más conocidos es el de Caswell y Haynes (1987). En su 

estudio con líneas de recombinación de hidrógeno ele frecuencia cercana 5 Ghz (Hl09a: 

y HllOa) de 316 regiones HII, tnuestrau en detalle (cu su Figura 5) la estructura ele los 

brazos espirales en la región Galáctica externa al Sol. 

Usando co1110 base las observaciones de otras galaxias espirales, y en particular para 

la Vía Láctea, trabajos como el de Georgelin y Georgelin (1976) y el d·~ Caswell y 

Haynes (1987), aparecieron nuevos 111odelos de la estructura espiral ele la Galaxia. El 

pritner paso consistió en aproxi1nar el Jugar geon1étrico ele los brazos espirales, lo cual se 

hizo con espirales logarítmicas o aproxitnadamente logarít111icas (Vallée 1995; Drinunel 

2000, etc.). 
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en el centro de la Galaxia y dos brazos espirales que surgen de los extre1nos de la 

barra con un ángulo de enrollainiento fijo; a grandes distancias estos brazos trazan 

aproxiI11ada111ente una espiral logarít111ica. En la Sección 3.3.2, describire111os con tnás 

detalle este lugar geo111étrico para los brazos espirales. 

3.2.2 N únl.ero de Brazos 

Es niuy ilnportante, cuando se interpretan las observaciones para deternlinar la niorfolo

gía de una galaxia deternlinada, considerar el trazador que se utiliza en los diagnósticos 

observacionales. Esto, debido a que, diferentes trazadores (con10 regiones HII o estre

llas ele población vieja, gas y polvo) resultan en diferentes niorfologías y posiciones ele 

los brazos espirales. De esta fonna, aunque el patrón espiral, co1110 perturbación al 

potencial global estelar (esto es, el ele población niás vieja) es único, existen otros tipos 

ele brazos espirales en una nlis111a galaxia con1puestos por población joven, los cuales se 

cree que son la respuesta a los brazos espirales ele población vieja. 

Siguiendo lo anterior, se encuentran nun1crosas in1ágencs de galaxias espirales ob

servadas en diferentes longitudes ele onda que 111uestran las enormes diferencias estruc

turales, tanto entre las galaxias, co1no entre observaciones a diferentes longitudes ele 

onda de una inis111a galaxia. La \Tía Láctea es un buen eje1nplo de ésto. 

La estructura espiral obtenida en la banda K con el perfil ele e111isión ele la Galaxia 

(Drinunel 2000; Drimmel y Spergel 2001), sugiere que una estructura espiral ele dos 

brazos do1nina la en1isión no axisin1étrica, y es consistente con observaciones en el 

cercano infrarrojo de galaxias, en las que los brazos están bastante bien descritos con10 

logarítmicos, y más abiertos que sus contrapartes ópticas (Rix y Zaritsky 1995; Grosbol 

Y Patsis 1998). Tan1bién es importante hacer notar que los patrones ele dos brazos son 

n1ás con1unes en las observaciones en la banda l~ (que representa principahnente a la 

parte estelar de las galaxias) en discos de galaxias externas, sin i1nportar su estructura 

en bandas del visible, la cual puede 1nostrar escasa correlación con las espirales en el 

cercano infrarrojo (Seigar y James 1998). 

La disparidad entre la estructura espiral observada en la Galaxia en la banda K (aso

ciada a dos brazos; Dri111111el 2000) y en el óptico (asociada a cuatro brazos; Georgelin 

y Georgelin 1976; Caswell y Haynes 1987; Vallée 1995) puede entenderse recordando 
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que los trazadores ópticos son producto de for111ación estelar en los brazos gaseosos, 

producidos probableinente con10 respuesta a una perturbación en la densidad estelar 

de la población estelar vieja, con fonna de dos brazos (Drim111el 2000). 

Por otra parte, a partir de siinulaciones hidrodinánlicas, se conoce que la respues

ta del gas a un potencial barrado puede producir una estructura espiral de 4 brazos 

(Englmaier y Gerharcl 1999, Fux 1999). 

Desde el punto ele vista teórico, la Galaxia parece inantener ele hecho n - t</rn, con 

11-i = 2 (es decir, dos brazos), aproxiI11ada1nente constante para un intervalo grande en 

la distancia Galactocéntrica; donde n es la frecuencia angular de rotación estelar y n. la 

frecuencia epicíclica. Dacio que la zona donde las órbitas peródicas (2/1, es decir, dos 

ciclos radiales por uno aci1nutal) apoyan a un patrón ele dos brazos persiste a distancias 

nlayores que en uno ele tres o cuatro brazos, se afirina la idea ele un patrón ele dos brazos 

para la con1ponente estelar (Toomre 1977, Sparke y Gallagher 2000); para una revisión 

de las observaciones acerca del nú111ero ele brazos espirales y ángulos de cnrolla111iento 

,·er Vallée (1995). 

Debido a que existe evidencia de un patrón con1plejo de brazos espirales en la Gala

xia, los estudios realizados en esta Tesis sobre estructura orbital en el potencial Galác

tico (Sección 3.5), fueron hechos considerando tanto un patrón de dos brazos espirales, 

que corresponde a las observaciones en la banda 1.;: ele la con1ponente estelar vieja de la 

Galaxia, con10 un patrón de brazos inúltiples, que incluyen tanto los dos brazos obser

vados en la banda K (usuahnente asociados con las estrellas) con10 los brazos ópticos 

(asociados con el gas). 

3.2.3 Angulo de enrollan1iento ("Pitch Angle") de los Brazos 

Espirales 

Otro pará111etro difícil de 111edir en nuestra Galaxia es el ángulo de enrolla1uiento de los 

brazos espirales. Esto se debe, acle1uás de las ineludibles fuentes de error experi1uental, 

al hecho de que no se conoce aún un n1odelo que unifique las observaciones y proporcione 

una in1agen coherente de la estructura de los brazos espirales en la Galaxia. El ángulo 

de enrolla1niento de los brazos espirales varía, no sólo de un observador a otro (o de una 

interpretación ele los resultados a otra), sino tainbién según la longitud de onda a la 
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cual se hace una observación dada; en otras palabras, varía ta1nbién de acuerdo con el 

111aterial observado (gas o estrellas). Sin en1bargo, se han hecho esfuerzos itnportantes 

por 111edir el ángulo de enrollatuiento, algunos de los cuales son resun1idos a continuación 

(y presentados ta111bién en una fonua 111ás co1npacta en la Tabla 3.1). 

Una de las herra111ientas principales para el cálculo ele este pará111etro en particular, 

es el uso de can1pos inagnéticos. En galaxias espirales las líneas de can.1po inagnético 

siguen con1únmente los brazos espirales (Beck 1993; Heiles 1995). Para nuestra Ga

laxia, Heiles (1995), basado en datos de polarización de Ja luz estelar, encuentra las 

líneas de ca111po con10 espirales, con un ángulo ele enrolla111iento local Íp de 7.2º ± 4.1 °. 
Rand y Lyne (1994) y Vallée (1995), basados en medidas de rotación y dispersión en 

pulsares, n.1ás la suposición de que las líneas son circulares, que no siguen los brazos 

espirales y con origen el centro Galáctico, obtienen para la Galaxia un ángulo de 12 ± 1° 

aproxitnacla111ente. 

Por otro lado, Avedisova (1985) hace un estudio de Jos brazos espirales de la Vía Lác

tea con 255 nebulosas ele e111isión, con distancias fototnétricas conocidas, y encuentra un 

ángulo ele enrolla111iento ip = 18 a 20°. Drim111el y Spergel (2001), usando observaciones 

de estrellas y polvo en el cercano y lejano infrarrojo con el instnunento COBE/DIRBE, 

calculan ip ,..,_, 15º. 

Amara! y Lépine (1997), construyen 111odelos autoconsistentes de la Galaxia basados 

en 111oclelos recientes ele conteos ele estrellas, y encuentran una solución autoconsistente 

con ip ~ 14º. Angules ele enrolla1niento menores (:::::: 6°) para 111odelos de 2 brazos 

son obtenidos con cine111ática de cefeidas, de donde se obtienen pará111etros para Ja 

construcción de la curva ele rotación Galáctica y pará111etros de las ondas ele densidad 

espirales (Lépine, Mishurov y Declikov 2001). 

Para este trabajo adopta1nos tres valores diferentes del ángulo de enrolla111iento. El 

prinlero es para un inodelo bisitnétrico (i.e, de dos brazos), que intenta aproxituar la 

posición ele todos Jos brazos observados en la Galaxia, es decir, Jos cuatro brazos ópticos 

y Jos dos de la banda K. Para este caso el ángulo de enrolla111iento es ip = 11 º. Para el 

segundo caso analizado en este trabajo, que corresponde al patrón espiral de dos brazos 

obtenido con observaciones en la banda K, el ángulo de enrollanliento es ip = 15.5º 

(Drinuuel 2000). Finahnente, he111os considerado Ja superposición del patrón espiral en 

la banda lC con el patrón espiral de cuatro brazos ópticos, este último con el ángulo de 
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enrollamiento ip = 12° (Vallée 2002). 

Tabla 3.1: Los ángulos de enrollanüento 

No. Brazos io ;.\utor Método 

(grados) 

4 7.2 ± 4.1 Heiles (1995) Polarización de luz estelar 

4 2±1 Rand y Lyne (1994) 111edidas de rotación y 

y Vallée (1995) dispersion en pulsares 

2 -15 Drimmel y Spergel {2001) Observaciones de estrellas 

y polvo con el COBE/DIRBE 

4 18-20 Avedisova (1985) rvlucstra de 255 

nebulosas de e111isi611 

2+4 -14 Amara! y Lépi11e (1997) Con n1odclos encuentran una 

solución aut ocousistcntc 

con 2+•1 brazos (cstclnrcs y 

de gas) 

2 <6 Lépinc, !vlishurov y Cinc111áticn de ccfcicla.s 

Dedikov (2001) 

2 - 15.5(1) Drimmel (2000) Banda K, COBE/DIRBE 

4 - 12<tl Vallée (2000) Brazos ópticos (regiones HII). 

(t) Valores adoptados en este trabajo. 

3.2.4 Altura de los Brazos en la Dirección. Perpendicular al Pla

n.o Galáctico y Anchura 

En la 111is111a for111a que con el ángulo ele enrolla111iento, la altura en la dirección perpen

dicular al plano Galáctico y el ancho ele los brazos espirales en la Galaxia, resultan 1nuy 

difíciles de detenniuar. El primer problema es especificar la naturaleza del brazo (gas 

o estrellas, o polvo) y el segundo son las dificultades intrínsecas que se tienen sie111pre 

para detenninar parátnetros de los brazos. En particular, en lo referente a la altura 

sobre el plano de la Galaxia, no existe un trabajo observacional que proporcione el valor 

de este paránietro. De esta fonna, y bajo la suposición ele que la Vía Láctea es una 

galaxia espiral co111ún, hen1os to111aclo del trabajo ele Kennicutt y Hodge (1982), una 
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aproxin1ación para el ancho de los brazos espirales. En ese trabajo los autores analizan 

las propiedades i11orfológicas de una inuestra de 17 galaxias espirales, encontrando un 

intervalo en el ancho de los brazos espirales para esta 111uestra de 0.5-1 kpc (Figura 

4 del artículo ele Kennicutt y Hodge) sin extraer el disco galáctico. Por otro lado, si 

intenta1nos aproxiI11ar el contraste en densidad (Sec. 3.2.7) observado en la Galaxia, 

considerando Ja caída lineal en densidad perpendicular al brazo (ver Sección 3.3.3) y 

el intervalo en inasa que he111os asu1nido (Sección 3.2.6), tene111os aproxilnada111ente un 

ancho ele 2 kpc que resulta aproxi1nacla1nente si111ilar a Jos resultados ele Kennicutt y 

Hodge. 

Hen1os to111aclo :::br = 0.5 kpc, donde :::br es la altura del brazo espiral n1eclicla desde 

el plano 111edio del disco, en la dirección perpendicular a éste. Este valor corresponde 

aproxi111ada1nente a una cantidad intern1edia entre n1ediciones observacionales de los 

llamados discos estelares grueso y delgado (con escalas ele altura h, ~ 0.3 y 1 kpc 

respectiva111ente), deter111inadas de abundancias quiinicas en la Galaxia {Pardi, Ferrini, 

l'vlatteucci 1995). Para una discusión sobre Ja estructura vertical ele Jos brazos espirales 

ver tai11bién l'vlartos y Cox 1998. 

3.2.5 Línl.ite externo de los Brazos 

Contopoulos y Grosbol (1986, 1988) así como Patsis, Contopoulos y Grosbol (1991), 

construyeron modelos autoconsistentes de galaxias espirales a partir ele una i11uestra 

estadística de observaciones de galaxias sin barra con foto111etría y curva de rotación 

conocidas. En su análisis encuentran que algunas espirales tern1inan en la resonancia 

4/1 del disco y las denoniinan "espirales fuertes". Otras espirales que cle110111ina11 "es

pirales débiles", ternlinan en la resonancia de corrotación o incluso inás lejos, hasta 

la resonancia externa de Linclblad (Vauterin y Dejonghe 1996; Kikuchi, Korchagin y 

l'vliya111a 1997), como la teoría lineal predice. De acuerdo con este criterio, las espirales 

fuertes son aquellas cuyo 111áxi1110 en la fuerza radial corresponde al 6% o 111ás ele la 

fuerza radial axisin1étrica. 

En el caso ele la \Tía Láctea, resulta difícil cletern1inar la posición ele la resonancia 

4/1 (y en general de todas las resonancias) ya que éstas dependen ele otro parámetro, 

tainbien n1uy discutido, que es la velocidad angular (!:1p) del patrón espiral. He111os ele-
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gido entonces para el lhnite externo de los brazos espirales los resultados o_btenido_s por 

observaciones que proporcionan una distancia galactocéntrica R¡ ~ 12 kpc (Georgelfn 

y Georgelin 1976; Caswell y Haynes 1987; Drinunel 2000). 

3.2.6 Fuerza Radial y Masa de los Brazos 

En el nlodelaje convencional de los brazos espirales con10 una perturbación al potencial 

axisilnétrico, resulta n1uy con1plicado detertninar la n-iasa aproxi111ada de la perturba

ción (i.e., la inasa de los brazos espirales), así que en este caso se habla entonces de la 

razón de fuerzas radiales de los brazos vs. el fondo axisimétrico. 

Patsis, Contopoulos y Grosbol (1991) construyeron una fa111ilia de inodelos autocon

sistentes aplicados a doce galaxias espirales nonnales con curvas de rotación y foto111etría 

superficial conocidas. Estas galaxias forn1an una nn1estra de los tipos Sa, Sb y Se. Ellos 

encuentran una correlación entre el ángulo de enrollan.liento de los brazos espirales y la 

razón de fuerza radial de los brazos a la fuerza del potencial axisiinétrico de fondo. De 

forn1a que para ángulos de enrollan1iento entre 11° y lGº (que corresponden a galaxias 

Sb, con10 parece ser la Vía Láctea), se obtienen razones de fuerzas radiales entre 4% y 

10%, en pro111edio (que en nuestros nlodelos se traduce a razones de 111asa de los brazos 

.Aifs, a nlasa del disco 111'0 2 ele kl8 /1Vlv = 0.0175, 0.05). Esto es, en nuestro caso, la 

111.asa de los brazos espirales es un parán1etro que poden1os ajustar. 

Otros inodelos basados en observaciones encuentran independiente1nente una razón 

de fuerzas ele aproximadainente 4% (A111aral y Lépine 1997). 

3.2.7 Ley de Densidad a lo largo del Brazo Espiral y Contraste 

de Densidad Superficial Observado 

Para este trabajo, hemos considerado dos periles distintos de densidad a lo largo del 

eje de silnetría de los brazos espirales. La prilnera es una caída lineal (ver Sección 3.3), 

con10 un experilnento inicial sencillo. La segunda es una ley exponencial (Sec. 3.3), 

1nejor funda111entada observacionahnente, ya que se conoce que los discos i11is111os de 

las galaxias espirales caen exponenciahnente con la distancia galactocéntrica (A1naral 

y Lépine 1997; Drimmel 2000). 
2 donde /'vio= 8.56 x 1010/'vf0, es la masa del disco en el modelo de Allen y Santillán (1991) 
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Los resultados obtenidos usando a1nbos perfiles serán presentados 1nás adelante, 

aunque debe hacerse notar que la diferencia entre los cálculos producidos por el perfil 

lineal de los brazos espirales no ca1nbian drástica1nente respecto a los resultados del 

perfil exponencial. 

Por otro lado, el contraste entre la densidad superficial de los brazos vs. la densidad 

superficial del fondo axisimétrico 1nás los brazos es del 20% aproxi1nada1nente; según 

los cálculos ele Enghnaier y Gerhard (1999). En este resultado hay un ,buen acuerdo 

con otros trabajos. 

3.2.8 Velocidad Angular nP del Patrón. Espiral 

La suposición ele que los brazos espirales giran rígidamente a una velocidad angular nP 
dada y el valor 111is1110 de esta velociclacl, han siclo 111ateria ele debate por 111ucho tie111po. 

En la teoría ele ondas espirales aplicada a la Galaxia, Lin y Shu (1964,1966) en

cuentran una velociclacl angular para el patrón ele nP = 13.5 k111 s-1 kpc-1. Por otra 

parte A1naral y Lépine (1997) encuentran n1oclelos autoconsistentes tainbién aplicados 

a la Galaxia, con OP de 15 a 26 ktn s-1 kpc- 1 y proponen una velocidad para su 111ejor 

n1odelo de np = 20 kn1 s-1 kpc- 1' etnpleanclo observaciones ele cú1nulos abiertos en la 

Galaxia. 

Sitnik (1991) encuentra velociclacles angulares del orden ele 17 a 26 kn1 s-1 kpc-1, 

a partir ele observaciones ele con1plejos gigantes de estrellas y gas en1bebiclos en super 

nubes ele gas HI, detectados a 3 kpc del Sol, notando un gradiente en la edad ele 

los grupos estelares dentro ele estas nubes, que atribuyen a estin1ulación ele fonnacion 

estelar por el paso de una onda espiral cuya velocidad aproxin1acla puede calcularse. 

Por otra parte, ele los cálculos hiclroclinfunicos ele Enghnaier y Gerharcl (1999) y 

Fux (1999), se encuentra que la respuesta gaseosa en el disco Galáctico a un potencial 

barrado sugiere que n,, podría ser tan grande co1110 la de la barra (60 kn1 s- 1 kpc- 1 ); 

sin e111bargo. Enghnaier y Gerharcl aceptan en este 111is1no trabajo que la barra y los 

brazos podrían no tener la 111is111a velocidad angular. 

Construire111os ahora el 1noclelo 111aten1ático que representará a los brazos espirales 

de una galaxia dada y el código ntunérico que integra las órbitas en este potencial. 

Desea1nos 1nodelar específican1ente la 'Vía Láctea y para este propósito hen1os elegido 
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los pará111etros y ajustado el niodelo lo niejor posible a las observaciones inás recientes 

de la Galaxia. 

3.3 Construcción. Analítica de un. Modelo Tridhn.en.

sion.al para los Brazos Espirales con. Esferoides 

Oblatos Inhorn.ogén.eos. Potencial y Fuerzas 

Actuabnente la niayoría de los niodelos de brazos espirales galácticos consideran a esta 

con1ponente con10 una perturbación a un potencial axisiinétrico, ele la forn1a dada por 

la ecuación (3.1). 

¿Porqué generar un nioclelo 111ás realista de brazos espirales, en lugar ele to111ar las 

sin1plificaciones ya conocidas?. 

• Partiendo ele la necesidad ele un potencial tridin1ensional de brazos espirales para 

los propósitos de este trabajo y ele trabajo futuro con los niodelos presentados aquí, 

el potencial de Lin y Shu no resulta aplicable en su ferina original, ya que éste es bi

din1ensional. Aunque existen extensiones a la tercera clitnensión {111encionaclas en la 

Introducción ele este Capítulo), éstas son ad hoc, es decir, no necesarian1ente autocon

sistentes en el sentido ele la ecuación ele Poisson. De esta fonna he1nos considerado 

conveniente introducir un potencial tridi111ensional, tanto para estudios de órbitas este

lares co1110 para estudios hidro y 1nagnetohiclrodiná1i-licos en la Galaxia. 

• Desde una perspectiva c111pírica, si se observan itnágenes de galaxias espirales 

en el óptico, es fácil identificar en pri111er plano a las estructuras 111ás pron1inentes y 

espectaculares en estas galaxias, que son precisa111cntc los brazos. La sola observación 

de estas iinágcncs nos sugiere ponerle especial cuidado a la representación y inodelaje 

ele estas co111plicadas estructuras que afectan la co111poncntc gaseosa notable1nente y 

son los lugares principales donde se da la for111ació11 estelar de las galaxias espirales. 

• Por otra parte creernos que la validez de cualquier suposición o aproxi111ación local 

para los brazos espirales Galácticos (l\•Iartos y Cox 1998; Lépine, l\·Iishurov y Dedikov 

2001; A1naral y Lépinc 1997), requiere ser co111probada con un niodelo tridi111cnsio11al. 

Co1110 se iuencionó en la lntroduccion de este Capítulo, una de las razones para el uso 

de la aproxi111acion de Lin y Shu de un potencial espiral, es su si111pliciclad i11ate111ática. 
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Desafortunadar:nente no se conocen ecuaciones sencillas para el cálculo del potencial 

y fuerza de una distribución de iuasa inho1uogénea (ni hon:1ogénea), tridhuensional y 

de forn1a espiral. Sin e1ubargo, en la teoría de potencial se conocen las expresiones 

del potencial y fuerza para objetos geo1nétrica111ente iuás si1uples y en general con 

distribución inhon1ogénea de iuasa. Por eje1uplo, los elipsoides triaxiales, los esferoides, 

oblatos y los esferoides prolatos, los ho111eoides (cascarones esferoidales), o estructuras 

más simples corno discos y esferas (Kellogg 1953; l'viacMillan 1930). 

La fonna de los brazos espirales es con1plicada no sólo por el hecho de que se trata de 

una espiral, lo cual ya dificulta bastante el proble1ua, sino porque su sección transversal 

no es circular -esto es, no es un cilindro espiral- sino bastante achatada en la dirección. 

perpendicular al disco galáctico (Sección 3.2.4). 

Debido a lo anterior, y ciado que no tenemos un potencial para los brazos espirales, 

hemos hecho una construcción iuuy siluple, aprovechando resultados conocidos de la 

teoría del potencial de los elipsoides y esferoides. Es necesario analizar prilnero si,dado 

el principio de superposisción de potenciales, los elipsoides o esferoides pueden hacer 

las veces de "ladrillos" en la construcción del "edificio" de los brazos espirales. 

La idea se basa en un principio ele superposición3
, y consiste en colocar un conjun

to de objetos individuales -elipsoides o esferoides-, a lo largo de un lugar geo1uétrico 

(locus) ele fon:na espiral, con10 se describe en la sección 3.3.2. Estos objetos son con10 

las cuentas en un collar, pero tienen la libertad ele traslaparse para representar una 

distribución de tnasa relativa111cntc suave. Tene111os ahora que elegir entre alguna ele 

las tres posibilidades: elipsoides, esferoides prolatos, esferoides oblatos. 

Una primera posibilidad para el tipo de objetos que se puede en1plear para silnular 

las características geo111étricas que hen1os descrito de brazos espirales, son los elipsoi

des. Estas c0111ponentes triaxiales tienen iuayor libertad geo1nétrica que los esferoides, 

y se podrían colocar, por eje1nplo, de tal fonna que sus ejes inayores coinciden con la 

tangente local del brazo espiral. De esta inanera obtendrímnos una sección transversal 

elíptica del brazo espiral, y los ejes n1enores de las con1ponentes elipsoidales determina

rían la altura (con el se1nieje inenor a lo largo de la coordenada perpendicular al plano 

del disco) y el ancho (con el semieje medio en el plano del disco galáctico, perpendicu-

3 El principio de superposición de potenciales tiene su origen en el hecho de que la ecuación de 
Poisson es lineal. 
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lar a Jos brazos) del brazo. Sin en1bargo, debido a que aun en el caso n1ás sin1ple de 

con1ponentes elipsoidales hon1ogéneas las expresiones del potencial y fuerza hacen uso 

ele integrales elípticas, el costo con1putacional con1paraclo con los esferoides (oblatos o 

prolatos) es consiclerableniente n1ás alto. Esto hace suficiente para nuestros propósitos 

el uso ele esferoides, oblatos o prolatos. Una segunda posibilidad es entonces en1ple

ar esferoides prolatos. Lo inás fácil de ilnaginar es colocar estas co111poncntes con el 

eje n1ayor paralelo al lugar geon1étrico del brazo espiral. Sin en1bargo esto ciaran1ente 

nos daría una sección transversal circular, n1ientras que si coloca111os el eje inayor del 

esferoide sobre el plano galáctico y perpendicular al eje ele sitnetría del brazo, obtendrí

a111os una sección transversal elíptica, pero necesitaría111os un n(unero considerable ele 

esferoides (ton1ando en cuenta que la altura del brazo será inás pequeña que su ancho) 

para generar el brazo, lo cual nos regresa al problen1a de los elipsoides en el sentido del 

costo con1putacional. 

Hen1os finahnente elegido para la construcción de los brazos espirales una tercera 

posibilidad: el en1pleo de esferoides oblatos. Estos esferoides son colocados ele n1anera 

que sus ejes ecuatoriales están en el plano del disco galáctico y su eje 111enor es per

pendicular al disco galáctico. Con ésto Ja sección transversal del brazo es elíptica y 

se puede generar el brazo de una fonna suave con un nú111ero 111enor de esferoides, en 

con1paración al caso de esferoides prolatos. 

Cabe n1encionar finahnente que, dada la distribución que se propone para Jos es

feroides, es posible hacer el brazo tan suave o floculento (que significa de brazos frag

n1entados y difusos) con10 sea necesario; esto se hace can1biando la distancia entre los 

centros de cada esferoide ele tal inancra que cuanto inás se traslapan, la distribución 

de inasa se vuelve 111ás suave, inicntras que cuando se separan, ésta se vuelve inás flo

culenta. De esta for111a podc111os sin1ular los brazos suaves de las galaxias te111pranas, 

o para galaxias en general, los brazos suaves estelares (que se observan en las bandas 

infrarrojas), los brazos floculentos de galaxias tardías, y los brazos que se observan en 

el óptico, fonnados principahnente por regiones HII gigantes. 
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3.3.1 Potencial .. y Fuerza para Esferoides ... Oblatos Ho1uogéneos 

e lnho1uogéneos 

En la representación de brazos espirales con10 una superposición de esfei:oides oblatos, 

el potencial y fuerza de los brazos en cualquier punto del espacio es la Sl.una de los 

correspondientes ca1npos ele cada esferoide. En esta sección clan1os las ecuaciones para 

el potencial y fuerza de un esferoide oblato. 

En in1ágenes ele galaxias espirales, observadas en cualquier longitud de onda, se 

puede observar co1no el brillo ele los brazos nlantiene un contraste con el disco casi 

constante, lo cual itnplica que la densidad ele los brazos espirales tiene una relación 

directa con el disco (Ehnegreen 1998); esto significa que la densidad del brazo cae a 

lo largo ele éste. Los brazos ta111poco son homogéneos en la dirección perpendicular 

a éste. Proponen1os entonces una superposición ele esferoides oblatos inho1nogéneos. 

En particular, en1pleare1nos la teoría ele potencial para esferoides oblatos inhon1ogéneos 

con estratificación sitnilar en la densidad (Scluniclt 1956). Para estos esferoides, las 

superficies de igual densidad son oblatas, concéntricas, con ejes paralelos y con una 

1nis1na razón axial igual a la razón ele ejes de la superficie frontera del esferoide oblato 

inhomogéneo (Fig. 3.3). 

El senlieje 111ayor a, de la superficie ele igual clensiclacl que pasa por un punto (x,y,z), 

satisface la relación, 

ª2 = x2 + Y2 + =- ,, , 
1 - e-

(3.2) 

con e= (1 - ~) 1 /2 la excentricidad ele la superficie, e el senueJe nlenory ;¡ la razón 

axial co111ún a todas las superficies. Entonces la densidad en estratificación shnilar se 

puede expresar ele la forma p = p(a). 

Co1110 una pri111era aproxitnación, y considerando su fácil aplicación, he111os to1nado 

con10 perfil ele densidad p(a), en los esferoides oblatos inho111ogéneos que con1ponen los 

brazos espirales, la for111a de caída lineal, esto es, 

( ) _{Po +p1a, p a - o, (3.3) 

con Po(> O),p1(< O) constantes en un esferoide dado. p 0 es la densidad central del 

esferoide. De esta fonna para p(O), p 0 = -p1 ª•· 
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El_ potencial y campo de fuerza de un esferoide oblato inhomogéneo con la densidad 

lineal dada por la ecuación (3.3), han sido obtenidos por Schmidt (1956). En seguida 

dare111os una breve descripción del procediiniento. 

y 

z 

X 

FIGURA 3.3: Esquema de un esferoide oblato inhomogéneo con estratificación similar, en el plano x-y (arriba) y 
en el plano x-z (abajo). 
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z 

a=b>c 

:X: 

F'n 
~(x,y,z) 

...... -···················· l F::; 

! 
!% 
l 
~ 

-·-..... .]. 

y 

FIGURA 3.4: Esfc>roidc> oblato homogl•uco y las coordenadas cilindricas e1nplendns. 

Esferoide Oblato Ho1u.ogéneo 

Co1no punto de partida, se requieren las expresiones del potencial y fuerza de un 

esferoide oblato h0111ogéneo. En coordenadas cilíndricas (R, z) (Fig. 3.4), estas expre

siones son (Sclunidt 1956), 

(3.4) 

Fn -27re-3 v'l - e 2 pR(/3 - sen¡3cos/3), (3.5) 

F= = -47re-3 v'I - e 2 pz(tan f3 - /3), (3.6) 

que representan el potencial <[> (tal que <]> = O parar --¡. oo) y las fuerzas por unidad 

de nlasa en el punto (x, y,.:::), y se to111an las unidades de tal n~anera que G = l. pes la 

densidad constante del esferoide, e = /1 - ~ es la excentricidad, con a, e los seiniejes 

111ayor y 111enor respectiva111ente (Fig. 3.4). Si el punto (x, y,.::), se encuentra dentro 
del esferoide, /3 está dada por, 
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sen/3 =e, (3.7) 

n1ientras que para (x, y, z) fuera del esferoide, f3 es la solución de la ecuación, 

(3.8) 

Esferoide Oblato Inho1:n.ogéneo 

La idea de Scluniclt (1956) para representar un esferoide oblato inhomogéneo ("in

hotnogéneo" en el sentido ele que posee una ley ele densidad 1nás cotnplicada que una 

densidad constante), consiste en la superposición de esferoides oblatos ho1nogéneos 

(rnás propia1nente dicho, es una superposición ele cascarones esferoidales ho111ogéneos, 

ta1nbién conocidos cotno ho1neoides -Binney y Tretnaine 1994-) en fonna situilar, con 

densidad infinitesin1al. En la Figura 3.5 se ilustra esta superposición para el caso par

ticular ele la densidad p(a.) =]Jo + p 1 a. considerada. Esta 111is111a idea ele superposición 

de cotuponentes hon1ogéneas es utilizada posterionnente en el inoclelaje ele la barra 

Galáctica (Capítulo 4). 

p(a) • 

p(a) = p
0 

+ l'1 a 

(dp( 

o a 

FIGURA 3.5: Superposición de componentes homogéneas para la construcción de un esferoide inhomogéneo. Una 
componente típica tiene semieje mayor a y densidad ldpJ. 
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Calcula111os prin1ero el potencial y fuerza en un punto r = (x, y,.:::), dentro del 

esferoide inho111ogéneo; esto es, en la región de superposición. La densidad en el punto 

r, p(r), es la stuna de las densidades de todos los esferoides ho111ogéneos que contienen 

al punto. Para esos esferoides homogéneos /3 está dada por la ecuación (3. 7), inientras 

que para todos Jos dernás esferoides /3 está dada por la ecuación (3.8). 

Entonces, de la ecuación (3.5), la co111ponente R de Ja fuerza es, 

-2rre-3~R { (sen-1 e - ev'l - e 2) p(r) 

+ [Pe (/3 - senf3cos/3) dp } , 
}p(r) 

con Pe la densidad central y en la integral se aplica la relación (3.8). 

Resolviendo Ja integral por partes, tene111os, 

¡Pe 

(/3 - sen/3 cos /3)dp 
p(r) 

(/3 - sen/3cos/3) p l~('::)e 

1° d 
- sen-• e p d/3(/3 - sen/3cosf3)d/3 

- (sen- 1 e - ev'l - e2) p(r) 

¡ sen- 1 e 

+2 psen2 /3d/3, 
o 

finahnente, 

Análogan1ente, 

¡sen-• e 

F: = -4rre-3 v'l - e 2.::: lo p tan2 f3d/3. 

De la 111is111a forina obtene111os el potencial, 

{ ¡ p(r) ¡Pe } <I> = -2rre- 1 v'l - e 2 sen-1 e a 2 dp + a 2 ¡3dp 
O p(r) 

1 
- 2.(RFn + zF,,), 

(3.9) 

(3.10) 

(3.11) 

siendo /3 determinada por la relación (3.8). Resolviendo las integrales por partes y 

notando de las ecuaciones (3.10) y (3.11) que, 
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tenen:1os, 

<l> = -47re-1 v'l - e 2 [ fª(r)p a /3 da+ sen-• e fªr p a da J , 
Jo la(r) 

(3.12) 

donde ar es el valor de a correspondiente a p = O, es decir, a la frontera del esferoide 

inh0111ogéneo y a(r) = a(R, z) el senlieje niayor del esferoide que pasa por el punto dacio 

(r), 

a(R, z) 

con e = e/a la razón axial. 

( 
2 . z2) 1¡2 

R + e2 

Si ahora considera111os un punto r fuera del esferoide inho111ogéneo, tendren1os en

tonces que p(r) = O, de n1odo que el prilner ténnino de la ecuación (3.9) desaparece. 

La integral tiene que ser evaluada sobre el intervalo p = O a p = Pe, que es equivalente 

al intervalo de a = ar a a = O, o /3 = r a /3 = O, donde -y está dado por, 

R 2 sen2 ¡ + z 2 tan2 7 = a;e2
, (3.13) 

de donde, 

Fn (3.14) 

y 

Fz = -47re-3 v'l - e2z ¡-r p tan2 f3d/3. (3.15) 

Análogainente el potencial es, 

(3.16) 

De esta forn1a se ha obtenido el potencial y las fuerzas de un esferoide no ho111ogéneo 

para puntos internos empleando las ecuaciones (3.7), (3.10), (3.11) y (3.12), y para 

puntos externos las ecuaciones (3.8), (3.14), (3.15), (3.16). 
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Ahora aplicainos a esta formulación la ley_ de __ densidad específica propuesta en la 

ecuación (3.3). 

Sustituyendo p = p 0 +Piª en la ecuación _(3.10)_ o (3.14), tenernos, 

é)if.> 
Fn(R, :::, /30) = - éJR 

.f/3º ' 
-4?Te-3 vl -;-- e 2 IJ}

0 
_ (Po + pia)sen2 /3d¡3 

' ' [ -1/3o 1130 
-4?Te-3 vl-:-- e 2 R Po 

0 
sen2 /3d/3 +Pi 

0 
a sen2 /3d/3 J 

con /30 la solución de la ecuación (3.7) si r_ es interior al esferoide, de lo contrario ¡30 es 

la solución -y de la ecuación (3:13). 

Resolviendo ainbas integrales utilizando la relación (3.8) tenemos, 

Fn (R, :::, /30) -4?Te-4 ~ R { ~ Po e (/30 - sen/30 cos /30) 

+Pi [V R2 + :;2 - v' R2 cos2 /30 + :::2 J 

Análogainente, 

F:(R, :::, /30) 

<l?(R, :::, /30) 

+ :~2 [ (R2 cos2 /3o + .::2)a/2 _ (R2 + .::2)3/2] 

(V R2 cos2 /30 + :;2 + .:: ) (V R2 + .::2 - ::: ) 
+Pi ::: In~-------=---'::--------

R2 cos/30 

-2?Te-4 vl - e 2 { 2p0 e ::: (tan/30 - /30) 

+zp1 [2 cos2 (!o + 1 v' R2 cos2 /30 + .::2 - 3v' R2 + :::2] 
cos- /30 
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La masa del esferoide' oblato Jnho111ogéneo es, 

ll!lo = 47rv'l - e~x",·(Po +p1a)a2 da = 471" a~ v'I - e 2 (~Po+ ¡piar). 

Como p =O en la froi1tera, de la relación (3.3), 

Po -piar, (3.20) 

sustituyendo p 0 en l'vI0 tene111os, 

3.3.2 

-~11"ar4 v'I - e 2 p¡, (3.21) 

P1 
11"llr 4 v'l=e2 • 

La Superposición: Potencial y Fuerza de los Brazos Espi

rales Forrnados por Esferoides Oblatos Inho1nogén.eos 

En esta Sección se describe en detalle la superposición de los esferoides oblatos para 

la representación del patrón ele brazos espirales que hen1os utilizado. Se da el lugar 

geon1étrico sobre el que se hace la superposición y se establece la fonna general ele 

las expresiones para el potencial y fuerza producidos por esta superposición. Estas 

expresiones se en1plean finahnente en la siguiente sección para diferentes clepenclencias 

ele la clensidacl central ele una con1ponente esferoidal en función ele su distancia al centro 

Galáctico. 

En la Figura 3.6 se ilustra la superposición ele los esferoides sobre el lugar geométrico 

espiral. Para la descripción co111pleta del potencial Galáctico, se requieren todas las 

con1ponentes posibles que lo confonnan, tanto las consideradas axisin1étricas tales con10 

el halo, bulbo, disco, co1no las no axisin1étricas: brazos espirales y barra. La Figura 

3.6, tainbién ilustra las c01nponentes axisi111étricas. En el Apéndice A cla111os algunas 
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propiedades del potencial Galáctico axisimétrico de Allen y Santillán (1991), que he111os 

en1pleado a lo largo de este trabajo para la parte con sirnetría axial. La barra Galáctica 

se ruodela en el Capítulo 4. 

FIGURJ-"\. 3.G: Esquema de la supt_•rpusición dt•I pott_•ncial a.xisiml-tricu y los brazos espirales forn1ndos por esferoides 
oblatos inho111ogéneos. 

Para la superposición de los esferoides es necesario especificar un lugar geornétrico 

espiral sobre el cual colocarlos. Este lugar geornétrico puede consistir de un nún1ero 

arbitrario ele rarnas espirales. En el trata1niento que darnos en esta Sección, considera

rnos en particular un patrón espiral de dos brazos, pero en las aplicaciones del rnoclelo 

de superposición, analizare1nos situaciones que incluyen hasta seis brazos espirales en 

la Galaxia (Sección 3.5). 
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Ya que en las galaxias barradas, co1110 la nuestra, los brazos espirales parecen e111anar 

de la barra de tal forn1a que no se con1portan con10 una espiral logarít111ica desde su 

naci111iento, sino que pueden salir suave111ente del brazo y variar !igeratnente el ángulo 

de inclinación, hen1os hallado conveniente en un patrón espiral de dos brazos, el etnpleo 

ele la función J(R), que interviene en la fase de la ecuación. 3.1, en la forn1a dada por 

Roberts, Huntley y van Albada (1979), 

(3.22) 

Donde R. es la distancia galactocéntrica a la cual el patrón espiral con1ienza y N 

es un parámetro que detertnina la forina de los brazos en su salida desde la barra, ele 

tal forn1a que N = O significaría que los brazos se prolongan desde la barra con un 

ángulo ele 180°, nlientras que N -+ oo significa un.a salida de los brazos fonnanclo un 

ángulo ele 90° con la barra. El signo negativo en esta relación ilnp!ica un enrollatniento 

del patrón espiral en el sentido ele las 1nanecillas del reloj ( con10 en nuestra Galaxia, 

observada desde el polo norte Galáctico). i 0 es el ángulo ele enrollatniento del patrón 

espiral respecto al círculo ele radio R en el lí111ite R -+ oo. En general el ángulo ele 

enrollamiento i (ver Sección 3.2.3), a la distancia Galactocén.trica R, está dado por, 

tan i = [ 1 + ( 1;¡) N] tan i 0, (3.23) 

entonces, si N -+ oo, en R < R., el patrón representa en realidad un.a barra (ya que 

i -+ 90°), y en R > R. se encuentra propia111ente el patrón espiral con i -+ i 0 • En las 

aplicaciones ele la relación 3.22, tomaremos el límite ele N grande (N ~ 100). 

El patrón espiral ele dos brazos se obtiene con 2cp + f(R) = O. Esto da las dos raiuas 

espirales (R 2: R,), 

l/N ln 2 Rs {ecp,Vtanio _ 1) , cp;::::: -----
1Vtan i 0 ' 

(3.24) 

( 
('P+,,.)N ta · l) l/N > __ ln 2 

R2 = R, e n 'º - ' cp - " + N tan io ' (3.25) 

En la Figura 3.7, se 111uestran las dos ra111as en el lí111ite N -+ oo. 
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To111an1os ahora un sisten1a_ Cartesiano x', y'; anclado_ en. los brazos espirales con 

origen en el centro de la Galaxia (Fig. 3. 7)._ Las coordenadas de cualquier punto (x~, YD 
sobre la espiral R 1 son, 

X~ = Ricos rp, 

Y~ = R 1 sen rp. 

Por simetría respecto al origen, con las coordenadas Cartesianas (x~, YD de un punto 

en el prituer brazo, las coordenadas en el segundo brazo son, 

x; = -x~, 

y~= -y~. 

y' 

,' 
~~~~~~~~~--.,..~~-'-~--""':::::...~~~~~ x.' 

, 

( x;. Y2) = ( -x'1 , -yj) 

FIGURA 3.7: Las dos rnm.as del patrón espiral en el limite N ~ oo y ln.s coordenadas de un.punto dndo (x'
1
,yj) 

sobre el brnzo espiral Ri y el punto opuesto (x;,y2) en el brazo espiral R2. 

Dada una separación entre centros de esferoides, es necesario calcular la posición de 

estos centros a lo largo de las dos ra1nas espirales R 1 y R 2 • Debido a la shnetría del 

siste111a, es suficiente si analizan1os sólo la ra1na R 1. 
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En general para una curva dada R(cp) tene1nos, 

x' =Reos cp, 

y'= Rsencp, 

de donde, 

dx' = -Rsencpdcp + dRcos cp, 

dy' = R cos cpdcp + dRsencp, 

entonces, 

(dx') 2 + (dy') 2 = R 2(dcp) 2 + (dR) 2, 

de donde, la diferencial de la longitud de arco, d 8 es, 

{ 

~} 1/2 

ds = .,/R2(dcp)2 + (dR)2 = R 2 + (~~)- . 1dcp1 

Para Ri(cp) dado por la relación (3.24), 

d: {R. [e"'Ntanio _ l)l/N} 

Rstanioec.pNtnnio {ec.pNtnnio - l}-k-1. 

Si llainamos U(cp) = cpN tan i 0 se tiene, 

dR1 = R. tan i
0

euc.,,> { euc.,,¡ - 1} k-l . 
dcp 

Entonces con d<p ;::::: O, 

ds { R'; (eu - 1) 2
/N + R'; tan2 i 0 ew [eu - 1J2Ck-1>} 112 

dcp 

R. (eu -1)-k-l {e2usec2 i 0 - 2eu + 1} 112 dcp. 

Si to1na1nos s = O donde conüenza el brazo, es decir, en R. tene111os, 

s(cp) = R, 1"' (eu - 1) k- 1 
(e2u sec2 i 0 - 2eu + 1) 112 dcp, 

"'' 
con rp 1 

--1!!1__ 
Ntanioº 
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La separación entre centros ele esferoides sucesivos se da con10 cierta longitud ele 

arco d. en el brazo R 1 • Entonces los centros ele los esferoides se to111an a las longi

tudes ele arco s,. = nd., n = 1, 2, 3, ... , n 0 , con n 0 el nú111ero total ele esferoides en el 

brazo R 1. Los ángulos 'Pn correspondientes, y por lo tanto las distancias R1 .. ( 'Pn), se 

obtienen con una inversión ntunérica ele la ecuación (3.26). El níunero no se obtiene 

especificando la distancia Galactocéntrica ináxi111a, Rif, para el patrón espiral. Si <p ¡ 

es el correspondiente ángulo aci111utal, ciado por, 

'PI 1 . ln [1 + ( RR1sf ) N] ' 
Ntanzo 

(3.27) 

entonces de s(<p¡) (ecuación 3.26), se obtiene la longitud de arco 111áxhna a considerar 

y por lo tanto no. 

Con las posiciones angulares 'Pn de los centros de los esferoides, las distancias co

rrespondientes R 1 .. son, 

Ri .. =R. (e"'"Ntnnio - 1)1/N (3.28) 

Se necesita ahora conocer la posición de un punto dacio en el espacio, r' = (x', y', z'), 

respecto al centro de cada esferoide. Esta posición se requiere para calcular la contri

bución del esferoide al potencial y fuerza totales en el punto r'. 

En las coordenadas Cartesianas (x', y'), el vector de posición del centro del n-ésimo 

esferoide en el brazo R 1 es, 

r'1,. = Ri,.(f1 cos<p., +fsen<p,.). 

La posición del 111isn10 esferoide correspondiente en el brazo R 2 , es r'2 ,. 
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FIGURA 3.8: Posición vectorial de ·un punto arbitrario r' respecto a los centros de los esferoides. 

La posición de r' respecto al centro del esferoide n-ésitno en el brazo R 1 es, 

y su posición respecto al esferoide- n-ésitno en e!' brazo R 2 , 

En la figura 3.8 se n~uestran los_ vectores de posición. De aquí, 

r~,. Í' x' +]'y' +· k' z' - Rx,. (Í' cos '-Pn + j' sentpn) 

l'(x' - Ri .. cos<pn) +]'(y' - R 1.,sen <p,.) + k'z', 

y para el segundo brazo, 

Llainando 

r~ .. = i'(x' + R1., COS<pn) +]'(y'+ R1,.sen 'Pn) + k'z'. 
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entonces, 
r" 1,. --R" - ln + z'k', 
r" 2,. = R" 2,. +~.::'k'. 

De lo anterior, la coordenada radial cilíndrica del punto r' respecto al n-ésitno esfe

roide en el brazo R 1 es, 

R" 1 .. { 
2 ~}1/2 (x' - R1,. cos 'Pn) + (y' - Rl,. sen <p,.)-

{ x'2 + y'2 + R°f_,. - 2R1,. (x' cos <p,, +y' sen <p,.)} 112 , (3.29) 

y respecto al esferoide correspondiente en R 2 , 

R~ .. = l~ .. I = {x'2 + y'2 + R't,. + 2R1,. (x' cos<p,, +y' sen <p,,) }
112

, (3.30) 

en an.1bos casos la coordenada cilíndrica ::' es la 111is111a. 

Las coordenadas cilíndricas ( R~ .. , .::') , ( R~ .. , .::'), son las coordenadas que se elnplean 

para obtener las contribuciones de los esferoides n-ésitnos en los brazos espirales R 1 y 

R 2 al potencial y fuerza totales en el punto r'. 

En la Sección anterior, las ecuaciones (3.17), (3.18), (3.19), proporcionan las con1-

ponentes ele la fuerza y el potencial ele un esferoide inho1nogéneo con clensiclacl p(a) = 

p 0 + p 1a, en un punto con coordenadas cilíndricas (R, .::) respecto al centro del esferoide. 

En la superposición, los esferoides n-ési111os en los brazos R 1 y R 2 tendrán asociados 

coeficientes Pon y p 1,., y en general ta111bién el se111ieje 111ayor y excentricidad arn, en. 

Con la función CJ.>(R, .::, /3) en la ecuación (3.19), y agregando el subíndice n respectivo, 

el potencial total en el punto r', debido a la superposición de esferoides en los brazos 

R 1 y R 2 es, 

no 

<I>nR(r') = L [<I>,. (R~0 ,.::',/31 .. ) +<J.>,, (R~0 ,.::',/32,.)], (3.31) 
n=l 

con /31,., /32 .. la solución de ¡3 para el esferoide n-ésitno en el brazo R 1 y R 2 respectiva-

111ente. 
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Análogamente,_ con las funciones Fn(R,::,/3), F,,,(R,::,/3) en las ecuaciones (3.17), 

(3.18), y ta111bién agregando el subíndice n, la fuerza en r' debida al n-ésin10 esferoide 

en el brazo R1 es, 

F (R~, .. ::',/31 .. ) = ~x"Fn .. (R~ ... ::',/31 .. ) +k'F,,, .. (R~ ... ::',/31 .. ). 
l .. 

Sustituyendo ~f,. en esta ecuación, tenen1os, 

F (R~ .. ,z',/31.,) Fn,. (R~ ... z',/31,.) {:'(, R ) :,(' R R" 1 x - i,. coscpn +J y - 1 ,.sen 
1,. 

cp,.)} 

+k'F=,. (R~0 ,z',/31,.), 

así 111is1110, para el n-éshuo esferoide en el brazo R 2 , 

Fn,. (.R!{,,, ::', /32 .. ) {:' ( , + R ) R!J. _ 1 X ln COS 'Pn +]'(y'+ R 1,.sen cp,.)} 

+k' F:,. ( R~"' :;', /32,.) . 

Finahuente obtene111os la fuerza total en el punto arbitrario r', debida a la superpo

sición de esferoides co1110 se iuuestra a continuación, 

Fnn(r') :,~{Fn .. (R~ .. ,z',/31 .. )(, R )+Fn,.(R~ ... z',/32 .. )( '+R )} 
1 ~ R" X - 1,. COS 'Pn RJ: X lu COS 'Pu. 

n=l lu -n 

+:'~{Fn,.(R~ .. ,::',(31,.)(, R )+Fn .. (R~ .. ,::',/32.,)( '+R )} 
J ~ R" Y - 1,.sen 'Pn R!: y i,.sen cp., 

n=l 1,. _,. 

+ k' .f: { F,,,,. ( R~ ... z', f31 .. ) + F,,,,. ( .R!{,., ::', /32,. )} 
n=l 

Í'Fnn.,,, +]'Fnn
11

, + Íc'FBn~,. 

3.3.3 La Densidad de los Brazos Espirales 

En la sección anterior hen1os descrito la superposición de esferoides oblatos inho1110-

géneos sobre un locus espiral dado, localizando así en coordenadas Cartesianas, cada 

esferoide -con una iuasa aún indeternünada, dada por la ecuación (3.21)-, para calcular 
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su contribución al potencial y fuerza total en un punto r' dado. Enco11trare111os ahora 

el potencial y fuerza de Jos brazos especificando Ja iuasa de cada esferoide. 

Con10 ya hen1os mencionado, es bien conocido que Ja densidad de Jos brazos espirales 

en las galaxias no es constante, ni en las direcciones perpendiculares al eje del brazo ni 

a lo largo de éste. Para Ja dirección perpendicular he111os introducido el potencial de 

esferoides inho111ogéneos (Schmidt 1956), presentado en la Sección 3.3.1, en los que se 

ha propuesto una caída lineal para la densidad de los esferoides. 

Para la densidad a Jo largo del brazo espiral se han introducido tres leyes de den

sidad. En la prin1cra, hc1nos ton1ado los esferoides con la 1nis1na n.1asa., esto es, la 

densidad a lo largo del eje de los brazos espirales es constante (ver paneles superio

res en la Figura 3.9). Esta ley es i1nprobable para nna galaxia real pero es siinple e 

ilustrativa analítica1uente. Los brazos ele galaxias espirales presentan una caída en la 

densidad, apreciable cualitativarncnte en fotografías de galaxias espirales, en las que 

puede distinguirse có1110 el brillo de los brazos n1antiene un contraste con el disco casi 

constante, lo cual implica que la densidad de los brazos espirales tiene una relación 

directa con el disco (Eln1egreen 1998). He1nos introducido dos posibles caídas en la 

densidad central de los esferoides. La prin1era y n1ás siinple es una ley de caída lineal. 

La segunda es prccisan-iente una ley ele caída exponencial en la densidad central ele los 

esferoides, que sigue aproxin1adan1ente la ley de caída del disco (Sección 3.2.7). La idea 

de introducir una ley lineal en lugar de sin1plen1ente to1nar la ley ele caída exponencial, 

que resulta física111ente n1ás justificable, es deternlinar qué tan sensible es la dinánlica 

orbital a diferentes caídas en la densidad de los brazos espirales. 

Los Brazos Co1npuestos por Esferoides de la Mis11:1a Masa 

Si todos los esferoides inho111ogéneos colocados a lo largo de los brazos espirales 

tienen la rnis1na 1nasa, la inasa total de dos brazos espirales estará dada por, 

kian = 2nol\/Io, 

donde no es el nú1nero total ele esferoides en un brazo y l\/Io es la 111asa de un esferoide 

oblato inhomogéneo (Sec. 3.3.1). 

Si escribiinos 1VI8 n con10 una fracción dada, a, de la inasa total del disco en el 

potencial Galáctico axisimétrico de Allen y Santillán (1991 -Apéndice A-), a la que 
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lla111are111os Mn, tene111os, 

de donde, 

l\efsn = o:l\efn, 

J\lfo = o:Mn. 
2no 

Los Brazos Espirales 

To111a111os ahora todos los esferoides con las 111is111as dilnensiones. Entonces, despe

jando p 1 de la ecuación (3.21), y sustituyendo J\II0 de la ecuación anterior tene111os, 

o, 

-3o:l\efn 
P1 

27r a~ no Vl - e 2 ' 

-27r~P1 = 3o:l\efn. 
a~ no 

(3.33) 

Finahnente, sustituyendo en las fuerzas para un esferoide oblato, ecuaciones (3.17) 

y (3.18) y recordando la relación (3.20), se obtiene, 

Fn(R, ::,/3) 60: l\ef D R { 1 ~ - -are(/3 - sen/3 cos /3) + v' R2 + ::-
e4 a~ n 0 2 

-../ R2cos213 + ,::2 + ~ [ (R2 cos2 /3 + .::2)3/2 _ (R2 + .::2)3/2] 

+::ln~~~~~~~~==,--~-=-~~~~~~~-
(y' R 2 cos2 /3 + .:: 2 + z) ( v' R2 + ::2 - :: ) } , 

R2 cos/3 
(3.34) 

y para la fuerza en la dirección -, 

F .. (R, .::,/3) 3o: J\ifD { ".> _ 
4 4 - - ar e -(tan/3- /3) 

e ar no 

[
<:> cos2 f3 + 1 J +:: - ~ /3 y' R2 cos2 /3 + ,::2 _ 3..j R2 + ::2 

cos-

~ ~ (y' R2 cos2 /3 + ,::2 + z) ( ...¡ R2 + .::2 _ :: ) } 
+(R- - 2.::-) In R 2 cos /3 . (3.35) 

Si lla1na111os, 
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A_ 3o lVIn 
- e 4 a~ no' 

Los Brazos Espirales 

(3.36) 

y 'i:SR(R, z, /3), c;:s,,(R, z, /3) el interior de las llaves en FR y F. respectiva111ente, tenen1os, 

FR(R, z, /3) A"" (R /3) R = 2 •sn ,z, , 

F,,(R, z, /3) = A'i:S,,(R, z, /3). 

De donde obtenen1os finahuente que la fuerza total de Jos brazos espirales en un 

punto dado r' es -ecuación (3.32)-, 

FaR (r') i' Fnnz, + ]' Fsn
11

, + k' Fnn~, 
no 

Í' 2A L {'i:Sn (R~ ... ::', /31 .. ) (x' - R1., cos 'Pn) + '<Sn (R;," z', /32.,) (x' + R 1,. cos cp,.)} 
n=l 

no 

+]' 2A L {'<SR (R~ .. , z', /31.,) (y' - R1,.sencpn) +'<SR (R~ ... z', /32 .. ) (y'+ R 1,.sencp,.)} 
n=l 
no 

+k.' AL {'<S,, (R~,,, z', /31 .. ) + 'i:S,, (R~ ... z', /32 .. )}. 
n=l 

Ta1nbién de la ecúación 3.19 se obtiene, 

<I>(R, z, /3) 2A {-~e3 a~ /3 +~e ar [~R2 (/3 - senf3cosf3) + ::2(tan/3 - /3)] 
+~ [ (R2 + z

2
)

312 
- (R2 

cos2 /3 + z 2)
312J + ~ [~z2 - R 2

] V R 2 + z2 

1 [R~ ~ ( 2 cos
2 

/3 + 1 ) J V ~ ( 1 ~ 1 ~) +- - - z- ~R- cos2 f3 + z 2 - -R- - -z-
3 2 cos- /3 2 3 

( v' R 2 cos2 /3 + z2 + z) ( v R 2 + z 2 - z) } 
·z In R2 cos /3 . (3.38) 

Si llar:na111os 'I!(R, z, /3) al interior de las llaves tenemos, 

<I>(R, z, /3) = 2A'I!(R, z, /3). 
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i' ¡;r 
.......::...:.::==::..:.--=:...::..~·---~··_i~_ 

Los Brazos Espirales 

Finahuente, el potencial total en un punto r' debido a los brazos espirales es (ecuación 

3.31), 

no 

'Pan (r') 2A L {'11 (R'{,,, ::', /31,.) + '11 (~ ... ::', /32,.)}. (3.39) 
n=l 

0.5 

-t_L,~~~~-~a.~.~~~~o~~~~o~.5:-'-~~~ 

y (kpc) 

FIGURA 3.9: Jsocontornos de densidad (Uneas continuas) y fronteras de los esferoides (Uneas punteadns) de una 

sección del brazo espiral, vistos en el plano del disco, ;e - y (panel superior izquierdo), en el plano perpendicular ni disco 
y paralelo al eje del brazo (panel superior derecho) y en el plano perpendicular al disco y ni eje del brazo (panel inferior). 
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Ahora nos interesa saber cón10 son los isocontornos de densidad de los brazos espira

les, esto es, cón10 es la densidad total del brazo espiral construido por las con1ponentes 

individuales esferoidales. Los isocontornos de una sección del brazo espiral son presen

tados en la Figura 3.9. La separación entre los centros ele los esferoides es 0.5 kpc y 

ar = 1 kpc. El panel superior izquierdo, 111uestra los isocontornos (líneas contínuas) ele 

una sección del brazo espiral, vistos en el plano del disco (el plano x - y); los círculos 

(líneas punteadas) 111uestran las fronteras de los esferoides oblatos. De la 111is1na fonna, 

el panel superior derecho 111uestra los isocontornos vistos en el plano x - =, perpendi

cular al plano del disco a lo largo del eje del brazo. Finaltnente, en el panel inferior, se 

111uestran los isocontornos elípticos (líneas continuas), vistos en el plano y - :::, perpen

dicular al plano del disco y al eje del brazo espiral. Con la elipse punteada se 111uestra 

la proyección en el plano y - = ele la frontera del c>sferoide central en la sección del brazo 

espiral (para las dimensiones del brazo Galáctico ver Sección 3.2.4). 

Los Brazos Co1upuestos por Esferoides con Masas Diferentes: Caída Li

neal 

Para este caso considerare111os que la masa de los esferoides dis111inuye lineahnente 

a partir de una distancia galactocéntrica R 1 , con R. ::::; R 1 ::::; R 11 , con10 se ilustra en la 

Figura 3.10. 

De esta fonna pode111os darle una caída lineal al brazo desde su inicio si R 1 = R 8 , o 

una densidad constante si R 1 = R 11 , o an1bas leyes con10 en el ejeinplo ele la Fig. 3.10 

donde se co111bina una clensiclacl constante hasta una cierta R.(> R.) y después una 

caída lineal desde R 1 hasta R 11 (> R,). 

To111a111os nuevainente todos los esferoides con las 111isn1as cli1nensiones espaciales. 

Recordando de las ecuaciones (3.20) y (3.21), 

1\Io = ~7rar3 v'l - e 2 pa = -~11"ar4 v'l - e 2 p¡. 

Si Po = Pot en R. :5 R :5 R, y tenen1os n 01 esferoides en cada brazo en este intervalo 

de distancias, la 111asa stunada de los dos brazos en este 111is1110 intervalo es, 

o, de la ecuación (3.20), Pot = -Ptt a., 
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Ahora, en el intervalo R, :5 R ::5 R 11 tenetnos una caída lineal de p 0 con R, entonces, 

entonces, 

Po(R) - Pot 
R-R, 

Po(R) 

R11 - R,' 

(3.40) 

R 

FIGURA 3.10: Ley de densidad central po(R). de los esferoides en Jos brazos espirales en función de In distancia 
Gnlactocéntrica R. R,. es el radio Gnlactoclmtrico donde Jos brazos espirales inician~ R1r donde los brazos ternlinnn y 

Rr el radio donde se da la transición de densidad constante n linenl. 

La niasa de los brazos en el intervalo externo R ;:::: R, es, 

1'vinn, 
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2. a ~l 2 Pot 
311"arv J. - e- R1r - R, 

n=not+l 

no 

:¿: 

o refiriéndonos específica1nente, por eje1nplo, al brazo R1, 

De donde la 111asa total en los brazos, lvIBR = }v:lBn, + lvIBn1 , es, 

despejando Po" 

Pot 
271"a~ Vl - e 2 { no1 + n,/-n, L:;~'.'.,,.0,+ 1 (R1 1 - R1.,)}. 

Con ll:l8 n = o:ll:ln y recordando que p 11 = -p01 /ar obtene111os, 

Esta últitna ecuación nos será util para encontrar A en la ecuación (3.37) para a1nbos 

intervalos. Para el intervalo donde p 0 (R) es constante (R. :5 R :5 R 1 ) le lla11mre111os 

Acte• y donde Po(R) es lineal (R, :5 R :5 Ri1 ) le llainaremos Aun· 

Para Acre tene111os de las ecuaciones (3.36) y (3.33), 

Ácte = 
211"~P1t 

e·1 
(3.41) 

de tal fortna que la contribución de los n 0 , esferoides en cada brazo a la fuerza en 

un punto r' ([F nn(r')]ere) es la de la ecuación (3.37) sustituyendo A por Acte y de la 

misma forma para el potencial ([<I?Bn(r')]c1e) en la ecuación (3.39); ton.1ando en atnbas 

expresiones el lí111ite superior not en las stuuas. 

Desean1os obtener ahora Aun· Ya que, 

( ) 
Ri 1 - R 

Po R = R R Pot. 
lf - t 

o, 
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entonces, 

Aun(R) = -27r ~ Pi(R) 
e4 

-21!"~ Rif-R 
e4 Rif - R, Pu, 

de donde, 

Aun(R) = Ac1e c:
1

1
; ~:.) , 

ele donde obtenemos que Ja fuerza total ele los brazos espirales en el intervalo R, :S R :S 
R 1f en un punto ciado r' es, 

[F BR (r')Jun l' (Fnn~,) lin + ]' ( Fnn",) lin + k' (Fnn,.) lin 
'=>A no 

i' R- cteR L (Rif - Ri .. ) {!:3•n (R';,.,z',/31 .. ) (x' - Ri,. cos<p,.) 
1 f - t n=no1 +1 

+~n (.R!;{,., z', /32,.) (x' + R1,. cos 'Pn)} 
'>A no 

+]' R: :!_eR, L (Rif - Ri .. ){~n(R';,., z', /31,.)(y' - R1,.sen<p,,) 
f n=nor+l 

+~n(R~ .. , z', !h. )(y'+ R1,. sen<p,.)} 
A no 

+k'R cteR L (R1f-R1,.){~z(R';,.,z',/31,.)+~z(.R!l,.,z',/32,.)}, 
1 f - t n=nm+l 

y el potencial es, 

De donde se obtiene finalmente que Ja fuerza y potencial totales en r' debida a los 

brazos espirales es, 

F nn(r') = [F BR (r')Jun + [F BR (r')lcte, 

~Bn(r') = [~BR (r')Jun + [~BR (r')Jcte • 
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Los diagra111as de isocontornos de una sección del brazo espiral, para este caso y 

el siguiente (caída exponencial en la densidad del brazo), son nmy shnilares a los de 

la Figura 3.9 si se observan en secciones ele pocos kiloparsecs. Si se sigue un nú111ero 

fijo de isocontornos inás allá ele una sección pequeña del brazo, la diferencia entre los 

isocontornos de brazos con densidad constante y los de caída lineal o exponencial, es 

que en los últhnos dos casos los isocontornos darán la hnpresion de que el brazo se 

"adelgaza" a lo largo del eje de situetría, esto es, los isocontornos se acercarán hacia el 

eje del brazo debido a que la densidad de cada esferoide cae, produciendo a su vez una 

caída en la su1na total ele la densidad. 

R 

FIGURA 3.11: Ley de densidad central con calda exponencial de los esferoides en los brazos espirales en función 
de In distancia Galactocéntrica. 

Los Brazos Con-..puestos por Esf'eroides con Masas Diferentes: Caída Ex
ponencial 

La ley de caída exponencial ha sido en1pleada ya en estudios de galaxias espirales 

(Para la Galaxia ver Sección 3.2.7), basados en el hecho físico ele que los discos ele 

las galaxias donde se desarrollan los brazos espirales, tienen en sí nüs111os una ley ele 

densidad ele caída radial con10 una exponencial (Contopoulos y Grosbol 1986, 1988; 
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Patsis, Contopoulos y Grosbol 1991; Amaral y Lépine 1997; Patsis y Grosbol 1996; 

Enghnaier y Gerhard 1999). Conviene 111encionar aquí que, aunque los resultados de 

Jos estudios prelinünares en el análisis orbital no fueron nluy diferentes en el caso de 

la ley de caída lineal y Ja de caída exponencial, decidi111os introducir Ja últilna para Ja 

111ayor parte de Jos cálculos sobre Jos brazos espirales (que presentare111os en Ja Sección 

3.5) por tener un 111ejor fundan1ento observacional que una caída lineal, por eje111plo. 

De la nl.is111a for111a que para la caída lineal, desea111os obtener las fuerzas y po

tencial para los brazos espirales con una caída exponencial en la densidad central de 

los esferoides, a lo largo del eje de sin1etría, que co111ience en un radio de transición 

R 1 dado, antes del cual los esferoides tienen una densidad constante (Fig. 3.11). El 

intervalo de distancia de densidad constante, R 1 - R., es en general nlucho 111enor que 

la distancia R 1 f - R 1 , aunque se da nluy exagerada en la Figura 3.11 por claridad. Cabe 

1nencionar aquí que Ja caída de los brazos que en1plean1os en nuestros 1nodelos finales 

fue exponencial desde el principio, esto es R, = R •. 

La densidad central de los esferoides está dada nuevan1ente por p 0 (R), que para la 

parte de densidad constante (R. :S R :S R 1 ) es p 0 (R) = p 0 ,, 111ientras que para la región 

R, :S R :S R 1 f es, 

(3.44) 

donde ~. es Ja longitud de escala para la exponencial. He111os to111ado para este pará-

1netro en particular .ó. = 2.5 kpc, que corresponde a la longitud de escala del disco de 

la Vía Láctea (Binney, Gerhard y Spergel 1997; Freudenreich 1998). 

Con esta definición y recordando de la ecuación (3.21) Ja masa para un esferoide oblato 

inho111ogéneo, obtene111os que la 111asa de los brazos espirales en la región de caída 

exponencial es, 

? no 

Alnn. = ~7ra~vfl - e 2 L Pon, 
n=not+l 

(3.45) 

donde Pon es la densidad central del n-ésiluo esferoide en la región de caída exponencial 

(R, :S R :S R 1f ). Sustituyendo la ecuación (3.44) en Ja ecuación (3.45) tene111os, 

? no 

Mnn., = ~7ra~vfl - e 2 Pot L 
n=not+l 
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Sumando la masa de la parte de los.brazos con densidad.constante (R.$ R $ R,) 

y lvinR. de la parte exponencial (R, ::; R ::; Ri1 ) obtenemos )a masa total de los brazos 

espirales, 

l'vf nR. 2 ·{ no · ·} 37ra~v'1 - e 2po, n 0 , + E e-(n,,. -n,)/t:>. . 

n=not+l . 

(3.46) 

y despejando Pot. 

Pot= ~ · 27ra~v 1 - e 2 { n 01 + L:;~";,,.0,+ 1 e-(R1,. -Rt)/t:>.} 

3.llfnn 
(3.47) 

Si ton1an1os la n1asa de los brazos con1.o una fracción de la 111asa del disco, es decir 

llf8 n = o:J\fv, y recordando de la ecuación (3.20) que, 

y rearreglando la ecuación (3.47), tcne1nos, 

Si lla111an1os, 

-21rv'1 - e2P1• = -~---=~_3_o:_J,_f"""'º'-------~ 
a~ { not + ¿~~not+l e-CR1,.. -Ri)/L:::..} · 

-27rvfl - e 2 ptt 
Acte = e 4 ' 

de tal forn1a que la contribución de los 11 01 esferoides en cada brazo, en R. ::; R ::; R., 

a la fuerza en un punto r' ([F nn(r')]cie) es como en la ecuación (3.37) sustituyendo A 

por Acte y de la misn1a fonna para el potencial ([<I>nn(r')lcie) en la ecuación (3.39), con 

n 01 en el lítnite superior de las su1nas. Ade1nás, en R, ::; R::; R 11 , 

o, 

entonces, 

Po(R) = e-CR-R,)/L>. Po" 

P1(R) 
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de donde, 

-21T~Pi(R) 
Aexp(R) = ----e-:4,--~--

-21l"~Plt e-(R-Rt)/t:>. 
e4 

De esta forn1a obtene1nos la fuerza total de los brazos espirales en el intervalo R, :::; 

R :::; R 11 sobre un punto dado r', 

[FnR(r')]ezp l'(FaR~,)ezp +]'(FaR •• )ezp + k'(FaR,,)ezp 

l' 2Acte ~ e-<Ri,. -n<)/t:>.{Sn(R~ .. , ::', /31,.)(x' - R1,. cos rp.,) 
n=nor+l 

+Sn(R~ .. , ::', /32 ,.)(x' + R 1,. cos cp.,)} 

+j' 2Acte ~ e-(Ri,. -Rt)/t:>.{Sn(R~ .. , ::', /31,. )(y' - R1,. sencp.,) 
n=not+l 

+S:Sn(R~ .. , ::', /32,. )(y'+ Ri,. senrpn)} 
no 

+fe' Acte L e-(Ri,.-R,)/t:>.{S',(R~,.,::',/31,.) 
n=not+l 

+SS.(R~ .. , ::', /32,. )}, (3.4S) 

y el potencial total de los brazos en el nlis1110 intervalo, 

na 

[<I> an(r')]ezp = 2Acte L e-(Ri,. -Ri)/t:>.{'11(R~ .. , ::', /31,.) + '11(~ .. , ::', /32,. )}. (3.49) 
n=not+l · 

De donde se obtiene finahuente que la fuerza y potencial totales en r' debida a los 

brazos espirales es, 

Fan(r') = [Fan(r')]ezp + [Fnn(r')]c1e, 

4>nR(r') = [4>an(r')]ezp + [4>nn(r')]cte· 
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3.4 Los Métodos Ernpleados .en la Tesis para el Estu

dio Dinámico Estelar 

La co111pone11te estelar 111ás afectada por la presencia de los brazos espirales es el disco 

Galáctico. Hemos realizado estudios de la estructura orbital en el plano Galáctico desde 

un punto de vista cualitativo, usando los llainados Cortes o Diagra·mas de Poincaré, y 

desde un punto ele vista inás cuantitativo con la construcción de órbitas periódicas y 

la cletenninación del priiner exponente ele Lyapunov. Aunque los resultados orbitales 

presentados en la tesis son para órbitas en el plano Galáctico, el potencial, con10 he111os 

dicho a Jo largo ele este trabajo, es tricliinensional y los códigos en1pleados están a su 

vez habilitados para correr órbitas en tres clitncnsioncs. 

Debido a la naturaleza con1plicacla del conjunto total ele con1ponentes necesarias 

para representar una galaxia espiral (i.e. halo + bulbo + disco + brazos espirales), 

el inovimient.o orbital no puede ser resucito analítica1ncntc. Sin cn1bargo es posible 

seguir su evolución temporal (x(t), y(t), .::(t)), integrando las ecuaciones de n1ovitniento 

nu1nérican1entc cubriendo una gran variedad ele condiciones iniciales para producir un 

mapeo estelar lo n1ás cotnpleto posible. 

Introducirctnos prin1cro las ecuaciones de movitniento que deben resolverse para 

el estudio ele la clinátnica orbital. Para un potencial Galáctico total dado en coor

denadas Cartesianas como <I•(x, y,.::) (con <I>(x, y,.::)= <I>0 (x, y,.::)+ <I•nu(x, y,.::), donde 

<1> 0 (x, y,.::) es el potencial axisitnétrico y <I>nn(x, y,.::) el no axisi1nétrico, es decir, Jos bra

zos espirales), desea1nos conocer la posición y velocidad de una partícula, lo cual nos 

proporcionará su ubicación en el espacio fase. De esta for111a las ecuaciones a resolver 

son, 

dx 
=X, 

dy 
=y, 

d.:: 
dt dt dt -

di: 8<1> dy 8<]> df; 8<]> 
dt - ax , dt - 8y ' dt - az 

Ya que el potencial no es a..xisitnétrico, vere111os variaciones te111porales del potencial 

si nos coloca111os en un inarco ele referencia desde el cual los brazos se inueven a la 

velocidad angular nP, es decir desde un siste111a inercial. Sin en1bargo, si nos coloca111os 
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en el sisten1a de referencia en el que los brazos pennanecen fijos (siste111a no inercial), 

estaremos en un siste111a acelerado pero el potencial es independiente del tie111po. 

Hetnos elegido entonces resolver las ecuaciones de tnovitniento desde el siste111a no 

inercial y he111os seguido la evolución en an1bos siste111as sit11plen1ente utilizando las 

ecuaciones de transforn1aci611 de un sisterna de referencia inercial a uno acelerado, arnbos 

con origen en el centro Galáctico, que presentan1os a continuación, 

v' =V- !lp X r' 

donde v y v' son las velocidades en los siste111as de referencia inercial y no inercial 

respectiva111ente, nP es la velocidad angular del patrón espiral y r' = r es la posición 

de la partícula. Para la aceleración, en general, 

a' = a - 2nP x v' - nP x (nP x r') 

donde a y a' son las aceleraciones en los sisten1as ele referencia inercial y no inercial 

respectiva111ente y to1na1nos ~ = O. 

Aprovechare111os entonces el hecho ele que desde el tnarco ele referencia que se tnueve 

con los brazos espirales, el potencial no can1bia en el tien1po. 

Recorda1nos que en un potencial axisi1nétrico fonnado por un halo, bulbo y un disco, 

se conservan dos integrales de niovitniento que son la energía, debido a la independencia 

del tiempo del potencial y el t110111ento angular, debido a la si111etría acin1utal. 

En el caso específico del potencial ele una galaxia real que contiene, aden1ás del 

potencial axisitnétrico, brazos espirales y/ o barra con una velocidad angular dada, de

saparece cualquier simetría y la independencia del tien1po del potencial, es decir, de

saparecen las integrales de 111ovi111iento (todo esto visto desde un 111arco de referencia 

inercial). Por esta razón conviene resolver las ecuaciones y analizar el 111ovi111icnto en 

el siste111a no inercial, es decir, en el sisten1a que se 1nuevc con los brazos, ya que el 

potencial visto desde este inarco ele referencia en el que los brazos están fijos es inde

pendiente del tien1po. Esto nos dice que existe una integral ele tnovi111iento (ele fonna 

sinlilar al caso axisi1nétrico, en el que la independencia en el tien1po da una integral 

de niovimiento que es la energía total); esta integral de niovi111iento es conocida con10 

integral de Jacobi. 
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La integral de Jacobi nos perm.ite hacer la integración de las órbitas para el análisis 

estelar (del que hablaremos más adelante) utilizándola c01no un diagnóstico del error, 

ya que ésta, al ser una integral de n1ovituiento, debe conservarse aproxituadatnente igual 

a lo largo de una órbita ciada. El integrador y tocia la infornJ.ación técnica del progra111a 

que resuelve las órbitas se presenta en el Apéndice B. Mostraremos tuás adelante 

la expresión de la integral de Jacobi, pero antes presentarentos algunas definiciones 

ituportantes. 

Los brazos espirales ele la Vía Láctea con10 la 111ayoría de las galaxias espirales, tienen 

brazos retrógrados (trailing), y en particular tienen una velocidad angular negativa 

respecto a la dirección del polo norte Galáctico, es decir rotan en la dirección ele las 

111anecillas del reloj, esto es, 

con k' en la dirección del polo norte Galáctico. 

Tenen1os entonces que si a 0 es la aceleración producida por una distribución de 

111asa con si111etría rotacional (i.e. el potencial axisituétrico de fondo) y aan = F BR es 

la aceleración producida por Jos brazos espirales (o Ja fuerza ele los brazos por unidad 

de 111asa), la aceleración en el siste1na no inercial es, 

a'=ªº+ Fan - np X (np X r') - 2f2p X v', 

En coordenadas Cartesianas, el ténuino centrífugo de Ja ecuación anterior es, 

f2p X (f2p X r') = -i' f2~ x' -]' S1~ y', 

mientras que el de Coriolis, 

f2p X v' = i' S11, y'-]' S1p :i;'. 

Siªº= aox1 i1 + aoy1]
1 + ao.:1 k 1 y a'= a~,i' + a~,J' + a~,k', obtene111os las co111ponentes 

Cartesianas de la aceleración en términos ele las fuerzas producidas por el potencial 

axisituétrico y el de los brazos en las siguientes expresiones, 

91 TESIS CON 
FALLA DE ORlGEN 



Parte IJ LA DINAMICA ESTELAR Los Brazos Espirales 

a~,= ªºu'+ Fnn_, + n;; y'+ 2Qp ±'=y', 

En el 1narco de referencia no inercial (que se nlueve a la velocidad angular de los 

brazos), tene1nos un potencial independiente del tie1npo que nos proporciona una inte

gral de 111ovituiento (Binney y Tren1aine 1994), que es la integral de Jacobi, definida de 

la siguiente fonna, 

EJ = ~v'2 + <I>o + <I>nn - ~ 1 np X r' 1
2

• 

con <I>0 , <I> BR los potenciales por unidad de 1nasa axisitnétrico, y de los brazos, respecti

va1nente. El ténnino ~ 1 nP x r' 12, se conoce con10 potencial centrifugo. A la stuna del 

potencial centrífugo y el potencial total ( <I> 0 + <I> nn - ~ 1 nP x r' 12 ), se le conoce como 

potencial efectivo. En coordenadas Cartesianas, y ya que nP es un vector con una sola 

co111ponente en Ja dirección 
_, -· 

EJ = ~(±'2 + y'2 + z'2
) + •I>o(r') + <I>nn(r') - ~n;;(x'2 + y'2

). (3.52) 

Con estas definiciones co111enza1nos la descripción de los 111étodos utilizados en el 

análisis orbital. 

3.4.1 Diagra1nas de Poin.caré 

Una prin1era posibilidad para el estudio del con1portan1iento orbital en una galaxia 

dada, es analizar directaniente órbitas en el espacio real (de posición). Desafortunada-

111ente, esta tarea ade111ás de difícil y tediosa es práctica111ente inalcanzable cuando se 

intenta analizar el co111portai11iento orbital de toda una galaxia (hasta 1012 estrellas). 

Con excepción de unas pocas órbitas tales con10 las periódicas (de las que hablare111os 

en la Sección 3.4.2), las órbitas ordenadas y caóticas, después de un cierto nú111ero de 

revoluciones alrededor del centro galáctico resultan nn1y difíciles de identificar en su 

111ayoría, ésto co111plica y en inuchos casos hace ituposible su análisis y/o clasificación. 
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Un estudio 111ucho 111ás claro y revelador se da en el espacio fase, es decir en el espacio 

de velocidad vs. posición. 

5 

=-
¿ 

o 
~ 
;..-

-5 

x' (kpc} 

FIGURA 3.12: Ejemplo de un diagrama de Poincar~. La región con :r:' >O es llamada "retrógrada .. , y la región 
x' < o. es lla111nda "pr6grnda". 

El espacio fase asociado con el ntovhniento de una estrella tiene seis clin1ensiones en 

coordenadas Cartesianas, x', y', :;', :i:', Y', Z'. Si reducin1os ésto al plano Galáctico, te11-

dre111os aún cuatro clin1cnsiones, x', y',±', il. Analizar el n1ovitniento de una partícula 

en un espacio de cuatro clhnensiones es ntuy con1plicado. Sin en1bargo, se puede de

tern1inar si las órbitas en el plano (x', y') acl111iten una integral ele n1ovin1iento aislante 

adicional a Ja de Jacobi por el uso de un sin1ple análisis gráfico. Dado que la constante 

ele Jacobi EJ (:L·', y', :C', i/) se conserva en el siste1na no inercial (es decir el sistenrn fijo 

respecto a los brazos espirales), poclrían1os graficar el n1ovin1iento de la estrella en un 

espacio triditnensional, por eje111plo (x', y',±') de 111anera que Y' sería dcternlinada (con 

dos posibilidades en el signo ya que la Integral de Jacobi es cuadrática en i/) por el 

valor conocido ele EJ. Sin en1bargo, aún en tres din1ensiones el análisis y las gráficas 
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siguen siendo cotnp!icadas, así que sólo se pueden analizar los puntos donde la estrella 

cruza algún plano en el espacio fase, en nuestro caso el plano y' = O. Para quitar la 

a111bigüedad del signo en y', se grafican las coordenadas (x', :i:') sólo cuando y' > O. En 

otras palabras, se to111an los valores de x' y X' cada vez que la estrella cruza el eje x' en 

la dirección positiva del eje y'. Aunque se acostu111bra to1uar solan1ente los cruces de las 

órbitas sobre el eje x' con y' > O, heiuos reducido el tie111po de integración siiupleiuente 

adicionando ta1ubién los cruces de las órbitas con y' < O, lo cual es posible gracias a 

la siluetría del patrón espiral. Estos cruces con y' < O se incorporan al cliagraiua ele 

Poincaré con y' > O graficando los puntos x' -+ -x', :i:' -+ -:i:'. 

Si se grafican ahora todos los cruces en un cliagra1ua de :i:' vs. x', se obtiene entonces 

un diagrama de Poincaré (Figura 3.12). Estos diagramas fueron propuestos por Henri 

Poincaré y se les conoce tan.1bién con10 Cortes de Poin.caré (ver por eje1uplo, Binney 

y Treiuaine 1994). Las curvas en estos diagramas (Figura 3.12) reflejan la existencia de 

una integral de nioviluiento adicional a la de Jacobi. 

En el caso específico de la Galaxia, donde nP < O (co1110 se indica en las Figuras 

3.13 a y b), se acostun1bra definir una órbita prógracla co1110 aquella que cruza el eje 

x' < O (en el siste1na no inercial) tal que i/ > O (aunque se debe aclarar que es iuas 

bien el cruce el que puede definirse co1uo prógraclo, no así la órbita co111pleta co1uo 

explicaren10s en la Sección 3.5). Por otra parte, las órbitas retrógradas son aquellas 

para las que en x' > O se tiene y' > O. De esta forn1a, se dice que la parte derecha del 

diagra111a de Poincaré (x' > O) es la "región retrógrada", 1nientras que la parte izquierda 

(x' < O), es la "región prógrada". 

Para una constante ele Jacobi dada, se construye una fanülia ele órbitas con.10 la de 

la Figura 3.12. Estas órbitas están restringidas a un área en el plano (x',:i:'), definida 

por la restricción EJ 2: ~:i:'2 + •I>e11(x', O), donde •I>e11(x', y')= <l'o(x', y')+ <I>nn(x', y') -

~n¡,(x'2 + y'2 ), es el potencial efectivo. 

Para una descripción del método y el código e1upleados para la solución ele las 

ecuaciones ele 1uovin1iento y la construcción de los diagra1uas de Poincaré ver Apéndice 

B.4.1. 
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FIGURA 3.13: Los cruces tomados pnrn la construcción de los diagrninns de Poincarl!. n) Cruces con f¡' > O en 

x' > O ( .. retrógrados"). b) Cruces con iJ' > O en x' < O ("•prógrndos,.). En nntbos ca.sos se adicionan a los dingrantns de 

Poincaré los cruces con Y' < O convirtiendo Jos puntos con x' -+ -x' • .i:' -+ -.i:' 
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3.4.2 Orbitas Periódicas (Soporte Orbital) 

El n.1ecanis1110 para la for111ación del patrón espiral observado en la 111ayoría de las gala

xias de disco no ha sido co111pleta111ente entendido. Para tratar de explicarlo surgieron 

en los años 60 dos fuertes corrientes, dos tipos de teorías espirales. La priiuera de éstas 

por Oort (1962), asociaba cada brazo espiral con un cuerpo 1naterial, de for111a que un 

brazo era esenciahnente un tubo ele gas contenido por el ca1npo 111agnético galáctico. 

La dificultad ele esta idea es que, aunque los brazos pueden fonuarse fácihuente en un 

potencial axisitnétrico con una pequefia perturbación, la 111agnitud del ca111po tn.agné

tico Galáctico no es suficiente para 111antener los brazos rígidos, de esta fonna éstos 

son rápiclan1e1ite fonnados y enrollados en sólo 108 afios y destruidos en 109 a11os. A 

este fcnó111eno se le conoció con10 el "dile111a del enrolla111iento". A pesar ele ésto, la 

idea de "brazos 111ateriales" fue defendida por Too111re (1964) quien argunwntaba que 

los brazos espirales eran transitorios. La gran frecuencia con la que se observan ga

laxias de disco con brazos espirales no podía explicarse, sin e111bargo, con la idea ele 

brazos espirales transitorios. De esta for111a surgió otra idea que resulta actualn1ente 

la 111ás aceptada, La teoría de ondas de densidad (P. O. Linclblad 1960; B. Linclblad 

1961; Lin y Shu 1964) que proporcionan un ca111po gravitacional espiral estacionario 

que refuerza la concentración observable ele estrellas jóvenes y gas. De esta forma, estas 

ondas presentan un patrón rotante con10 cuerpo rígido con una velocidad angular r2p. 

A través de las regiones donde estas ondas existen, nP es tncnor que Oc, donde r!1c(r) 

es la velocidad circular correspondiente a la distancia r del centro, para la curva ele 

rotación observada en la Galaxia suponiendo un potencial axisitnétrico. Esto significa 

que las estrellas 111oviénclose alrededor del centro galáctico en órbitas aproxitnacla111ente 

circulares, se 111overán a través del patrón de ondas ele densidad. El potencial gravita

cional procl u ciclo por la concentración ele estrellas en los brazos 111antendrán el exceso 

estelar ahí, aunque con el tie111po las ondas decaerán por procesos disipativos. Aunque 

esta idea es la 111ás aceptada en la actualidad, requiere pará111etros cuyos valores deben 

caer dentro de intervalos tnuy pequeños para desarrollarse y n1antenerse. 

Debido a que las galaxias son básica1nente siste111as no colisionales, las órbitas es

telares son un concepto bien definido, en el sentido del largo tie111po requerido pa1·a 

que una órbita ca111bie su estado en un potencial que, en pro111edio, es suave co1110 el 

96 



Parte II LA OINAMICA ESTELAR Los Brazos Espirales 

potencial Galáctico. De esta fonna puede decirse que las órbitas estelares constituyen 

la parte funclan1ental de la clinátnica ele las galaxias en cuanto a su estructura. Aunque 

el análisis en el espacio fase (diagratnas de Poincaré. Sección 3.4.1) sigue siendo crucial, 

el probletna ele cletenninar si un 111oclelo cliná111ico (co1110 el expuesto en este trabajo) 

es autoconsistente o no, depende, entre otras cosas, ele si la estructura orbital apoya un 

potencial itnpuesto tal como el ele unos brazos espirales o una barra en una galaxia. 

En el conjunto ele órbitas estelares tene1nos las conocidas con10 órbitas periódicas. 

Estas son las órbitas tnas sirnples que se pueden encontrar en una galaxia y resultan 

las 111ás itnportantes porque éstas son seguidas por conjuntos ele órbitas no periódicas 

e incluso por órbitas caóticas que fonnan tubos alrecleclor ele éstas. En otras palabras, 

las llamadas órbitas periódicas estables confonnan el esqueleto dinámico estelar ele las 

galaxias. 

Las órbitas periódicas producen un níunero finito de intersecciones (o puntos en el 

diagrama de Poincaré) en el lí111ite t --¡. oo. Alrededor de estos puntos se fonnan órbitas 

ordenadas, islas e incluso 111ares ele caos (ver Figura 3.12 y cliagrainas en la sección 

3.4.1). 

Construcción de órbitas periódicas en el potencial espiral 

En un nloclelo estacionario ele clensiclacl o del potencial para una galaxia ele las 

características del presentado en esta Tesis, se requiere con1probar que en la evolución 

te111poral éste resulta autoconsistente. Física111ente, esto significa que el potencial y, 

por lo tanto, la estructura (el patrón espiral por eje111plo) perdure sin incretnentar su 

tnasa o debilitarse hasta desaparecer. La fonna ideal de definir si un potencial espiral 

es autoconsistente es hacerlo analítica111ente, esto es, dado un potencial iinpuesto, se 

calcula la respuesta en densidad, esta respuesta es utilizada para deducir el nuevo 

potencial espiral, se co111para entonces la respuesta inducida con la densidad in1puesta 

Y se itera hasta encontrar una solución autoconsistente. Esfuerzos en esta dirección 

han siclo desarrollados por Contopoulos (1970, 1975, 1979) y Patsis, Contopoulos y 

Grosbol (1991), para un potencial espiral representado en fonna 1nuy si1nple con10 una 

perturbación al potencial axisi111étrico. Debido a la dificultad analítica que representaría 

tratar de probar la autoconsistencia de nuestro 111odelo con este 111étodo, tratare111os ele 

acercarnos a la prueba ele autoconsistencia con un enfoque orbital. 
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En el caso específico del potencial de los brazos y/o la barra y desde el punto 

de vista puran1ente orbital, existen tres tipos de soporte o apoyo a estas estructuras 

(Contopoulos 1980). El prin1ero y tnás sitnple es conocido con10 "apoyo orbital" y se 

refiere a la fonna de las órbitas que es en sí tnisn1a, de la fortna aproxin1ada de la 

estructura que apoya; un eje1nplo de este tipo de apoyo se da en las barras, en las que 

las órbitas lla111adas "x1", tienen una for111a alargada en la dirección de la barra (ver por 

ejen1plo Figura 3.14). El segundo tipo ele apoyo es el llamado" stella.r crowding" o apoyo 

por a1nontonainiento estelar y se refiere al soporte que dan las estrellas por tietnpo, esto 

es, en las regiones en las que las estrellas pasan largos períodos. Esto se da por ejen1plo, 

en los apocentros de las órbitas donde las estrellas llevan las velocidades tnenores que 

pueden alcanzar a lo largo ele toda su órbita ele forn1a tal que pasan la tnayor parte 

del tien1po en esas regiones; este tipo de soporte se da esque1nútican1ente en la Figura 

3.15 y ta111bién puede verse en la Figura 3.14. El tercer tipo ele apoyo es conocido 

con10 "orbital cro·wding" y se refiere al soporte por a1nontona111icnto ele trayectorias u 

órbitas donde existen regiones en las que aún cuando las estrellas pasan a velocidades 

(en el siste111a no inercial) n1ayores que en sus apoccntros por cjcn1plo, las órbitas están 

tnuy cerca produciendo un aun1ento en la densidad ele estrellas en esos puntos. En las 

Figuras 3.15 y 3.14 se inuestra un ejen1plo de esta clase ele soporte. 

Existen cuatro regiones itnportantes en las Galaxias dacias por la velocidad angular 

del patrón estelar correspondiente (es decir, brazos o barra) en las que el apoyo estelar 

se da de diferentes fonnas. Estas son, i) la región dentro ele la resonancia interna ele 

Linclblad; ii) los región entre la resonancia interna ele Lindblad y la de Corrotación; iii) 

la región entre Corrotación y la resonancia externa de Linclblad, y iv) la región fuera 

ele la resonancia externa de Linclblad. Dacio que los brazos se clan sólo en las regiones 

ii) y iii) nos linütaren1os a éstas en la discusión de autoconsistencia. En los casos ele 

perturbación espiral ele baja an1plitud, los patrones ele brazos se extienden desde la 

región ii) hasta la iii) y en los no lineales se li1nitan a la región ü). En el caso lineal 

los brazos están apoyados por los tres tipos ele soporte (Lynclen-Bell y Kalnajs 1972), 

con10 puede verse en el· esquen1a de la Figura 3.15 y en órbitas reales, Figuras 3.16 a 

3.18. 
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r 
Rell:idn de apoyo por asnoutouamlento 

orbital y estelar 

FIGURA 3.14: Soporte orbital y por "an1ontonamiento" orbital y estelar a un potencial de> barra. La región 

so111breadn que cubre a las órbitas periódicas representa In barra vista en el plano del disco. 

Regido de soporte orbital y por 
amontonamiento orbital 

TESIS CON 
FALLA DE ORlG!ZN 

FIGURA 3.15: Soporte orbital y por amontonamiento orbital y t!Stelar a un potencial de brazos. 

Con el propósito de co1nprobar la autoconsistencia de nuestro inodelo de brazos 
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espirales y de hacer el análisis estelar de una fonua tuás cuantitativa, hen1os construido 

un código (Apéndice B.4.3) que encuentra las órbitas periódicas generales y en parti

cular lo hen1os aplicado para localizar las 2/1 (Fig. 3.15), es decir, las órbitas con dos 

ciclos radiales por uno aci111utal, para el potencial de los brazos espirales ( + tuoclelo 

axisitnétrico). 

El progran1a que calcula las órbitas periódicas a una distancia Galactocéntrica dada, 

utiliza el n1étodo de Newton-Raphson (Apéndice B) en 2D. Describimos a continuación 

breven1ente los pasos que se siguen para el cálculo de una órbita periódica. 

Se requiere de una prilnera predicción para las condiciones iniciales de la órbita 

periódica. La n1ejor predicción que poden1os proporcionar es la de una órbita periódica 

en un potencial purmnente axisilnétrico (es decir, sin brazos espirales). En el potencial 

axisin1étrico las órbitas periódicas en el plano que interesan son las circulares (es decir 

las 1/1). Las órbitas son lanzadas (c01110 en el caso de los cliagratnas de Poincaré) 

desde y' = O, sobre el eje x' > O con cualquier v~ y v~. 

condiciones iniciales con la siguiente relación, 

_e ,,d'Pol) 1
/

2 

Ve - X dx' , 

De esta forn1a calculan1os las 

(3.53) 

que define la velocidad circular en un potencial axisilnétrico <I>0 , es decir la curva ele rota

ción. Obtene111os con ésto la predicción de la velocidad inicial para las órbitas periódicas 

correspondientes que desea111os calcular en el potencial iJJ = •I>0 + iJJ 8 n, proporcionando 

solan1ente la posición sobre el eje x'. 
Dado que estas órbitas periódicas 2/1, pasan por los nlisn1os puntos tanto en posición 

co1110 en velocidad después de una vuelta co111pleta al centro del potencial, puede usarse 

esta propiedad para encontrarlas. 

Con el iuétodo ele Newton-Raphson en 2D, se buscan las raíces de las siguientes 

ecuaciones de error, 

XÍ - X~= Ü, (3.54) 

(3.55) 

donde xi es la posición inicial desde donde lanzainos la órbita en el eje x' y v~¡ la 
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velocidad inicial en ese punto; xí es la posición después de una vuelta con1pleta, cuando 

intersecta la órbita el eje x' nueva111ente, y v:,,1 la velocidad correspondiente. 

Una vez encontrada la raíz, Jo que significa encontrar una órbita cuyo error (que 

corresponde a Ja diferencia entre el punto inicial y el punto final) después de una vuelta 

co111pleta sea inenor que 10-5 en unidades de kpc para x' y el nüs1110 error para v:,, 
en unidades de 10 k111/s (estas unidades Je dan aproxiinadarnente el inisn10 orden ele 

n1agnitud al error en x' y en v~, es decir les dan el 111is1110 peso cuando se calculan los 

errores), obtenen1os las condiciones iniciales requeridas para la órbita que son x', v:,, y 

EJ, donde EJ es Ja constante de Jacobi que calculainos en el plano galáctico ele acuerdo 

a la siguiente relación, 

(3.56) 

En las Figuras 3.16 a 3.18, mostramos tres ejemplos de fa111ilias ele resonancias 2/1 

en potenciales con una razón ele inasas para Jos brazos espirales al disco, ele 11ef 8 / Jlef n = 

0.0175, 0.03, 0.05. 

o 5 
x' (kpc) 

10 

TESIS CON 
FALLA DE ORIGEN 

FIGURA 3.16: Orbitas periódicas en el sistcmn de referencia no inercial para. JHo/ArD = 0.0175 (caso débil). 
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-10 -5 o 5 10 
x' (kpc) 

FIGURA 3.17: Orbitas periódicas en el sistema dt? refcrcmcin no inercial para .l\lo/~\fo = 0.03 (caso intermedio). 

TES1S CON 
FALLA DE OElGEN 

u 
c. 

10 

5 

~ o .... 
-5 

-10 

-10 -5 o 
x' (kpc) 

FIGURA 3.18: Orbitas peri6dicns en el sistema de referencia no inercial para Afn/.ATD = 0.05 (cnso fuerte). 

En Ja Sección 3.5.3 se discuten Jos resultados del análisis de autoconsistencia de los 
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brazos espirales con órbitas periódicas. 

3.4.3 Análisis de Regiones Ordenadas y Caóticas con Exponen

tes de Lyapunov 

El caos representa una de las carácterísticas 111ás co1nplicadas de los sisteinas diná1nicos 

no lineales, tanto en el sentido del análisis de sus propiedades, co1110 en el sentido de su 

silnple detenninación. 

Uno de los diagnósticos 111ás seguros para la deternünación de caos en siste1nas orbi

tales, son los diagra111as de Poincaré. En este tipo de diagran1as las órbitas "ordenadas" 

aparecen con10 curvas pobladas clensan1ente de puntos que representan cada cruce de la 

órbita al eje :r'; estas órbitas rodean en su 1nayoría a las órbitas periódicas, que aparecen 

en los cortes como puntos o series de puntos. El caos por otro lado, aparece en forn1a de 

puntos dispersos que llenan densan1ente regiones enteras de estos diagran1as que pueden 

rodear órbitas periódicas en 111uchos casos. En casos de caos total del siste111a, estas 

órbitas llenan co111pleta1ncntc la zona per111itida para una constante de Jacobi dacia, 

es decir el cliagra111a ele Poincaré co111plcto para una EJ deter1ninada. Estas órbitas se 

deno1ninan cuasiperódicas. 

La detenninación de caos desde el punto ele vista nt1111érico, requiere ele 1nuy buena 

precisión en la integración ele las órbitas. Para este efecto, hen1os realizado tocios los 

cálculos con el método ele Bulirsh-Stoer (Apéndice B.l). Este 111étoclo es uno ele los 

integradores nu1néricos 111ás precisos y veloces. 

Aún con una buena precisión, la deter111inación de caos en un siste111a, requiere va

rias pruebas. ..A.den1ás de los cliagra1nas de Poincaré, que resultan uno de los n.1ejores 

n1étoclos de diagnóstico de caos, existen otros criterios de diagnóstico tales co1110 las 

transfor111adas de Fourier tanto para hidrodiná111ica co1110 para diná1nica estelar (Car

pintero y Aguilar 1998), la dimensión fractal y los exponentes ele Lyapunov, entre los 

111ás efectiYos e in1portantes. Debido a la naturaleza no disipativa del tipo de sistema 

que estan1os tnoclelando (y en general ele los siste1nas estelares), los fractales no son 

una opción. Reinos entonces incluido, con el propósito ele verificar los resultados de los 

cliagra111as de Poincaré, el cálculo más si1nple posible del prilner exponente ele Lyapunov 

en el diagnóstico ele caos para algunas órbitas con las que trabaja1nos. 
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El caos en siste111as detenninistas itnplica una dependencia inuy sensible a las con

diciones iniciales. Esto significa que si dos partículas tienen trayectorias que co111ienzan 

n1uy cerca la una a la otra en el espacio fase, éstas se n1overán alejándose exponen

ciahnente en períodos de tie111po cortos en pro111edio. Esto es, si do es una tnedicla de 

la distancia inicial entre los dos puntos iniciales, a un pequeño tie111po inás tarde, la 

distancia es d(t) = d 0 2>. ', donde.>. es el exponente de Lyapunov. 

TESIS CON 
FALLA DE omGKN 

y 

X 

FIGURA 3.19: Esquema del cambio en distancia entre dos órbitns cercnnns, usado para definir el prin1cr exponente 
de Lyapunov. 

La divergencia de órbitas caóticas puede sola111ente ser localtnente exponencial de

bido a que el siste111a está li111itado pol la integral de Jacobi (como lo están la mayoría 

de los sistemas físicos), d(t) no puede ir hasta infinito. Esto es, para definir una tnedicla 

de la divergencia ele dos órbitas tnuy próxitnas, se pro111eclia el creci111iento exponencial 

en tnuchos puntos a lo largo de la trayectoria con10 se niuestra en la Figura 3.19. Se 

con1ienza entonces con una trayectoria de referencia a la que se conoce con10 fiduciaria 

y un punto o una trayectoria cercana y se inicie d(t)/d(O). Cuando d(t) se hace tnuy 

grande (es decir cuando tnás grande que la distancia dacia por un aleja111iento exponen

cial), se busca una nueva trayectoria cercana y se define un nuevo d 0 (t). Se define el 

prituer exponente de Lyapunov por la expresión, 
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>. = __ 1 __ - -'f:, lo92 ( ddi;) 
to - tN i=l Oi 

(3.57) 

Entonces, el criterio para caos es, 

>->Ocaos 

>. < O niovilnento regular 

Para una revisión de Jos exponentes de Lyapunov ver vVolf (1986). 

3.5 Resultados de los Estudios Diná1nico Estelares del 

Modelo con Brazos Espirales. Artículo: Nonline

ar Effects in Models of the Galaxy: I . .Nlidplane Stellar 

Orbits In the Presence of Three-Dimensional Spiral Arms 

Se presentan en esta Sección Jos resultados principales de los estudios de dinátuica 

estelar del modelo de Ja Galaxia con brazos espirales en la forn1a del siguiente artículo. 

Resurn.en 

Con el objetivo de estudiar Ja respuesta estelar y gaseosa no lineal al potencial 

gravitacional de una galaxia con10 Ja Vía Láctea, hentos 111odelado los brazos espirales 

Galácticos corno una superposición de esferoides oblatos inhon1ogéneos, y stuuado su 

contribución a un ruoclelo axisi111étrico de Ja distribución de 111asa de Ja Galaxia. Se pro

ponen aquí tres lugares ge0111étricos (locus) espirales, basados en diferentes conjuntos de 

observaciones. Una con-iparación del 111oclelo con una aproxin1ación de 44enrolla1nicnto 

apretado", n1ucstra diferencias ilnportantes en las regiones inedias y externas de la Gala

xia. Uu análisis preli1ninar de autoco11sistcncia to111ando nP = 15 y 20 kin s- 1 kpc- 1 para 

la velocidad angular del patrón espiral, parece favorecer el valor n,, = 20 k111 s- 1 kpc- 1 • 

.. .\.unque el 111odelo está preparado para cálculos en tres clilnensiones, con10 un pritner 

paso para Jos cálculos hemos explorado Ja estructura orbital en el plano niedio de Ja 

Galaxia. Presenta1nos el análisis estándar en el siste1na de referencia que rota con los 

brazos espirales, y cm11plen1entan1os este análisis con inforiuación orbital en el sisten1a 

inercial Galáctico. La órbitas prógradas y retrógradas están definidas sin a111bigüedad 
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en el siste1na inercial, y así son etiquetadas en los diagra1nas de Poincaré usuales en 

el sisterna no inercial. De esta forn~a encontratnos una clara separatriz entre las dos 

clases de órbitas. El caos está restringido a las órbitas prógraclas y surge para las per

turbaciones espirales plausibles niás altas en 111asa para la Galaxia (kls/ llefD ~ 0.05). 

Una perturbación 111ás allá de estos lhnites, tiende a destruir la separatriz y extender 

el caos. Este efecto podría ser relevante para otras galaxias. 
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Nonlinear Effects inModels .. ofthe.Galaxy: 
l. Ivlidplane Stellar Orbits in.theJ=>rese1~ce of Tl~ree-Dimensional 

:~1~~::aA:::~:rclo, Marco Marto~; Ed1~uncl() ~Lcino, & Julia Espresate 
Publicado en: 

Tlie Astropl1ysical Journal: ApJ, 2003, 582, 230-245 

Abstract 

vVith the ailn of studying the nonlinear stellar and gaseous response to the gravita

tional potential of a galaxy such as the lVIilky vVay, we have n1odeled three-dilncnsional 

Galactic spiral anns as a superposition of inho1nogeneous oblate spheroicls ancl adclecl 

their contribution to an axisynunetric 111oclel of the Galactic inass clistribution. Three 

fonus for the spiral pattern (loci) are proposecl here, basecl in different sets of observa

tions. A c0111parison of our 111oclcl with a tight-wincling approxi111ation shows iinportant 

clifferences in thc nlicldlc ancl outer Galactic rcgions. A prcli111inary sclf-consistency 

analysis taking OP = 15 and 20 km s- 1 kpc- 1 for the angular spcecl of thc spiral pattern 

see111s to favor the valuc 0 1, = 20 k111 s- 1 kpc- 1. As a first stcp to the full three

dilnensional calculations for which the 111odel is suitable, we havc explorecl the stellar 

orbital structure in thc 111idplanc of the Galaxy. vVe present the standard analysis in 

the fraine rotating i.vith the pattern, and co111ple111ent this analysis with orbital infor-

111ation fro111 the Galactic inertial fra1ne. Prograde and retrograde orbits are clefined 

unainbiguously in the inertial fraine, then labeled as such in thc Poincaré cliagra111s of 

thc noninertial franl.e. In this tnanner, 've found a sharp separatrix bct,veen the t\vo 

classes of orbits. Chaos is rcstrictecl to thc prograde orbits, and its onset occurs for the 

higher spiral perturbation considered plausible in our Galaxy. An unrealistically high 

spiral perturbation tends to destroy the separatrix and nlake chaos pervasive. This 

Inight be relevant in other spiral galaxies. 

3.5.1 Introd'Uction 

lVlodeling of spiral galaxies with sophisticated c0111putational techniques has beconie 

the usual way to study syste111s of this nature. One of the in1portant structures, i.vhich 
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is in fact the one that gives the na111e to this type of galaxies, is the spiral pattern. In 

the spiral density wave theory (Lin & Shu 1964), the spiral structure of galaxies was 

rnodeled as a periodic perturbation tenn to the axisynunetric potential in the disk plane. 

This is known as the tight-winding far small pitch angles, or vVKB, approxilnation (see, 

e.g., Binney & Tremaine 1994). In the case of a two-anned spiral pattern it gives a 

potential in the galactic plane of the forn1 

<J.>,(R, cp) = j(R)cos[2cp + g(R)]. (3.58) 

The function f(R) is the an1plitude of the perturbation, g(R) provides the geometry 

of the spiral pattern, and (R, cp) are polar coordinates in the noninertial reference fra111e 

of the arms (rotating with a given angular velocity). 

Ali studies of spiral galaxies we know of, even in cases of Jarge pitch angle in the 

spiral pattern, have used a spiral potential of the fonn in equation (3.58), e.g. Con

topoulos & Grosbol (1986, 1988; hereafter C&G86 and C&G88); Patsis, Contopoulos, 

& Grosbol (1991, hereafter PC&G), ancl in particular far our Galaxy the n1oclels of 

Amara! & Lépine (1997, hereafter A&L) ancl Lépine, .Mishurov, & Dedikov (2001). 

Self-consistency of the proposed spiral pattern has been analyzed by C&G86, C&G88, 

PC&G, and A&L. 

The clependence of the spiral potential on .:: (perpendicular clistance to the galactic 

plane) has been accountecl far by Patsis & Grosbol (1996) as a sech2 (.::/.::.) factor of a 

function of the forrn in ec¡uation (3.58), with .::, a scale height. lVIartos & Cox (1998), 

in 11u111erical l'-.'!HD sinmlations, consiclered an expo11ential z-factor of an approxitnate 

local spiral pote11tial in the galactic plane. 

In barred galaxics, the approach is analogous to that given above far spiral galaxics: 

the usual approxi111ation for the potential in the galactic plane clue to the bar is a 

function of the form <I>b(R, <,::>) = J(R)cos(2r.p). Insteacl of taking an ad hoc clependence 

011 the z-coordinate, an alter11ative way to consider the extension to a three-dilnensional 

bar pote11tial is to begin directly with a three-di111e11sio11a! tnass distribution representing 

the bar. This methocl has been considered by Athanassoula et al. (1983) and Pfc11niger 

(1984). Fro1n a co111pariso11 011 the galactic plane between their three-clitnensional bar 

potential and a potential of the form ~h(R, cp) = f(R)cos(2cp), Athanassoula et al. 

(1983) found in1portant clifferences in the corresponding force fields. However, the 
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consequences of this result were not pursued. 

In this paper, rather than using a sitnple ad hoc inodel for a three-ditnensional 

spiral perturbation, "\Ve consider a procedure whose essence is exactly the san-ie as the 

inocleling of a barred galaxy inacle by Athanassoula et al. (1983): instead of using a 

spiral potential of the forin given by equation (3.58), we propose a three-ditnensional 

inass clistribution for the spiral anns ancl derive their gravitational potential and force 

fielcls fro111 previously known results in potential theory. Grand-design galaxies with a 

very pro1ninent spiral structure in red light suggest to us that such structure should be 

considerecl an i1nportant galactic co111ponent and are worthy of a n1odeling effort beyoncl 

a sitnple perturbing tenn. This approach a111ounts to little inore than aclnlitting the 

possibility that there is no sin1ple formula that fits the spiral perturbation at all R. 

In our n1oclel we use Schnüclt's (195G) analytical expression for the potential of an 

inho111ogeneous oblate spheroid ancl 111oclel the spiral n1ass clistribution as a series of such 

co111ponents scttled along a spiral locus. The overlapping of spheroicls allows a s1nooth 

distribution, rcsulting in a continuous function for the gravitational force. The basic 

paran1eters of the excess density clistribution contributing to thc spiral perturbation 

inclucle a clescription of the spiral locus, the cli111ensions ancl clensity law of the spheroicls, 

the central density in the spheroicls as a function of galactocentric clistance, the total 

1nass of the spiral anns, a11cl the angular velocity of the spiral pattern. 

Our ain1 in this work is to n1akc a preli1ninary stucly of stellar orbits in the Galactic 

plane, :; = O, in a potential resulting fro111 thc superposition of our three-clitnensional 

spiral 1nass distribution ancl the axisynunetric Galactic n1ass clistribution consiclerecl 

by Allen & Santillán (1991, hercafter A&S). Also, we compare the potential ancl force 

fielcls proclucccl by the three-cli1nensional spiral 111ass clistribution with a tight-winding 

approxitnation (T\VA) in equation (3.58). The resulting clifferences 111ight have itnpor

tant conscquences on the stellar ancl gaseous cly11anlical behavior in a potential of this 

type. 

Detailed orbital stuclies ha ve been 1nacle in barred ancl spiral galaxies (see, e.g., Con

topoulos 1983; Athanassoula et al. 1983; Pfenniger 1984; Teuben & Sanders 1985). In 

this work, our analysis of stellar n1otion in the Galactic plane, uncler the proposecl Ga

lactic potential, follows the usual technique of Poincaré diagra111s. However, we propose 

an alternative interpretation of Poincaré cliagra1ns that has not been previously consi-
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dered. This interpretation is based on defining the orbital sense of motion (prograde or 

retrograde) in the Galactic inertial reference frame together with the usual clefinition 

in the noninertial reference fraine (see, e.g., Athanassoula et al. 1983) in which the 

spiral anns (and/or a bar) are at rest. This leads to Poincaré diagrains (1ncaningful 

only in the noninertial reference franie) revealing two sharply separatecl regions, one 

corresponcling to prograde orbits ancl the other to retrograde orbits. Our orbital analy

sis ernphasizes the properties of the Galactic spiral anus for which some orbits might 

show stochastic behavior. These properties ancl the resulting stellar behavior should be 

applicable to shuilar types of galaxies. 

The structure of this paper is the following: in Section 3.5.2, we present our Galactic 

inodel for the three-cliniensional spiral anns, with a discussion of the required paranie

ters. In Section 3.5.3, we give the prelinlinary self-consistency tests that we have niade 

of the proposed spiral arms and establish a line of attack that must be followed to 

iniprove the niodel. In section 3.5.4, we 1nake a coniparison between the potential ancl 

force fields givcn by our inodel and those given by a T\VA. In Section 3.5.5, we present 

an orbital analysis on the Galactic plane for differing spiral anns properties, including 

the total niass in the spiral anns, the nuniber of anus, and the angular velocity of the 

spiral pattern. In the sanie Scction, we clarify the distinction between progracle ancl 

retrograde niotion ancl the i111portance of thc franie of reforence, to cstablish thc essen

tial diffcrence betwecn thc two classes of orbits in Poincaré diagra111s through the zero 

angular nion1cntuni scparatrix, a concept we introduce in that scction. \Ve show there 

that our definition provicles a direct connection betwecn thc sensc of orbital niotion 

and chaotic inotion. Poincaré cliagranis for a ntunber of fanlilies labeled by their Jacobi 

integral EJ are showu. An estiniatc of thc requirccl strength of thc spiral perturbation 

for which the nonlincar cffects are iniportant is givcn, and wc discuss the range of pa

ranieters explorecl ancl those we deeni plausible for our Galaxy. Finally in the sanie 

Section we invcstigate the onset of chaos using Lyapunov exponents, and the conipari

son of resonances for progracle and retrograde niotion. In Section 3.5.G, we discuss our 

results and givc sonie conclusions, including the possible response of the interstcllar gas 

to the Galactic potential. 

110 



Parte 11 LA DINAMICA ESTELAR Los Brazos Espirales 

3.5.2 The Model 

We use a Ga!actic n1odel consisting of two inass distributions, the A&S axisy1un1etric 

111odel, and a three-dilnensional spiral niodel given by a superposition of oblate, inho-

111ogeneous spheroids along a given locus. The A&S Galactic 111odel asseiubles a bulge 

and a flattened disk proposed by JVIiya1uoto & Nagai (1975), with a niassive spherical 

halo extending to a radius of 100 kpc. Thc n1odel is 111athen1atically simple, with closed 

expressions far the potential and continuous derivatives, which niakes it particularly 

suitable far ntunerical work. The 1nodel satisfies quite well observational constraints 

such as the Galactic rotation curve and the perpendicular force at the solar circle. The 

inain adoptecl para1neters are Ro = 8.5 kpc as the Sun's Galactocentric distance and 

V0 (R0 ) = 220 kin s- 1 as the circular velocity at the Sun's position. The total 111ass is 

9 x 1011 kl0 , and the local escape velocity is 536 km s-1. The local total 1uass density 

is p 0 = 0.15.i\10 pc- 3 . The resulting values far Oort's constants are A = 12.95 knt s-1 

kpc- 1 ancl B = -12.93 kn1 s- 1 kpc- 1 • 

As a first stcp to modcl the spiral niass distribution, -..ve need the spiral Jocus. 

The optical spiral structurc in our Galaxy has been studied by 1neans of lunlinous HII 

regions (sec, c.g, Georgelin & Georgelin 1976; Caswell & Hayncs 1987). In the solar 

ncighborhood, the local inclination (pitch anglc) of this spiral pattcrn has been inferred 

from the direction of the magnetic field lines (Heiles 1996), assumed to be aligned with 

the spiral arms (see reviews by Beck 1993 and Heilcs 1995 on magnetic fields in spiral 

galaxics). In a reccnt study, Drinunel (2000) presents evidence far a two-anned spiral 

in our Ga!axy as observecl in the K band, which is associated with a nonaxisynunetric 

con1ponent in the ol<l stellar population. Figure 3.20 reproduces Figure 2 of Drin1111el 

(2000); the filled sc¡uares trace the position of the four optical anus, aucl the open 

sc¡uares reprcsent his 15.5° pitch-angle fit for thc two anns in the 1..:: band. The salid 

line shows the first of three spiral loci we considered to 1nodel the spiral anns. These 

!oci are obtained with a function g(R) -see ce¡. (3.58)- of the fonn given by Roberts, 

Huntley & van Albada (1979), 

') 

g(R) = -( N - . ) In [l + (R/ R.)NJ, 
tan ip 

(3.59) 

where Íp the pitch angle at R ---+ oo. In Figure 3.20, we take N=lOO, thus 1uaking the 
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arius start at a distance Rs with approxhuately the angle ip to a line passing through 

the Galactic center, ip=ll 0 , and R.=3.3 kpc, and we consider an orientation such that 

the two arius start on a line 1naking an angle of 20° with the Sun-Galactic center line 

(this is the approxhnate direction of the Galactic bar; see, e.g., Freudenreich 1998). 

This first two-arined spiral locus approxhnates the position of both optical and K-band 

arn1s. 
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FIGURA 3.20: Spiral arn1s in our Galaxy (Fig. 2 of Drimmel 2000). Filled squares: Optical nrms. Open squares 

K·band arms. Line : First of three spirnl loci considered to model the spirn.l nrms. 

As a second spiral locus, we take the two-arined, K-band locus itself. In Figure 3.21, 

the filled and open squares represent thc K-band arms in Figure 3.20. The solid line is 

obtained with the function g(R) in equation (3.59), taking N = 100, ip = 15.5°, and R. 

= 2.G kpc. \Ve consider thc effective starting distancc of the spiral arins in this second 

locus as the distance 3.3 kpc taken in the first locus; the inner filled squares in Figure 

3.21 mark this position. 
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FIGURA 3.21: J<(.band spirnl arms from Fig. 3.20. The solid line represents our second spirnl locus. \Ve consider 

only the part R ;:: 3.3 kpc, denoted by the filled squares. 

An important spiral locus is the ene given by the four optical arms. Vallée (2002) 

shows in his Figure 2 his fit to these optical arms, taking a pitch angle of 12º and R 0 = 

7.2 kpc for the Sun's Galactocentric distance. Figure 3.22 shows our fit with N = 100, 

Íp = 12°, and Rs = 3.54 kpc in equation (3.59) and Ro = 8.5 kpc. Drin11nel (2000) has 

suggestecl that t.he four optical anns in our Galaxy trace the response of thc gas to the 

two-anned, K-band stcllar spiral arms in Figure 3.21. Thus, we takc the third spiral 

Jocus for the spiral anns in our Galaxy as thc superposition of the two-anned K-band 

and four-anned optical spiral loci. Galactic 111odels using a superposition of two- and 

four-anued spirals have been proposed by A&L and Lépine et al. (2001). 

Our set of 111oclcls for the spiral mass distribution consist of a superposition of oblate, 

inhon1oge11eous spheroids along each of the three proposed spiral loci. The n1inor axis 

of each spheroid is perpendicular to the Galactic plane. Each spheroid has a silnilar 

111ass distribution, i.e., surfaces of equal density are concentric spberoids of constant 

sen1iaxis ratio. \Ve considera linear clensity law, p(a) = p 0 + p 1 a, in the spheroids, with 

a the 1najor sen1iaxis of a si111ilar surface and the coefficients p 0 and p 1 being functions 
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of the Galactocentric distance of the spheroid 's center. Schrnidt (195(3) has given the 

expressions for the potential and force fields for a sphcroid with this density law. 
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FIGURA 3.22: Spiral nrms from Fig. 3.20. Thc salid Hne represents our fit to thc four opticnl nrms. The thlrd 
spirnl locus considcrcd is the superposition of this four~nrn1cd locus and the onc in Fig. 3.21. 

\Vith respect to the dirnensions of the spheroicls, Kennicutt & Ho<lge (1982) have 

analyze<l a sample of spiral galaxies; fro111 their Figure 4, the average wi<lth of the 

spiral anns is around 1 kpc. Thus, consi<lering the linear fall in the density within the 

spheroids, and taking the vertical extension of the spiral anns as the 111ean scale height 

(the vertical structure of the arn1s is cliscussed in iVIartos & Cox 1998), in tnost 1nodels 

we take thc minor (c0 ) and n1ajor (a0 ) scnliaxcs of the oblate spheroids as 0.5 kpc an<l 

1.0 kpc, rcspcctively, with a scparation of spheroid centcrs along thc spiral locus of 

0.5 kpc. \Ve found no significant changc in our results if we decrease this separation 

(thus increasing the stnoothness of thc spiral 1nass clistribution). Each spheroid has 

zero density at its boundary; thus, the coefficients p 0 and p 1 in a given sphcroid satisfy 

p 0 (R) = -aop1(R), with R the Galactocentric <listance of the spheroid's center. The 

function p 0 (R) is discussed below. 
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The superposition of spheroicls begins at the clistance R. = 3.3 kpc in the first ancl~ 

seconcl spiral loci given above ancl at R. = 3.5 kpc in the third Jocus. The spiral anus 

are truncatecl, i.e., the superposition of spheroicls encls, at a clistance R¡. The analyses 

of C&G86, C&GSS, ancl PC&G establish that for strong spirals, nonlinear effects iuake 

self-consistent spirals tenuinate at the 4/1 resonance, in contrast with weak spirals, in 

which linear theory preclicts they can extencl up to or beyoncl the corotation resonance 

(see, e.g., Vauterin & Dejonghe 1996; Kikuchi, Korchagin, & Miyama 1997). Accorcling 

to PC&G, strong spirals are those in which the force producecl by the spiral perturbation 

is greater than 6% of the background force. \Ve consicler n1odels arouncl and above this 

lin1it, and hence the distance R¡ shoulcl be taken in accordance with these results. 

However, our n1ain criterion to set the value of R¡ is the n1axin1un1 radial extent of the 

observecl spiral anns shown in Figure 3.20. In ali n1odels we take the value R¡ = 12 

kpc; in Figures 3.20-3.22 the solicl lines end at this clistance. 

In our inodcls, we consider two functions p 0 (R) for thc central clensity in the sp

heroicls, definecl in the interval R; :S R :S R¡ : (1) a linear fall to zero, p 0 (R) = 

Poi(R¡ - R)/(R¡ - R;); and (2) an exponential fall, p 0 (R) = p 02e-<R-R;)/RL, with 

RL = 2.5 kpc the approxilnate radial scale length of the near-infrarecl Galactic disk 

(Freuclenreich 1998). \Ve c0111pare the linear fall with the exponential one, the lat

ter being the fonn generally employecl in stuclies of spiral galaxies (see, e.g., C&G86; 

C&GSS; PC&G; A&L; Patsis & Grosbol 1996; Englrnaier & Gcrharcl 1999). 

The values of the coefficients p 01 and ]Jo2 are 

Poi 
3AI .• (R¡ - R;) 

(3.60) 

3Al, 
JJ02 = 27r a5 co ¿~~1 e-Ul,,-ll,)/llL 

(3.61) 

where Jl.'f. is the total n1ass in the spiral arn1s, 1V1 is the total ntunber of spheroicls in 

each arni, and Rj is the Galactocentric distance of spheroicls' centers. The sun1s are 

only over one anu. In a inodel with four anus, we iuultiply the tenns 011 the right by 

a factor of 1/2. 

\Vith the above expressions of p 0 (R) and p 1 (R) = -p0 (R)/a 0 , Schmidt's (1956) equa

tions give the potential ancl force proclucecl by a spheroicl at any point in space; the 
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corresponding total potenUal ~an<:J force are obtained by sun:uning over ali spheroids in 

ali the ar111s. 

The ratio of the total n1ass in the spiral arins to the nrnss of the disk (Mv = 

8.56 x 1010 M 0 ) in the A&S Galactic model is taken to he JVI5 /Mv = 0.0175, 0.03, 

and 0.05. In Section 3.5.3, so111e properties of the n1odels based on these values are 

analyzed. 

o 5 10 15 20 25 
R (kpc) 

FIGURA 3.23: Resonance curves in the A&:S Galactic model. Horizontal lines denote !11, 

s- 1 kpc-1. 
15 nnd 20 km 

A final paran1eter in the lnodels is the angular velocity of the spiral anns, nP, wltich 

we assmne to be rigidly rotating. The Galactic model of A&L favors the value nP = 

20 km s-1 kpc- 1 , but the hydrodynanlical calculations of Englmaier & Gerltard (1999) 

and Fux (1999), giving tite gaseous response in tite Galactic disk to a Galactic barred 

potential, suggest that nP nlight be as large as 60 kn1 s- 1 kpc- 1 • However, Engltuaier 

& Gerltard (1999) point out that the Galactic spiral arms and the Galactic bar might 

not have the sanie pattern speed. Thus, in our n1odels we take a clockwise rotation and 

consider nP = 20 and 60 km s-1 kpc- 1 as two possible values for tite pattern speed of 
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the spiral arins. For con1parison, we have also included con1putations with a plausible 

s111aller value of nP =15 kn1 s-1 kpc-1 (see discussions in Martes & Cox 1998; Gordon 

1978; Palous et al. 1977; Lin, Yuan, & Shu 1969). Figure 3.23 gives so111e resonance 

curves in the A&S Galactic lnodel. In the case of a two-arined spiral pattern ancl with 

nP = 15 kn1 s-1 kpc- 1 , the inner Lindblad resonance is at 3.5 kpc, corotation at 14.3 

kpc, the externa! Lindblad resonance at 23.2 kpc, and the 4/1 resonance at 9.5 kpc. 

The corresponding values with nP = 20 ancl 60 kn1 s-1 kpc- 1 are 2.8, 10.9, 17.7, and 7 

kpc and 1.36, 3.38, 6.28, and 2.21 kpc. 

3.5.3 Self-Consístency Analysís 

The self-consistency of a stationary spiral pattern, such as the one here proposed, 

lnust be addressecl. PC&G constructed self-consistent lnodels for 12 nonnal spiral 

galaxics. The sample incluclcd Sa, Sb, ancl Se types. Their conclusion is that for 

the Sb ancl Se galaxies, the bcst self-consistent 111odel is a nonlincar one in which the 

4/1 resonance cletennines the distancc beyoncl which the response clensity cloes not 

enhance the spiral, i.e., the extent of the spiral pattern. Figure 15 of PC&G shows 

an approxi1nate correlation in self-consistent 111oclels between the pitch angle of the 

spiral anns, i 1,, ancl the relative radial force perturbation (absolute value of the ratio 

of radial forces proclucecl by the spiral arn1s and the background, both evaluatecl at 

each point). ..\ccording to that figure, our c.;alaxy, ,,,.ith i,:1 ,...._, 15º' 'vould require far a 

self-consistent 1noclel a relative force pcrturbation between 5 ancl 10%. In our n1oclels 

the ratio 11Is/Ain was chosen within lin1its suggested by the PC&G result. \Ve take 

,1Is/Ain = 0.0175, 0.03, ancl 0.05, which imply a peak relative force perturbation of 

approximately 6%, 10%, and 15% ancl average values over R 4 of approxitnately 3%, 6%, 

ancl 10%, respectivcly. 

4 Note that the force is a sensitive function of R. Sce Section 3.5.G far a discussion on the conse
quences of that fact 
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FIGURA 3.24: Rndinl force dueto the spiral nrms scalcd Uy the nbsolute vnluc of the A&:S force nt the solar 
position (top panels) nnd by thnt nt thc corresponding distn.nce R (botto111 panels) in n model wilh J\ls/~\fo = 0.0175. 
Left: :Model with the spiral locus of Fig. 3.20. Riglit: ~lodel wilh the spirnl locus of Fig. 3.21. Vnlues nrc given nlong 
the positive x' (salid lines) and y' (dottcd lines) axes (see Fig. 3.29, showing the spiral locus of Fig. 3.21). 

Figure 3.24 plots thc radial force produced by the spiral anns in our model as a 

function of Galactocentric distance R. In this figure, the mass ratio is kls/11In = 

0.0175 and p 0 (R) has thc cxponential fall with a scale Jcngth of 2.5 kpc; similar results 

are found with the linear foil of p 0 (R). In the lcft panels of thc figure, thc model has 

the spiral locus of Figure 3.20; in thc right pancls thc spiral locus is that of Figure 

3.21. In each case, the radial forces scaled by the absolute valuc of thc force given by 

the A&S model at the solar position (top pancls) and by that at the corresponding 

distancc R (botton1 pancls; thc relativo force pcrturbation is thc absolute value of thc 

force ratio shown in these pancls) are given along two radial lines (we call these two 

lines thc x'- and y'- axes, rcspcctively; sec Figure 3.29): the line passing through the 

starting points of the spiral arms (Fig. 3.24, salid curves), and the line at right anglcs 

(Fig. 3.24, dottcd curves). Sinlilar plots are obtained in the cases AI5 /11In = 0.03 

and 0.05, showing the corrcsponding peak values quoted above far the relative force 
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perturbation. 
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FIGURA 3.25: Response maxima (filled squnres) in 1110,fols with the spiral loci (open squares) of (a - e) Fig. 

3.21, and (d) Fig. 3.20. In (a), n,, = 15 km s- 1 kpc- 1; in (b - d), n,, = 20 km s- 1 kpc- 1 . In (a),(b), nnd (d), l\ls/Alo 
= 0.017'5; in (e), lLls//t.lo = 0.00875. Periodic orbits usecl with the C&:G86 method are also shown. 

\Ve n1ade a preli111inary study of self-consistency in the moclels of Figure 3.24, using 

the two values of nP, 15 kn1 s- 1 kpc- 1 and 20 k111 s-1 kpc-1. \Ve followed the 111et

hod of C&GSG to obtain the density response to the given spiral perturbation. This 

111ethod assu111es that the stars with orbits trapped around an unperturbed circular 

orbit and with the sense of rotation of the spiral perturbation are also trapped around 

the corresponding central periodic orbit in the presencc of the perturbation. Thus, we 

c0111puted a series of central periodic orbits and found the density response along their 

extension, using the conservation of n1ass flux bctween any two successive orbits. The 

initial circular orbits were taken with a scparation of 0.25 kpc. For n1orc details, see 

C&G86. 

\Ve found the position of the n1axi1na density response along each periodic orbit, 

and thus the positions of the response n1axilua on the Galactic plan.e are known. These 

positions are to be con1pared with the center of the assun1ed spiral anus, i.e., the spiral 
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locus. 

Figure 3.25 illustrates some results. This figure shows the positions of the response 

111axi111a (filled squares), along with the spiral ar111s (open squares) and the periodic 

orbits used in the method. Cases (a), (b), (c) have the spiral locus of Figure 3.21, 

and case (d) that of Figure 3.20. The value of nP is 15 ktn s-1 kpc- 1 in case (a), and 

20 km s- 1 kpc- 1 in cases (b), (c), and (d). The mass ratio is ll!ls/lvfv = 0.0175 in cases 

(a), (b), and (d), and llól5 /ll!lv = 0.00875 in case (c). 

Figure 3.25 shows that n1ostly the response n1axitna lag behind the spiral anns, 

as the Galactocentric distance increases. This behavior has alreacly been discussed by 

C&G88 and PC&G: the response 111axin1a can lag behind or precede the spiral anns, 

depending on its radial scale length and strength, an1ong other paratneters. PC&G give 

a nonlinear self-consistent 111oclel far the spiral galaxy NGC 1087, in which the response 

niaxitna lag behind and claitn that this is consistent with observations. C&G88 show 

that if they consider a dispersion of velocities around the central periodic orbits, the 

displacement between the response niaxin1a and the spiral ar111s dinünishes, resulting 

in a better self-consistency. 

Once we found the positions of the response n1axi1na, 'vith the density response along 

each central periodic orbit we co111puted the average density response Presp around each 

one of these positions, taking a circular vicinity of radius equal to the senliaxis a 0 of 

the sphcroids in thc 1noclel. \Ve thcn con1pared Pres¡• with thc in1poscd clensity, i.e., the 

one proposed by the 1nodel. This in1posccl density, Pmod, is the su1n of the A&S disk 

density on thc Galactic planc and the central density of the spiral anns. The value of 

Pmod is con1puted along the anns. The clensities Prcsp and Pmod are co111pared at the 

sanie Galactocentric distance R, but thc corresponding positions on the Galactic plane 

can cliffcr in azitnuth, as shO\\•n in Fig. 3.25. 

Following Ccl.:G8S and A&L, we cotnputcd the ratio Prcsp/ Pmod to analyze the self

consistency of the assun1ed spiral perturbation. This ratio should be clase to l. Figure 

3.26 shows the ,·aluc of this ratio far each case in Fig. 3.25. Figure 3.2G(a), with 

Dp = 15 kn1 s- 1 kpc- 1 , shows a high-dcnsity response in the inner region where the 

spiral arms begin. This behavior has been discussed by C&G8G and C&G88. However, 

Figures 3.2G(b),(c),(d), with Dp = 20 km s- 1 kpc- 1 , show a lower response in the inner 

regio1.i, making the ratio Presp/ Pmod closer to l. Thus, in this prelitninary analysis, we 
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favor nP = 20 ktn s-1 kpc-1. In contrast, A&L found (for their 111oclel) that the clensity 

response coulcl not favor a specific value of Slp. 

Figure 3.26c shows a better self-consistency than Figure 3.26b, which has twice the 

111ass in the spiral anns. In both cases the clensity response differs strongly frotn the 

imposed density in tite region around thc clistance (7 kpc) of the corresponding 4/1 

resonance. Case (d), witlt the spiral locus of Fig. 3.20, appears to show an acceptable 

density response, even in the region of the 4/1 resonance. 
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FIGURA 3.26: Ratio of the response density to tite imposed density. Pre,. 11/Pmod• ns n function of Gnlactocentric 
distnnce, far each case in Fig. 3.25. 

The four approximatcly self-consistent 1noclels of Figures 3.25 and 3.26 have tnass in 

the spiral arms seemingly in tite Jower linüt of thc interval (from. Fig. 15 of PC&G) that 

an Sb galaxy like ours neecls to sustain a non linear, self-consistent spiral perturbation. 

The analysis for self-consistency is also neecled arouncl the upper Ji111it of tite 1nass 

ratio kls/lliv. As the method of C&G86 gives only approximate results (C&GSS), 

tltis analysis ancl the preli1ninary results given above neecl to be reconsiderecl using the 

suggested itnprovenlents for self-consistency founcl by C&GSS: it tnight be necessary 
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to account far a population of orbits around the periodic orbits, with an appropriate 

velocity dispersion, and perhaps also the inclusion of four-anued spirals (A&L; Lépine 

et al. 2001). In a study currently underway, -..ve are exploring the self-consistency of 

our iuodels considering these con1ponents, wi th the iuass ratio l\I s / l\I D in the suggested 

interval and other density laws in the oblate spheroids, and taking the diiuensions a 0 , 

c 0 as functions of Galactocentric distance. A three-diiuensional orbital analysis, such 

as the one made by Patsis & Grosb!Zll (1996) would be also relevant in this proccdurc. 

10 12 8 12 
R (kpc) R (kpc) 

FIGURA 3.27: Potentinl and radial force, scalcd by the absolutc valuc ofthc potcntial and force ofthc A&S model 
nt thc solar position, of n model (solid line) with tite spirnl locus of Fig. 3.21, n nUL">S ratio ,.,fs/J\lo = 0.0175, nnd nn 
exponentinl fnll with scale length of 2.5 kpc. The potcntinl nnd radial force of tite spiral nrn1s nlong three radial lines 
nre givcn, one along the positive .:r'-nxis (top panel.s) and the other two along thc Jines at GOº (middle pnnels) nnd 120º 
(bottom pa11els) frorn the x'-axis (in the direction townrd the y'-nxis). Tl1c dotted lincs show thc corresponding potentinl 
nnd radial force of a T\VA n1odel, with the sntne spirnl locus ns in our 1nodel. 

3.5.4 A Comparison with the TvVi4 

In the T\VA for the spiral anus (see, e.g., Binney & Tremain.e 1994), the potential ata 

given point is detenuined by the properties of the spiral arms in a s111all vicinity around 

thc point. This approxituation is given by equation (3.58) in the case of a two-anued 
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spiral pattern. In our 111odel, the potential at any point in space is obtained by sununing 

the contributions of every eleiuent of lnass along the spiral arn:1s. Thus, a co111parison 

of our lnodel with the T\VA model has some interest. 

4 6 8 
R (kpc) 

10 12 

FIGURA 3.28: Comparison of the radial forces dueto a 3° pitch nnglc, two·nrmed, low·n1ass, spirnl pcrturbation. 
Salid line, our model; dashed line, T\VA model (see tcxt for detnils). 

In Figure 3.27 we give the potential and radial force, scaled by the absolute value 

of the potential ancl radial force of the A&S model at thc solar position, of a lnodel 

(solid line) with thc spiral locus of Figure 3.21, a 111ass ratio .l\I8 /f\I0 = 0.0175, and an 

exponcntial fall of the central density in spheroids, p 0 (R), with a radial scale length of 

2.5 kpc. \Ve plot the potential and radial force of the spiral arms along three radial 

lines: the positive x'-axis (top panels), aud the lines at GOº (ntidclle panels) and 120º 

(bottom pancls) fro111 the x'-axis (in thc direction toward the y'-axis). The clottcd 

linc shows the corrcsponcliug potential aucl radial force of a T\VA modcl, i.e., equation 

(3.58), with the same spiral locus as in our lnoclel (Fig. 3.20), ancl with au amplitucle 

f(R) -cq. (3.58)- of the forrn considered by C&G8G: J(R) = -ARe-••R. In Figure 

3.27 wc takc A = 450 km2 s-2 kpc- 1 and "'• = 1/2.5 kpc- 1 (i.e., the saine radial scale 

leugth as in our moclel). The high, 15.5º, pitch angle of the spiral locus is not suitable 
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for a rigorous con1parison, but we see that our lnodel cannot be well approxilnated by 

a T\VA 111ode!. Note, for instance, in the top right panel of Figure 3.27, the effect of 

the 111ass in the spiral anns inside ~ 8 kpc: the attraction of the whole spiral pattern 

requires that the point at which the radial force changes frotn negative to positive needs 

to be closer to the spiral arin around 8 kpc than in the TvVA 1nodel. This accumulated 

negative radial force shifts the net force toward ncgative values in the outer regions. 

In Figure 3.28, we co111pare the radial forces along the positive .-r:'-axis, for models 

with a 3° pitch-angle, two-arined, spiral locus starting at 3.3 kpc. The solid line sho~vs 

our 111oc!el with a 0 = 0.1 kpc, c 0 = 0.05 kpc, scparation of spheroids' ccntcrs of 0.05 kpc, 

a low 111ass ratio 11-Is/l\Iv = 0.001, ancl an exponential fal! of p 0 (R) with a radial scale 

length of 2.5 kpc. The clashecl line represents a T\VA moclel with A = 9 k1112 s-2 kpc- 1 

and "·• = 1/2.5 kpc- 1. Both 111oclels are sinlilar in the inner region, but as the Galac

tocentric distance increases, the effect 1nentioned above begins to be itnportant. Even 

in this low-111ass case, thc attraction of ali the 111ass in thc spiral arins 111akcs the radial 

force in the outcr regions asyn1111ctric around zero; in fact, at large distances this force 

(per unit 111ass) is -G11I8 /R2 . In Section 3.5.6 we discuss briefly so111c consequences of 

these results, which 111ust have i111portant consequenccs to thc gasdynaniics. 

3.5.5 Orbital A nalysis 

As an application of our 111odel, we have 111ade a brief study of stellar orbits in thc 

Galactic plane. Poincaré cliagratns are presented and discussed fro111 the perspective 

of the sense of orbital 111otion defined in the Galactic inertial fra1ne and its connection 

to the onset of stochastic 111otion. To investigate further the nature of chaotic motion 

apparent in Poincaré diagratns, we utilized, in addition, Lyapunov exponents (\Volf 

1984). 

Poincaré Diagran.J.s and the Separatrix of Zero Angular Mo1uentu1u 

The orbital analysis is n1ade in the noninertial reference fra111e attached to the spiral 

pattern, labelecl as the pritned syste111 of Cartesian coordinates (x', y',.:::'). As defined in 

Section 3.5.3, the x'-axis is taken as the line passing through the inner starting points 

of the spiral anns; the .::'-axis is perpendicular to the Galactic plane, with its positive 

sense toward the north Galactic pole, and the y'-axis is such that the (x', y',.:::') axes 
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form a right-hand system. The angular velocity of the spiral arn1s, np;_ points in _the 

negative direction of the ='-axis, i.e., a clockwise rotation. 

In the Galactic plane, the effective potential in the noninertial fra1ne is given by 

<Pe11(x', y')= Cf!As(x', y')+ <P.(x', y') - (1/2)n¡;(x'2 + y'2), 

with <P AS the A&S poten tia! and <P. the potential due to the spiral anns. 

(3.62) 

Figure 3.29 shows sonie equipotential curves, <Pe¡ 1 = const., for the inodel with 

JVls/ ]l,¡D = 0.0175, nP = 20 k1n s-1 kpc- 1, exponential fall of p 0 (R), and the spiral locus 

of Figure 3.21 (i.e., Íµ=15.5º). Both figures 3.21 and 3.29 have the same orientation 

of the spiral pattern. The inertial (:i:, y) and noninertial (x', y') axes are shown in 

Figure 3.29. Each square traces the center of an oblate spheroid, and the islands in the 

equipotential curves appear at the corotation distance (10.9 kpc in this case). 

10 
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" ~ o 
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FIGURA 3.29: Equipotentinl curves <f•e// = const., for n moch~I with l\ls/,Alo = 0.0175, n,, = 20 km s-1 kpc-1, 
and the spiral locus of Figure 3.21. The inertial ::z:, y a11d uon·inertinl .r', y' axes are shown. Ench square n1nrks thc center 
of an oblnte spheroid. 

A known integral of stellar motion in the noninertial systen1 is Jacobi's expression 

EJ = (1/2)v'2 + <Pe¡¡, with v' the velocity in this syste1n. Then, the equipotential 
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curves are curves of zero velocity for corresponding values of EJ. Figure 3.30 plots the 

value EJ = <Pe¡¡ on the positive x'-axis for the rnodel in Figure 3.29. 
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FIGURA 3.30: Vnlue of EJ nlong the x'-nxis for our model in Fig. 3.29. 

Poincaré diagra111s were constructed following the usual procedure. \,Ye found the 

crossing points with the x'-axis of orbits with a given value of EJ and inade Poincaré 

diagrams x' vs. v:,, for thc crossing points having v~ > O . All the crossing points with 

v~ < O werc incorporated in thc v~ > O diagra1ns, taking x' ~ -x' , v:,, ~ -v.:,,. \,Ye 

studicd several 111odels with a two-arnied spiral pattern, taking con1binations of nP (15 

or 20 km s- 1 kpc- 1), i,, (11º or 15.5º), llis/11I0 (O.Olí5, 0.03, or 0.05), and the function 

Po (linear or expo11e11tial). Also, we studiecl 1nodcls with the six spiral anns of Figure 

3.22, taking combinations of nP = 20 or 60 k111 s- 1 kpc- 1 , ;1I5 /11I0 = 0.01 í5 or 0.05, and 

an cxponential function p 0 • In all cases the orbits were con1puted with a Bulirsch-Stoer 

algorith111 (Press et al. 1992), ~~·ith a n1ean n1axin1um error l(EJf.,. .. z - EJ,,.,,.,.,)/ EJ,.,,,.,., I 
of thc order of 10- 12 , in runs with elapsed physical ti111es of 109 - 1011 yr. 

In this subsection, we present Poincaré diagrams5 for inodels with the lower inass 

:>111 t.hc Table 3.2 (in the Jast part of this chaptcr) are ali tite EJ fatnilics tha.t we are prcsenting in 
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ratio lvI5 /JvID = 0.0175; results with M 5 /ll!lv = 0.05 are presented in the next Section. 

Figure 3.31 shows Poincaré diagrams for the m.odel in Figures 3.29 and 3.30, i.e., 

nP = 20 kln s-1 kpc-1 and the spiral locus of Figure 3.21 (ip=15.5º). Values of EJ 

were selected in the interval [-1.8, -1.2] x 105 kln2 s-2 . In this and following figures each 

diagran1 was constructed with approxitnately 50 orbits. The boundary of the pernütted 

region begins to open at the value EJ of the island around the corotation distance (sec 

Figure 3.29) to which the x'-axis is tangent. This value of EJ is the maxinnun of the 

curve in Figure 3.30. 
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FIGURA 3.31: Poincnré dingrnms for nine valucs of EJ (in units of 10::: km 2 s- 2 ), in n modcl with thc spiral locus 
ofFig. 3.!:!l, Als/Alo = 0.0175, and n,, = 20 km s- 1 kpc- 1 • In ench plot thc sepnratrix is shown with dnrkcr spots. 

Figure 3.32 gives four Poincaré diagrams for a 111odel with the six spiral anns of 

Figure 3.22 and, again, nP = 20 kln s-1 kpc- 1 . In this exa111ple, the 111ass ratio for the 

two K-band, spiral arins is 1Vl5 / lv.lv = 0.0175, and the total 111ass in the four optical 

arins has this sanie ratio; i.e., the total 111ass in the four optical arins is equal to the 

total inass in the two I-\:-band arn1s. 

the Thesis, including thc charactcristics of the respective en1ployed tnodel. 
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In the two Poincaré diagra111s in Figures 3.33 and 3.34, we keep the sanie spiral

pattern arms as in Figure 3.32, but take the high pattern speecl nP = 60 l~m s-1 kpc- 1 . 

Figure 3.35 shows so111e <Pef f = const. curves for this case. The filled squares show 

the four optical arins and the open squares the two K-band anns. The x'-axis in this 

case of six arn~s is the starting line of the two K-bancl arn~s. The islands in tite CI!ef f = 

const. curves appear ata lower corotation clistance (cf. Figure 3.29). Figure 3.36 gives 

EJ = <Peff on the positive x'-axis. 
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FIGURA 3.32: Poincaré dingrnms in n model with the six spirnl nrms from Fig. 3.22 nnd n,. = 20 km s-1 kpc-1, 
The two K-band nnns nnd the four opticnl nrms hnve the snn1e rnn.ss ratio, Als/J\ln = 0.0175. The scpnrntrix is shown 
with darker spots. 

Tite orbital structure of Poincaré cliagrams shown in Figures 3.31 - 3.34 is the usual 

structure obtainecl in stuclies of stellar orbits in spiral ancl barred galaxies (see, e.g., 

Contopoulos 1983; Athanassoula et al. 1983; Teuben & Sanclers 1985). A clonlinant 

perioclic orbit appears in the x' > O sicle of eaclt diagra111, and in sonrn cases (i.e., 

for a certain range in EJ) there is also a do111inant perioclic orbit on the x' < O sicle. 

Ratlter than a detailecl analysis of the orbital structure, wltat we wislt to e111phasize in 

these cliagraius is the clear separation of two regions, each one containing orbits witlt a 
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definite sense of rotation, prograde or retrograde, defined in the Galactic inertial fra111e. 

In our situation, the spiral pattern 111oves in the clockwise sense; so the usual definition 

in the noninertial frame (see, e.g., Athanassoula et al. 1983) would call prograde orbits 

those orbits crossing the x' < O sirle, and retrograde orbits those crossing the x' > O 

side. This definition is a111biguous, because the azinn1thal velocity in the noninertial 

fra111e 111ay change sign along a given orbit. Thus, an orbit can be both prograde and 

retrograde (Contopoulos 1983). On the other hand, in the inertial fra111e, and for the 

considered 1-an.ge of strengths of the spiral perturbation, orbits 111aintain the sign of their 

azituuthal velocities, with the exception of orbits with angular 111onientu111 close to zero 

(as computed in this frame). 
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FIGURA 3.33: Snme ns Fig. 3.32~ but with EJ = -2200 x io:i: km2 s-2 and n,, = 60 km 5-t kpc-1. 

\Ve define the sense of orbital rotation in the inertial fraine as follows: progradc if 

the azimuthal velocity is always of the same sign as the angular velocity of the spiral 

pattern, !1p, and retrograde if the azimuthal velocity is always of the opposite sign 

from flp. \Vith this definition, Poincaré diagra111s show a sharp separation between the 

regions of prograde and retrograde orbits by a "curve" that 've call the separatrix of 
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zero angular n1on1entu111, which corresponds to orbits with nearly vanishing angular 

n101uentu111 in the inertial fratue. In Figures 3.31 - 3.34, the separatrix is shown with 

darker spots. The orbits for111ing this "curve" would need to be co111puted overa longer 

tilne to fill it in the diagratns where it appears to be discontinuous. 
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FIGURA 3.34: Same as Fig. 3.33, but with EJ = -2050 x 102 km2 s- 2 • 

The definition of sense of orbital iuotion in the inertial fran1e reveals that ali orbits 

inside the region bounded by the separatrix are retrograde. Prograde orbits are outside 

this region. Prograde orbits may have points on both the x' > O and x' < O sides of a 

Poincaré diagra111. Another way of saying this is that only prograde orbits can change 

their sense of 111otion in the rotating fra111e. The scparatrix is tite transition region 

between prograde and retrograde orbits in the inertial reference fra111e. 

In Figure 3.34, the prograde region has orbits with apprcciable chaotic motion. This 

behavior is discussed in 111ore detail in the next subsection. 

\Ve have stressed above that the definition of sense of orbital rotation in the Galactic 

inertial frame is useful, as long as the strength of the spiral perturbation is not too high. 

Fro111 our study, the correlation chaos-prograde tnotion see111s valid to our Galaxy. In 

130 



Parte II LA DINAMICA ESTELAR Los Brazos Espirales 

the next subsection, we analyze the orbital structure in the case of thelügher tuass ratio 

l'vis/11-Iv = 0.05 still applicable to our Galaxy in our framework. We see below that 

the separatrix increases its width, i.e., thc nu1nber of orbits 'vhich are both prograde 

and retrograde in the inertial fra1ne increases. However, our definition still provides a 

clear separation of prograde and retrograde orbits. An interesting situation in which 

this definition apparently loses its usefulness is the case of lopsided galaxies considered 

by Noordermeer, Sparke, & Levine (2001). In this case, it is expected that even in the 

inertial frame there is a wide region of orbits that are both prograde and retrograde. 

Defining the sense of orbital n1otion in the inertial frame has a n1ore physical con

nection with the character of orbits affccted by a spiral perturbation. As we sec in 

the next section, the analysis of Poincaré diagran1s based 011 this definition shows a 

connection with the onset of chaotic inotion. 
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FIGURA 3.35: Equipotential curves 4-~ff = coust .. for the model conesponding to Figs. 3.33 and 3.34. 
Filled squares, optical arn1s; open squares. K-bn.nd nrms. 
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FIGURA 3.36: Vnlue of EJ nlong the x'-nxis in Fig. 3.35. 

Explorin.g the Nature oC Orbital Chaos 

Orbital chaos has been found in potentials including spiral or bar perturbations 

(see, e.g., Contopoulos 1983; Athanassoula et al. 1983; Pfennigcr 1984; Tcubcn & 

Sandcrs 1985; Fux 2001) and in other nonaxisynunetric potentials (sce, c.g., Alvarellos 

1996; Noordennecr et al. 2001). In this subsection, we prcsent son1e rcsults rclatecl 

with thc onset of chaotic stellar tnotion in our 111oclcl, taking the higher tnass ratio 

11Is/i'vfo = 0.05, which we consider applicablc in our Galaxy. \Ve fine! that as the 111ass 

ratio kls/klo incrcascs, thc onset of orbital chaos always occurs outside the rcgion 

bounded by the separatrix defined in the previous subsection, i.c., tite progracle region. 

Furthennore, within thc plausible range of kfs/1110, chaos is entircly confined to the 

prograde region. 
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FIGURA 3.37: Zoom oftop right panel ofFig. 3.31. Compare with Fig. 3.38 

In Figure 3.37, we give a Poincaré diagram with EJ = -1630 x 102 k1112 s-2 , (prc

viously shown in Fig. 3.31, with kI5 /1HD = 0.0175), and in Figure 3.38 a diagrain with 

the saine value of EJ, but now with 11J5 /AID = 0.05. In both cases the pattern speed 

is nP = 20 k111 s- 1 kpc-1. A co1nparison of the two figures shows that increasing the 

strength of the spiral perturbation causes the separatrix to increase in width and also 

sorne chaotic inotion begins to appear on the x' < O side in Figure 3.38, i.e., outside 

the regían bounclecl by the separatrix. 

To investigate thc orbital chaos that appears in Figure 3.38, we <lid a Lyapunov 

exponents analysis following \Volf (1986), by calculating individual orbits in the diagram 

in Figure 3.38. The first Lyapunov expouent was calculatecl to classify orbits as chaotic 

or nonchaotic by applying the usual criterion far chaos, nan1ely, A > O far chaotic 

niotion (which nicans that two orbits with very clase initial conditions will increase 

their relative distance as e-"', with t being the tin1e), ancl A ::5 O far regular 111otion 

(where the relative distance will be constant or decrease exponentially to zero). \Ve 

found that the exponent A in the scattered-points subregions of the prograde region, 
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such as that labeled "l" in Figure 3.38, is always positive (approxi1nately ;:::: 0.4) far 

each pair of orbits we tried, as expected far conservative chaos. On the other hand, this 

exponent is Jess than zero for orbits in the regular regions of the Poincaré diagra1n far 

both prograde and retrograde orbits (Iabeled "2" and "3", respectively). Thus, chaotic 

1notion is entirely confined to the prograde orbits (seen fro1n the inertial fra111e) far 

plausible para111eters far the spiral anns in the Galaxy. 

FIGURA 3.38: Same as Fig. 3.37, but with ~'15/,Alo = 0.05. Arrows nnd 1nbels indicnte somc zones for which we 
cornputed Lynpunov cxponents. 

If we further increase the mass ratio JVls/1l'ÍD, we find that chaotic 111otion is itn

portant for a range of values of EJ, and it spreads fro111 the prograde rcgion toward 

the retrograde regían. This behavior was scen in previous orbital stuclies (see, e.g., 

Contopoulos 1983; Athanassoula et al. 1983; Tcubcn & Sanders 1985), although not 

linked with tite scnsc of orbital motion defined in the inertial fran1c. 
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FIGURA 3.39: Poincar~ dingrarn with EJ = -1030 x 102 km 2 s- 2 in n model with the six spirnl arrns from Fig. 
3.22. 0 1, = 20 km s-1 kpc-1 nnd J\Is//'.lo = 0.05 for both optical and J-(-bnnd nrms. Compare with Fig. 3.38, which 

Itas the snme n,, nnd Als/.AID• but in a model with the spirnl locus of Fig. 3.21. 

Figure 3.39 shows thc effect which produces the addition of the four optical arms to 

the t"''º K-band anns considered in Figure 3.38, the total niass in the optical anus being 

the sanie as the niass in the l{-band artns. There are structural sitnilarities between the 

two diagrams (Figs. 3.38 and Fig. 3.39), but the 1nain difference is the wider separatrix 

in Figure 3.39. In the separatrix the Lyapunov exponent is negative; thus, chaos is still 

confined to thc prograde regían. 

In Figure 3.40 we give four Poincaré diagra1ns for the 1nodel with six spiral artns 

of Figure 3.39, but now with nP = 60 ktu s-1 kpc- 1. The prograde and retrograde 

regions are scparated by a narrow separatrix. Tite first three diagrarns show nonchaotic 

1110.tion withi11 corotation distance (see Figs. 3.23 and 3.36). The fourth diagratn, in 

the bottoni right panel, shows pervasive chaos in a wide zone in the prograde region. 

This corresponds to stellar 1notion that can surpass the corotation barrier. The sanie 

behavior is obtained in the case shown in Figure 3.34, with a lower niass in the six 

spiral arnis. This transition frotn regular to chaotic 1notion was also obtained by Fux 
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(2001), who considered the Galactic bar as _the p_erturbing agent. 

Ali these results show that the onset of chaotic 111otio11 starts in the prograde re

gion. The pritne cause far chaotic n1otion is the onset of bifurcations and resonance 

interactions (Contopoulos 1967; Martinet 1974; Athanassoula et al. 1983; also, E. Atha

nassoula 2001, private con1111unication). Regarding the resonance interactions, Figure 

3.41 shows so111e itnportant resonance curves far nearly circular retrograde orbits in 

the A&S Galactic nlodel; in particular, ,vith the nP = 20 k111 s-1 kpc- 1 linc sho,vn 

in the figure (corrcsponding to the pattern speed of a spiral pcrturbation rotating in 

thc prograde sense), the corresponding resonance positions can be read on the R-axis. 

Thus, rcsonances for retrograde orbits are 111ore widely separated, as con1pared with the 

resonances far progradc orbits, some of which are shown in Figure 3.23; i.e., resonance 

interactions are n1ore iiuportant in prograde orbits. 
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FIGURA 3.40: Same as Fig. 3.32, but with n 1, = 60 km s- 1 kpc- 1 nnd fLfs/fL'ID = 0.05. 
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3.5.6 Discussion and Conclusions 

vVe present a three-dhnensional inodel for a spiral 1nass distribution, consisting of in

ho1nogeneous oblate spheroids superposed along a given spiral locus. The nlodel is 

applied in particular to our Galaxy, but it can easily be applied to spiral galaxies in 

general. Furthermore, it allows us to Jook with a deeper physical insight into details 

that are inaccessible to the classical treat1nent of the spiral perturbation, which 1nodels 

it as a simple periodic function. Our model of oblate spheroids is physically simple 

and plausible, with continuous derivatives and dcnsity laws. For our Galaxy, the 111odel 

para1netcrs, such as the nu111ber of spiral arins, its pitch angle, its radial extent, the 

pattern speed, thc din1ensions and nu1ss clensity of the spheroicls, ancl the total 1nass in 

the anns, were taken in a range of possibilities suggestecl by observations ancl theory. 

In principie, the clin1ensions ancl mass densi ty of the oblate spheroicls will clepencl 

on the type of spiral anns that are n1odelecl, gaseous or stellar. Iu this first work, the 

adopted cli1nensions rese1nble those of gaseous spiral anns (Kcnnicutt & Hoclge 1982), 

ancl a linear density law in the sphcroids has becn consiclerecl. \Ve assen1blecl Galactic 

inodels with two-annecl spirals, such as the 15.5º pitch-angle stellar arn1s cliscussccl by 

Drinunel (2000), ancl with si:c spiral anns, aclcling the four 12º pitch-angle, optical arn1s 

clelineatecl by huninous HII regions. Fro111 a range of possibilitics, we consiclercd three 

values of thc pattern spcecl, n,, = 15, 20, and 60 kn1 s- 1 kpc- 1 , ancl the ratio of the 

nlass in the spiral anns to the clisk's inass in the A&S axisy1111netric Galactic 111odel, 

1\Is/1\ID, in the range 0.0175-0.05 . In this range of masses, the average force due to 

the spiral anus is bctween 5% and 10 % of the background axisynunetric force. 

In an cffort to achieve a self-consistent inodel of the spiral perturbation in our 

Galaxy, we have usecl the well-known, approxitnate 1nethocl of C&GSG to analyze the 

density response to this itnposecl perturbation. \Ve have con1puted the density response 

in a Galactic potential with two spiral anns, taking the pattern speed as nP = 15 and 

20 km s- 1 kpc- 1 ancl the 1nass ratio 1\Is/1\JD arouncl the Jower li1nit given above. Our 

nearly self-consistent nlodels favor the pattern speed of 20 k111 s-1 kpc- 1. However, 

this preliminary analysis inust be improved, at Jeast accounting far (1) a hot stellar 

population arouncl the central periodic orbits, (2) a four-anned, stellar spiral pattern 

in the clensity response, in acldition to the 111ain two-annecl co1nponent (A&L), and 
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(3) a proper tnodeling of the ditnensions of two-anned stellar spirals, such as the K

band anus given by Drinunel (2000). This type of ar111s is azinmthally bread (Rix & 

Zaritsky 1995); thus, an increase with Galactocentric distance of the inajor se111iaxis a 0 

of spheroids would be appropriate. This analysis will be presented in a future work. 
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FIGURA 3.41: Sorne resonance curves for nenrly circulnr retrograde orbits in the A&:S Galnctic model. '"rhc 
horizontal line represcnts S'lp = 20 kn1 s- 1 kpc- 1 . Compare with Fig. 3.23, which corresponds to nenrly circular 
prograde orbits. 

!vlodeling of the gravitational potential producecl by a spiral perturbation has usually 

been based on the T\VA -Eq. (3.58). \Ve have co111pared the potential and force fielcls of 

a two-anned spiral perturbation given by our inoclel with a T\VA tnoclel. \Ve found that 

the contributions to the potential fron1 the entire pattern cause the local spiral potential 

to adopt shapes that are not correctly fitted by the T\VA nloclel, which has been 

traditionally invokecl to represent the local spiral potential. This fact tnight have far

reaching consequences, for instance, in the gas response to the spiral perturbation. \Ve 

have perfonnecl inodest, one-clitnensional, l'.vIHD sitnulations (Franco, !vlartos, Pichardo 

& Jongsoo 2002) with the cocle Zeus to show tite differences in tite gas response, using 

the conventional tnodel of a cosine for tite potential ancl tite inoclel presented in this 
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work. These sitnulations show that shocks do not leave the ann downstrea111, as in 

previous calculations (Baker & Barker 1974; Martas & Cox 1998) for a plausible range 

of entry speeds. And, in correspondence with observational expectations, shocks seek 

the upstrea111 edge of the ann, i.e., the concave side inside corotation inarked in optical 

observations of galaxies for acct.unulations of dust in the inner part of the spiral anns. 

The inclusion of the n1agnetic field is essential to this effect. In this inanner, results 

based on the T\VA should be revised: the gas response depends strongly on the position 

in the Galaxy. A potential "well" in the ann nüght disappear as such at a different 

seg1nent of the ann. 

In the analysis of Poincaré diagra1ns, we found it is quite fruitful to use an inertial 

fra1ue to define the progracle or retrograde sense of orbital tnotion around the Galactic 

center, along with the usual clefinition in the noninertial syste111, where the Poincaré 

cliagrains are defined. In the inertial fra1ne, the sense of tnotion is preserved with titne 

for ahuost every orbit in our experituents, the exceptions being orbits with nearly zero 

angular i11on10ntu111. This property relies on the para111eters ~ve consicler plausible for 

our Galaxy. If we include infonnation fron1 the inertial syste1n in the noninertial one, 

Poincaré cliagra111s revea! that prograde and retrograde orbits, as clefinecl in the inertial 

fra111e, occupy sharply separatecl regions, through a separatrix corresponding, loosely, 

to nearly zcro angular n10111entun1 orbits in this syste111. 

The definition of sense of orbital motion in thc inertial fra111e goes beyond a iuere 

tnatter of se1nantics, for it has a si111ple physical tneaning, ancl it appears to be intituately 

connected to the onset of chaos. Based on an analysis of Poincaré diagra111s and the first 

Lyapunov exponent, we find that, within plausible a111plitudcs and pitch angles of the 

spiral arn1s for a Galaxy such as the l'vlilky \Vay (and indepenclently of the nu111ber of 

anns chosen), if there is chaos, only prograde orbits can exhibit it, ancl for a sufficiently 

\Veak perturbation, as it seen1s to be the case in our Galaxy, the separatrix is a \vell

clefined, narrow curve. The onset ancl extension of chaotic subregions of the prograde 

regían depend on t\\'O 111ain para111eters: the 111ass in the spiral artns, ar the relative 

force; ancl the angular velocity. \Ve stress the point that the standard clefinition in the 

rotating frame, which calls the x' > O of the cliagram the retrograde side and x' < O the 

prograde side (far a spiral pattern tnoving clockwise), would not have shecl light onto the 

connection chaos-prograde inotion, since the saine orbit (orclerecl or chaotic) can occupy 
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both sections of Poincaré diagrains. The different behavior regarding the onset of chaos 

of prograde and retrograde orbits, as defined in the inertial syste111, could be attributcd 

to the overlapping of resonances (Contopoulos 1967; E. Athanassoula 2001, private 

conununication). Figures 3.23 and 3.41 sho'v that the spacing of the 111ain resonances 

is wider for retrograde orbits than for prograde ones, and for prograde orbits is even 

s111aller if we take ltiglter angular velocities for tite spiral pattern. In cases with tite lower 

spiral masscs (approxitnately lVIs/1'vI0 :::; 0.03), we do not find chaos for angular specds 

of tite spiral pattern lower titan 20 Ion s-1 kpc-1. \.Ye ltave also co111puted son1e orbital 

fa111ilies witlt n,, = 60 kin s-1 kpc- 1, since n-body 111odcls prec!ict tltoscs velocities 

(wlticlt corresponds to the bar), and we find tltat, evcn for the lowest spiral n1ass wc 

considered, citaos appears for so111e fa111ilies (Fig. 3.40, EJ = -2150 x 102 k111 2 s-2 ), 

wltere altnost ali tite prograde region is cltaotic but chaos do not invade the retrograde 

region. Thc inclusion of 111ore than two spiral artns clacs not secn1 to cltangc tite results 

dra111atically (Figs. 3.38 for two arn1s ancl 3.39 for six anns). A 111inin1un1 strengtlt 

of thc pcrturbation is rcc¡uirecl for thc appcarancc of stochastic 111otion in thc 111odcls 

with thc lowest angular spceds (15 and 20 kn1 s- 1 kpc- 1 ). \Ve fine! that tite amplitude 

of approximatcly G% (on average) of tite axisymmctric radial force is rcc¡uired (wlticlt 

corresponds in our modcl to a i1I5 /J\'.!D :::; .05 for a pitclt anglc of 15.5º). For cases of 

very strong spiral pcrturbations (relative forces ltighcr titan 15%) tite scparatrix is no 

longer a well-dcfined curve ancl citaos is pcrvasive. Howevcr, wc do not tltink this spiral 

forcing is propcr for a Sb galaxy. 

It is wortlt noticing that our results are valid in the plausible range of para111eters 

(ancl evcn in unrcalistic cases with 111axin1un1 relative forces for thc spiral anns up to 

15%) in a galaxies si111ilar to the lVlilky \Vay witlt two, four, or six anns. However, our 

results will surely be altered by the infiuence of the Galactic bar. \Ve are currently 

studying tltis effect6
• 

ªEstudios prelhninares son presentados en el Capítulo 4. 
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3.6 Otros Resultados 

En esta Secdón se presentan breve1nente algunos de los resultados no tnencionados en 

el artículo (Sección 3.5) y algunos otros que aunque fueron tnencionados, no han siclo 

explicados en detalle. 

-10 o 10 
X (kpc) 

FIGURA 3.42: Esquema de los brazos espirales en In bnuda. 1( (Drimmel 2000). Los cuadrados indicnn los centros 
de los esferoides; las lineas continuas tnuestrnn el ancho de los brazos. El cfrculo estA a una distancia ga1nctocéntricn de 

8.5 kpc. 

Hemos insistido a lo largo ele este Capítulo en la itnportancia ele tnoclelar el patrón 

espiral con tnayor detalle y bases físicas que lo que se puede lograr con un sitnple 

ténnino perturbativo. Saben1os que unos brazos espirales cuyo potencial es tnoclelaclo 

con10 una perturbación cosenoidal (ecuación 3.58), proporcionan una fuerza y potencial 

ideal, es decir, perfccta111ente sitnétrico, suave y con los inínitnos ele potencial en el 

centro geo111étrico del brazo espiral. Por otra parte tnostran1os el con1porta111iento ele la 

fuerza y potencial a lo largo ele una línea radial en las Figuras 3.24, 3.27, 3.28 y vimos 

la diferencia sustancial entre los cliagran1as que usan la aproxi111ación T\'VA y los del 
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rnodelo presentado en este trabajo. 
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FIGURA 3.43: El potencial y ln fuerza acimutal n lo largo del circulo de radio 8.5 kpc de In Figura 3.-12. El cero 
en acimut se encuentra en el eje x > O. 

En el caso de un potencial no axisiinétrico la fuerza aci111utal es diferente de cero 

a lo largo de un círculo centrado en el origen galáctico (a diferencia de un potencial 

axisin1étrico en el que esta fuerza es cero) y resulta 111ás itnportante cuanto 111ás ini.

portante es el perturbador. Por co111pletez hen1os construido un eje111plo de la fuerza 

aci111utal y el potencial a lo largo del círculo con radio de 8.5 kpc, trazado en la Figura 

3.42, que nniestra los brazos espirales en la banda K (Drinunel 2000) con un ángulo de 

enrolla111iento de 15.5°; este ejemplo es dado en la Figura 3.43. Mostran1os tainbién la 
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fuerza radial y el potencial en la Figura 3.44 a lo largo ele una línea radial que parte del 

origen galáctico en la dirección del eje x > O. En ambas Figuras 3.43 y 3.44, la fuerza y 

potencial debidos a los brazos se clan escaladas respecto a los valores ele la fuerza radial 

y potencial respectivamente, en la posición del Sol en el 111oclelo de Allen y Santillán 

(1991). 
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FIGURA 3.44: El potencial y la fuerza radial a lo largo del eje x >O en la Figura 3.42. 

En el caso ele un potencial ele brazos 111oclelaclo con10 un coseno, el potencial a lo 

largo del círculo en la Figura 3.42, resultaría una función periódica perfecta donde la 

longitud angular (a algún valor del potencia! cletenninaclo) ele los 111inilnos y 111áximos 

es la 11Iis111a (esto es, por eje111plo, el ancho a potencial ineclio ele Jos 111init11os es igual 
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al ancho de los 111áxituos) y donde los 111ínituos de potencial caerían exactan1ente en 

los centros geo111étricos de los brazos espirales que intersectan el círculo. Con10 puede 

verse en la Figura 3.43, la longitud angular de los inínitnos (el ancho a potencial 111edio 

por eje111plo), es diferente a la longitud angular de los ináxitnos. La diferencia es de

bida al hecho de que los brazos en nuestro inodelo, al ser n1ateriales, tienen un ancho 

detenuinado 111enor a la región interbrazo (ver Sección 3.2.4), co1110 de hecho puede ob

servarse en galaxias reales, 1nientras que los brazos n1odelados con las aproxi111aciones 

cosenoidales, suponen que la zona interbrazo tiene aproxitnacla1uentc el 111isn10 ancho 

(o la 111isma longitud angular) que la región ele los brazos. Un potencial que refleja lo 

observado, tendría entonces 111ínitnos de potencial con anchos a potencial 111cdio, nn1cho 

111enores que las zonas interbrazo con10 se ve en la Figura 3.43. 

En la n1Ís1na Figura 3.43, tenen1os la fuerza acitnutal a lo largo del círculo de la 

Figura 3.42. De la inistna fonna que para el potencial, se nota el efecto de un brazo 

delgado (de 2 kpc aproxi111acla1nente según las observaciones, Sección 3.2.4) y acotado 

en la fuerza acin1utal, la cual can1bia de dirección dirigiéndose sien1prc hacia el brazo 

y can1biando apreciablc111cntc en una región 111ás pequefia que la región interbrazo. En 

la Figura 3.44, mostrainos el potencial y la fuerza radial a lo largo del eje x > O. Se 

observan dos 1níni111os en el potencial debidos al cruce ele la línea por an1bos brazos y 

la fuerza radial correspondiente cuya for111a hc1nos ya discutido en la Sección 3.5. 

Adetnás ele las co1nparaciones directas entre nuestro tnoclelo y el coseno ideal, usando 

el potencial y la fuerza, he111os realizado algunas co111paracioncs cualitativas del con1-

porta111iento orbital con a1nbos 111oclelos, usando cliagra111as de Poincaré. En la Figura 

3.45, se inuestra un 1nosaico con nueve diagra1nas de Poincaré realizados con el n1odelo 

cosenoidal (para un ejetnplo, ver Barbanis y \Yoltjer 19GT), con una ainplitucl en la ra

zón de fuerza radial del brazo vs. axisitnétrica que corresponde aproxit11adan1ente a la 

1nis111a fuerza que nuestros brazos espirales clan con una 111asa 11I 8 / 11I 0 = 0.01 75. En la 

Figura 3.4G, se 111uestra el correspondiente 1nosaico calculado con el n1odelo presentado 

en la Tesis. 
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FIGURA 3.45: Familias orbitales calculadas con la. aproximación cosenoidal. La razón de fL1erzas radiales corresw 
pande aproxilnndnrnente a In rnisrnn razón de fuerzas radiales de nuestro potencial para unn niasn de los brazos espirales, 

,\ln/Alo = 0.0175. El Angulo de enro11amiento es 15.5" y In velocidad angular n.r =~O k111 s-1 kpc-1. 
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FIGURA 3.46: El correspondiente conjunto de familias orbitales cnJculndns con el modelo presentado en In Tesis. 
Los pnrá.metros de los brazos espirales son los 1nisn1os que Jos de In Figurn 3.45. 
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FIGURA 3.47: Lo mismo que la Figura 3.45 pero para una razón de fuerzns radiales que corresponden en nuestro 
modelo n una nu\Sn de los brazos espirales .-\ls/J\ID = 0.05. 

Desde un punto de vista cualitativo, los diagra1nas para órbitas en el plano Ga

láctico son situilares a grandes rasgos, aunque si uno 1nira a detalle se observa cón10 

la estructura orbital en el caso del inodelo 111enos idealizado del brazo espiral es n1ás 

rica y con1plicacla que en el caso del 111odelo ele la aproxi111ación cosenoiclal. Sin en1-

bargo, en los casos de baja 111asa no es tan evidente la diferencia. En las Figuras 3.47 

y 3.48 111ostra111os el equivalente de las Figuras 3.45 y 3.46 pero ahora para una tnasa 

1'-Ia/kfv = 0.05. En este caso de 1nasa alta, ve111os có1110 el caos se produce en regiones 

147 TESIS CON 
FALLA DE ORIGEN 



Parte 11 LA DINAMICA ESTELAR Los Brnzos Espirales 

1nás extensas que en el caso del n1odelo cosenoidal, en el cual incluso puede no aparecer 

caos aún con un brazo esplr;;l a ll'l. ~,;-i~~;;a amplit~1d en la razón de fuerzas radiales (brazo 

vs. fondo axisituétrico) que el del modelo de Jos esferoides. 
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FIGURA 3.48: Lo mismo que la Figura 3.-16 pero para unn masa de los brazos espirales de Ms/Alv =O.OS. 

Co1110 se nlenciona en la Sección 3.5, Ja ley ele caída en densidad de los esferoides a lo 

largo del brazo espiral es exponencial para todos los cálculos en el artículo, por ser ésta 

una caída físicamente más plausible (ver Sección 3.2.7). Por situplicidad iniciahuente 

realizan1os Jos cálculos con una ley de caída lineal, notando que Ja estructura orbital 
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(diagrainas de Poincaré y órbitas periódicas), cualitativa111ente hablando, no parece 

depender de la ley de caída del brazo. En la Figura 3.49, se tnuestran atnbas leyes de 

densidad para los centros de los esferoides a lo largo del. brazo espiral, con lvis/ lVIv = 

0.0175. 
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FIGURA 3.49: Las leyes de cnfda lineal y exponencial en la densidad central de los esferoides que componen los 
brazos espirales, en1pleadas en los experimentos orbitales. 

Se tnuestran ta111bién las Figuras 3.50 y 3.51, que corresponden a seis fantilias orbi

tales para el experitnento con brazos lineales y brazos exponenciales respectiva111ente. 

Atnbos conjuntos de fan1ilias tienen los t11is111os pará111etros orbitales tales con10 ángulo 

de enrollantiento, ditnensiones y velocidad angular. 
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FIGURA 3.50: Familias orbitales correspondientes ni experimento de brnzos espirales con cnfdn lineal en In desidnd 
central de los esferoides. Los pnrAmctros de los brazos san, Angula de enrollnm.ienta de 11º, velocidad angular ílp = 15 
km s- 1 kpc-1 
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FIGURA 3.51: Lo mismo que la Figura 3.50, pero con la densidad central de los esferoides en los brazos en cafda 
exponencial. 
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lVIostratnos a continuación algunas fanlilias orbitales con el tnodelo de brazos espi

rales presentado en este trabajo. Hen1os variado los pará1netros 111ás itnportantes tales 

con10 la velocidad angular, el ángulo de enrollanliento y la tnasa (sólo un pará1netro a 

Ja vez), con propósitos de análisis por co111paración. 
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FIGURA 3.52: Familias orbitales con diferentt!s vt!locidades nngulart?s. Los paneles de In izquierda con. !lp = 15 

km s-1 kpc-1, y los paneles de Ja derecha con !lp = 20 knl s- 1 kpc- 1 • Todas las familias fueron calculadas con el 

modelo de brazos presentado en este trabajo. El ángulo de erll'ollamiento es el correspondiente a Jos brazos en la banda 

1-\: (i = 15.5°), In masé\ ftln/~\ID = 0.0175. 
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FIGURA 3.53: Lo mismo que In Figura 3.52 pero con .Afo/ll.lo = 0.05. 

5 10 

En la Figura 3.52, presentamos tres fanülias de órbitas con diferentes velocidades 

angulares (en los paneles de la izquierda con Op = 15 km s-1 kpc- 1 y en los de la 

derecha con Op = 20 kn1 s- 1 kpc- 1 ). Así tnis1no, en la Figura 3.53, se xnuestran los 

ntis1nos experin1entos pero con la 1nasa tnáxitna utilizada para los brazos en la Galaxia 
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en este trabajo (M8 /lk!D ==0.05). El comportamiento orbital cambianotablen1ente con 

un can1bio n1oderado en la velocidad angular. Las regiones caóticas por otra parte son 

afectadas sólo en su fonna pero no parecen n1overse o desaparecer de una velocidad a 

otra. 
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FIGURA 3.54: Dingrnmas compnrntivos de tres familias orbitales con Afn/AID = 0.0175 (paneles del Indo izquierdo) 
y tres familias con .i.\ln/.i.\lo = 0.05 (paneles del lado derecho). El llngulo de enrollnmiento corresponde ni de los brnzos 
en In banda J(. In velocidad angular es de 20 km s- 1 kpc-1. 
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FIGURA 3.55: Cortes de Poincaré de una familia orbital producidos con el modelo espiral con tres tlngulos de 
enrolla1niento diferentes. El panel superior corresponde n un Angulo i = 6°, el panel interntedio .corresponde a i = 11 ° 
y el inferior a i = 20°. La velocidad angular es O:p = 15 km s- 1 kpc- 1 • La masa se ha elegido de Afa/l\llo = 0.1 por 
propósitos de claridad. 

En la Figura 3.54 tene1nos seis digra111as de Poincaré con 111asas para los brazos 
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espirales de .lvI8 /lvfv = 0.0175 (para los tres paneles del lado izquierdo) y lvI8 /lvfv = 
- ' -_ - --- ' --- - -=--- - - ·~-=- - -- - _-- _-

0. 05 (para los tres paneles del lado derecho). Co1110 es de esperarse, el aun1entar la 111asa 

al perturbador vuelve la estructura orbital 111ás co1nplicacla y provoca el naci111iento ele 

estructura caótica. 

En la Figura 3.55, tene1nos una fa111ilia orbital con las ntis111as características pero 

variando ele un diagra111a a otro el ángulo de enrolla111iento. Hen1os elegido una 111asa 

para los brazos que, aunque es del doble de la ntasa plausible para los brazos espirales, 

nos pennite ver clara1nente el efecto sobre el caos que produce un ca111bio en el ángulo 

de enrolla1niento. El au111ento de las regiones caóticas va en el sentido ele au111ento del 

ángulo de los brazos. De esta fonna, para un ángulo ele 6° (lhnites de validez de los 

1nodelos lineales), no existe caos, 111ientras que para los ángulos de 11° y 20°, el caos 

aun1enta fuerte111ente. Este resultado es obsen·acionahnente co111probado en el trabajo 

de Patsis, Contopoulos y Grosbol (1991), quienes en la Figura 15 de su artículo, pre

sentan una correlación entre la fuerza radial relativa (al potencial axisiiuétrico) de los 

brazos espirales, vs. el ángulo de enrolla111iento de los brazos espirales, para una n1ues

tra representativa de galaxias Sa, Sb y Se. Ellos de111uestran a partir de observaciones 

que a n1ayor ángulo de cnrolla111iento, 111ayor es la fuerza relativa de los brazos espi

rales respecto al potencial axisi111étrico y con10 ya he111os visto para el caso con n1asas 

diferentes (o lo que es lo nüs1110, con fuerzas relativas diferentes), esto itnplica tnás caos. 

Finahnente, en la Figura 3.56 presenta1nos eje1nplos de órbitas en el espacio real, 

tanto en el siste1na inercial co1110 en el no inercial (1nontado en los brazos espirales). 

Cada figura tiene una flecha que indica la órbita a la que corresponde en el espacio 

fase (diagrama de Poincaré). En estas figuras hemos incluído tatnbién la velocidad 

aci111utal en el recuadro inferior de cada una. Co1110 puede verse clara111ente, el signo de 

la velocidad acinrntal (y por lo tanto la dirección de giro de la órbita) cambia para la 

111ayoría de las órbitas en el sistc111a no inercial. En el siste111a inercial la 111ayoría de las 

órbitas conservan su sentido de 111ovi111iento de 111anera tal que sólo en este siste1na tiene 

sentido definir una órbita con10 prógrada o retrógrada. Las únicas órbitas que de hecho 

ca111bian su sentido de 111ovin1ie11to (haciéndose prógradas y retrógradas), en el siste1na 

inercial, son las de la separatriz con 1110111ento angular cercano a cero, representada por 

los puntos 1nás oscuros en el diagra111a de Poincaré de la Figura 3.56. 
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FIGURA 3.5G: Cuatro cjcm.plos de órbitas individuales en el espacio real en el sistema inercial, no inercial y 

\relocicJad achnuta.l para. cada una. Las Oechn.c;; indican la órbita correspondiente en el espacio fase. Las únicas órbitas 

que cambian de signo en la velocidad acimutal (i.e., de sentido) en el sistema inercial son las que forman la separatriz. 
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Tabla 3.2: Las familias orbitales corridas con los modelos para los brazos espirales 

Galácticos. 

No. 11'1o/1VID 

Brazos 

2 0.0175 

4+2 0.0175 y 0.0175 

4+2 0.01 75 y 0.0175 

2 0.05 

4+2 0.05 y 0.05 

4+2 0.05 y 0.05 

2 0.0175 

TESIS CON 
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io nrn p 

(grados) 

15.5 -20 

12 y 15.5 -20 

12 y 15.5 -60 

15.5 -20 

12 y 15.5 -20 

12 y 15.5 -60 

15.5 -20 
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Fa111ilia Figura Con1entarios 
E(I) 

J 

-1730 3.31 Banda K(•) 

-1070 

-1030 

-1570 

-1500 

-1460 

-1447 

-1430 

-1400 

-1070 3.32 Brazos ópticos 

-1630 +Banda¡.;:(•) 

-1570 

-1500 

-2200 3.33 Brazos ópticos 

-2050 3.34 +Banda ¡.;:C•l 

-1730 3.38 Banda ¡.;:(-) 

-1630 3.39 Brazos ópticos 

+Banda ¡.;:(•) 

-22.:iO 3.40 Brazos ópticos 

-2220 +Banda ¡.;:(•) 

-2200 

-2150 

-1730 3.45 Banda b=:. 

-1670 Brazos con la 

-1630 aproxi111ación 

-1570 de Lin y Shu 

-1500 (H>G4)C••) 

-1460 

-1447 

-1430 

-1400 
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... continua Tabla 3.2 

No. lVIn/1'Iv io n<t> p Fan1ilia 

Brazos (grados) ECtl 
J 

2 0.0175 15.5 -20 -1730 

-1670 

-1630 

-1570 

-1500 

-1460 

-1447 

-1430 

-1400 

2 0.05 15.5 -20 -1730 

-1670 

-1570 

-1500 

2 0.05 15.5 -20 -1730 

-1670 

-1.570 

-1500 

2 0.0175 11 -15 -1570 

-1500 

-14GO 

-1447 

-1430 

-1400 

2 0.0175 11 -15 -1570 

-1500 

-1460 

-1447 

-1430 

-1400 
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Figura 

3.46 

3.47 

3.48 

3.50 

3.51 

Los Brazos Espirales 

Con1entarios 

Banda K<•l 

Banda K. 

Brazos con la 

aproxi111ación 

de Lin y Shu 

(1964)<••) 

Banda K<+l 

.Ajuste con 

dos brazos 

a Banda 1..:: 
y ópticos 

(Fig.3.20) 

p caída 

linea(C+l 

Ajuste con 

dos brazos 

a Banda K 

y ópticos<-> 
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... continua Tabla 3.2 

No. Mn/MD io 11cti 
p Fatnilia Figura Co111entarios 

Brazos (grados) E(I) 
J 

2 0.0175 15.5 -15 -1670 3.52 Banda J<(•) 

-20 -1670 

-15 -1630 

-20 -1630 

-15 -1570 

-20 -1570 

2 0.05 15.5 -15 -1670 3.53 Banda J<(•) 

-20 -1670 

-15 -1630 

-20 -1630 

-15 -1570 

-20 -1570 

2 0.0175 15.5 -20 -1670 3.54 Banda J<(•) 

0.05 -1670 

0.0175 -1630 

0.05 -1630 

0.0175 -1570 

0.05 -1570 

2 0.1 6 -15 -1500 3.55 Ajuste con 

11 dos brazos 

20 a Banda I~ 

y ópticos<·> 

Ctl En kin s- 1 kpc- 1 

m En 100 km2 s-2
• Cada familia EJ esta cotnpuesta por 50 orbitas con 250 cruces al 

eje x'. 

<·> Pará111etros aplicados al modelo presentado en este trabajo. 

( .. ) Pará1netros aplicados al 1nodelo clásico. 
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Capítulo 4 

La Barra 

4.1 Introducción. 

Actuahnente se sabe que nlás de la initad de las galaxias de disco contienen barras 

en sus partes internas y brillantes, y que estas barras giran con10 cuerpos rígidos. 

Estas estructuras internas son los eje111plos n1ás co111unes de sisten1as triaxiales, y son 

ade1nás los únicos siste1nas triaxiales cuyas direcciones de los ejes principales pueden ser 

deterininados directa1nente (esto es debido a que dos de los ejes descansan en el disco). 

Aunque las preguntas 111ás itnportantes respecto a las barras (tales con10 su origen, los 

pará111etros fisicos iniciales que detern1inan su ta1naño, velocidad angular y tie111po ele 

vida, etcétera), no han sido respondidas satisfactoria1nente 1 en los últi1nos aiios se ha 

avanzado en el entendiiniento ele las propiedades ele galaxias espirales barradas. Esto 

resulta de observaciones con cada vez nl.ejor resolución y en nuevas bandas del espectro 

de la distribución de luz (desde el estudio de Konnendy 1979, hasta el Telescopio 

espacial, l\·lartini et al. 2001), y la cine1nática del gas y estrellas en sistc1nas barrados 

(Sancisi, Allen y Sullivan 1979; Kormendy 1983; Sheth et aL 2002). Por otra parte, la 

diná111ica de sisten1as barrados ha siclo tan1bién estudiada con sin1ulaciones nu111éricas, 

con10 los N-cuerpos e hidrodiná111icos en inodelos de potenciales barrados (Zang y Hohl 

1978; Miller y Smith 1979; Sellwood 1980; Sanders y Tubbs 1980; Teuben y Sanders 

1985; Sparke y Sellwood 1987; Athanassoula y Misiriotis 2002). 

Corno en el caso de las galaxias en general, se desearía poder clasificar a las barras 

galácticas por sus propiedades iuorfológicas. Dado que son objetos estructurahuente 
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111uy shnilares entre sí desde el punto de vista observacional, con diferencias sólo en 

sus ta1naños, velocidades angulares (a1nbos pará111etros difíciles de cleternlinar) y en 

sus leyes de densidad radial, la 111ejor clasificación que se conoce se basa en sus perfiles 

de brillo. Las galaxias espirales en general (con o sin barra) poseen discos con caída 

exponencial en su brillo. En cuanto a los perfiles de brillo radiales en las barras, se 

identifican dos tipos de barras, las barras planas y las barras exponenciales (Ehnegreen 

y Ehnegreen 1985). Las prin1eras tienen brillo superficial casi constante a lo largo ele 

la barra. Esto es, decaen rnuy lentarnente en con1paración con el disco. Las barras 

exponenciales, por otro lado, tienen la n1is111a longitud ele escala que el disco (Fig. 4.1). 
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FIGURA 4.1: La figura muestra In forma general de los perfiles radinles para una barra. La curva sólidn indica 
el perfil exponencial acimutahnente promediado para el disco. Los perfiles de lns barras plana (fuerte) y exponencial 
(d~bil) son n1ostrados en las lfneas cortadas. Para In pinna la barra termina aproximadamente en 0.2R2:;. 

·varios pará111etros de las galaxias están correlacionados con el tipo de barra. Eln1e

green y Ehnegreen (1985) encuentran una fuerte dependencia entre el tipo de barra y el 

tipo galáctico ele Hubble, en el sentido de que los tipos galácticos ten1pranos usuahnente 

presentan barras planas. Tan1bién encuentran una fuerte correlación entre las galaxias 

barradas planas y las espirales de gran diseño, nlientras que las barradas exponenciales 
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usualn1ente son floculentas en sus partes externas. Las barras tipo plano generahnente 

son grandes con1paradas con el tan1año total de la galaxia, con rbar/ R2s > 0.4 (donde 

R 25 es el radio de la isofota cuya rnagnitud es 25), 1uientras que las barras exponenciales 

tienen ta111años de 1·bar/ R2s < 0.3. 

Aún cuando la de Elmegreen y Elmegreen (1985), resulta la clasificación tuás acep

tada en el óptico, Eskridge et al. (2000), en un estudio de 186 espirales, no encuentran 

en el infrarrojo correlación alguna entre el tipo 1uorfológico galáctico y la "fuerza de 

la barra" (que ellos definen con la combinación ele varias variables tales con10 el flujo 

relativo a una cierta longitud de onda, el ta111at10 y las razones axiales). De esta n1anera 

las barras "planas" podrían reflejar un si111ple efecto de saturación. 

Para el estudio ele la estructura ele las barras en la dirección perpendicular al disco 

galáctico, es necesario el análisis de galaxias barradas observadas de canto. Desafortu

nadan1ente la estructura que identifican1os con10 una barra, es sola111cnte directa1ncnte 

discernible con precisión en galaxias observadas aproxilnada111entc de frente, ele inanera 

que es n1uy difícil, y en algunos casos i1nposible, saber si una galaxia ele canto es barrada 

o no; sin e1nbargo otros 1nétodos indirectos han sido desarrollados. 

Lo que actuahnente entenden1os de la estructura tridi111e11sional ele galaxias barradas 

es tuás bien dictado por estudios numéricos, que tratan el<> reproducir los resultados 

cine1náticos obs0rvacional0s. El descubri111ie11to tnás i111porta11te en 0ste tipo de cálculos 

es que la forn1a del bulbo galáctico nos puede dar una idea acerca de la existencia o no 

de una barra <>n una galaxia observada de canto. Kuijken y l'vlerrifield (1995) obtuvieron 

espectros ópticos de galaxias de canto para inostrar la existencia de barras, vía el efecto 

Doppler. Ellos encontraron que galaxias con bulbos elípticos tienden a tener estructuras 

cine1náticas si1nples, con todo 01 111at0rial de un lado ele la galaxia dando un corrinliento 

al rojo d0bido a su 111ovi1ni0nto alejándose d0 nosotros, 111icntras que el tnaterial del otro 

lado dando un corri1niento al azul. Esta cinen1ática tan sitnple i111plica que el n1aterial 

está siguiendo las órbitas circulares que espcraríarnos en una galaxia axisin1étrica. 

Por otro lado, las galaxias con bulbo en for111a de cacahuate revelan una estructura 

cine1nática 111ucho ntás con1pleja, indicando que el tnaterial sigue las órbitas 1nás co1n

plicaclas asociadas con un potencial barrado (Figura 4.60 de Binney y lVIerrifield). Los 

tnismos razona1nientos (la fonna de cacahuate del bulbo y las observaciones espectrales 

del gas) han sido aplicados a la ·vía Láctea para determinar la existencia de una barra. 
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Es interesante notar que el bulbo de la Vía Láctea tiene una apariencia tnuy distintiva 

de caja ( "boxy") (Fig 1.8 de Binney y Merrifield 1998). 

El hecho de que nuestro siste111a Solar sea parte de la Vía Láctea, nos lleva a suponer 

que, en principio, la tarea de observarla y conocerla rnejor se facilita respecto a cualquier 

otra galaxia. Paradójican1ente, es tnucho tnás difícil identificar estructuras dentro ele 

nuestra Galaxia que en otras galaxias. El proble111a radica en la localización del Sol cerca 

del plano Galáctico (aproxi1nacla111ente a 16.5 pe del plano tnedio -Binney y l'v!errifield 

1998-), de inanera que una estructura con10 una barra, por ejen1plo, no puede ser 

directa1nente identificada en una galaxia de canto; adcn1ás el polvo oscurece nuestra 

visión hacia la región central de la Galaxia. Por estas razones, durante nntchas décadas 

se pensó que la concentración ele estrellas hacia el centro Galáctico, escondidas por 

polvo en el disco, podía ser descrita por un esferoide, en el cual la densidad estelar cae 

en la fonna de una ley ele potencias en la distancia al centro. Esta suposición fue, en 

rnucho, basada en la distribución aproxit11ada111cnte esférica de cútnulos globulares en 

la Galaxia y en co1nparaciones con la fonna aparente de los bulbos centrales ele tnuchas 

galaxias espirales vistas de canto, respecto a las pri111cras observaciones ópticas de la 

ºVía Láctea. Algunos eje1nplos ele tnoclelos de bulbos esferoidales se pueden ver en de 

Vaucouleurs y Pence (1978) y Bahcall y Soneira (1980). En esos aüos, la poca evidencia 

obsen·acional que había, obtenida por conteos de estrellas en ventanas de baja extinción 

hacia el centro de la Galaxia, no contradecía la idea del esferoide central. 

Sin e111bargo, el análisis de los tnapas cine1náticos en la línea ele 21 c111 del hidrógeno 

neutro (HI) en la dirección del centro Galáctico, da otra visión de la estructura ele esta 

región interna. A una longitud Galáctica l = O, la velocidad radial ele HI, respecto al 

Siste111a Local de Reposo, sería cero si el gas estuviera en órbitas circulares, con10 es de 

esperarse en una galaxia aproxi1nada1ncntc axisilnétrica; es decir, sin una perturbación 

no axisi111étrica al potencial galáctico, co1110 es el caso de una barra. Sin etnbargo, en 

nuestra Galaxia, este gas nn1estra n1ovilnicntos en la línea de visión con velocidades 

arriba de ±200 km s- 1 (ver Fig 9.33 ele Binney y l'vlerrifielcl 1998). Estas velocidades 

pueden ser debidas a una explosión titánica reciente en el centro Galáctico (Burbridge 

y Hoyle 1963); sin en1bargo, esta idea pierde fuerza debido a la enonne energía y tnasa 

requeridas (Sanders y Prendergast 1974). Surge entonces una explicación alternativa, 

plausible y si111ple: el gas no está en órbitas circulares. Estas enonnes velocidades dan 
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entonces evidencia de inovhnientos de gas a lo largo de una barra en el centro de la Vía 

Láctea, como sugirió de Vaucouleurs (1964). Tiempo después Liszt y Burton (1980), 

Gerharcl y Vietri (1986), y Binney et al. (1991), con base en la cinemática ele HI, CO y 

es, dedujeron la presencia ele una barra con una orientación ele aproxiI11acla111ente 16° 

respecto a la línea que une al Sol con el centro Galáctico (a la cual llan1are1nos desde 

aquí "ángulo de posición"). 

Estudios ele la distribución estelar en la región interna Galáctica, ta111bién han lleva

do a la conclusión ele la existencia ele una barra. Hartnon y Gihnore (1988) construyeron, 

con base en el color, una ilnagen ele la fonna del bulbo estelar seleccionando variables 

l'vlira (cuyo período es una función ele la luminosidad) del catálogo de fuentes puntuales 

del satélite IRAS. Encontraron que el bulbo está aplanado en la dirección perpendicular 

al plano Galáctico, aunque no le dieron iinportancia a este resultado. Posterior111ente 

esto fue también obtenido por otros investigadores, tales con10 Nakacla et al. (1991) 

y \Veinberg (1992), quienes estudiando el mis1no tipo ele variables l\1ira con el IRAS, 

notaron que su distribución era consistente con una barra. Su extre1no inás cercano se 

localiza en el prin1er cuadrante Galáctico. 

Evidencia ele la existencia de una barra en la Vía Láctea, a través de observaciones 

en el infrarrojo, fue también obtenida por 1Vlatsu111oto et al. (1982), quienes inapearon 

el brillo superficial del bulbo Galáctico a 2.4 µ111. Sus resultados fueron utilizados por 

Blitz y Spergel (1991), quienes encontraron una asilnetría longitudinal en estos inapas 

que atribuyeron a la presencia ele una barra. El DIRBE (Diffuse Infrared Background 

Experiment) del COBE ( Cosmic Background Explorer) mapeó el cielo entero en 10 

bandas de longitud de onda, incluyendo cuatro del cercano infrarrojo. \Veilancl et 

al. (1994) corrigieron por extinción el nrnpa ele 2.2 pm del DIRBE, y sustrajeron 

una proyección extrapolada del disco Galáctico, dejando en el fondo un objeto con 

forn1a de caja 1nuy distintiva de una barra, cuyo sc1111eJe 1nayor parece apuntar hacia 

el pri1ner cuadrante. Dwek et al. (1995) aplicaron una variedad de 111odelos de barras 

y esferoides a estos mis111os elatos, concluyendo que el bulbo era clefinitivainente una 

barra con un ángulo ele posición ele 20° - 30° respecto a la línea que une al Sol con 

el centro Galáctico. Freudenreich (1998), con 111odelos basados en inapas del cercano 

infrarrojo del COBE/DIRBE encuentra una barra en el centro Galáctico y ajusta a las 

observaciones una ley de densidad para la barra. 
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Reciente111ente se ha e111pleado la teoría de inicrolentes gravitacionales para el estudio 

del bulbo Galáctico. Zhao (1996) aplica dicha técnica para concluir la existencia de una 

barra en el centro de la Galaxia. Más reciente111ente, Stanek et al. (1997), basándose 

en los resultados del proyecto OGLE de nücrolentes del centro Galáctico (Paczyúski et 

al. 1994), proponen una barra con un ángulo de posición de 20° - 30º. 

Con base en los cada vez inás nu111erosos resultados que confir111an la existencia de 

una barra en la Galaxia, y en la cnor1ne repercusión de una estructura no axisiinétrica 

tan in1portante para Ja dinánlica estelar y del gas, he111os incluido el inodelaje de la 

barra Galáctica en este trabajo. En la Sección 4.2 presentan1os tres inodelos para Ja 

barra Galáctica. En la Sección 4.4 hace111os un estudio orbital en1pleando estos nlodelos. 

4.2 La Barra de la Vía Láctea 

A diferencia de los brazos espirales, cuyos pará111etros resultan 111uy difíciles de deter

nünar debido a que el siste111a Solar se encuentra en inedio de esta estructura, la barra 

tiene inuchos n1ás pará111etros n1edidos y 111ejor consensados. Por supuesto, con10 en 

todo lo que se refiere a nuestra Galaxia, con controversia aún. Presenta111os aquí un 

breve resu111en de los resultados generales obtenidos de Ja literatura observacional para 

la barra Galáctica. 

* Orientación de la Ba1'Ta Respecto a la Línea de Visión 

* Longitud de la Barra 

* Razones Axiales 

* Ley de Densidad y Longitudes de Escala 

*La Masa 

* Velocidad Angular f2p del Patrón 

4.2.1 Orientación de la Barra Respecto a la Línea de Visión 

Co1110 he111os nlencionado en la introducción de este capítulo, las observaciones tanto en 

infrarrojo con10 en conteos estelares de la Vía Láctea, n1uestran diferencias sisteináticas 

significativas al > O y l < O en Ja dirección del centro Galáctico, lo cual se ha aceptado 
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con10 la firina inequívoca de una estructura no axisitnétrica en el centro _Galáctico con 

las característias de las barras vistas en otras galaxias. 

Una vez resuelto el proble1na de la existencia de una barra en el centro de la Galaxia, 

el siguiente paso consistió en la detenninación de sus pará1netros físicos. Uno de ellos es 

su orientación. Aunque en un 1nodelo diná1nico este parán1etro carece de hnportancia, 

cuando se está tratando de sitnular una barra específica resulta fundan1ental ya que 

éste define, a su vez, otro pará111etro funda111ental que es el tan1año. 

Aún cuando no existe un acuerdo claro entre diferentes trabajos, debido a la enonne 

dificultad que reviste el cálculo de este pará1netro particular, el intervalo de posibili

dades ha decrecido gracias a cada vez nlejores observaciones y n1étodos de análisis. 

Presenta1nos aquí un breve restunen de los principales resultados observacionales. 

/ 
/ 
/ 

La Barra de la Galaxia 

¡fl 
¡f I 

¡¡;////// 
/ / / 

¡)( 11 1 El Disco /¡5 
/ / / 

I¡ 
I¡ 

/ 
/ 
/ 

/ / -

I¡/ 
/ / / / 

!;¡¡¡ ¡¡;// 

<¡1-2d': 
: Ro= 8.5 kpc 

~ 

/ 

TESIS CON 
FALLA DE ORiGEN 

FIGURA 4.2: Este diagrama esquemá.tico muestra el Angulo subtendido por la barra respecto n In lf11cn que une el 
sisten1n Solar con el centro Galá.ctico. 

De modelos de conteos de .estrellas en la banda K (10° > lbl > 2°, lll < 15º) se 

obtienen valores entre 'Pbar = 12±6° (López-Corredoira et al. 2000) y 20-30º (Nikolaev 

y \Veinberg 1997; Stanek et al. 1997). 
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Los modelos de Bissantz y Gerhard (2002) para los datos del COBE/DIRBE en la 

banda L, con Ja restricción adicional de la distribución de niagnitud aparente de grupos 

de estrellas gigantes, da corno óptin10 el intervalo 'Pbar = 20 - 25°. Los tnodelos de 

diná111ica de gases y análisis orbital (Binney et al. 1991) obtienen 15° ::5 'Pbar ::5 35°. 

Por últi1110, las observaciones de 111icrolentes favorecen 'Pbar ~ 15° (Zhao y Mao 1996). 

De esta forrna 'Pbar ~ 20° puede ser considerado un buen valor (Gerhard 2002). Un 

diagrama esque111ático de Ja posición de la barra es mostrado en la Figura 4.2 

4.2.2 Longitud de la Barra 

Para un ángulo de posición de la barra respecto a nuestra línea de visión 'Pbar '.:::::'. 20°, 

Jos 111odelos basados en mapas del cercano infrarrojo del COBE/DIRBE, encuentran el 

final de Ja barra alrededor de R¡ = 3.1 - 3.5 kpc (Freudenreich 1998; Binney, Gerhard y 

Spergel 1997; Bissantz y Gerhard 2002). Estos resultados son tatnbién congruentes con 

Jos resultados de observaciones de estrellas OH/IR (Sevenster 1999) y variables IRAS 

(Nikolaev y \Veinberg 1997). 

4.2.3 Razones Axiales 

Los modelos paramétricos del COBE/DIRBE 111encionados en Ja subsección anterior 

(4.2.2), proporcionan razones axiales de aproxin1ada111ente 10:3-4:3. Esto resulta con

sistente con Jos 111odelos no paramétricos de Bissantz y Gerhard (2002). Binney, Gerhard 

y Spergel (1997), encuentran razones de 10:6:4 (sin to111ar en cuenta los brazos espira

les). Finalmente, Jos conteos de estrellas dan una razón de 10:4:3 (Stanek etal 1997) y 

10:5.4:3.3 (López-Corredoira et al. 2000). 

Para este trabajo he111os ton1ado las razones axiales de uno de las 111ejores ajustes 

observacionales para la barra de Ja Galaxia, que es el obtenido por Freudenreich (1998); 

este ajuste ade111ás nos ofrece otras ventajas, co1110 vere111os en la siguiente sección. 

Estas razones axiales (10:3.8:2.6) se encuentran en el intervalo proporcionado por otros 

trabajos. 
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4.2.4 Ley de Densidad y Longitudes de Escala 

Co1110 ya heinos inencionado en la introducción de este capítulo, la ley de densidad ele 

las barras puede ir en general desde planas hasta exponenciales (Ehnegreen y Ehnegreen 

1985). Sin en1bargo, las barras exponenciales han sido niás utilizadas y /o favorecidas 

en la literatura (Lerner, Sunclin y Thomasson 1999; Con1bes y Ehnegreen 1993). En el 

caso de la barra Galáctica, el niodelaje se ha hecho ta111bién con perfiles exponenciales 

(Alard 2001 -quien aclara que cerca del centro el perfil observado se desvía de una 

exponencial y es aproxin1adan1ente plano- y Freudenreich 1998). 

En particular, para la ley de densidad de los nioclelos de barra presentados en la 

tesis, nos he111os basado en el n1odelo presentado por Freudenreich (1998), quien aden1ás 

de lograr ajustar bastante bien Jos datos del COBE/DIRBE (a 1.25, 2.2, 3.5, 4.9 µ111), 

hace una co111paración entre tres niodelos ele densidad que incluyen el caso de caída 

exponencial. 

Los tres niodelos e111pleados son, 

l'vlodelo 1: p oc sech2 (R.), 
I'vlodelo 2: p oc en;;", 

l'vlodelo 3: p oc {1 + sech2 (R./Rc)"}, 
donde n representa un parán1etro extra de la dependencia radial de la densidad para 

los modelos 2 y 3, y R. tiene la fonna propuesta por Athanassoula et al. (1990) para 

el caso de i:los diinensiones en una galaxia observada de frente (face on), 

donde a.,, ay son las longitudes de escala de la barra en Ja dirección de los ejes x y y. R, 

representa una curva con fonna elíptica cuando c = 2, con fonna de dian1ante cuando 

c < 2 y de caja ("boxy'') cuando e> 2. Generalizado a tres din1ensiones tiene Ja fonna, 

R CJ. -
.J.. - ( lxl)c.J.. + (M)c.J.., 

ax ay 

R~u = R~ + (~;)cu , 
donde a: es la longitud de escala en la dirección del eje z. Es decir, 
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R. = { [ ( ~I) ci + ( ~I) d J cu/ci + ( ~I) cu } l/c11 ' (4.1) 

donde, las coordenadas Cartesianas x, y,= tienen su origen en el centro Galáctico, R. 

representa el radio efectivo, a.,, ay,ª• son las longitudes de escala, c_¡_, CIJ son los pará

metros de forma de cara (face-on) y de canto ( edge-on) ele la barra. 

Freuclenreich encuentra que la ley de clensiclacl que 111ejor ajusta a las observaciones 

es la del 111oclelo 1: p ex: sech2 (R.), cuya clensiclacl trunca a un radio Rend· En R .• > Rend 

se agrega un factor Gaussiano con longitud de escala h 8 (Figura 4.3). 

o.e 

cf0.6 .._ 

... 
0.4 

0.2 

o o.o 1 
R. 

FIGURA 4.3: Ley de densidad rndial ajustada n las observaciones del COBE/DIRDE por Freudcnreich (Hl98). 

Los parátnetros que Freuclenreich encuentra ajustan 1nejor a las observaciones son, 

a., ==' 1.7 kpc, ay ~ 0.64 kpc, a, ==' 0.44 kpc, y cu ~ 3.5, c_¡_ ==' 1.7. 

Es decir, la ecuación para la clensiclacl es, 

p(Rs) = p 0 sech2 (R.), (4.2) 

(4.3) 
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donde p 0 es la densidad central de_la barra, Rend el tarnaño, hB. la_longitud de escala 

para la caída Gaussiana escalada por a., (i.e. hB/a.,) y hB ~ 0.46 kpc en los parálnetros 

de Freudenreich (1998). 

4.2.5 La Masa 

La n1asa de la barra es probable1nente el parán1etro Galáctico 1nás difícil de detenninar 

y por lo tanto el de 111ayor incertidun1bre. 

Dwek et al. (1995), determinan foto1nétrica1nente usando observaeiones del Telesco

pio Espacial (que proporcionan la masa en el punto de salida ele la secuencia principal) 

co1nbinado con la función de lun1inosiclacl detertninacla en la ventana ele Baacle, una 

111asa para el bulbo-barra Galáctico ele aproxin1acla1nente 1.3 x 1010 .NI0 

l\1atsumoto et al. (1982) y Kent (1992), cleterininan teóricainente con un 1noclelo cli

nánüco del bulbo co1110 un esferoide oblato, una n1asa ele aproxitnacla111ente 1 x 1010 JVI0 . 

Zhao (1996), encuentran a partir ele observaciones ele n1icrolentes Galácticos y 1110-

clelos restringidos por observaciones del COBE/DIRBE, una 1nasa > 2 x 1010 JVI0 para 

su 111ejor n1oclelo. 

\Veiner y Sel!wood (1999), presentan un 111oclelo hiclroclinátnico (con una barra ele 

Ferrers) que reproduce los cliagra111as l - v ele la Galaxia. Y encuentran que sólo una 

barra n1asiva puede producir los cnor111es iuoviiuientos no circulares necesarios para 

poner al gas en las velocidades "prohibidas" observadas en estos cliagra111as. En su 111ejor 

ntoclelo ellos encuentran que la n1asa ele la barra es 9.8 x 109 .1VI0 y ade111ás cletenuinan 

la 1nasa del bulbo que resulta de aproxi111aclainente 5.4 x 109 1\'.!0 (dentro ele 1 kpc ele 

radio donde se encuentra la 1nayor parte de la 111asa). 

4.2.6 Velocidad Angular 0.p del Patrón 

La velocidad angular Op, o equivalente1nente el radio de corotación, es el parán1etro 

cliná111ico 111ás in1portante y uno de los 111ás difíciles ele 1nedir, y por ello con 111ás 

incerticltunbre. 

Aunque diferentes trabajos reportan distintas velociclacles angulares para la barra 

Galáctica, en la últitna década el intervalo ele velocidades posibles se ha ido reduciendo 

hasta ciar 40 :::; Op :::; 70 kn1 s-1 kpc- 1 . Los métodos más in1portantes para la estitnación 
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de velocidades de las barras son: .simulacioneshidrodinámicas (de malla y con SPH), 

el inétodo de resonancias orbitales, y el inétodo lla111ado "directo". 

En el caso de las si111ulaciones hidrodiná1nicas se intenta reproducir los diagra111as 

- v de la Galaxia y estructuras tales co1110 el brazo a 3 kpc para encontrar por 

ejen1plo, la región de corotación de la barra, lo cual aproxi111a el valor de la velocidad 

angular. En las simulaciones ele Engln1aier y Gerhard (1999) y Fux (1999) se interpreta 

el brazo a 3 kpc con10 uno de los brazos laterales cercano a la barra, lo cual lo sitúa 

cerca ele corotación. vVeiner y Sellwood (1999) utilizan una barra de Ferrers e intentan 

con sin1ulaciones hidrocliná1nicas reproducir las velocidades extre1nada111ente altas en el 

centro Galáctico buscando una velocidad óptiJna para reproducirlas. 

En el inétodo ele resonancias orbitales, por otra parte, se busca relacionar estructuras 

en las galaxias tales con10 anillos o incluso estructura en la distribución de ·velocidades 

locales con resonancias orbitales tal como la resonancia externa ele Linclblacl ele la barra 

(Dehnen 2000). 

El lla111aclo "directo" (Tre111aine y vVeinberg 1984), es un rnétoclo cine111ático que no 

emplea un inodelo clinán1ico. La principal suposición de este n1odelo es que la densidad 

de lun1inosidad del trazador (estrellas, hidrógeno neutro, etc.), obedece una ecuación 

de continuidad, esto es, la inasa total del trazador se inantiene fija y su ltuninosidad por 

unidad ele inasa es constante. En su fonna simple, el inétodo requiere inedir el brillo 

superficial y la velocidad radial a lo largo de una banda paralela a la linea de nodos. Si la 

posición y la velocidad son niedidas relativas al centro Galáctico, entonces la velocidad 

pro1neclio pesada por la ltuninosiclad en la banda dividida por la con1ponente del vector 

de posición pro1neclio pesado por la lu111inosiclacl, el cual es paralelo a la linea de nodos, 

es igual a Op i. Este inétoclo ha siclo aplicado recientemente por Dcbattista, Gerharcl 

y Sc;·enster (2002) a una inuestra de trazadores (estrellas OH/IR) en la Vía Láctea. 

Para una revisión ele los pará111etros de la barra Galáctica, ver Gerhard (2002). 
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4.3 Modelos de la Barra Galáctica. Construcción Ana

lítica 

Debido a la frecuencia de las estructuras en forn1a de barra en galaxias espirales, y 

su iinportancia en Ja diná111ica estelar y del gas, ntnnerosos trabajos han inodelado las 

galaxias barradas en forn1as diversas. Lo n1ás usual ha sido el en1pleo del potencial 

bidimensional de Ja forina, <PnAR(R, rp) = g(R)cos(2rp) (ver por ejen1plo Contopoulos y 

Papayannopou!os 1980). Los inodelos tridiinensionales para barras galácticas han ein

pleado, en su iuayoría, una distribucion de inasa con estratificación si111ilar en elipsoides 

o en esferoides pro!atos dada por Ja fonna, 

{ 
Pc(l - 1n2 )'' , 

PnAn(x, y,=) = 
0 

, 
n2 :5 1, 
'111 2:: 1, 

(4.4) 

con Pe la densidad central, 1n2 ~ + ~ + ~. y a > b 2:: e los sen1iejes respectivos 

(elipsoide: a > b > e; esferoide prolato a > b = e). 

Con n entero, Ja densidad en la ecuación (4.4) da Jugar a los llan1aclos elipsoides (o 

esferoides) ele Ferrers (ver por ejemplo, Binney y Tremaine 1994). El caso elipsoidal con 

n=O, esto es, un elipsoide homogéneo, ha siclo considerado por Sanclers y Tubbs (1980). 

Casos inho1nogéneos (n o/= O) en fonna prolata han siclo c1npleaclos por Papayannopou

los y Petrou (1983), Petrou y Papayannopoulos (1983), Athanassoula et al. (1983), 

Teuben y Sanders (1985), Shlosman y Heller (2002). La fonna elipsoidal inhomogénea 

es considerada por Pfcnniger (1984) y Kaufmann y Contopoulos (1996). 

Co1no viinos en la Sección 4.2.4, en nuestra Galaxia Ja fonna ele estratificación en 

densidad ele Ja barra, no es reahncntc elipsoidal. Las superficies ele igual densidad 

tienen for111a de caja y la densidad tiene una for111a funcional 111ás co111plicada que la de 

Ja ecuación 4.4 (Zhao 1996; Freudenreich 1998). Zhao (1996) ha empleado la técnica de 

expansión multipolar dacia por Hernquist y Ostriker (1992) para obtener el potencial 

ele una distribución de 111asa de este tipo. 

Con Ja idea ele construir un n1oclelo tricliinensional ele Ja Vía Láctea Jo n1ás con1pleto 

posible, y dacia la evidencia ele Ja barra Galáctica, en este trabajo hen1os tan1bién 

n1odelado la barra. Consideramos Ja densidad dada por Freudenreich (1998) -ecuaciones 

(4.2) y (4.3)-, introduciéndola en los siguientes tres formas para la barra: 1) elipsoide 
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(triaxial), 2) esferoid~ prola_to y 3) una sup_erposicié>nde elipsoides para aproximar la 

estratificación en densidad observada en forma de caja. En las Secciones 4.3.1, 4.3.2 y 

4.3.3, presentan1os estos n1odelos. 

4.3.1 Modelo Elipsoidal de la Barra Galáctica 

En esta Sección se da el potencial y la fuerza para un elipsoide inhotnogéno con es

tratificación sin1ilar. Se sitnula la densidad ajustada por Freudenreich (1998) -Sección 

4.2.4-. 

La densidad en la barra Galáctica -ecs. (4.2) y (4.3)-, tiene una fonna tnuy con1-

plicada que no puede ser aproxin1ada con una solución con10 las usualtnente en1pleadas 

que resultan relativan1ente sitnples para el potencial y la fuerza del elipsoide, con10 es el 

caso de los elipsoides de Ferrers. Seguin1os entonces el procedintiento de Schn1idt (1956) 

-Sección 3.3.1-, y aproxin1an1os el elipsoide inho111ogéneo con10 una superposición de un 

nútnero suficiente111ente grande de elipsoides hon1ogéncos para ajustar satisfactorian1en

te la densidad. 

El Elipsoide Hornogéneo 

Para hacer la superposición que sin1ule una ley de densidad dada en un elipsoide 

(inho111ogéneo), se requieren prituero algunas ecuaciones que daren1os a continuación de 

la teoría del potencial para un elipsoide homogéneo (Kellogg 1953; Macl\/Iillan 1930). 

El elipsoide tiene su centro en el origen de un siste111a Cartesiano x, y, z, con setniejes 

a, b, e (con a > b > e) -Figura 4.4-. Las con1ponentes de la fuerza y el potencial en un 

punto r = (x, y, z) dado son (G=l), 

Fx 
[J<I> 

-2npabc xA(A), - ax (4.5) 

F11 
[)ip 

-27rpabc yB(A), - [)y (4.6) 

F,, 
[)ip 

-27rpabc zC(A), - {)z (4.7) 
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1 
\!> = -7Tpabc D(>.) - 2 r · F, (4.8) 

donde p(= cte) es la densidad del elipsoide, F = (F.,, Fy, F:) es la fuerza y A(>.), B(>.), 
G(>.), D(>.) están dadas por, 

A(>.) = roo du ' 
f>. (,..2+u)~ 

B(>.) = roo du ' 
}).. (b2 +u)~ 

G(>.) = roo du , 
}).. (c2 +u)~ 

1
00 du 

D(>.) = ~· 
).. v'l/J(u) 

con ·¡/J(u) = (a2 + u)(b2 + u)(c2 + 1t). >. = O si r está localizado dentro del elipsoide, y si 

r es externo al elipsoide, >. es la raíz s 1nayor ele, 

x2 y2 =2 
a 2 + s + b2 + s + c2 + s - 1 =O. (4 .9 ) 

Con las razones a.xiales de la barra, ( = !; y l; = ¡;, se definen las constantes k, k' 

por, 

y las variables </>, B, 

k = (a: _ b:) 1/2 = ( 1 _ (:) 1/
2 

a- - e- 1 - {-

(
0 2 _ c2) 1/2 

sen </> = -·-~-- , 
a-+u 

(
a2 _ c2) 1;2 

sen (} = ª 2 + >. 
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Con esto se obtiene, 

A(,\) 

B(,\) 

C(,\) 

D(,\) 

2k-2 a-3 (1 - e)-3 l 2{F(k, 8) - E(k, 8)}, 

2k-2k 1- 2 a-3 (1 - er3 12{E(k, 8) - k'2 F(k, 8) 

-k2 (1 - k 2sen28)-112sen8cos8}, 

2k'-2 a-3 (1 - e2
)-

3
/

2 
{ Vl - k 2sen28 tan 8 - E(k, 8)} , 

2 a-1 (1 - e2)- 1 ! 2 F(k, 8), 

con E(k, 8), F(k, 8) las integrales elípticas, 

Definiendo, 

F(k, 8) = foe d</> 
Jo ..jl - k2sen2<J> 

F1 = -41n:;·ec1 - e2)-3/2k-2 

F2 :=·F1k'-2 

Fa = F1k2k1-2 

F4 := ~F1(l - ( 2
), 

las expresiones de las fuerzas (4.5), (4.6), (4.7) y el potencial (4.8) son, 

F 1px{F(k, 8) - E(k, B)}, 

F2py{E(k, 8) - k'2 F(k, 8) - k 2 (1 - k 2 sen2 8)-1 ! 2 sen 8 cos 8}, 

F 3 pz{(l - k 2sen2 8) 112 tan8 - E(k, 8)}, 

:F4 pa2 F(k, 8) - ~r · F. 

176 

(4.10) 

(4.11) 

(4.12) 

(4.13) 

(4.14) 

(4.15) 

(4.16) 

(4.17) 

(4.18) 

(4.19) 



Parte 11 LA OINAI\.1ICA ESTELAR 

.X 

y 

1 

~-----X 

z 

Lo. Barra GalActica 

y 

TESIS CON 
E4LLA DE ORIGEN 

-------X 

z . 
49-Y 

FIGURA 4.4: Elipsoide homoglmeo y sus proyecciones en Jos planos Cartesianos. 
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El Elipsoide Inhornogéneo 

En la Sección 4.2.4, se dieron las propiedades del ajuste a la densidad en la barra 

Galáctica obtenido por Freudenreich (1998). En la aproxin1ación de fonna elipsoidal 

para la barra Galáctica considerada en esta Sección, to1nan1os los exponentes cu y e_¡_ en 

la ecuación (4.1) con los valores cu = 2, C_¡_ = 2. Entonces la densidad con estratificación 

shnilar en la barra elipsoidal es, 

p(a.) 

p(a.) 
pasech2 (a.), ª• :5 aa. 
p 0 sech2 (a,)e-(a.-ao.)'fh1., 

conª• {~ + ~ + ~~ } 112 
y a 8 _. = a 8 /a.,, ha.= ha/a., (ver Sección 4.2.4). 

r. " .a: 

(4.20) 

En la Figura 4.5 graficainos p(a.)/ p0 , con ªB = 3.13 kpc, h 8 = 0.46 kpc, a., = 1.7 

kpc, y se ilustra cón10 se han ton1ado las ditnensiones y densidades de los elipsoides 

ho111ogéneos cuya superposición aproxi111a al elipsoide inhon1ogéneo. En la región ª• :::; 
aB. to111a111os una partición en densidad, 

(4.21) 

y en la región ª• ~ a B., 

(4.22) 

El nún1ero de elipsoides hon1ogéneos en ª• :5 a 8 • es N 1 - 1, cada uno con densidad 

L!.p1 ; en ª• ~ a 8 • el níunero es N 2 y cada elipsoide tiene la densidad L::..p2 • 
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FIGURA 4.5: Superposición de las componentes elipsoidales homogéneas para aproxitnar n la barra elipsoidal 

inhotnogl-nen. 

Con i = 1, 2, ... ,Ni - 1, en la región a, $ a 8 • se tienen las igualdades, 

Api 

Po 
~1 {l - sech2 (a 8 .)} 

1 - sech2 (a.,) 

sech2 (a,.) - sech2 (as;+ 1 ), 

(4.23) 

(4.24) 

de aquí se obtienen las ditnensiones escaladas de las co111ponentes elipsoidales en esta 

región, 

ª•· { 
i }1/2 

sech- 1 1 - Ni [l - sech2 (an.)] 
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En la regi6~1 as 2::: as11 ,_ Cf:!~l_j =O, 1, ~' ... , __ N2 - 1,_ y_ ya que ~ªNi =_as_., 

Í::.p2 

Po 
),

2 
sech2 (an.) 

La Barra Galáctica 

sech2 (aB. )_ - sech2 (a8N1 + 1 )e~<ª11N1+1 -an.~
2

/h~,. 
sech2(aªN1+i)e-(ª"N1+i-an.§)2/hi,,. - sech2(aªN1+i+1 )e-(ª"N1+i+1 -an,.)2/hh,.. 

Las din1ensiones escaladas ª•N,+; en esta región se obtienen entonces con la solución 

de la ecuación, 

U na vez conocidas todas las ditnension_es escaladas ª••, l = 1, 2, ... , N 1 + N 2 - l para 

cada elipsoide que co111pone la barra,. pocl.;,nios co1iocer _los senüejes 111ayores de estas 

co111ponentes, 

(4.25) 
-· -

Desemnos ahora calcular la clensiclacl central de la.barra;· p 0 , ·para una 111asa total cia-

da, que utilizaremos con10 parátnetro libre del modelo. EÍ voltulien_.clel l-ésitno elipsoide 

es, 

l = l, 2, ... ,Ni+ N2 - l. 

Entonces la masa del i-ésitno elipsoide en la región a 1 :::; an. es, 

i = 1, 2, ... , N 1 - l 

niientras que para a1 2: an 

j = O, 2, ... , N2 - l. 

Definiendo, 
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,. - 1 2 
u2 = N

2 
sech as., 

la 1uasa total de la barra es, 

(4.26) 

y de aquí, para una J:l/f80r dada, la densidad central p 0 es, 

Po= 4 re {ó "'N1-t 3 r "'N2-l a } · 
7T':tc.,. 1 .L..,.,i=l ai + u2 .L..,.,j=D ªNi+j 

3.lVlaar (4.27) 

Conocida esta densidad central, la densidad en los elipsoides se obtiene con las 

ecuaciones (4.21) y (4.22). 

Finahuente, conocidas las densidades de cada con1ponente y sus din1ensiones obte

nen1os las fuerzas y el potencial totales para la barra inho1uogénea, con10 la su111a de la 

fuerza y potencial de cada co111ponente individual (ecs. 4.16 a 4.19), y lo representmnos 

en las siguientes ecuaciones, 

(w a )eup 

Ni+.N2-l 

Fix L p1{F(k, (}1) - E(k, (}1)}, 
l=l 

J\t1+N2-l 

F2y L P1{E(k, (}1) - k'2 F(k, 81) 
l=l 

-k2(1 - k 2 sen2 (}1 )-1 l 2 sen (}1cos81}, 
Ni+N:i-1 

F3::; L P1{(1-k2 sen2 (}1 ) 112 tan{}1 -E(k,(}1)}, 
l=l 

Ni+N2-l ~ l 
F4 L p1a; F(k, (}1) - 2r · (F)elip• 

l=I 
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4.3.2 Modelo Prolato de la Barra Galáctica 

Aunque es conocido que las barras galácticas son estructuras básican1ente triaxiales, 

la justificación para la introducción de un esferoide prolato para representar la barra 

Galáctica, co1110 vitnos en las Secciones 4.2.3 y 4.2.4, es que ésta es en realidad apro

xitnadmnente prolata. Adicionahnente este inodelo es co111pleta1nente analítico en el 

sentido de que no requiere integrales elípticas, con10 es el caso de la barra elipsoidal, 

y está co1npuesto sola1nente por expresiones algebráicas relativa1nente si1nples para el 

análisis nurnérico y por lo tanto, resulta bastante n1ás rápido co1nputacionah11ente para 

la integración ele órbitas. 

De esta fonna describiinos en la presente sección el segundo inodelo utilizado en esta 

Tesis para la representación de la barra Galáctica. Este es el inodelo ele un esferoide 

prolato inho1nogéneo con estratificación si1nilar en su densidad. 

En este caso to1na1nos e¡¡ = 2, CJ.. = 2, en la ecuación (4.1), con las longitudes de 

escala ax,.= ax y ay,,= a::,,= ay. Entonces la ecuación (4.1) es ahora, 

{ 

x2 
ª• = ll2 + x,. 

y la densidad en el esferoide prolato es, 

p(a.) 

p(a.) 

2 ~} 1/2 y + :;-
a2 ' 

y,. 

El Esferoide Prolato Homogéneo 

(4.32) 

De las expresiones generales para elipsoides, Sección (4.3.1), se obtiene el formulis-

1110 para un esferoide prolato ho111ogéneo (Figura 4.6). Definitnos la excentricidad del 

esferoide co1no ep = J1 - $ y obtenen1os para las variables </> y e, 

</> = sen-1 ( aep ) , 
../a2 +u 

/3 e _1 e aep ) p= =sen ~ . 
va2 +A 
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Ade1nás tene1nos k = 1 y k' = O, de donde, 

A(>.)= _2_ (111 1 +sen /3p - sen /3p) ' 
a3e~ cos/3p 

( ) ( ) 1 e sen /3p 1 1 + sen /3p) 
E >. = G >. = aªe~ cos2 /3p - 11 cos/3p ' 

D(>.) = ~ In 1 + sen /3p. 
a eP cos /3p 

Sustituyendo todo lo anterior en las expresiones para la fuerza y potencial (ecs. 4.5 

a 4.8) se obtienen las derivadas del potencial y el potencial en un punto r = (x, y,=) 

para el elipsoide prolato ho1nogéneo de la siguiente forma, 

8<P _ .., -a (l _ e 2 ) R e se1~ /3p _ In 1 +sen /3µ) 
éJR - -7r peP P cos- /3p cos /3p 

éJ<P ~ e 1 + sen /3p ) "'x = 4rr pe;ª (1 - e;;) x In /3 - sen /3µ , 
V COS I' 

I _ .., 2 -1 (l 2 ) 1 l+sen/3p 1 (RéJiJ> éJiJ>). 
<' - --7r p a ep - ep n cos /3p + 2 éJR + x éJx ' 

con p la densidad del esferoide y R = ~y2 + z2. 

(4.33) 

(4.34) 

(4.35) 

Para r dentro del esferoide prolato, /3p = sen-'ep y parar fuera del esferoide /3p es 

la solución de, 

(4.36) 
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z 

a>b=c 

X 

% 

TESlS CON . _ 
.,.., nnr"r- f\I 

~'AT 1 ·'. D' 1 . ,,_ "'~ .. l~ \ ¡... J.:: \..J C'-- ,_; LI .... .u - ... 

1 

-- - ·-----------Y 

F 1 GURA 4. 6: Esferoide prolato homogéneo y sus proyecciones en los pinnas Cartesianos. 

El Esferoide Prolato Inhomogéneo 
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La pri111era opción posible para crear una superposición de esferoides prolatos que 

reproduzca una ley de densidad cletenninada, es seguir el 1nis1110 procedhniento que 

con los elipsoides, es decir superponer esferoides prolatos ho1nogéneos de n~anera que 

formen una ley de densidad de escalón (Fig.4.5). Sin embargo, dacio que los esferoides 

prolatos son 111atei11ática111ente n1ás shnples, debido a que tienen dos senüejes iguales, 

es posible ir un paso inás lejos en la representación ele la densidad. Construire111os en

tonces el esferoide prolato inho111ogéneo que representa a la barra Galáctica e111pleando 

"cascarones" ele esferoides prolatos inho111ogéneos a su vez, pero con una ley de densidad 

lineal (Fig. 4.7). 

1 

0.B 

0.6 

~ 
Q. 

0.4 

0.2 

2 

F IG U R.A 4. 7: Superposición. de "cascarones" de esferoides prolatos in.homogéneos con densidad lineal para nproxirnar 
n la bnrrn Galó.ctica. 

Con un procedimiento análogo al e111pleado en la Sección 3.3.1 para un esferoide 
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oblato inhomogéneo, en un punto r. = (a;_, y,_.z) inter_np~-ª un esferoide prolato inhomo

géneo con estratificación sin1ilar p(a) se obtiene, 

8éf! ª(- -__ : 2)· ax = 4rre; 1 - ep ¡-sen- 1 

X 
o 

{ .la(r) - 1 + sen f3 1 1 + e iª" } éf! = -4rre;1 (1 - e~) _ -_ --_ pa In f3 P da+ ? In -
1 

P pada , 
. . o cos p - - ep a(r) 

(4.37) 

(4.38) 

(4.39) 

. [ -•. ]1/2 
con a(r) = x 2 + n- R2 = 1-ei ' y 2 + .:::2 , y ar el senüeje iuayor de la frontera del 

esferoide. Para un punto r externo, 

8if! -3 ( 2) ¡P;. sen2 f3v 

ªR 
= 4rr eP 1 - eP R P-:¡--/3 d/3p, 

o cos p 
(4.40) 

8if! _ 3 2 ¡ 13;. sen2 f3v 
-8 = 4rr eP (1 - ep) x p--

13
-d/3v, 

X o COS p 
e 4.41) 

éf! = -4rr e_; 1 (1 - e~) f
0

ª" p a In 1 +sen f3v da, 
Ío cos/3p 

(4.42) 

con {3~ la solución de x2sen2f3~ + R 2 tan2 /3~ = a;e~. 

La solución analítica de las integrales (4.37) a (4.42) es con1plicada para la densidad 

en la barra Galáctica -ec. ( 4.32)-. Aplica111os entonces estas ecuaciones a los cascarones 

con densidad lineal (Figura 4.7), para los cuales se conoce su solución analítica. 

Tmuamos una partición en densidad co1110 en las ecuaciones (4.21) y (4.22). Los 

nú111eros iV1 y 1V2 se pueden to111ar sensibletnente 111enores que en el 111odelo elipsoidal, 

debido a que los cascarones con densidad lineal aproxituan 111ejor la densidad en la barra 

Galáctica que una densidad de escalón. 

Los semiejes tnayores en los puntos de partición están dados por la relación (4.25), 

y agregan1os dos sen1icjes extra: ao = O, y ªNi+N2 = ªNi+N2 -1 + (aN1 +N2 -1 - a,Ni+N2 -2); 

en el últi1110 intervalo aN,+N,-1 :S a :$ aN,+N,, to111a111os una caída lineal a cero en 
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la densidad del cascarón correspondiente. Rentunerando _los. senueJeS _ inayores de la 

partición coino an, n = 1, 2, ... ,Ni+ N 2 + 1, ahora con ·a1 ·-·=· O,_· y c_on la notación 

p(a) significando p(a/ax), p Ja densidad en la ~cua~iÓi1- (4-.32), !_as densidades p;. en los 

cascarones están dadas por, 

p;-.(a) = ªn+iP(an) - anp(an+1) + p(an+1) - p(an) a, 
ªn+l - ª" ' .ªn+l - an 

con an :5 a ::5 an+i, n = 1, 2, ... , N 1 + N 2 . En una fori11a lll.áS cOn1pacta, 

donde, 

p;.(a) =Po,. +Pi .. a, 

Po,. -
an+iP(a.,) - a.,p(an+i) 

U.n+l - lln 

_ p(an+i) - p(a.,) 
Pi .. = · 

ªn+l - lln 

El volun1en para un esferoide prolato es, 

(4.43) 

de donde, la 111asa de los cascarones prolatos inho111ogéneos aproxi111ando a Ja barra 

prolata Galáctica es, 

(a;'.+i - a;'.) J . 
Co1110 en el caso de la barra triaxial, Ja ley de densidad para Ja barra en a :::; a 8 es, 

p(a ... ) = p0sech2(a ... ), n 1, 2, ... , N 1 + 1, (4.44) 

inientras que en a > a 8 , 
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p(a.,.) = PoSech2(a.,.)e-(a.,.-ao.>2/1<i.., n =Ni+ 2, ... ,Ni+ N2, 

y para el últitno punto, 

(4.45) 

(4.46) 

De aquí obteneinos Po .. y Pi .. para ainbas regiones. Para Ja región interna a :5 aB, 

n = 1, 2, ... ,Ni, 

para Ja región externa a> a 8 , n =Ni + 1, ... ,Ni+ N 2 - 1, 

y en el últin10 cascarón, n = N 1 + 1V2 , 

aN1+N2+l - llN1+N2 

De esta forina la n1asa de la barra queda, 

= PoP~,., 

N1+N2 { l } 
JV.lp = 47r (1 - e!) Po ~ 3P~ .. (a~+i - a~) + ¡P~ .. (a;'.+l - a;'.) , 

de donde finahnente obtcne1nos, para una lk.lp dada, la densidad central p 0 , 

Po 
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La densidad p*(a), dada por el conjunto de densidades p;;(a) -ecuación_(4.43)- en 

los N 1 + N 2 cascarones, es la aproxitnación a la densidad en la barra prolata Galáctica. 

Esta función p*(a) se en1plea entonces en las ecuaciones (4.37) a (4.42) para obtener la 

fuerza y el potencial en un punto arbitrario r = (x, y,.::::). 

El Cálculo de ~~ y ~= 
Pritnero se obtienen las expresiones ele ~h y ~!. Según sea r interno o externo al 

esferoide prolato dado por la densidad p*(a), las integrales en las ecuaciones (4.37) y 

(4.38) o en las ecuaciones (4.40) y (4.41) se hacen en los intervalos {3P correspondientes. 

Para los sen1iejes 111ayores de la partición, an, ri = 1, 2, ... , !V1 + N 2 + 1, los valores de 

{3p,. en el caso ele r externo son las soluciones de, 

Si res interno, existe n 0 E {1, 2, ... , JV1 + JV2} tal que ª"º :5 a(r) :::::; ano+l• con 

a(r) = ( x 2 + ,~:;.) 112
, el senlieje mayor ele la superficie esferoidal prolata sitnilar que 

pasa por r (Figura 4.8). El ináxi1110 valor ele /3,, .. que interviene en las integrales es .B,,,,
0

, 

dado por ll2 tan2 
{3Pun + z 2 sen 2 /3p,.

0 
= a~ 11 C~. 

a.., ~ a(r) :i a ••. , 

FIGURA 4.8: Particiones del sernieje mayor de la barra.. St_•faalarnos en esta. figura el semieje a(r) dentro de la barra 
tal queª"º ~ a(r) ~ a,. 0 +1· ªNi+N2 +1 es el se1nieje de Ja frontera. 

Entonces, para r interno, 
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(4.48) 

(4.49) 

y las stunas no intervienen si n 0 = l. 
Si r es externo, 

(4.50) 

8<1> N1+N21fJP .. +• sen2/3 
-
8 

= 4rr e;ª (1 - e~) Po x L:; (p~ + p~ a)-/3Pd/3p-
x n=l f31•u n u COS p 

(4.51) 

Todas las integrales tienen solución analítica. Tenc1nos entonces, 

I, = ¡ sen
2

/3p d/3 = .!_ (sen /3µ _In 1 +sen /Jp) 
cos3 /3p P 2 cos2 /3p cos /3p ' 

(4.52) 

I - f sen
2

/3pd/3 _ 1 1 +sen /3p /3 
2 - cos /3p P - n cos /3µ - sen P• (4.53) 

I I sen
2

/3pd/3 1 { VR? ? ? /3 [R
2 + (x

2 
- 3R

2
) cos

2 
/Jp] 

3 = a--- = - -+x-cos-
cos3 /3p P ep P 3R2 cos3 /3p 

+lxl In [ ../ R 2 + x 2 cos2 /3p + lxl cos /3p J}, (4.54) 

I4 = I a sen2/3pd/3p = _1_ { (2 + cos2/3p) ../ R2 + x2 cos2 /3p 
cos /3p 2ep cos /3µ 
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+ ,!, (R2 
- 2x2

) In [ .,/R2 + x2 cos2 /3p + lxl cos/3p]}. 

Conviene definir, 

de n~anera que las ecuaciones (4.48) a (4.51), quedan de la forma, 

Para r interno 

R~Rq. = 47r eP-
3 (1 - e

2
) Po{~ [R2 p' Ii +p' I'] 131"'+ 1 

U P ,L.,¿ O,, ln 3 131.,. 
n=l 

[ ]
sen- 1 e 1,} + X , I + I I' Po,. 0 . 2 Pi,. 0 4 /3 ' 
''"º 

y las stunas no intervienen si no = l. 

Para r externo 

é).;(> _
3 

Ni+N2 

R ""R = 47r eP (1 - e 2
) Po ~ [R2 p' I 1 + p' I'] 131"•+ 1 

u p ~ o,.. 1,.. 3 /3p,. ' 
n=l 

8if! Ni+N2 
-- = 47r e-3 (1 - ep2 ) Po ~ [x p' I~ +p' I'] 131"•+ 1 • ax p ~ º" .... 1n 4 /31•n 

n=l 

El Cálculo de <I> 
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De la 111is111a _form~, par_a el potencial en un punt_o interior a la barra tene111os ele la 

ecuación 4.39, 

{la(r) 1 +sen /3 1 1 +e lªN1+N2+• } -471" e;1 (1 - e¡;) p*(a) a In /3 P da+ - In ___ P p*(a) a da 
o cos p 2 1 - ep a(r) 

{~ ·[ª"+1 1 +sen f3 (ª(r) l 1 +sen /3pd 
-47re;

1 
(1-e¡;) ~}ª" p;.(a) a In cos/3p Pda+ }ª"º p;.0 (a) a n cos/3p .a 

+~In~= :P [ {ª"_º+' p;.0 (a) a da+ Nf' (ª"+' p;,(a) a da]}. (4.62) 
p j a(r) n=no+l Ja,. 

Definitnos la siguiente integral, 

Is,.(a) = lª p;.(u)udu =Po (~P~ .. a 2 + ~P;.,a3) , 

ele donde obtene111os, 

{ 

no-1113,.,.+ 1 d/3 1•en- 1e1, d/3 
<I> -471" e-1 (1 - e 2 ) - E Is (a)--P- - Is (a)--P-

P p n=l 13,,,. ,. COS /3p l31•uo no COS /3p 

~ [I ( ) 1 ( 1 + sen /3P .. +• ) _ r. ( ) 1 ( 1 + sen /3,, .. )] + L.....,, s,. an+l 11 /3 ..1. b,. a11 n. /3 
n=l COS Pn+l COS Pu 

1 (l+e,,) [ Ni+N2 J +2 ln l _e Is., 0 (ano+•)+ E [Is .. (an+t) - Is., (an)] 
P ,1=no+l 

( 
1 + sen /3p., 0 } 

-Is,.0 ª"º) ln /3 , (4.63) 
COS Puo 

las dos prin1eras stunas no intervienen si n 0 = l; la últitna no interviene si no = N 1 +N2 • 

Análoga1nente parar exterior, 

N1+N2 lª"+' l + /3 _ 4 -1 (l _ 2) ~ *( ) _ 1 sen p 7reP eP ~ - Pn a a n /3 
n=l a,. COS p 

da 

-47r e (1 - e-) - L Is (a)--P-
-l ~ { N1+N21131,.,+1 d/3 

P p n=l {3,,,. n COS /3p 

+ N~, [I ( ) 1 ( 1 + sen /3P .. +• ) 
~ Sra an+l 11 COS /3Pn+l 

,--;,,,:;;;:IE:¡-;:¡SI;:;:;S-::C:-:::O~N-~ 
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-L( )l c1+senf3p")]:} 5
n ª" 11 cos /3p.. . 

Si definhnos, 

entonces, 

(Ia)m = /· a"'d/3p, 
cos/3p 

(I. ) = ~ { (R
2 

- 2x2 cos
2 

/3p) sen/3p (" 2 _ R 2 ) 1 1 + senf3P} 
6 2 ') ~ ~ /3 + -X 11 /3 , -ep cos- P cos P 

(4.64) 

1 { .,/ R 2 + x2 cos2 f3 
3 6 3 /3 P [2R2 (1 - 3 cos2 /3p) + x 2 (8 + 3 cos2 /3p) cos2 /3p] 
eP cos P 

+lxl ( ~R2 
- x 2) In [ .,/ R 2 + x 2 cos2 /3p + lxl cos /3p J} . 

Finahnente el potencial en ténninos de las expresiones anteriores, para un punto r, 

interno es, 

(4.65) 

y el correspondiente a un punto r externo, 

{ 

Ni+No [1 1 ] 131•,.+1 

-4rre;
1 
(1 - e¡;) -po ~ 2P~ .. (Iah + 3P~ .. (Iah l3,.,, 

+ ~ I (a ) In 1 +sen Pn+• _ I ( ) 1 1 + sen/3p,. M+~[ /3. J} 
~ 5,. n+l COS /3Pu+1 5,. lln 11 COS {3Pu • (4.66) 
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4.3.3 Modelo de Superposición. de Elipsoides de la Barra Ga

láctica 

En el caso de los n1odelos elispoidal y prolato de la barra Galáctica, hen1os explicado 

que aunque consideran la ley de densidad observada para la Galaxia (Sección 4.2.4), no 

reproducen los isocontornos de densidad en fonna ele caja que se observan (Freudenreich 

1998; Zhao y Mao 1996; Ibata y Gilmore 1995). En el caso de los modelos elipsoidal y 

prolato los isocontornos ele densidad son elípticos. 

En esta Sección se propone un 111odelo para la barra Galáctica que aproxitna la 

forn1a ele caja de las superficies ele igual densidad observadas y reproduce, al igual que 

las barras elipsoidal y prolata, la ley ele densidad observada. El modelo consiste en 

una superposición de elipsoides inhomogéneos (Sección 4.3.1). Otras superposiciones 

fueron analizadas utilizando esferoiodes prolatos inho1nogé11eos (Sección 4.3.2), aunque 

ninguna inejoró los resultados de la superposición ele elipsoides inho1nogéneos. 

El nlodelo final consiste de cuatro elipsoides inhomogé11eos con densidad de la fonna 

dada en la ecuación (4.20). Dos elipsoides idénticos tienen su plano "ecuatorial" (el plano 

que contiene a los ejes nlayor e intennedio) girado un ángulo 0 1 a a1nbos lacios del eje 

:::, sobre el plano y,::: -Figura 4.9 a)-. Los otros dos elipsoides, tan1bién idénticos, tienen 

su plano ecuatorial girado un ángulo 8 2 en el plano x,:; -Figura 4.9 b)-. 

Con an, bn, en, ax, ay, a:;, hn las diinensiones efectivas y longitudes de escala de la 

barra Galáctica (Sección 4.2), las correspondientes cantidades ele los elipsoides girados 

el ángulo 8 1 se to1nan con10, 

an1 k1an 

bn1 k2bB 

Cn1 k3CB 

ª"'' k 1a,, 

ªv' k 2ay 

ª=' k3ª= 

"ª' k1ha, (4.67) 
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FIGURA 4.9: Los planos que contienen a los ejes mnyor e intermedio de los cuatro elipsoides inhomogéncos en la 
superposición. 
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con k 1, k 2 , k 3 constantes positivas. A111bos elipsoides con una n~asa .l'vI1 , que es una 

fracción k 4 de la masa total de Ja barra, MB: M 1 = k 4 Nin. 

Análogainente para los dos elipsoides girados el ángulo 82 , 

aB2 ksaB 

bB2 k6bB 

Cn2 k 7 cn 

a.,2 ksa., 

ay2 kGay 

ª.:2 k 7 a: 

hB2 kshn 

l'vI2 kslvin, (4.68) 

con la restricción 2k4 + 2k8 = 1, con k 4 y k 8 positivos. 

El ajuste a la densidad de la barra observada en la barra Galáctica por iueclio ele Ja 

superposición de los cuatro elipsoides, da los valores ele las constantes k 1, l = 1, ... , 8, 

y de Jos ángulos 8 1 y 8 2 . Ya que Ja ecuación (4.20) da Ja densidad en cada elipsoide, 

to111ando en cuenta las relaciones (4.67) y (4.68), entonces, considerando la orientación 

de cada elipsoide, se conoce Ja expresión analítica ele Ja densidad p. (r) en cualquier punto 

r = (x, y, z) debida a la superposición. La cantidad que en1p!ea111os en el procedhniento 

de ajuste es p.(r)/p_,(O). En las ecuaciones (4.2) y (4.3) se tiene la densidad en Ja barra 

Galáctica, a la que llan1are111os PB· De esta for111a, tarnbién conoce111os entonces el 

cociente Pn(r)/ Pn(O). 

El procedinüento de ajuste a Ja densidad en la barra Galáctica por iuedio de la 

superposición de los cuatro elipsoides inhon1ogéneos es el siguiente. Considera1nos las 

superficies, 

Ps(r) 
p.(o) 

PB(r) 
Pa(O) 
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para un valor cj( < 1) dado. Por la siinetría de .. estas superficies, basta considerarlas en 

el octante x ;::::: O, y ~ O, :: ;::::: O. En este o.ctante to111a111os una partición suficiente111ente 

fina en ángulos esféricos (cp, 8) (con e'je polar el eje z). En los puntos de partición 

(cp, 8);, obtenem.os las distancias al origen r;; rB de los puntos correspondientes en an1bas 

superficies. Entonces, para n puntos en la partición y rn valores Cj, lninitniza111os la 

cantidad, 

D = ¿_,;=1 n L...,i=1 rn 1 s ij 

{ 

.._...,,,, !:.t. .._-.n ( _ • )2 } 1/2 

L:j~l Cj 
(4.69) 

La cantidad Des función de las diez variables k¡, l = 1, ... , 8 y 8 1, 8 2 • 

El punto (k1, k2, ka, k4, k 5 , kG, k7, ka, 81, 82) donde la función D alcanza su nlínin10 da 

entonces el luejor ajuste a la densidad en la barra Galáctica. Sin e1nbargo, este punto 

puede caer fuera de la región de diinensión diez física1nente aceptable, es decir, con 

k¡, l = 1, ... , 8 y 8 1 , 8 2 positivos y 2k4 + 2ka = l. 

Para obtener el valor luíniino de D en la región aceptable, e111plea111os el algorit-

1110 1niniinizador multidi1nensional conocido con10 "a1nocba" (Press et al. 1992). Este 

progra111a encuentra los n1íniI11os locales de una función unidin1e11sio11al en un espacio 

1nultidiinensional co1no el dado por la ecuación (4.69). Los valores que se obtienen son, 

k1 1.1982 

k2 1.4086 

ka 0.8565 

k4 0.2600 

81 0.6758 racl 

ks 1.1803 

k6 1.1941 

k7 1.0123 

ka 0.2400 

82 0.2420 rad 
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En los paneles del lado izquierdo de la Figura A.10 se_ co1npara_ en los ejes x, Yi z la 

densidad dada por nuestro ajuste con la densidad en la-barra Galáctica:(Freudenreich 

1998). En los paneles del lado derecho de la mis1na Figura se c61nparan contornos de 

igual densidad en los tres planos Cartesianos. 

Con estas características de los elipsoides, la fuerza y el potencial en un punto r, 

producidos por cada uno de éstos, se obtiene aproxitnando su distribución de 111asa con 

el proceditniento de superposición de co1nponentes elipsoidales ho1nogéneas, dado en la 

Sección 4.3.1. 

4.4 Estudios Din.árnico Estelares en el Plan.o Galáctico 

Una de las estructuras que ha recibido n1ás atención reciente1nente en la literatura cien

tífica de Diná1nica Galáctica, por su itnportancia en la din(unica general de las galaxias 

de disco (ya que puede inducir la existencia de brazos espirales, y ali1nentar con 1neca

nisn1os de ubarrido" de gas, el centro Galáctico), son las barras galácticas. Nu1nerosos 

trabajos se han escrito sobre la diná111ica estelar donde se realizan, v.g, análisis 1r1inu

ciosos en el espacio fase con diagra1nas de Poincaré CVandervoort 1979; Patsis, Efthy

nüopoulos, Contopoulos y Voglis 1997; Bercntzen, Hellcr, Shlosman y Fricke 1998), 

los aspectos no lineales (caos) de la diná111ica que generan estos objetos 111asivos (Fux 

2001; Binney 1982; Hasan y Nor111an 1990), las fanlilias de órbitas periódicas (Teuben 

y Sanders 1985; Athanassoula, Bienay111e, lVIartinet, Pfenniger 1983), acle111ás de itum-

1nerables estudios de N-cuerpos (Nonnan, Sellwoocl y Hasan 1996). Para la Galaxia no 

existen trabajos que estudien la diná111ica orbital considerando la barra Galáctica con 

la ley de densidad observada y/ o Jos brazos espirales. 

He111os realizado análisis orbitales prelinlinares en los tres n1oclelos propuestos para 

la barra Galáctica y hecho co1T1paraciones entre éstos, obteniendo algunos resultados 

cualitativos generales aplicando la 1nis1na idea que para los brazos espirales, que consiste 

en utlilizar la información de a111bos siste1nas de referencia (el inercial y el no inercial) 

para la construcción de los diagra111as en el espacio fase. Dan1os a continuación algunos 

de estos resultados. 
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4.4.1 Diagran:1as de Poincaré y . Orbitas en el Espacio de Confi

guración 

Todos los cálculos que presentan1os a continuación fueron realizados con el integrador 

Bulirsh-Stoer (Apéndice B), con un error aproxituado en la variación de la constante 

de Jacobi de 1EJ";,~Jr1 ""' 10-11 • En la Sección B.4.2 del Apéndice B, se describen 

breve111ente las características de los códigos orbitales para los tres ajustes hechos a la 

barra Galáctica presentados en este trabajo. 

En todos los casos la masa de la barra es 11'.laAn = 9.8 x 109 .Ilef0 (ver Sección 4.2.5) 

y la velocidad angular es D.p = 60 kn1 s-1 kpc-1 (ver Sección 4.2.6), a menos que se 

especifique lo contrario. Finaln1ente, las unidades de la constante de Jacobi EJ, son 

100 krn2 s-2 • 

Barra elipsoidal 

En la literatura sobre barras galácticas se encuentran térnünos corno "bulbo-barra" 

para indicar bulbos triaxiales; en la rnayoría de éstos se trata a la barra corno la única 

con1ponente central adernás del halo y disco. En otros trabajos se considera que de 

hecho coexisten a1nbas estructuras y suponen incluso que una barra destruida por un 

exceso de inasa central se convierte en un bulbo (Nonnan, Selhvood y Hasan 1996). En 

particular para la Galaxia, se encuentran trabajos que se refieren a la barra Galáctica 

que no consideran otra con1ponente esferoidal y ta111bién existen trabajos que lla111an 

a la barra Hbulbo-barra" y que consideran la existencia de la co111ponente esferoidal 

(Sevenster 1999; Zhao 2000). Para el caso ele la barra triaxial presentainos entonces 

tres experin1entos: el prituero considera el potencial axisitnétrico (Apéndice A) con una 

componente de bulbo del orden del 45% de la tnasa de la barra (vVeiner y Sellwoocl 

1999). En el segundo experitnento se re1nueve por con1pleto la co111ponente central 

(bulbo) dejando sólo el halo, el disco y la barra. En el últi1110 caso se hace análisis sobre 

la barra sola (sin potencial axisitnétrico) con el propósito de entender el efecto global 

del potencial axisi111étrico. 

En la Figura 4.11se1nuestran diez diagran1as de Poincaré para el caso del 1nodelo de 

barra elipsoidal con halo, disco y bulbo parcial (en la Tabla 4.1, al final ele este Capítulo, 

se presenta el total de fa1nilias EJ 111ostradas en la tesis y las características del 1nodelo 

respectivo). A diferencia de los cálculos con brazos, la separatriz, con1puesta por órbitas 
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con bajo inornento angular, es considerablernente iuás ancha dentro de la región de la 

barra; esto es, se tienen 1nás órbitas que ca111bian su sentido de prógrado a retrógrado 

y viceversa en el siste1na inercial. Sin eiubargo, Ja separatriz sigue conservando la 

característica de dividir las órbitas prógradas de las retrógradas en el siste1na inercial 

con10 puede verse en cada uno de estos diagra111as. 

En este caso que incluye una con1ponente central (bulbo parcial), las órbitas con EJ 

n1ás negativo (EJ :5 -2600), es decir, las 111ás internas y "an1arradas", son ordenadas 

en su totaliclacl. Notarnos que para algunos valores ele EJ (=-2300,-2200,-2100), el caos 

comienza sobre las órbitas que co1nponen Ja separatriz (a diferencia del potencial con 

brazos espirales, en el que el caos conlienza en todos los casos en las órbitas prógradas 

en el sistema inercial). Para valores ele EJ crecientes el caos dis111inuye en la scparatriz 

y pasando la barrera de corotación (aproxilnada111ente localizada a una distancia galac

tocéntrica de 3.5 kpc) el caos donüna la región ele órbitas prógradas. De la nüs111a fonua 

que para el potencial con brazos espirales, 110 se encuentra caos en la región retrógrada. 
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FIGURA 4.11: (Cont.inunc16n) Dingrnma.s de Poincnré con diferentes integrales de Jncobi d<"I modelo de bn.rrn 
elipsoidal (con halo, disco y bulbo parcial). Lns unidades de EJ son 100 km:? s- 2 . Al igual que en Jos diagramas para 
los brazos, los puntos oscuros delinean la sepnrntriz. 
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Para ilustrar el con1porta111iento en el espacio real ele las órbitas que co1nponen estos 

cliagratnas 111ostra111os algunos ejetnplos ele órbitas en el espacio ele configuración tanto 

en el sisten1a i11ercial conl.o en el no inercial (anclado a la barra) en la Figura 4.12. 

Elegimos para esto uno ele los diez diagran1as de Poincaré (EJ = -2200) presentados 

en la Figura 4.11. 
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el no inercial (parte inferior de los recuadros) para el modelo de barra elipsoidal (con halo, disco y bulbo parcial). Lns 
flechas apuntan a In órbita correspondiente en el dingrcunn en el espacio fase. 
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En la Figura 4.13 se muestran algunas0de~lasór_bitasperiódicas conoc_idas con~o X1, 

para el modelo de barra elipsoidal con halo; d_isco y bulbo_ parcial. 

-2 o 2 
x' (kpc) 

FIGURA 4.13: Orbitas periódicas x1 para In barra elipsoidal con linio, disco y bulbo parcial. 

En Ja Figura 4.14 se muestran diez eje111plos de diagran1as en el espacio fase para 

diferentes valores de la constante de Jacobi. En este caso he111os extraído co111pleta111ente 

Ja co111ponente de bulbo, quedando incluido en el potencial, el disco, el halo y Ja barra 

elipsoidal. 

La pri111era característica evidente es Ja ausencia de caos en la separatriz. El caos 

sólo aparece pasando Ja barrera ele corotación en Ja región prógrada. La barra parece 

favorecida con Ja ausencia de una con~ponente central, en el sentido de que si la 111asa del 
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bulbo crece, el caos en la región interna a la barra aumenta ráp_idamente hasta cubrir 

todo el espacio fase pennitido co111enzando por las órbitas prógradas y destruyendo las 

periódicas x1. 

Co1nparando casos con la n1isn1a extensión en el eje x', _por eje111plo, 

Con bulbo· Sin bulbo 

EJ EJ 

-2800 -2350 

-2500 -2250 

-2300 -2150 

-2200 -2100 

-2100 -2050 

se observa que la separatriz es ahora inás ancha aún que en el caso con bulbo (para los 

casos con 111ovi111iento regular u ordenado). La con1ponente de bulbo parece "a1narrar" 

n1ás hacia el centro las órbitas de 111enor n10111ento angular (vistas en el sistc111a iner

cial). El ensanchamiento de la separatriz dis111inuye principahnente la extensión x' ele 

la región retrógrada aunque ta111bién dis1ninuyc considcrable1n.cntc la región prógrada. 

Esto puede deberse al efecto local que el potencial ele barra produce sobre las órbitas en 

el sisten1a inercial, esto es, las estrellas sienten localnu:!nte fuerzas 111ayorcs que la fuerza 

central, axisi1nétrica, que las obligan a desviarse del 111ovitnicnto prógrado o retrógrado 

que originahnente tendrían sin la presencia de este fuerte potencial no axisin1étrico. 

Este efecto fue ta111bién notado en el caso ele los brazos espirales, en los que para masas 

inás allá de lo plausible para los brazos de la Galaxia (Sección 3.5), la separatriz pasaba 

de ser una línea for111ada por órbitas de n10111ento angular cerca ele cero, a una región 

fonnacla por órbitas con 1nayor 11101nento angular (co1no es el caso para la barra). Si 

acepta1nos estos resultados, esto significaría que en las galaxias tardías (Se o SBc), 

donde el patrón espiral tiene grandes ángulos de posición, donde el contraste brazos 

vs. disco es grande (esto es, brazos nnty brillantes) y el bulbo es pequeüo relativo a 

las barras, las órbitas progradas-retrógraclas podrían do111inar el n1ovin1iento orbital. 

lVIientras que en galaxias donde las co111ponentes axisi111étricas centrales (co1110 el bul

bo), son n1uy i111portantes relativas a la barra y a los brazos espirales (Sa, SBa), las 

órbitas prógradas o retrógradas puras doininarían el tnoviiniento orbital. 
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FIGURA 4.14: (Cont.inuaci6n) Diagramas de Poincnré con diferentes integrales de .Jncobi del modelo de bnrrn 
elipsoidal (con halo y disco sin bulbo). 
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En la Figura 4.15 presentamos algunos eje111plos de órbitas en el espacio de confi

guración para uno de los diagram.as del caso de barra elipsoidal sin bulbo. 
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que la Figura 4 1"' . - pero para el cas e o del modelo d e barra elipsoidal con halo y disco sin 
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En la Figura 4.16 se muestran algunas de las órbitai;¡ periódicas x 1, para el inodelo 

de barra elipsoidal con halo y disco sin bulbo. 

2 

-2 

-2 o 2 
x' (kpc) 

FIGURA 4.16: Orbitas periódicas x1 para la barra elipsoidal con halo y disco sin bulbo. 

Finahnente, en la Figura 4.17, se presentan seis diagra111as ele Poincaré única111ente 

ele la barra elipsoidal sin. potencial axisi111étrico. 

En este caso se confinna la tendencia al ensancha111iento de la separatriz, esto es, 

do111inan ahora las órbitas cuyo sentido ele nlovinüento ca111bia en el siste111a inercial. 
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FIGURA 4.17: Diagramas de Poincnré con diferentes integrales de Jacobi del modelo de barra elipsoidal (sin 

potencial nxisimétrico). 
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Eje1nplos de órbitas en el espacio real para la barra elipsoidal sin potencial axisi-

1nétrico en a1nbos sisteinas de referencia, son inostradas en la Figura 4.18. 

En la Figura 4.19 se rnuestran algunas de las órbitas x 1, para el 111odelo de barra 

elipsoidal sin potencial axisilnétrico. 

-2 -1 o 1 2 
x' (kpc) 

FIGURA 4.19: Orbitns periódicas x1 para In bnrrn elipsoidal sin potencial nxisimétrico. 

Barra Prolata 

En las Figuras 4.20, 4.21 y 4.22 n1ostrainos la analogía del 111odelo de barra prolata 

para la barra Galáctica con los casos de las Figuras 4.11, 4.14 y 4.17 respectivainente 

de la barra elipsoidal. 
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De esta fortna vemos, coni.parando fani.ilias con valores iguales de la constante de 

Jacobi o con Ja 111isni.a extensión en Ja distancia x', que el caso de barra prolata propor

ciona resultados cualitativa111ente 111uy sinülares a Ja barra elipsoidal. De Ja co111paración 

de estos dos modelajes (elipsoidal y prolato) de Ja barra Galaética, considerando que 

la barra ele la ''ía Láctea es aproxit11ada111ente prolata y que nurnérica111ente es n.1.ucho 

111ás eficiente el 1nodelo prolato, concluín1os que un 111odelaje con un elipsoide prolato 

inho1nogénco es suficiente para el caso particular de la Galaxia. 
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FIGURA 4.21: Diagramas de Poincaréo con diferentes integrales de Jacobi del modelo de barra prolata (con halo y 

disco sin bulbo). 
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FIGURA 4.22: Diagramas de Poincnré con diferentes integrales de Jncobi del modelo de barra prolata sin potencial 
axisiml!trico. 
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Barra modelada con la superposición de elipsoidesinho_mogéneos_ 

En la Figura 4.23 se presentan cinco casos del potencial de barra como--súperposición 

que incluye el potencial axisin1étrico total. 

Comparando las fanülias del 111odelo de superposición con fanülias del 111odelo elip

soidal con bulbo con aproxi111ada111e11te la 111isn1a extensión eú el eje x'; es' decir, 

Superposición 

EJ 

-2600 

-2500 

-2400 

-2300 

-2200 

Elipsoidal 

EJ 

-2300 

-2300 

-2200 

-2100 

-2100 

se puede observar que la estructura de órbitas periódicas es 111uy sinülar en a111bos casos, 

es decir, la superposición resulta orbitaln1ente parecida a la barra elipsoidal. El caos se 

extiende 111ucho 111ás en la separatriz debido a que la cotnponente central ele bulbo es 

ahora significativarnente 111ayor que en los casos de las Figuras 4.11 y 4.20, en los que 

considera111os sólo una fracción del bulbo. Por otra parte, en la región prógrada el caos 

co111ienza antes de pasar la barrera de corotación (EJ = -2200). Para EJ=-2200, donde 

no do111ina el caos en la separatriz, Yetnos el efecto ele adelgazmniento de la separatriz 

(comparando con EJ = -2100, -2000 en la Figura 4.11) debido al incre111ento en la 

111asa del bulbo en el potencial axisi111étrico. 
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FIGURA 4.23: Diagramas de Poincarl!- con diferentes integrales de Jacobi de la barra modelada con una superpo
sición de elipsoides inhomogéneos con el potencial a.xisiml!trico total. Las unidades de EJ son 100 ktn2 s-2. 
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FIGURA 4.24: Diagramas de Poincnré con diferentes integrales de Jncobi de la barra modelada con Unn superpo
sición de elipsoides inhornogéneos con el potencial axisimétrico sin bulbo. 
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FIGURA 4.25: Dingramns de Poincaré con diferentes integrales de Jacobi de la barra modelada con unn superpo
sición de elipsoides con brnzos incluidos (potencial axisimétrico sin bulbo). 
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En la Figura 4.24 se presentan tres diagrmnas de Poincaré de lasuperp_osi_ción con 

el potencial axisitnétrico sin la co1nponente central ele bulbo. Si c_on1para1nos por 

extensión en x' los casos de barra (superposición) con bulbo y sin bulbo, 

Con bulbo Sin bulbo 

EJ 

-2600 

-2500 

-2400 

EJ 

-2200 

-2150 

-2100, 

se observa nueva1nente que el caos desaparece al quitar el bulbo. 

En general la estructura orbital en este caso es inuy sitnilar al de la barra elipsoidal 

sin bulbo si se co111paran los nüs1nos valores ele la constante de Jacobi. 

Finahnente, en la Figura 4.25 presenta111os cinco diagrmnas en el espacio fase de la 

barra (superposición) con el potencial axisimétrico sin bulbo, y hemos incluido en este 

caso Jos brazos espirales. La tnasa de los brazos espirales es l'vin/klv = 0.0175. La 

velocidad angular para estas sitnulaciones fue reducida a la velocidad observada en los 

brazos espirales (f1p = 20 km s-1 kpc-1). 

En estos diagra111as puede verse cón10 la separatriz es 111ás ancha que en los casos 

que consideran sólo los brazos espirales (Sección 3.5 y 3.6). La estructura orbital es 

consiclerable111ente inás co111pleja que con los brazos sola111ente o con la barra sola111ente, 

a pesar de la baja n1asa de los brazos respecto a la barra. 

El estudio prelinünar presentado es por supuesto, el inicio de una serie ele aplica

ciones y análisis co111parativos de estos 111odelos en conjunto con los brazos espirales. 

El objetivo principal de estos modelos es su aplicación a diferentes problemas ele la 

Galaxia. En algunos de éstos nos encontra111os trabajando actuahnente, tales con10 el 

estudio de órbitas de estrellas ele alta velocidad en Ja vecindad Solar, el estudio de la 

distribución de cún1ulos globulares cercanos al disco incluyendo la barra Galáctica y 

estudios ele la interacción del gas con la barra. 
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Tabla 4.lCtl: 

Las fa1nilias orbitales corridas con los lnodelos para la barra Galáctica. 

Modelo 

Elipsoidal (tria..xial) 

+halo, disco 

y bulbo parcial 

Elipsoidal 

+halo, disco 

Elipsoidal 

sin potencial 

axisi111étrico 

TESlS CON 
, ,- 1 r. D"' rYQ\C~';~\\1 'E hLiwt'- r.i '--L -·· ··'"'-

Op 

(km s-1 kpc-1) 

-60 

-GO 

-60 
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Fainilia Figura 

EJ(*) 

(100 km2 s-2 ) 

-2800 4.11 

-2700 

-2600 

-2500 

-2300 

-2200 

-2100 

-2000 

-1900 

-1700 

-2350 4.14 

-2300 

-2250 

-2200 

-2150 

-2100 

-2050 

-2000 

-1950 

-1900 

-470 4.17 

-450 

-400 

-370 

-350 

-200 
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Modelo 

Pro lata 

+halo, disco 

y bulbo parcial 

Prolata 

+halo, disco 

Prolata 

sin potencial 

axisi111étrico 

La Barra Gah\ctica 

... continúa Tabla 4.1 
.. 

!lp 

(km s-1 kpc-1) 

-60 

-60 

-60 
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Fa111ilia Figura 

EJ(*) 

(100 km2 s-2 ) 

-2700 4.20 

-2600 

-2500 

-2400 

-2300 

-2200 

-2100 

-2000 

-1900 

-1700 

-2300 4.21 

-2250 

-2000 

-2150 

-2100 

-1900 

-400 4.22 

-370 

-350 

_3,10 

-300 
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... continúa Tabla 4.1. 

Modelo rl.p Fani.ilia Figura 

EJ(") 

(km s-1 kpc- 1 ) (100 km2 s-2 ) 

Superposición -60 -2600 4.23 

de elipsoides -2500 

+halo, disco -2400 

y bulbo total -2300 

-2200 

Superposición -60 -2200 4.24 

de elipsoides -2150 

+halo, disco -2100 

Superposición -20 -1730 4.25 

de elipsoides -1700 

con halo y disco -1670 

-1630 

+brazos espirales -1600 

(") Cada familia EJ esta con1puesta por 50 orbitas con 250 cruces al eje x' 

CtlLa longitud de Ja barra, Ja 1nasa y las longitudes de escala son las nlis111as para todas 

las corridas. El semieje mayor de Ja barra es 3.13 kpc. La masa es 9.8 x 109 ;1J0 . Las 

longitudes de escala son ax= 1.7, a 11 = 0.64 yª= = 0.44. 
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Capítulo 5 

An.álisis U n.idiir1ensional HD y MHD 

del Gas en un. Potencial Estelar 

Realista de la Galaxia 

5.1 Introducción 

En los capítulos anteriores he1nos descrito la construcción de un potencial estelar tridi

mensional, no idealizado ni shnplificado con brazos espirales y/o barra para la Galaxia, 

aunque puede ser tan1bién utilizado para otras galaxias espirales shnilares a la Vía 

Láctea. 

Con este potencial hen1os realizado estudios ntunéricos de una de las con1ponentes 

n1ás hnportantes de las galaxias espirales, que es el gas interestelar difuso, que pern1ea 

el disco Galáctico con una escala de altura aproxin1ada de 1 kpc (Reynolds 1989). 

La respuesta extren1adan1ente sensible del gas a los detalles del potencial y la ne

cesidad de un potencial estelar tddhnensional, constituyeron dos de las 1notivaciones 

n1ás in1portantes para la construcción de un potencial Galáctico, en el cual los brazos 

espirales están tnodelados en fonna triditnensional. 

Las simulaciones fueron hechas con el código magnetohidrodinán1ico (MHD) ZEUS 

(Stone y Norman 1992 a,b; Stone, Mihalas y Norman 1992) que se describe breven1ente 

en el Apéndice (C). 
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5.2 Estudio del Gas en la Vecindad Local 

Corno una prituera aplicación del 111odelo presentado en este trabajo a la dinán1ica 

del gas, se realizaron situulaciones en una dituensión (lD) hidrodiná111icas y en 1.5 

dimensiones MHD de la respuesta del gas interestelar a la onda espiral. 

Sirnulaciones en 1 D. Descripción del problerna 

El proble111a que presenta111os a continuación ha siclo investigado y presentado en 

varios artículos tanto desde el punto de vista analítico (Spitzer 1978) con10 desde el 

punto de vista numérico (Baker y Barker 1974, BB74 a partir de aquí). 

Al igual que las estrellas en la Galaxia siguen trayectorias alrededor del centro Ga

láctico, el gas interestelar sigue su propia trayectoria orbitando ta1nbién el centro Galác

tico, siguiendo básica111ente las órbitas de 111enor energía aproxitnadatnente circulares, 

debido a los efectivos procesos de disipación de energía en el gas. 

En el tránsito del gas alrededor del centro Galáctico, las líneas de corriente son 

aproxit11ada111ente cerradas vistas desde el siste111a que rota con los brazos espirales. 

Cotno vin1os en el capítulo II, estas órbitas son perfectatnente circulares en el caso de 

un potencial axisilnétrico, lo que significaría que el gas en esas órbitas tiene la 1nis111a 

velocidad a lo largo de su trayectoria, en tal fonna que el recorrido es continuo y sin 

choques. Actualtuente se sabe que el flujo de gas, periódico y continuo, perturbado por 

un patrón espiral, incluso en los casos 111ás débiles aceptables para la perturación espiral 

en nuestra Galaxia, contiene choques. En la Figura 5.1 a), presenta1nos un esque111a 

situple del problema de la fonnación del choque en la llegada del flujo de gas al brazo 

espiral. 

La estructura espiral óptica de las galaxias está delineada principahnente por ob

jetos de población 1 (c01110 estrellas jóvenes, regiones HII y polvo). El origen de esos 

trazadores fue un 111isterio por n1ucho tie1npo hasta que se observó que la perturbación 

espiral podía forzar soluciones discontinuas (choques) en el flujo del gas interestelar 

(Fujituoto 1966; Roberts 1969, 1972) que encuentra los brazos espirales. Estas ondas 

de choque son capaces de producir co111presiones suficientes para originar la fonnación 

de regiones HII y de estrellas nue,·as. 
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FIGUHA 5 .1: Esquema de los choques del gas interestelar en su encuentro con el brazo espiral. n) choque 
estacionario en la parle cóncava interna del brazo espiral (co1no se observa en las galaxias). b) choque estacionario en la 

parte cóncava externa del brazo espiral. 

Aunque la explicación física del fenó111eno es 111uy convincente, desafortunada111ente 

el acuerdo entre las prenlisas de la teoría y las observaciones resulta 1nenos convincente. 

Por eje111plo, la posición del choque, que en las galaxias se observa en Ja parte cóncava 

interna de los brazos espirales por Ja fonnación de líneas de polvo -Fig. 5.1 a)-, en las 

si1nulaciones en ID (BB74) se obtiene un choque estacionario pero en Ja parte cóncava 

externa del brazo espiral -Fig. 5.1 b)-. Aún cuando el choque se encontrara en el 

lado correcto, con10 se observa en las galaxias espirales, el equilibrio para encontrar un 

choque estacionario resulta en cxtren10 delicado, con10 vere1nos 111ás adelante. 

Por supuesto el enfoque que presentan1os aquí es una shnple aproxin1ación unidi-

111ensional. La idea es de1nostrar con esta sencilla prueba que el uso de un potencial 

n1uy idealizado para Jos brazos espirales puede n1odificar los resultados, al punto de no 

obtener los resultados correctos debido a la gran sensibilidad del gas al potencial, con10 

ya explica111os. 

Debido a la capacidad de disipación de energía del gas, éste tiende a seguir las 
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órbitas periódicas de menor energía,_ aproximadam_e13te_ circulares._ De esta forma ob

servan1os que las líneas de corriente seguidas por _el gas alrededor del centro Galáctico 

son aproxin1adan1ente cerradas en el siste111a de referencia rotante y poclen1os suponer 

el flujo periódico. 

Para realizar el prin1er estudio ntunérico utilizan1os la aproxin1ación ele ángulos ele 

enrrollan1iento pequeños para los brazos espirales (ele esta forn1a, la variación en la 

c01nponente aci1nutal ele la fuerza a lo largo del brazo espiral es 111uy lenta con1parada 

con la variación en la dirección nor1nal), con la cual pode111os reducir el problc111a a 

lD y resolverlo locahuente. En la Figura 5.2 representa1nos la aproxitnación en una 

din1ensión, que significa sit11ple111ente utilizar únican1e11te la co111ponentc "radial" (la 

con1ponente norn1al al brazo espiral) del vector ele velocidad de las líneas ele corriente, 

que es ele hecho la que produce los choques ya que la "acin1utal" sigue los brazos espirales 

sin intersectarlos, de inanera que no pueden producirse choques. 

Aproximacion en 1D 

Linea d~_corrte te 

_5,, 
Corte tran•veraal del brazo espiral 

b) 

a) 

FIGURA 5.2: Componente normal del vector de velocidad del flufdo utilizada en In aproximación en 10 del 
problema del choque del gas con el brazo espiral 
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De esta forina sólo to111are111os en las si111ulaciones en_una ditnensión,_el potencial a lo 

largo de la línea norinal al brazo espiral que, debido al pequeíio ángulo de enrrollainiento 

del brazo espiral es aproxin1ada111ente equivalente a to1nar _una línea radial desde el 

centro Galáctico, cruzando un brazo a un ángulo acin1utal dado. 

Para efectos de co111paración de los resultados de las sin1ulaciones nun1éricas del 

choque del gas con el brazo espiral, reproduji111os tainbién con Zeus los resultados de 

BB74. 

BB74 calcularon el flujo del gas relajando la aproximación de periodicidad, argu-

111entanclo que las galaxias reales poseen n1uchas irregularidades en el patrón espiral por 

lo que el gas no puede experitnentar una función ele forza111iento periódica. Ellos de-

111uestran que aún sin la suposición de periodiciclacl, las ondas ele choque se desarrollan. 

Suponen que la interacción del gas con la onda espiral se puede ver co1110 un fenó111eno 

entera111ente local y sin inen1oria ele encuentros previos. 

El experitnento nu111érico de BB74 consiste de una perturbación gravitacional que 

es fijada en un siste111a ele coorelenaclas con1putacional. El gas interestelar fluye en la 

inalla co111putacional Euleriana ele un lado a otro con velociclacl Ve y densidad p 0 , y la 

deja del otro lacio después ele pasar a través de la perturbación supuesta, acotada en 

un intervalo de la inalla. 

El pozo de potencial gravitacional representando el brazo espiral consiste ele un ciclo 

ele una función coseno ele la siguiente forn1a, 

U(x) = O, para O :S x :S 1 kpc 

U(x) 
1 1 

U0 { 2' cos(7r(x - 1)) - 2 }, para 1 :S x :S 3 kpc 

U(x) =O, para 3 :S x :5 4 kpc 

donde x es la coordenada nonnal al brazo espiral. La fuerza es entonces, 

F(x) =O, para O :5 x :5 1 kpc 

F(x) 
Uo7r 
-

2
-sen (7r(x - 1)), para 1 :5 x :S 3 kpc 

F(x) =O, para 3 :S x :S 4 kpc 

(5.1) 

(5.2) 

El ancho total del pozo es de 2 kpc, que corresponde aproximadainente al ancho 

observado del brazo espiral en la Galaxia. La amplitud del pozo, U 0 , es la necesaria 
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para garantizar la razón estándar dada en la literatura de 0.03 a 0.05 para la razón 

de fuerza radial del patrón espiral vs la fuerza radial del potencial axisituétrico. En el 

punto de salida del gas en la 111alla, las derivadas de los pará111etros físicos son forzadas 

a cero para prevenir reflexiones. Suponen un gas 1nonoatón1ico adiabático que obedece 

la siguiente ecuación (politrópica), 

p = (..!!__)"'; 'Y= 1.67 (5.3) 
Po Po 

a una temperatura del gas de 7000 K. 

BB74 utilizaron para este experilnento una n1alla de 100 puntos que proporciona una 

resolución de 40 pe por zona. Hen1os reproducido con Zeus sus resultados utilizando 

una malla de 800 puntos (i.e. una resolución de 5 pe) para observar detallada111ente la 

fonuación de los choques. 

La solución del proble111a está detenuinada por tres pará1netros que son, la velo

cidad de entrada, Ve, la velocidad térinica, vi, y la n1agnitud de la perturbación, v 1,. 

Vp es la velocidad que una partícula de prueba adquiriría si estuviera iniciahnente en 

reposo afuera del pozo ele potencial y fuera soltada hacia el n1ínilno del potencial (i.e. 

la velocidad n1áxi1na alcanzada que se da en la parte 111ás profunda del pozo). Para la 

producción del choque debe cun1plirse que Vp > v 1 ; esto significa que la perturbación 

potencial debe ser suficiente111ente grande para inducir n1ovinliento supersónico. Cuan

do un choque se desarrolla, la razón vp/v1 detennina su cotnprcsión, de 111ancra que a 

inayor razón, 111ayor es la co111presión. Para cada par ele parán1ctros Vp y Vt, hay un 

Yalor específico de Ve que origina un frente de choque estacionario. 

Baker y 13arker obtienen una inagnitucl de la perturbación de 15 k111/s, para un 

potencial cuya fuerza relativa al disco es aproxi1nada1nente del usual 5% (que en el 

inodelo presentado en esta tesis corresponde a una razón de 1nasa de los brazos a disco 

de entre 0.0175 y 0.03). De la relación, 

1:v2 = Uo 2 p 

para una Vp 

tene111os, 

15 k111/s, que se da en el 1nínitno del potencial, es decir a x 
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La velocidad de entrada al brazo espiral es en este caso Ja con1ponente nonual del 

vector de velocidad de Ja línea de flujo que pasa por el brazo espiral a 6.3 kpc. Aunque 

Jos cálculos originales de BB74 fueron hechos a 8.5 kpc, para efectos de una co111paración 

directa con nuestro inodelo, hen1os centrado Ja tnalla en el centro geo111étrico del brazo 

que pasa a 6.3 kpc (cerca de donde nuestro tnodelo predice un t11ínin10 del potencial), 

extrapolado el 111odelo de BB74 a esa distancia y calculado Ja correspondiente Ve del 

gas a esa distancia. He111os reproducido Jos resultados de BB74 de 111anera que las 

características físicas del choque se tnantienen, can1biando sólo Ja posición del choque 

estacionario (por co111pletez presentaren1os ta111bién cálculos a 8.5 kpc tnás adelante). 

Pode111os obtener Ja velocidad aci111utal Va, del brazo espiral a 6.3 kpc, de Ja siguiente 

for111a, 

Va= RO.. 

Sin 15 km/s kpc, a 6.3 kpc tenemos, 

Va = 94.5 ktn/s. 

Si esta111os en el siste111a del brazo espiral deben1os sit11ple111ente restarle a Ja velo

cidad del gas a 6.3 kpc, que de acuerdo con Ja curva de rotación es de """ 220 ktn/s, Ja 

velocidad del patrón espiral, esto nos da la velocidad relativa a esa distancia, esto es, 

Vre1 = (220 km/s - 94.5 km/s) = 125.5 km/s. 

Considerando un ángulo de enrolla111iento del brazo espiral de 11º, obtene111os Ja 

cotnponente norn1al con10, 

tan 11° = Vn 

V tan 
donde Vtan ~ Vrel 

donde v., se refiere a Ja con1ponente nonnal y V.«in a Ja tangencial, 

Vn corresponde entonces a la co111ponente normal al brazo espiral (Fig. 5.3). 

Así nlisn10, para R = 8.5 kpc obtenen1os una velocidad nor111al, 
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vn(R = 8.5 kpc) = 18 km/s. 

Angulo de i11cli11ái:id11 
de los brazos espirales 

i=llº 
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FIGURA 5.3: Componentes de velocidad normal y tnngencinl al brnzo espiral. La componente normal es la utilizada 
para las sin1ulaciones unidimensionales. 

En la Figura 5.5 mostramos el potencial (arriba) y las fuerzas (abajo). por unidad 

de 1nasa en el m.odelo de BB74. Con10 se ve en la figura, el potencial ha sido idealizado 
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con10 perfecta111ente silnétrico; es _decir, el_ n1ínil110 _del potencial se supone ubicado 

exacta111ente en el centro geo111étrico del brazo espiral. 

'lle 

----~ 
~ 
~ 
~ 
~ 

5 7 Bkpc 

FIGURA 5.4: Esquema de la entrada del gas ni pozo en la malla con1putncional. Las condiciones de frontcrn son 
.. in-out". 
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FIGURA 5.5: Potencial (arriba) y Fuerza (abajo) parn el modelo de Bnker y Darker (1974). El mlnimo del potencial 
coincide exactamente con el centro geómetrico del brazo. 

Bajo este potencial idealizado, los choques resultantes son estacionarios sólo para 

una velocidad de entrada crítica, Ve, dada una atnplitud para el potencial (en Ja Figura 

5.4 se da un esque1na de la entrada del gas al pozo en la tnalla co111putacional). En 

general, los choques se n1ueven a favor de la corriente si la velocidad de entrada es 

tnayor que la critica {Ve > ve), lo cual corresponde a un choque transitorio. Por otro 

lado, si Ve < Ve, el gas se apila en el pozo for111ando un "choque de acreción" en los 

térnlinos de BB74, aunque es 111ás bien un apila111iento de n1aterial. 

En las Figuras 5.6 a 5.8 1nostramos los resultados del experin1ento de BB74 que 

hemos reproducido con Zeus. La Fig. 5.6 muestra el choque de acreción (apilanüento 
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de inaterial) que viaja contra corriente ( upstream) y que corresponde a v. < Ve· La Fig. 

5. 7 inuestra el choque estacionario a Ve = Ve que se localiza "downstream", i.e., río abajo 

del n1íniino del potencial (lo cual no coincide con lo observado en las galaxias espirales). 

La Fig. 5.8 111uestra el choque transitorio, donde v. > ve; con10 puede notarse, para 

este n1odelo, la estabilidad del choque es inuy sensible a Ve· 
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FIGUH.A 5.6: Densidad vs la coordenada normal al locus del brazo espiral n diferentes pa..¡os de tiempo (una unidhd 

de tiempo es 33.33 millones de años) para el tnodelo de BB74 con Zeus. "Choque de acreción'', v~ = 20 km/s ( < uc ). 
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FIGURA 5. 7: Choque estacionario, ve= 25 kn1/s (=ve). 
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FIGURA 5.8: Choque transitorio, Ve= 28 km/s (> Ve) 

Si resolve111os nu111érican1ente el 111isn10 problen1a pero ahora sustituhnos el n1ode

lo global de los brazos espirales presentado en el capítulo II, observaren1os algunas 

diferencias in1portantes. 

En la Figura 5.9 se da el potencial y la fuerza a lo largo de la línea radial Galáctica 

<p = 0°, línea donde inicia el patrón espiral, para nuestro n1odelo de los brazos espirales, 

cruzando el brazo cuyo centro geon1étrico se localiza a una distancia galactocéntrica de 

6.3 kpc (Figura 5.10). 
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FIGURA 5.9: Potencial (arriba) y Fuerza (abajo) en nuestro modelo del brazo espiral. 
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FIGURA 5.10: Lineas radiales (aproxinindnmente normales ni brazo espiral) a i.p =O y i.p = 7r/2, tomadas para 
los cá.lculos con Zeus. Las lineas cruzan el centro geométrico del brnzo espiral a las distancias gnlactocéntricns de 6.3 y 

8.5 kpc respectiva1nente. Los drculos trazan los brazos espirales y Jos triangulas los centros gcon1étricos de los brazos 

espirales. 

La prin1era diferencia notable es el hecho ele que el centro geon1étrico ele los brazos 

espirales no coincide necesarian1ente con los n1ínin1os del potencial (cotno en el caso 

de BB74, Fig. 5.5); éste está corrido hacia el centro Galáctico, lo cual es debido a la 

contribución total del patrón espiral global. Debido a la gran sensibilidad del gas a 

los detalles del potencial, esta diferencia resulta in1portante en las simulaciones HD y 

MHD. 
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La 1nayor parte de las sitnulaciones realizadas fueron adiabáticas al igual que las 

de BB74 (aunque realiza1nos ta1nbien si1nulaciones isotértnicas sin que notára1nos una 

diferencia ilnportante en los resultados), con una te1nperatura T=7000 l{ y una densidad 

del gas de n=O.l ciu-3 (BB74), correspondiente al ntedio interestelar difuso caliente 

con una razón 0.1 He/H. La velocidad de entrada local (ve) en la dirección radial es 

de 25 ktn/s a G.3 kpc. La masa de los brazos fue elegida de tal fonna que equipare 

la fuerza radial local del n1oclelo de BB74 (ver Figuras 5.5 y 5.9) y que corresponde 

aproxilnadainente a la del 1noclelo inás débil plausible para la Galaxia que presenta1nos 

en este trabajo (Cap. II), 11.In/Afv = 0.0175. De esta forn1a entencle1nos que cualquier 

diferencia en los resultados de las sin-iulaciones, estará única1ncnte relacionada con la 

fonna específica del potencial. 

Considerando las incerticltunbres asociadas al proble1na, co1no por ejeinplo, la velo

cidad angular del patrón espiral, intenta1nos varias velocidades de entrada a la 1nalla. 

Realiza1nos sin1ulaciones hidrodiná1nicas y n1agnetohidrodinán1icas. Las pritneras 

son inostraclas en las Figuras 5.11 y 5.12. En el caso de BB74, el centro ele la n1alla 

Euleriana corresponde al n1ínin10 del potencial y al centro geon1étrico del brazo espiral. 

Para nuestro n1odelo el centro geon1étrico del brazo no es necesaria1nente el n1ínitno 

del potencial. El gas entra a la 111alla de izquierda a derecha con condiciones iniciales 

''inflow-out.flow" (entrada-salida). El ancho del pozo (de los brazos) es 2 kpc a lo largo de 

la coordenada cuasi radial. Co1110 se n1encionó antes, realizan1os si111ulaciones ntunéricas 

con el n1odelo ele BB74 confinnanclo sus resultados. Un choque estacionario es obtenido 

a la ...-elocidacl crítica, Ve :::::: 25 k1n/s, y localizado en la parte derecha del pozo de 

potencial ("downstrean1"). En el caso del potencial de BB74, la respuesta es nu1y sensible 

a la velocidad de entrada, de 111ancra que para una Ve (:=::::: 28 k111/s) ligcra1nentc 111ayor a 

la crítica (Ve :::::: 25 kn1/s) el choque se vuelve de carácter transitorio, de fonna que deja 

la inalla a favor ele la corriente ("downstrean1") en 5 unidades ele tie111po (la unidad ele 

tien1po es ~ 33.3 nlillones de años). 

244 



Parte 111 EL GAS 

-7e 
u 
C1' 

~ 
"'l:l 

~ .., 
:::: 
~ 

~ 

6 

5 

4 

3 

2 

1 

5 

CENTRO GEOMETRJCO DEL BRAZO ESPIRAL 
1 

6 7 
R (kpc) 

El gas en la vecindad locnl 

8 

FIGURA 5.11: Densidad vs In coordenada normal ni locus del brazo espiral a diferentes pasos de tiempo (unn 
unidad de tien1po es 33.33 millones de años) para el modelo de brazos presentado en este trabajo. Estas simulaciones 
fueron realizadas con Zeus. v.,= 20 km/s (<Ve). 
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FIGURA 5.12: Ve = 25 km/s (= uc)· No se obtiene choque estncionnrio (como en el en.so de DB74) pero se 

encuentra un choque contra corriente ( upstrcam) que tiende a estabilizarse ligernn1ente hacia el Indo cóncavo interno 

(dentro de corrotnción) del brazo espiral en escalas de tiempo correspondientes a varios .. crossing times", o el tien1po de 

encuentro con el siguiente brazo, lo cual resulta tan útil para explicar In fn•cuencia de estos choques en lns obser'l.-acioncs 

como cualquier solución estacionaria. 
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FIGURA 5.13: Choque contra corriente, v..,.= 40 kn1/s (>ve) 

Tanto en las sin1ulaciones HD con~o en las MHD que hen~os realizado en 1D, los 

flujos no resultan barridos a favor de la corriente para ninguna velocidad plausible 

radial al brazo, de 111anera que a velocidades hasta de aproxi111adatnente 39 ktn/s, 

obtenetnos sien1pre un choque "upstrean1" (contra corriente) que se queda en el pozo 

de potencial en escalas significativas de tie111po del orden de 200 millones de años. 

No cncontra111.os un choque estacionario. La existencia de un choque cuasiestacionario 

es n1enos restrictiva que Ja extre111ada precisión requerida de Jos pará111etros en BB74 

necesaria para obtener el choque estacionario. Y considerando Jos tie111pos de cruce 
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para el tránsito brazo-interbrazo, los transientes de vida larga res~dt_an_tan _úti_les como 

la solución estacionaria. 

En las Figuras 5.14 a 5.16 presentmnos las sitnulaciones MHD con los nús111os pa

rán1etros utilizados en las si111ulaciones de las Figuras 5.11 a 5.13 para las shnulaciones 

HD, tales con10 la densidad, temperatura del gas, fuerza del brazo espiral, etc., así con10 

las 111isrnas velocidades de entrada a la 111.alla. 
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FIGURA 5.14: Resultados numéricos con campo magnético. Vr = 20 km/s (<ve)· 
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FIGURA 5.15: Choque contra corriente, Ve= 25 km/s (=ve). 
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FIGURA 5.16: Choque contra corriente, ve= 40 km/s (>ve) 
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FIGURA 5.17: Choque contra corriente, vr! = 45 km/s (>ve) 

Para las sin1ulaciones lVIHD he1nos incluido el can1po inagnético transversal al n10-

d111iento (en la dirección aci111utal, esto es, a lo largo ele la dirección del brazo espiral), 

con el valor estándar ele 5 inicro Gauss. La diferencia principal en el caso de nuestras 

si111ulaciones HD y lVIHD proviene ele la con1presión. 

Tubbs (1980) señala que la con1presión en galaxias externas es inucho inenor que 

la esperada por cálculos HD unidi1nensionales. En las Figuras 5.14 a 5.17 se inuestra 

c61no el incluir el ca1npo n1agnético reduce la con1presión a través del frente de choque 

de acuerdo a la tendencia esperada; ade111ás del hecho de que el ca111po n1agnético evita 
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de forn1a niás efectiva que el choque salga a favor de la corriente ("downstrean1"), que en 

el caso de los experhnentos puran1ente hidrodi11á111icos. En el caso de los experhnentos 

MHD, incluso para velocidades de entrada de 40 kn1/s, el choque se niueve contra 

corriente y perinanece en el pozo por escalas de tie1npo del orden de 200 nüllones de 

años. En este caso tan1poco encontra111os un choque estacionario, aunque sí encontra111os 

choques sen1iestacionarios (contra corriente) de vida larga. 
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FIGURA 5.18: Densidad vs la coordenndn normal al locus del brazo espiral a diferentes pasos de tiempo (unn 
unidad de tiempo es 33.33 millones de nt1os) para el modelo de brazos presentado en este trabajo. Choque contra 
corriente originado por el encuentro con un brnzo a 8.5 kpc. Ve = 35 km/s (> ve) 
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Debe111os sin e111bargo considerar._que todos_estos cálculos están hechos bajo la su

posición de un ángulo de enrollmniento pequeño para los brazos ( "tightly wound"), así 

que cualquier prediccion cuantitativa específica referente a la Galaxia debe ser to111ada 

con cuidado. 

A lo largo de Ja línea radial Galáctica, <p = 7r /2, hay un tercer cruce con el brazo a 

8.5 kpc (Figura 5.10). En esta posición hay por Jo tanto un pozo de potencial donde 

se puede esperar un choque. En Ja Figura 5.18 se 111uestra el tie111po de evolución 

para ve ::::: 35 k111/s, una velocidad que origina una salida a favor ele la corriente del 

choque en Ja nialla para el caso de BB74 o para el caso pura1nente HD en nuestro 

potencial. Se niuestra en Ja figura que Ja presión del can1po 111agnético trabaja para 

hacer que el choque se niueva contra corriente ("upstrean1"). Aún el nioclelo débil de Ja 

Galaxia (11'.!8 /11Iv = 0.0175) es suficientemente fuerte como para producir el choque, 

y éste es producido tan1bién a una velociclacl ele entrada del fluido al brazo de 18 kn1/s, 

correspondiente a esta ubicación. 

En resun1en, este sencillo experin1ento nos lleva a concluir que Ja contribución del 

patrón espiral con1pleto hace que el potencial espiral local adopte forn1as que no pueden 

ser correctan1ente ajustadas por un sin1ple ténnino perturbador que ha sido tradicional-

111ente invocado para representar el potencial espiral. Este hecho puede tener grandes 

alcances en Ja respuesta del gas a Jos brazos espirales. Nuestro niodelaje IVIHD unidi-

1nensional, aunque li111itado, ha n1ostrado que Jos choques no dejan el brazo a favor de 

la corriente con10 en cálculos previos de este problen1a (ejen1plos, BB74 y l\1artos y Cox 

1998) para un intervalo plausible de velocidades de entrada. En correspondencia con 

las obsen·aciones, Jos choques buscan equilibrio 1110\'Íéndose contra corriente (Ja parte 

cóncava de los brazos espirales dentro de corotación). La inclusión del can1po niagnético 

es esencial para este efecto. Las condiciones precisas para soluciones l\1HD estaciona

rias todavía tienen que ser establecidas por cálculos tridi1nensionales. Nuestro niodelo 

global de esferoides representando al brazo, ayuda a hacer transiciones 111ás repentinas 

(choques) en el flujo del gas a través del brazo que el niodelo ideaÍizado usual. El gas 

es supersónico en su velocidad orbital cuando entra al brazo (excepto cerca de corro

tación), pero se reajusta justo detrás del choque a sus condiciones previas al choque 

en escalas de longitud razonables (ver Figs.5.14 a 5.17), sin necesidad de condiciones 

de frontera periódicas. Nuestro niodelo predice ta111bién que Jos choques de gran escala 
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producidos por la onda espiral están restringidos a ocurrir en regiones radiahnente aco

tadas dentro de la extensión del patrón, y que este lítnite radial está detenninado por 

la posición aci111utal. Esto se debe a que se requiere un pozo de potencial, por débil que 

sea (co1110 ocurre a 8.5 kpc), para producir un choque y eso sólo sucede en las regiones 

donde se da el brazo espiral. De esta fonna, los choques resultan inás violentos cuanto 

inás cerca estainos del centro Galáctico donde los brazos son 111ás fuertes. Las ilnágenes 

de 1\.181 parecen confir111ar este escenario en el cual, en su nl.ayoría, la parte interna de 

los brazos tiene choques pronlinentes y las partes externas pueden tenerlos o no (ver 

por eje111plo Binney y Tre111aine 1994). Estos 111is111os datos despliegan una estructura 

con1pleja a lo largo del brazo sugiriendo que las velocidades ele entrada locales nonnales 

al brazo pueden variar rápidan1ente 111.uestreanclo en la dirección acilnutal del brazo. 

Esto ilnplicaria en el caso ele las nubes 111oleculares, que las nubes forn1aclas por la onda 

espiral estarían Inás concentradas hacia la parte interna ele los brazos ele la Galaxia, 

pero la for1nació11 de estas nubes hacia la parte externa de los brazos no debería ser una 

sorpresa ta1npoco. Sin e1nbargo, en las regiones externas éstas deberían aparecer sola-

1nente a ciertos aci1nuts y no en una estructura anular (para brazos en la aproxinl.ación 

de ángulo de enrolla111iento pequeño) co1no se espera en las regiones internas. 
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Capítulo 6 

Conclusion.es 

Presentan1os un tnodelo tridi1nensional para una distribución de n~asa espiral y una ba

rra central. Estas estructuras se construyen a partir de superposiciones de elipsoides y 

esferoides inhon1ogéneos que aproxin1an Ja parte no axisin1étrica de una galaxia espiral 

barrada. El n1odelo es aplicado en particular a nuestra Galaxia aunque puede aplicarse 

a otras galaxias espirales y/ o barradas. El inodelo nos penni te ver con n1ayor profun

didad física detalles que resultan inaccesibles, por eje1nplo, para el tratanlient.o clásico 

que 1nodela los brazos espirales con10 una sitnple perturbacion periódica del potencial 

axisitnétrico. El inoclelo es físicainente sitnple y plausible, con Ja fuerza, el potencial y 

la densidad continuos en tocio punto. Para nuestra Galaxia, los pará1netros que restrin

gen el n1odelo, tales co1110 el nútnero de brazos espirales, el ángulo de cnrollanliento, la 

velocidad angular de los brazos y de la barra, la 111asa de an1bas con1ponentes, la ley 

de clensiclad, etcétera, son elegidos ele un intervalo ele posibilidades sugeridas por las 

observaciones y la teoría. 

Se realizaron experitncntos con el potencial ele la Galaxia agregando al potencial 

axisitnétrico únican1ente los brazos espirales, con el propósito de entender la diná1nica 

órbital y gaseosa sin la interacción con Ja n1asiva co1nponente de barra. Estos resultados 

siguen siendo válidos para galaxias espirales "nor111ales" (no barradas). 

Para los brazos espirales, las di1nensiones y densidad ele n~asa ele los esferoides 

oblatos de Jos que están con1puestos en el inodelo, dependen del tipo ele brazos, gaseosos 

o estelares. Hen1os adoptado dos Jugares geo1nétricos diferentes para Jos brazos espirales. 

El pritnero, con dos brazos espirales, representa Jos brazos estelares con ángulo ele 
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enrollamiento ele 15.5°, obtenidos por Drinunel (2000). El segundo, con seis brazos, 

considera adicionahnente los cuatro brazos ópticos con ángulo de enrolla111iento de 12° 

delineados por las brillantes regiones HII. Del intervalo ele posibilidades en la literatura, 

he1nos considerado tres valores para la velocidad angular del patrón, S1p = 15, 20 y 

60 k211 s-1 kpc-1, y una razón ele 111asa de los brazos a la 111asa del disco del potencial 

axisitnétrico, llIB/.l'vID, en el intervalo 0.0175, 0.05. En este intervalo de nlasas la fuerza 

radial debida a los brazos espirales se encuentra entre el 5% y 10% de la fuerza radial 

axisi111étrica. 

Con pruebas ele autoconsistencia a nuestro 1noclelo, e2npleando órbitas periódicas 

y el 1nétoclo de C&G86 para analizar la respuesta en densidad al potencial itnpuesto, 

encontran1os que el 1nodelo nlás autoconsistente favorece una velocidad angular para el 

patrón espiral Op = 20 kn1 s-1 kpc- 1. 

El modelaje del potencial gravitacional producido por una perturbación espiral ha 

sido usuahnente basado en la aproxin1ación local TvVA ( Tight IVinding). He111os encon

trado, sin en1bargo, que la contribución al potencial del patrón espiral co1npleto hace 

que el potencial espiral local adopte fonnas que no se pueden ajustar correctainente 

con el modelo T\VA. Este hecho tiene consecuencias itnportantes, por eje111plo en la 

respuesta del gas a la perturbación espiral. Hen1os realizado 1nodestas sin111laciones 

uniclitnensionales l'vIHD (Franco, l'vlartos y Picharclo 2002) con el código Zeus para 1nos

trar las diferencias sustanciales entre la respuesta del gas con el 111oclelo convencional 

que en1plea una función cosenoiclal para el potencial espiral y el 111oclelaje del patrón 

espiral que prcsentan1os en este trabajo. Las sin1ulaciones 111uestran que los choques 

producidos por el gas al interactuar con el brazo espiral, no dejan el brazo en dirección 

ele la corriente (" downstream."), con10 se había encontrado en cálculos previos (Baker y 

Barker 1974) para un intervalo plausible de velocidades ele entrada del gas al brazo. En 

correspondencia a las expectativas observacionales, los choques viajan contra corriente 

e·· upstreant") buscando el lacio cóncavo interno del brazo espiral (en la región interna 

a corotación) inarcado en observaciones ópticas de galaxias por las actnnulaciones de 

polvo. La inclusión del ca1npo n1agnético para este efecto es esencial. De esta forn1a, 

consideran1os que los resultados basados en la aproxitnación T\VA deberían ser revisa

dos: la respuesta del gas depende fuerte111ente ele la posición en la Galaxia. Un pozo 

de potencial podría desaparecer co1110 tal en algunas direcciones radiales (en la parte 
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externa de los brazos espirales). Por otra parte, en las co1nparaciones del análisis orbital 

de nuestro 1nodelo con la TWA, encontrmnos que los resultados son 111uy sitnilares para 

los casos de n1asa 1nás baja de los brazos espirales (l\'18 /.lvfn ~ 0.0175), no así para los 

casos de masas mayores (M8 /l\In > 0.0175) en los que la diferencia se vuelve notable, 

iniciando con un enriqueci1niento en la estructura orbital de los diagra1nas de Poinca

ré hasta la aparición de caos, que no sucede en el caso de la TWA sino hasta n1asas 

111ayores a las del intervalo plausible (1\Io/1\In > 0.05) para los brazos de la Galaxia. 

En el análisis de los diagramas de Poincaré, encontra111os que es 1nuy útil usar un 

siste1na inercial para definir el sentido ele n1ovitniento orbital, prógrado o retrógrado, 

alrededor del centro Galáctico acle111ás ele la definición usual en el siste1na no inercial, 

donde los diagratnas en el espacio fase están definidos. En el siste1na inercial, el sentido 

de ni.oviiniento se preserva con el tie111po para casi cada órbita en nuestros experitnentos, 

siendo la excepción las órbitas con n101nento angular cerca ele cero. Esta propiedad 

es válida para todo el intervalo ele parátnetros plausibles ele la Galaxia, incluyendo 

diferentes nútneros de brazos, 111asas, ángulos ele cnrolla111iento, etcétera. Si incluilnos 

inforn1ación del sistetna inercial en el sistetna no inercial, los cliagratnas ele Poincaré 

revelan que las órbitas prógraclas y retrógradas definidas en el siste1na inercial, ocupan 

regiones clara111ente separadas a través de una separatriz con1puesta por órbitas con 

111oni.ento angular cerca de cero. 

La definición del sentido de 1novi1niento orbital en el sistetna inercial va 111ás allá de 

una cuestión de se111ántica. Existen n1uchos procesos físicos para los que se considera 

itnportante el conocimiento preciso de la dirección protneclio ele las órbitas respecto a 

un sistetna inercial, por ejen1plo para efectos de fricción clinátnica las estrellas del disco 

sobre la barra, en este caso las órbitas prógradas pueden ser n.1ás in1portantes dado 

que sus velocidades relativas pro111eclio con la barra, son tnenores que en el caso de 

las órbitas retrógradas. Por otra parte esta definición del 111ovi111iento orbital parece 

estar conectada con el naciinicnto del caos. Basados en los análisis de los diagra111as 

ele Poincaré y cálculos con el pri111er exponente ele Lyapunov de una serie de órbitas, 

encontran1os que, dentro de un intervalo plausible para los parárn.etros de los brazos en 

una galaxia similar a la Vía Láctea (e indepenclientetnente del número ele brazos), si 

existe caos, solmnente las órbitas prógradas lo presentan, y para una perturbación lo 

suficiente1nente débil, con10 parece ser el caso en nuestra Galaxia, la separatriz es una 
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curva delgada 111uy bien definida. El surgimiento de las subregiones caóticas en la región 

prógrada depende de tres pará1netros principahnente: la inasa de los brazos espirales 

o la fuerza relativa, el ángulo de enrolla1niento y en inenor inedida de la velocidad an

gular del patrón. Subrayainos aquí el punto de que la definición estándar en el siste1na 

rotante, que llan1a a la parte x' > O del cliagra1na el lado retrógrado y a la parte con 

x' < O el lado prógrado (para un patrón co1no el ele la Galaxia moviéndose a favor de 

las inanecillas del reloj), no podría evidenciar la conexión del caos con el inovin1iento 

prógrado, debido a que una 1nis1na órbita (ordenada o caótica) puede ocupar an1bas 

secciones de los cliagra111as ele Poincaré. El co1nporta1niento del surgiiniento del caos 

diferente entre órbitas prógraclas y retrógradas, definidas en el sisten1a inercial, ha sido 

atribuido al traslape de resonancias (Contopoulos 1967). En los casos ele n1asa n1enor 

que el 3% ele la n1asa del disco (Al8 /AI0 :::; 0.03), dentro del intervalo de masas conside

rado para los brazos espirales, no se encuentra caos para velocidades angulares de hasta 

20 kn1 s-1 kpc- 1 • Reinos tan1bién calculado algunas fa1nilias orbitales con velocidades 

Slp = 60 kn1 s- 1 kpc- 1 (predichas por inoclelos ele N-cuerpos y que corresponden a la 

velocidad ele la barra) y encontran1os que aún para la n1asa de los brazos inás baja 

considerada, aparece caos en la región prógrada para algunas fa1nilias. Encontra1nos 

que una a111plitud tníniina en la fuerza radial de los brazos espirales es requerida para 

la aparición del 111ovi111iento estocástico con velocidades angulares ele hasta 20 kn1 s- 1 

kpc- 1, que corresponde al 6% (en promedio) ele la fuerza radial axisin1étrica proporcio

nada en nuestro n1oclelo por una razón de n1asas, J\I8 /,\I0 = 0.05 para un ángulo de 

enrollanliento ele 15.5°. Para casos de perturbaciones espirales n1uy fuertes (con fuerzas 

relativas del orden del 15% o n1ayores), la separatriz se ensancha y es invadida por caos. 

Dos leyes de caída en densidad de los esferoides que con1ponen los brazos espirales 

fueron utilizadas, una caída lineal y una exponencial fisicmnente inás justificable (dada 

la caída del disco). Los resultados parecen no ser afectados por la ley ele caída de los 

brazos espirales. 

Para la barra Galáctica hen1os propuesto tres n1oclelos distintos, con la ley de densi

dad observada para esta con1ponente. El pritnero consiste en un elipsoide inhon1ogéneo, 

el segundo es un esferoide prolato que resulta 1nucho n1enos costoso con1putacionahnen

te. Finahnente, el n1odelo que n1ejor ajusta las observaciones de la Galaxia, es un 

n1oclelo de superposición ele elipsoides inhon1ogéneos, el cual reproduce aproxitnada-
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niente tanto la ley de densidad en la barra con10 las isofotas cuadradas (cuyo inodelaje 

representa un proble111a n111y con1plicado). De esta forina, con superposiciones co1110 la 

realizada para la barra Galáctica he111os podido reproducir las observaciones, y de hecho 

con la superposición adecuada es posible aproxilnar fácihnente el potencial de una ba

rra en general. Es sin etnbargo in1portante recalcar, que de con1.paraciones cualitativas 

del análisis orbital de los tres n1odelos, no se encuentran diferencias significativas entre 

éstos, de rnanera que una barra prolata podría ser suficiente para los análisis estelares, 

aunque esto tendría que probarse con análisis tnás cuantitativos en esta dirección tanto 

orbitales co1110 de gas. 

Entre los resultados para los tnoclelos de la Galaxia con barra se encuentran los 

siguientes. Se realizaron diversos experituentos con los tres tnodelos de la barra Ga

láctica. rviientras que en algunos trabajos la barra Galáctica es tratada con"lo la única 

con1ponente en el centro de la Gala.."Xia, en otros se incluye adicionahuente al poten

cial global una con1ponente ele bulbo (ver Sección 4). De esta fortna en los pritueros 

experi111entos he111os incluido el potencial axisitnétrico con un bulbo parcial (\Veiner y 

Sellwood 1999), otra serie de experi111entos re111ovienclo el bulbo, una tuás con la barra 

única111ente y una últi1na con el potencial espiral incluido. Encontra1nos que la separa

triz, que para todos los casos de los brazos espirales dentro del intervalo ele pará111etros 

plausibles para la Galaxia, resultaba 111uy fina, es ahora 1uucho 111ás ancha, esto es, la 

cantidad de órbitas prógraclas-rctrógradas en el sisten1a inercial au1nenta, disnlinuyendo 

a su vez las regiones de órbitas prógradas y retrógradas en el espacio fase. El caos en 

la tnayoría ele los casos es inducido por la co111ponente central de bulbo, y a diferencia 

de los brazos, inicia en casi todos los casos en las órbitas prógradas-retrógradas que 

co111ponen la separatriz. Pasando la barrera de corrotación, el caos inicia nueva1uente 

en las órbitas prógradas. De la 1nis1na forn1a que para el potencial de brazos, no se 

encuentra caos en ningún caso en la región retrógrada. 

Tene111os ahora un inodelo triclitnensional que ajusta los pará111etros inás in1portantes 

conocidos de la Galaxia para con1ple111entar la aproxiluación axisin1étrica pura, y que 

puede ser utilizado tanto en diná111ica orbital con10 en inagnetohidrodinánlica. 

259 



Capitulo 6 Conclusiones y Trabajo a Futuro 

6.1 Trabajo en Proceso y a Futuro 

La aplicación del 111odelo introducido en la presente tesis a la Vía Láctea nós abre 

una ventana de posibilidades para el estudio orbital y de gas en la ºGala.:icia' .. Estas 

posibilidades van desde la revisión de los resultados producidos por inodelos idealizados 

del potencial Galáctico hasta nuevas aplicaciones posibles. 

Entre los trabajos que se encuentran en proceso actual111ente y en proyectos a futuro 

anotan1os los siguientes, 

* En todo el análisis sobre los brazos espirales he111os supuesto que éstos son bá

sican1ente suaves con10 en una galaxia ten1prana y hen1os supuesto el 111isn10 ancho a 

lo largo de éstos. Según resultados observacionales ele Sellwoocl (1991), y Rix & Za

ritsky (1995) los brazos ca111bian su anchura y altura con la distancia galactocéntrica, 

de 111anera que un incrc111ento o decren1ento en nuestro 111odelo del se1nicje 111ayor a 0 de 

los esferoides a lo largo de los brazos espirales, podría ajustar 1nás apropiada111ente las 

observaciones .. A.dicionaln1entc, para una galaxia Sb y en general, los brazos espirales 

no son necesaria111ente suaYcs y ele hecho son inás bien floculentos. Por la fonna del 

inoclelo ele los brazos, si111ular brazos floculentos es una posibilidad que nos pennitiría 

entender el efecto sobre la autoconsistencia del patrón espiral (analizando órbitas pe

riódicas por ejc1nplo) y sobre el gas, producido por unos brazos espirales floculentos 

con10 los observados en galaxias con10 la nuestra y tnás tardías debido s las regiones 

Hll gigantes. 

* . ..\.unquc se usaron las órbitas periódicas para el análisis de autoconsistencia, con

siclera111os que es necesario un análisis inás profundo ele este tipo ele órbitas en fonna de 

diagra111as característicos y análisis de estabilidad riguroso, tanto para los brazos con.10 

para la barra. 

* Aplicación a cú111ulos galácticos con el propósito ele detern1inar có1no afecta a la 

distribución espacial ele los cú111ulos cercanos al disco Galáctico la existencia ele una 

barra con10 la de la Galaxia. En caso ele que sí afecte la presencia ele la barra a la 

distribución espacial ele cú111ulos, y ciada la distribución de cúmulos en la Galaxia, se 

puede intentar obtener las cotas inferior y superior para la velocidad angular ele la barra 

en la Galaxia. ¿Se puede saber en una galaxia ele canto si una galaxia es barrada o no 

sólo con la distribución espacial ele cíunulos galácticos?. Consideraciones sinülares para 
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la Galaxia han sido ya estudiadas por Long, Ostriker y Aguilar (1992). 

* Basados en análisis de autoconsistencia con la ayuda de órbitas periódicas y caos 

orbital, encontrar una cota rnáxi1na para la concentración de n1asa central (o un bulbo) 

en la Vía Láctea. 

* Análisis de los choques del gas con el brazo espiral en el plano Galáctico para 

deterininar el elipsoide de velocidades de la población estelar joven, tomando con10 

condiciones iniciales las posiciones y velocidades de las zonas donde el autnento en den

sidad producido por el choque puede generar fortuación estelar. Por otra parte, en 

la dirección perpendicular al plano Galáctico, se realizarán análisis de los niovituien

tos verticales y fortuación estelar inducida por choques del gas a altas :: (coordenada 

perpendicular al plano Galáctico). 

* Análisis ele choques del gas con la barra Galáctica para intentar explicar la gene

ración de rayos cósn1icos en la Galaxia. 

* El acoplatniento entre la barra y los brazos espirales a la nlis1na velocidad angular 

(brazos saliendo ele la barra), a la velocidad de la barra, a la velocidad ele los brazos 

y finahnente con otra situación 1nuy probable, barra y brazos girando a diferentes 

velocidades angulares (las correspondientes a cada estructura según las observaciones). 

* Orbitas en tres cli1nensiones. Estudio de órbitas ele estrellas de alta velocidad en 

la vecindad Solar. 

* Finahnente, en trabajo a futuro se incluye el estudio orbital y de gas en general de 

otros tipos de galaxias (Sa, Se, SBa y Sbc), o en particular aplicado a galaxias específicas 

con pará111ctros dctern1inados o por cletcrn1inar usando análisis de autoconsistencia para 

restringirlos. 

* En co1nbinación con 1nodelos de N-cuerpos, se pueden hacer análisis de la estruc

tura interna de objetos co1no cú111ulos globulares o satélites Galácticos, introduciendo 

como potencial de fondo el estacionario con brazos y barra para aplicar toda la reso

lución al cú111ulo o satélite Galáctico y analizar los efectos de fuerza de 1narea, fricción 

dinán1ica y destrucción. 
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Apéndice A 

El Poten.cial Axisi1nétrico 

Para reproducir algunas de las propiedades ele la Galaxia, tales conl.o la curva de rota

ción, la fuerza perpendicular al plano y otros parátnetros conocidos, co1110 la velocidad 

de escape local y las constantes de Oort, he111os elegido el potencial triditnensional de 

Allen y Santillán (19!H) con10 potencial de fondo, debido a su sin1plicidacl tnatemática 

y a su aproxi111ación a las propiedades Galácticas. 

Este potencial es co111pleta111ente analítico y continuo en todo punto, al igual que 

sus derivadas. Consiste de un bulbo central y un disco, a111bos ele la fonna propuesta 

por l'Vliyainoto y Nagai {1975) y un halo tnasivo esférico. 

La distribución ele tnasa central tiene un potencial de la forn1a, 

<I>i(R,=) (R2 + .=2 + b"f )1/2, (A.1) 

y la densidad correspondiente, 

Pi(R, =) 47r(R2 + .:;2 + b'f )5/2' 
(A.2) 

donde kl1 = 606.0 y b1 = 0.3873. Las unidades son las llatnadas "unidades Galácticas" 

(con G = 1) y son kpc para longitud, 10 km/s para velocidad y 2.32 x 107 JvI0 para 

tnasa. La tnasa de esta cotnponente es 1.41 x l0 10 1vI0 • 

La co111ponente de disco, 
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b~l\1"2 a2R2 + [a2 + 3(.::2 + bn112][a2 + (.::2 + b~)112¡2 
(--:¡;;:--)( {R2 + [a2 + (.::2 + b~)1/2)2}5/2(z2 + b~)3/2 ), 

(A.4) 

donde M 2 

1010M0. 

3690.0, a2 5.3178 y b2 0.2500. Con una 1nasa del disco ele 8.56 x 

Finahnente el halo, con r = -.,/ R 2 + .::2 :=:; rmax = 100 kpc, 

<I> (r) _ M(r) M3 [ 1.02 + ln{l + (r/aa)t.02}¡r100, 
3 - ---r- - 1.02aa -1 + (1·/aa)t.02 

TESIS CON 
FALLA DE OB.lGEN p3(r) 

(A.5) 

(A.6) 

donde M(r) = ~~f;f;:t~~, Ma 4615.0 y ll3 12.0. La masa del halo a 100 kpc es 

8.002 X 1011 J\f0 

La masa total del modelo es 9 x 1011 111"0 . 

Entre las restricciones observacionales to1uaclas, con10 la curva ele rotación (Figura 

A.l) y la fuerza perpendicular en z, en este lnoclelo se adoptan los siguientes parámetros, 

Ro = 8.5 kpc como la distancia Galactocéntrica del Sol y V 0 (R0 ) = 220 k1u s- 1 con10 

la velocidad circular en la posicion solar. El halo tiene un radio de 100 kpc. La curva 

de rotación se aplana aproxin1acla1uente a una velocidad de 200 kn1 s-1. La velocidad 

ele escape local es ele aproxin1aclan1ente 550 k1n s-1. La densidad ele nlasa total en la 

vecindad solar es p = 0.152\:f 0 pc3 . Los valores obtenidos para las constantes de la 

rotación Galáctica (constantes ele Oort) son A= 12.95 kn1 s-1 y B = -12.93 km s- 1, 

en buena concordancia con los datos actuales. 
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TOTAL 
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40 60 80 100 
R {kpc) 

FIGURA A.1: Contribución de las tres componentes de masan. In curva de rotación (lineas punteadas) y la curva 
de rotación total (Unen continua). 
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Apéndice B 

Los Métodos de Integración y las 

Técnicas 

En el presente apéndice se describen breve1nente los integradores utilizados en la solu

ción de las ecuaciones de inovhniento de las partículas so1neticlas a un potencial con1-

puesto por Ja distribución axishnétrica y el patrón espiral y/o la barra Galáctica. Estos 

son, Bulirsh-Stoer (Press et al. 1992) y Runge-Kutta ele orden 71110-Svo (Fehlberg 1968). 

B.1 El Método de Bu.lirsh-Stoer para la Integración 

de Orbitas 

Este es uno de Jos inejores iuétodos de obtención de soluciones de alta precisión para 

ecuaciones diferenciales ordinarias con esfuerzos co1nputacionales iuíni111os (Press et al. 

1992). 

El inétodo consiste de tres ideas principales. La prin1e1·a de éstas es el acercarniento 

diferido al límite de Richardson, que consiste en considerar Ja respuesta final ele un 

cálculo nun-iérico con10 una función analítica de un parátnetro ajustable, co1110 el tatnaño 

de paso, h. Esta función analítica puede ser probada ejecutando Jos cálculos con varios 

valores ele h, ninguno de ellos siendo necesariaineute suficiente1nente pequeño para 

proporcionar Ja precisión deseada. Cuando se conoce suficiente acerca de Ja función, 

se le ajusta alguna fonna analítica, y de esta fonua se puede evaluar Ja función en el 
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punto "iinposible" h=O (Fig. B.1). 

La segunda idea tiene que ver con el tipo de ajuste de la función utilizado. Debido 

al poder de la extrapolación de funciones racionales, Bulirsh y Stoer las eligieron en las 

aplicaciones tipo Richardson (Press et al. 1992). El poder radica en el au1nento del 

li1nitado intervalo de convergencia de las series de potencias. Las funciones racionales 

pueden ajustarse bastante bien a funciones analíticas aítn después de varios tér111inos, 

en las potencias de h, de inagnitud con1parable. 

La tercera idea es el uso de un inétodo cuya función de error sea estricta1nente par, 

per1nitiendo que la función racional o aproxhnación polino1nial esté en ténninos de la 

variable h 2 en lugar de sólo h. 

y 

X 

extrapo1acJ.on 
a pasos -

TESIS CON 
F'AT LA D" 0,....,-,....,Vl\T 

.u '~ l.1.· .. ~ .... :~l\l 

X 

x+H 

FIGURA B.l: Extrapolación de Richnrdson usada en el método de Bu1irsh-Stoer. Un intervalo grande ll es 

subdividido por diferentes secuencias de subintervnlos cada vez nu\s finos. Los resultados son extrapolados n una 
respuesta que se supone corresponderá. a un número infinito de subintervnlos. En el 111étodo de Bulirsh-Stoer, lns 

integraciones son hechas con el tnétodo modificado del punto inedia y In técnica de extrapolación es uun función racional 
o una extrapolación polinon-.ial. 

Con estas ideas juntas describire1nos con cierto detalle el progran1a que consiste de 

tres rutinas principales, BSSTEP (stepper), l\!Il\!IID (1nétodo de punto inedia inodifica-
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do) y ODEINT (driver). 

El método funciona de la siguiente fonna: BSSTEP increiuenta el valor en el tiempo 

una cantidad H y evalúa las variables iniciales Yi al tie111po t+H, subdivide este intervalo 

H en dos subintervalos de longitud h=H/2, evalúa las y; en los extre1uos de esos dos 

subintervalos, uno de éstos le da un nuevo valor a la función al tie111po t+h. Entonces el 

intervalo H se subdivide otra vez en tnás intervalos y se evalúa otra vez {cada evaluación 

es hecha usando Ml'vlID). La secuencia del nú111ero de subdivisiones es predetenuinada 

y en este caso particular es n = 2,4,6,8,10, ... n; = 2j. Cada vez que una n sucesiva 

es intentada, se realiza una extrapolación polino1nial (a H/n=O o n=oo) que devuelve, 

ade1nás ele los valores extrapolados ele la función, las estimaciones del error. En caso 

de que los errores no sean satisfactorios, se ton1a un valor n1ás alto en n. Si son 

satisfactorios se irá a un siguiente paso 111ás grande ele H y se co111enzará nueva1nente 

con el n inás pequeiio. Si el intervalo H ha siclo subdividido en 12 subintervalos y 

la extrapolación todavía no resulta satisfactoria, BSSTEP reducirá el tamaiio de H en 

lugar ele continuar incre1nentando el nú111ero de subintervalos. Esto significa que el paso 

de tie111po es variable. En regiones donde la función no varía n1ucho, los pasos ele tie111po, 

H, son grandes y se requiere un nú111ero pequeiio ele subdivisiones para obtener la 

con\·ergencia deseada. Por otra parte, en lugares donde la función es alta111ente variable, 

el tatnaño de paso, H, se hace pequeiio y la secuencia de subdivisiones usuahuente crece. 

Para ejecutar la extrapolación polinonlial después de cada n intentada, BSSTEP llmua 

a la rutina PZEXTR (Press et al. 1992). 

Finahnente, para la ejecución de BSSTEP se requiere un "n1anejaclor" (driver) el cual 

funciona con10 interfase con el usuario, para este efecto usmnos la subrutina ODEINT. 

Esta subrutina conlienza y ternlina la integración y guarda los resultados intenneclios, 

es decir devuelve la lista de valores entre t=O y t 1 para las variables involucradas en 

el proble1na. ·ya que el paso ten1poral no es fijo, ODEINT requiere un paso ten1poral 

111ínin10 tal que sólo si éste es 111ás largo que el n1ínitno en BSSTEP, los valores de las 

variables serán guardados. Esto evita tener 111uchos valores salvados en lugares donde 

la función ca1nbia rápidan1ente y el paso ten1poral es pequeiio. 
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El Método de Runge..;Kutta de Orden 7n10-8vo 

para la Integración. de Orbitas 

Esta rutina fue desarrollada en el departa111ento de Ingeniería Aeroespacial de la Univer

sidad de Texas, Austin. Los coeficientes del algorit1110 fueron calculados por Fehlberg 

(1968). El error de truncación es estitnado con10 la diferencia de la integración a séptimo 

y octavo orden. El algorit1110 genera la 111agnitud del paso de integración auto111ática-

111ente a partir de uno dado iniciahnente, de tal fonna que el error de truncación no 

exceda una tolerancia dada para cada solución. 

La conservación de la constante de Jacobi a lo largo de cada órbita fue utilizada 

para checar la exactitud de la integración con la siguiente expresión, 

1 
EJ - EJinicial 1 :5 to[ 

EJinicial 
(B.1) 

con tol la tolerancia. La constante de Jacobi a un tie1npo t dado de la órbita es 

co111parada con el valor respectivo al tie1npo inicial t;nicial· 

B.3 El Método de N ew-ton.-Rapl"!_son. para la Construc

ción. de Orbitas Periódicas 

En el cálculo de las órbitas periódicas einpleainos el iuétodo de Newton-Raphson (Press 

et al. 1992) que a continuación clescribi111os breve111ente. 

En general el método de Newton-Raphson (N-R), ade111ás de ser el 111étodo más 

sitnple de su género, proporciona una for111a n1uy eficiente de convergencia a una ra

íz suponiendo que se tiene una buena predicción inicial de la solución del proble111a. 

Cuando este no es el caso, se puede utilizar un 111étodo globahnente convergente para 

la solución basado en el método ele N-R. 

Consiclere111os el caso ele dos di111ensiones, en el que desea111os resolver en fonna 

siinultánea las siguientes ecuaciones, 
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g(x,y) =O (B.3) 

Donde f y g son dos funciones arbitrarias, cada una de las cuales tiene líneas de 

contorno cero que dividen el plano (x,y) en regiones donde su función respectiva es 

positiva o negativa. Estas fronteras ele contorno cero son hnportantes. Las soluciones 

que estatnos buscando son aquellos puntos que son con1unes a los contornos cero de f y 

g (Figura B.2). Desafortunacla111ente, las funciones f y g no tienen en general relación la 

una con la otra. Para encontrar tocios los puntos co111unes, los cuales son las soluciones 

ele nuestras ecuaciones no lineales, tenclren1os si111ple111ente que 111apear los contornos 

cero cotnpletos ele atnbas funciones. Nótese que los contornos cero, en general consisten 

ele un nú1nero clcsconociclo ele curvas cerradas clisconcxas. ¿Cón10 pocletnos entonces 

esperar saber cuándo he111os encontrado todas las piezas clisconexas?. 

! '. (dos rafees aqul 

no hay ralz aq~ \ / 

\,· 
g>O / \ pO 

' ' 
g<O o\ 

~\\, 

f<O -----"';-------

·····.~:~. ---
-~~---

--~9---
,,.,, ... "'' 

FIGURA B.2: Solución de dos ecunciones no lineales con dos incógnitas. Las curvas sólidas se refieren n f(x,y) y 
las punteadas n g(x, y). Cada ecuación divide el plano (x, y) en unn región positiva. y una negativa lintitada por curvas 
.. cero". Las soluciones deseadas son las intersecciones de estas curvas cero no relacionadas. El nú.n1ero de soluciones es a 
priori desconocido. 

Para proble111as ele 111ás ele dos dhnensiones, necesita1nos encontrar puntos 111utua-
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mente comunes a las N hipersuperficie!> de contorno. cero_ n_o _relacionadas, cada una de 

diinensión N. 

Un proble111a típico tiene N funciones de ias ctÍales obtendre111os las raíces, estas 

funciones dependen de las variables x;, i = 1, 2, ... , N: 

i--::= 1,2; ... ,-N. (B.4) 

Denotarnos con10 X el vector co1npleto de valores X; y F el vector de funciones F;. 

En la vecindad de x, cada una de las funciones F'; puede ser expandida en series de 

Taylor, 

N é)F,. 
F;(x + óx) = F;(x) +La '. óx¡ + O(óx2

). 

J=l x, 
(B.5) 

La matriz de derivadas parciales que aparece en la ecuación (B.5) es la 1natriz 

Jacobiana J, 

_ 8F; 
J;¡ = -;;;-

UXj 

En notación 1natricial la ecuación (B.5) es, 

F(x + óx) = F(x) + J · óx + O(óx2
). 

(B.G) 

(B.7) 

Despreciando los términos de orden óx2 y 1nás altos y haciendo F(x + óx) = O, 

obtenen1os un conjunto de ecuaciones lineales para las correcciones óx que 1nueven 

cada función 1nás cerca de cero siiuultánea1nente; de esta fonna, 

J·óx=-F. (B.8) 

Las correcciones son entonces sutnadas al vector solución, 

Xpo:.t = Xant + ÓX, (B.9) 

y el proceso es iterado para la convergencia. 

En el caso de que nuestra predicción inicial no sea lo suficiente1nente· buena (por 

eje111plo para el caso en el que los brazos espirales o barra sean 1nuy 111asivos), un inétodo 
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global es uno que converge a una solución desde casi cualquier punto. Seha_ desarrollado 

un algorit1no que con1bina la convergencia global rápida del 1nétodo de N-R con una 

estrategia convergente globahnente que garantiza progresos hacia la solución a cada 

iteración. 

Entonces el paso de N-R para el conjunto de ecuaciones, 

F(x) =O. (B.10) 

es (B.9), y de (B.8) tenemos, 

óx = -J-1 • F, (B.11) 

donde J es Ja 1natriz Jacobiana. ¿ Có1no se decide aceptar el paso de N-R óx ? Una 

estrategia razonable es itnponer que el paso decrezca IFl2 = F · F, que es el 1nis1no 

requeritniento que in1pondrían1os si se estuviera tratando de 1nininlizar, 

(B.12) 

el ~ es por conveniencia. Cada solución de (B.10) n1initniza (B.12), pero debe haber 

mínitnos locales de (B.12) que no son soluciones de (B.10). 

Para desarrollar una 1nejor estrategia nótese que el paso de N-R en (B.11) va en una 

dirección descendiente para f, 

V' f · óx = (F · J) · ( -J-1 
• F) = -F · F < O. (B.13) 

Así que Ja estrategia es 1nuy sin1ple: sien1pre se intenta pri1nero el paso de N

R con1pleto, porque una vez que se está Jo suficiente1nente cerca de Ja solución, se 

obtendrá convergencia cuadrática. Sin e1nbargo, checa111os a cada iteración que el paso 

propuesto reduzca f. Si no, se retrocede a Jo largo de Ja dirección de N-R hasta obtener 

un paso aceptable. Ya que el paso de Newton es en Ja dirección descendiente de f, está 

garantizado encontrar una paso aceptable regresando a pasos n1ás cortos. 

Nótese que este 1nétodo esenciahnente 1nini1niza f to1nando Jos pasos de N-R di

señados para llevar F a cero. Esto no es equivalente a 1ninitnizar f directmnente to

mando Jos pasos de N-R diseñados para llevar V" f a cero. 
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B.4 Los Códigos CoJ.nputacionales 

En esta sección se describen breveinente las características generales de los códigos 

e1npleados en los cálculos a lo largo de esta Tesis. 

Los códigos fueron escritos en Fortran 77. El integrador principal fue en todos los 

casos el algorit1no Bulirsh-Stoer (B.1), aunque se realizaron inicialn1ente pruebas con el 

algoritmo Runge-Kutta (B.2), con propósitos de c01nparación de eficiencia (velocidad 

y precisión). 

Los códigos calculan las órbitas en el siste1na no inercial (anclado en los brazos 

espirales y/o la barra) y transforinan adicionahnente Jos resultados al siste1na inercial. 

Los datos de entrada y salida son dados en "unidades Galácticas" (Scluniclt 1956), donde 

G = 1, la distancia se mide en kpc, Ja velocidad en 10 km/s y la inasa en 2.32 x 107 llI0 . 

B.4.1 El Código de los Brazos Espirales 

El progra111a que integra órbitas y confonna los diagramas de Poincaré en un potencial 

axisiinétrico con los brazos espirales que he1nos presentado en este trabajo (Capítulo 

3), requiere con10 parátnetros ele entrada Jos siguientes (se dan ta1nbién explícita1nente 

algunos ele los pará1netros que fueron usados en Ja inayoría o la totalidad de los casos, 

tales co1no el ancho del brazo, la ley de caída en densidad ele los brazos, etc), 

t> Distancia de corte del halo Galáctico 

Rh = 100 kpc 

t> Distancia Galactocéntrica de inicio de los brazos espirales 

Variable. 

t> Angulo de enrrollamiento {"pitch angle") 

Variable. 

t> Semiejes de sección transversal al brazo 

ao = 1.0 kpc y c 0 = 0.5 kpc 

t> Separación de centros de esferoides 

e,= 0.5 kpc 

t> Razón i'I8 /11Io 

Variable. 
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R¡ = 12 kpc_ 

1> Velocidad angular del patrón espiral 

Variable. 

Apéndice B. Métodos y Técnicas 

1> Forma de caída en la densidad del brazo (lineal o exponencial) 
Caída exponencial - ' · , ,: - -

r> Longitud de escala en el c~sod~;b:iída exponencial 

hp = 2.5 kpc (mism.a escal~":lé l~ngitud qué la del disco) 

1> Valor de la constante de Jac.:ibi_' 

Variable. 
1> Número de órbitas a integra-r-p'~~-diagrama de Poincaré 

N 0 = 50 
1> Número de cruces con el plano y' (i.e., número de puntos por órbita en los diagramas de 

Poincaré) 

Ne= 250 

Dados los pará1netros n1ás in1portantes listados arriba, el progra1na proporciona 

con10 salida seis archivos principales conteniendo las orbitas ele diferentes "especies", esto 

es, separa las órbitas prógradas, retrógradas y las prógraclas-retrógraclas (Sección 3.5) 

en el sisten1a inercial y a su vez separa los tipos de "cruce" en cuanto a su con1ponente 

"y" ele velocidad en en el sisten1a no inercial (i.e., v~) en positivos y negativos. De 

esta fonna se puede etiquetar fácihncnte en los cliagra1nas de Poincaré, en el sisteina 

no inercial, las órbitas prógradas, retrógradas y prógradas-retrógradas del inercial. 

B.4.2 Los Códigos de la Barra 

De la n1isn1a fonna que el código de los brazos espirales, el ele la barra calcula ta1nbién 

cliagran1as de Poincaré. Aunque el potencial es entera1nente distinto, las subrutinas 

de integración y de transfonnación de coordenadas son shnilares a las del código de 

los brazos. Los códigos (barra elipsoidal, prolata y superposición de elipsoidales) que 

calculan órbitas en el potencial de barra stunado al axisin1étrico, requieren los siguientes 

pará111etros generales de entrada (incluín1os tan1bien algunos pará111etros explícitos que 

fueron usados en la inayoría de los casos). 

1> Distancia de corte del halo Galáctico 
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Rh = 100 kpc 

1> (La barra se parte en tres regiones para un inejor inuestreo en la densidad, las prhneras 

dos en la caída con10 sech2 (a) y Ja tercera en Ja caída Gaussiana que co1nienza donde 

Ja barra tennina) Extensión de la primera región de la barra 

a1 = 0.5 kpc 

1> Número de particiones en las tres regiones (esto significa, nú1nero de esferoides o elip

soides por región) 

Ni = 5, Ni = 25, Ni = 5 

1> Masa de la barra (en unidades de 2.32 x 107 .IVI0 ) 

.kfsAR = 423. 

1> Velocidad Angular de la barra 

f/.p = -6.0 (10 km s-i kpc-i) 

1> Longitudes de escala (kpc) 

a,, = 1.7, ay = 0.64, ª-= = 0.44 

1> Valor de la constante de Jacobi 

Variable. 

I> Número de órbitas a integrar por diagrama de Poincaré 

TESIS CON 
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l\'0 = 50 (en las barras elipsoidal y prolata, y aproxin1adan1ente 25 en Ja superposi-

ción debido al tie1npo de cón1puto necesario para correr este código) 

1> Número de cruces con el plano y' (i.e., número de puntos por órbita en los diagramas de 

Poincaré) 

/\'e= 250 

B.4.3 El Código para las Orbitas Periódicas 

El programa que calcula las órbitas periódicas (Sección 3.4.2) utiliza con10 buscador de 

raíces el algoritmo de Newton-Raphson en 2 din1ensiones (Press et al. 1992). Utiliza 

adicionahnente con10 subrutinas, los códigos que integran órbitas en un potencial con 

brazos o con barra para generar las órbitas individuales de prueba. 

El progra1na requiere con10 condiciones iniciales una pritnera predicción ("guess") 

en Ja posición y velocidad de Ja órbita periódica buscada. Esta predicción se obtiene 

de la órbita circular que correspondería a cierta posición {o alternativan1ente a cierta 
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constante de Jacobi) en un potencial axisiinétrico sin perturbador. De esta fonna, los 

únicos pará111etros adicionales que se necesitan son la distancia Galactocéntrica por 

la que la órbita cruza, de n~anera que el progra111a barre el espacio de constantes de 

Jacobi hasta localizar una órbita periódica (o alternativa111ente se da con~o entrada la 

constante de Jacobi de forina que el prograina barre el espacio de posiciones disponible) 

y el nú111ero de ciclos de la órbita periódica, es decir, órbitas que se cierran en un solo 

ciclo o en iuás. 
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El Código Magn.etohidrodin.ámico Zeus 

Zeus 3-D es un código niagnetohidrodiná111ico diseñado por el "National Center for 

Supercon1puter Applications (NCSA)", para aplicaciones astrofísicas. El código utiliza 

algoritmos y estructuras desarrolladas por David Clarke, Phillip Colella, Chuck Evans, 

John Hawley, l'vlichael Nonnan, Lorry Srnarr, Jiin Stone, Bra111 van Leer, Jin1 vVilson, 

Karl-Heinz \Vinkler y Paul \Voodward, entre otros (Stone y Nonnan 1992a,b). 

Este código fue diseñado para resolver proble111as complejos de Dinánüca de Fluidos 

ideales (no viscosos y no resistivos, es decir, con conductividad infinita) no relativistas. 

El siste111a ele ecuaciones acopladas que Zeus integra nu111érica111ente co1110 función 

del tie111po y espacio es, 

éJp 
éJt +'V' · (pv) =O, (C.l) 

as at +'V' · (Sv) -'Vp - p'V'iJ? + J X B, (C.2) 

donde, 

p = densidad de 111ateria 

De 
éJt +'V· (ev) = -p'V' • v, 

éJB ='V' x (v x B), 
éJt 

v = cmnpo de velocidad del flujo 
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S = pv = ca1npo vectorial del n101nento 

p = presion tér111ica 

'1> = potencial gravitacional 

J = densidad de corriente 

B = Inducción inagnetica 

e = densidad de energía interna (por unidad de volun1en) 

Apéndice C. El Código Zeus 

Zeus es estrictainente Newtoniano y supone neutralidad de carga a todo tie111po 

-i.e. no es un código para plas111as-, supone tainbién que el fluido es térinico y que está 

acoplado al ca111po 111agnético vía colisiones con una co111ponente ionizada. La presion 

tér111ica se supone isotrópica. 

Algunas de las características 111ás in1portantes de Zeus se 111encio11an a continuación, 

* Utiliza diferencias finitas en una 111alla Euleriana ortogonal. 

* Las ecuaciones son con1pleta111ente explícitas en el tieinpo, por lo tanto con paso 

te111poral controlado por la condición de Courant. 

* Es capaz de resolver proble111as en 1-D, 2-D y 3-D con geo111etría Cartesiana, 

cilíndrica o esférica. 

* Puede incluir autogravedad así con10 ca1npos gravitacionales externos. 

* La evolución diná1nica del fluido puede ser isoténnica, adiabática (o en general 

cualquier -y > 1). 

*Las cantidades escalares (co1110 densidad y energía interna) se localizan en el centro 

de las celdas de la nlalla, nüentras que las cantidades vectoriales (co1no velocidad, ca111po 

nlagnético, etc.) se localizan en las esquinas o paredes de las celdas. 

* Para el trata1niento de las ondas de choque utiliza la viscosidad artificial de von 

Neu111ann-Richt111yer. 

* l\'Ianeja los siguientes tipos de condiciones de frontera: 

i) Reflejantes o cerradas. Las con1ponentes nor111ales de la velocidad y del can1po 

111agnético son reflejadas nüentras que las co111ponentes tangenciales y de las variables 

escalares se n1antienen constantes. 

ii) Periódicas. Todas las variables físicas (escalares y vectoriales) en la frontera 

to111an el nüsn10 valor de las variables correspondientes en la frontera opuesta de la 

malla. 

iii) Flujo de entrada (in). Los valores de las variables en la frontera donde es aplicada 

282 



Capítulo 6 Apéndice C. El Código Zeus 

esta condición son dados y inantenidos durante __ toda)a_evolución te1nporal. 

iv) Flujo de salida (out). Los valores de las. variables _i;¡e mantiene11 igual una vez 

que han cruzado la frontera. _ _ ., 

Para una descripción detallada del código,-·sus;aplicá.ciémes y el· manual-de uso, 

respectivamente, ver Stone y Norman 1992a,b; N~~~~1~~i, Stoíie and Ó1a·~ke199i; Clarke, 

Norman, Fiedler 1994. 
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