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Capitulo 1

Resumen

El desarrollo de la teoria de ondas de densidad como explicacién de la
presencia de estructura espiral en galaxias de disco condujo a la hipédtesis de
que las mismas ondas podrian inducir formacién estelar en los brazos de gala-
xias espirales. Analisis de discos de galaxias en diferentes bandas indican que
en el infrarrojo cercano (especialmente en la banda K) la estructura espiral
parece ser suave y bien definida, en comparacion con el aspecto 6ptico, donde
se muestran patrones menos definidos y mds cadticos en general (Block &
Wainscoat 1991). En el éptico se trazan principalmente gas y poblaciones es-
telares jovenes, mientras que en el infrarrojo cercano se observan poblaciones
estelares viejas (i.e., la masa del sistema), con pequenas contribuciones de es-
trellas rojas gigantes jévenes (Rix & Rieke 1993). ;Cémo se relacionan estas
dos poblaciones? ;Estan acopladas dindmicamente?

La formacién estelar inducida por ondas de densidad es una consecuen-
cia directa del escenario de choques galdcticos a gran escala (Fujimoto 1968;
Roberts 1969; Shu et al. 1972). En el sistema de referencia del patrén espiral
(mismo que se supone rota con velocidad angular constante, mientras que el
disco lo hace con rotacién diferencial) estos choques parecen ser estacionarios,
lo que provoca aumentos stibitos en densidad, asi como cambios de veloci-
dad en el material chocado. Se cree que las veredas de polvo comtinmente
observadas en las cercanias de los brazos de galaxias espirales se deben a
la compresién del gas molecular y el polvo como consecuencia del choque.
Si estos sitios son progenitores de formacién estelar, deberian observarse las
consecuencias de ésta en el brazo.

Se observan grandes regiones HII (Morgan et al. 1952; Elmegreen &
Elmegreen 1983a) como indicadores de formacién estelar prominente en los
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brazos espirales de galaxias de disco. Debido a la rotaciéon del material, tam-
bién deberian observarse generaciones de estrellas ordenadas de acuerdo con
su edad a través del brazo, como consecuencia de la formacion estelar in-
ducida por la onda de densidad. Estas estrellas formarian lo que se conoce
como “gradiente de edad” a través del brazo. En general estas huellas obser-
vacionales han sido dificiles de detectar. Los esfuerzos por tratar de medir
la tasa de formacion estelar por unidad de masa del disco no han arrojado
resultados concluyentes al respecto, sino mds bien controvertidos (Elmegreen
1995), debido principalmente a que la cantidad total de masa de gas no es
una cantidad facil de determinar (Allen 1996).

Gonzdlez & Graham (1996) idearon un método libre de enrojecimiento
mediante el cual pudieron observar en la galaxia M99 que, en efecto, las
ondas podian inducir formacién estelar en uno de sus brazos espirales. Dicho
método se basa en el indice fotométrico:

E(r—1J)

) (g — 1), (1.1)

Q(TJgi)Z(T—J)—m

el cual es sensible a estrellas supergigantes rojas y azules, que generalmente
se observan en poblaciones estelares jévenes. Gonzalez y Graham también
demostraron que, para una mezcla de polvo y estrellas, el indice Q(rJgi) es
libre de enrojecimiento, siempre y cuando la profundidad éptica en la banda
V no sea mayor que 2. Esta suposicion es cierta para la mayoria de galaxias
vistas casi de cara (e.g., Peletier et al. 1995).

El indice Q(rJgi) fue usado para detectar gradientes de edad azimutales
a través de los brazos de M99. Sin embargo, se necesitaban méas evidencias
para poder discernir si el caso de M99 es un caso aislado o si, por el contrario,
se trata de un fenémeno que se da con regularidad para la mayoria de las
galaxias espirales en el universo cercano.

Para la presente investigacion se conté con una muestra de 31 galaxias
espirales vistas casi de cara (face-on). Las observaciones se tomaron en los
observatorios de Lick, Kitt Peak y CTIO. La muestra de galaxias fue divi-
dida en tres grupos. El primero consta de galaxias normales (sin barra) de
tipo de Hubble Sb y Sc; el segundo, de galaxias barradas, y el tercero, de
galaxias normales y barradas que presentan un efecto fotométrico en el disco
que, en apariencia, divide al mismo en dos mitades. Hemos denominado este
fenomeno “efecto Q”, debido al indice fotométrico con el cual se observa. No
hemos determinado atn la causa de dicho efecto, pero creemos que esta rela-
cionada con la dinamica del disco. En la presente tesis solo se presentan los



resultados concernientes al primer grupo. Las galaxias restantes alin estan
siendo analizadas.

Los datos fueron reducidos con técnicas estandares, mediante el software
publico “IRAF” y otras rutinas programadas en Fortran. La calibracién fo-
tométrica en el optico se realizé obteniendo magnitudes sintéticas y mag-
nitudes fotométricas de estrellas estandares. La calibracion en el infrarrojo
cercano se llevé a cabo con imagenes del 2MASS para las bandas J y K, y
mediante magnitudes de catdlogo y estrellas estdndares para las bandas K’
y K.

La técnica desarrollada por Gonzélez y Graham involucra la transforma-
cién de imagenes en el plano cartesiano a imagenes en el plano € vs. In R,
donde los brazos se muestran como lineas rectas cuya pendiente se relaciona
con al dngulo de avance (pitch angle) de los brazos. Posteriormente se se-
leccionan regiones con caracteristicas similares a las que tedricamente son
generadas por formacién estelar inducida por ondas de densidad. Los brazos
son “enderezados” desplazando la fase en 6 para cada radio y mantenien-
do la coordenada In R fija. Dichas regiones son colapsadas en la coordenada
logaritmica del radio, con el fin de tener una senal a ruido adecuada que
permita hacer una comparacién significativa entre observaciones y modelos.

Con el fin de hacer una vinculacion con la dinamica del disco, las obser-
vaciones fueron comparadas con modelos de sintesis de poblaciones estelares
(Charlot & Bruzual 1991; Bruzual & Charlot 1993, 2003; Bruzual 2007). Si
en realidad estamos observando poblaciones estelares cuya formacién fue in-
ducida por la presencia de una onda de densidad, los gradientes de color a
través de los brazos deberian de brindarnos informacion acerca de la velocidad
angular del patron espiral y, consecuentemente, de las resonancias orbitales
importantes, como las resonancias de Lindblad, el radio de corrotacion y la
resonancia 4:1.

De los resultados observacionales de este estudio se determiné la locali-
zacion de resonancias, suponiendo que la velocidad angular del patrén puede
ser determinada mediante:

1 Umam
0, (=22 ), 1.2
"7 R (sin(a) : (12)
donde R es el radio medio orbital de la zona de estudio, v,,., €s la velocidad
méxima de rotacién, « es el dngulo de inclinacién® y v, es obtenida del

1%

'El 4ngulo entre la linea de visién del observador y la normal al disco de la galaxia.
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ajuste del modelo a los datos. De acuerdo con la teoria lineal de ondas de
densidad, el patréon espiral debe llegar hasta la resonancia de corrotacion o
la resonancia externa de Lindblad (REL. Lin 1970; Mark 1976; Lin & Lau
1979; Toomre 1981). En cambio, en el tratamiento no lineal de Contopoulos
& Grosbgl (1986), los brazos deben extenderse hasta la resonancia 4:1, en el
caso de espirales tipo Sb o Sc, y hasta el radio de corrotacién en galaxias Sa.

Con el fin de fortalecer nuestra hipotesis de que los gradientes de edad
que observamos en las galaxias analizadas se deben a la dindmica del disco,
comparamos las posiciones de las resonancias (R,.s) con el radio de termi-
nacién del patrén espiral (R,q) en las bandas infrarrojas, mediante el co-
ciente Ry es/Rena. Dicho cociente debe de ser aproximadamente igual a uno
(dentro de los errores computados) para alguna de las resonancias (REL,
corrotacién o 4:1). En la figura 1.1 se muestran los resultados de este andli-
sis para las 12 galaxias normales seleccionadas inicialmente, ademés de M99
(esta galaxia ostenta el “efecto Q”).

Los resultados muestran que 9 galaxias presentan gradientes de edad que
implican que el patrén espiral se extiende hasta la REL. En una de las ga-
laxias, el patrén espiral llega hasta el radio de corrotacion. La tres galaxias
restantes presentan regiones que, si bien semejan ser gradientes de edad, no
parecen tener relacién con la dinamica del disco. De esta forma, nuestro anali-
sis de galaxias normales indica que la formacién estelar inducida por ondas
de densidad es un fenémeno presente en 77 % de estos objetos.

Para las regiones analizadas se utilizaron modelos de sintesis de pobla-
ciones estelares en los cuales el limite superior de la funcion inicial de masa
es de 10 M. También fueron probados modelos con limite superior de 100
Mg, pero para éstos el ajuste a las observaciones no es satisfactorio. Este
mismo resultado fue encontrado por Gonzélez y Graham, quienes indicaron
que la region analizada en M99 carecia de emision Ha prominente. Nosotros
suponemos que los gradientes no se habian encontrado hasta ahora porque
siempre se buscaban en zonas con mucha emisiéon de Ha, en las cuales la
propia luz de las estrellas masivas enmascara el gradiente.

Se estudiaron también los efectos de tener cambios de densidad y veloci-
dad para las poblaciones estelares joven y vieja, de acuerdo con las predic-
ciones del escenario de choque espiral. El resultado indica que existen de-
formaciones para los perfiles del indice fotométrico Q(rJgi). El efecto de
combinar poblaciones estelares jévenes y viejas con diferentes metalicidades
también fue analizado. En este caso existen deformaciones similares a las
obtenidas para densidades y velocidades variables, ademas de un desplaza-
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Figura 1.1: Cocientes de las posiciones de las resonancias calculadas y la
terminacién observada del patrén espiral, R,cs/Renqg. Los objetos estan or-
denados por tipo de Hubble, con excepcién de la galaxia NGC 4254 (M99).
Circulos rellenos: REL; cuadrados rellenos: corrotacion; tridngulos vacios:
resonancia 4:1.



6 CAPITULO 1. RESUMEN

miento en el punto cero del indice fotométrico Q(rJgi). Sin embargo, el error
introducido al tomar en cuenta todas estas deformaciones es mucho menor
que el computado para la velocidad angular del patréon espiral. Este error
toma en cuenta los errores en la curva de rotacion, en la distancia al objeto
y en el dngulo entre la linea de visién del observador y la perpendicular al
disco de la galaxia.

En conclusion, la evidencia observacional indica que las ondas de densi-
dad si son capaces de inducir formacion estelar en los brazos de galaxias de
disco normales. Ademds, la comparacién entre perfiles del indice Q(rJgi) ob-
servados y tedricos indica que el patron espiral de la mayoria de las galaxias
se extiende hasta la resonancia externa de Lindblad y, algunas veces, hasta
el radio de corrotacion. No se encontr6 evidencia mayoritaria que soporte la
hipdtesis de que los brazos espirales llegan hasta la resonancia 4:1.

Otros procesos de formacién estelar pueden estar llevandose a cabo si-
multdneamente con el escenario de ondas de densidad. Entre estos procesos
podemos mencionar la formacién estelar autopropagada (Mueller & Arnett
1976; Gerola & Seiden 1978), y la formacién de subestructuras producto de
efectos no lineales en la dindmica conjunta de gas y estrellas (Chakrabarti
et al. 2003; Dobbs & Bonnell 2006; Kim & Ostriker 2006; Shetty & Ostriker
2006).



Capitulo 2

Introduccion

“No one ever received a promise of instant gratification for doing science.”

Shu, Frank H., The Physical Universe.

2.1. Nebulosas espirales.

Alrededor del ano 1755 Immanuel Kant, en su obra titulada “En Allge-
meine Naturgeschichte und Theorie des Himmels” (Historia universal de la
naturaleza y teoria acerca del cielo), propuso que las nebulosas observadas
con telescopios en el cielo nocturno podian ser objetos similares a nuestra
Via Léctea, es decir, conjuntos de gas y estrellas unidos gravitacionalmente.
Posteriormente, en los anos 1845-1848 William Parsons, 3rd Earl of Rosse,
fue la primera persona en notar las formas espirales en algunas de estas ne-
bulosas. En las figuras 2.1 y 2.2 se muestran los esbozos de Rosse para las
galaxias M51 y M99, respectivamente. En 1920 tuvo lugar el denominado
debate “Shapley-Curtis”. El tema del debate era si estas nebulosas son obje-
tos localizados en nuestra Via Lactea o si se trata de objetos exteriores mas
lejanos. No fue sino hasta 1929 cuando Edwin Hubble, mediante la relacion
periodo luminosidad en estrellas cefeidas, pudo determinar la distancia a la
galaxia de Andrémeda. Esta resulté ser mayor que la distancia a la Nube
Menor de Magallanes, corroborando la ideas filoséficas de Kant.

Posteriormente se clasificaron las galaxias en espirales, espirales barradas,
elipticas e irregulares, de acuerdo con su morfologia. En la figura 2.3 se mues-
tra la clasificacién de galaxias segiin Hubble (1936). En esta clasificacién las
galaxias elipticas se denotan como EOQ hasta E7, de acuerdo con su grado

7
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Figura 2.1: Esbozo de Rosse para la galaxia M51 (Hoskin 1997).

Figura 2.2: Esbozo de Rosse para la galaxia M99 (Hoskin 1997).
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Figura 2.3: Diagrama de clasificacién de galaxias de Hubble [crédito: Bertin
& Lin (1996)].

de elipticidad; las espirales se llaman S (galaxias normales) o SB (galaxias
barradas). El grado de apertura de los brazos espirales se indica con las le-
tras a,b,c; las galaxias con espirales mas apretadas se llaman “Sa”. También
existen tipos intermedios, como Sab y Sbc. Hubble sugirié que las galaxias
evolucionan! de izquierda a derecha en el diagrama, impulsadas por su mo-
mento angular, razén por la cual a las galaxias en la parte izquierda del
diagrama se les conoce como galaxias tempranas y a las galaxias en la parte
derecha como tardias. El contenido de gas es menor para las galaxias tem-
pranas. De Vaucouleurs (de Vaucouleurs 1959) introdujo la notacién SA para
galaxias sin barra, SAB para galaxias medianamente barradas y SB para ga-
laxias barradas, ademas del tipo “I”. En la clasificacién de de Vaucouleurs,
si la forma espiral se puede seguir hasta el nicleo, la galaxia se denota como
(s) y si existe un anillo que rodea al niicleo, se llama (r). Para anillos en el
disco exterior se antepone una “R” antes de la clasificacion.

Cuando las galaxias espirales poseen brazos bien definidos (generalmente

I Esta especulacién fue descartada posteriormente.
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dos), se denominan galaxias tipo gran disefio. Un ejemplo de galaxia gran
diseno se muestra en la figura 2.4 izquierda, la galaxia M81. Sin embar-
go existen galaxias que no tienen brazos bien definidos sino que mas bien
poseen estructuras irregulares. A estas galaxias se les denomina floculen-
tas. Un ejemplo de galaxia floculenta se muestra en la figura 2.4 derecha,
la galaxia NGC 2841. Ambas galaxias mencionadas son galaxias tipo Sb en
la clasificaciéon de Hubble. Elmegreen & Elmegreen (1982) introdujeron un
sistema de clasificacién de regularidad de los brazos espirales. Propusieron 12
tipos de morfologias de brazos que pueden presentarse en galaxias de disco,
desde galaxias gran disefio hasta galaxias floculentas. Esta clasificacién de
regularidad de los brazos espirales no estd relacionada con el tipo de Hubble.
Como se verd mas adelante, Bertin & Lin (1996) introdujeron un sistema
de clasificacion de galaxias espirales que pretende explicar como las diferen-
tes propiedades fisicas del disco se relacionan con el tipo de Hubble y con
la clasificacién de regularidad de los brazos introducida por Elemegreen &
Elmegreen.

Observaciones de galaxias espirales hechas en bandas infrarrojas y ban-
das opticas indican que las morfologias observadas en dichas bandas para una
misma galaxia son muy diferentes entre si (Zwicky 1955; Block & Wainscoat
1991). En el infrarrojo, donde observamos principalmente estrellas viejas, la
estructura parece ser mas suave, algunas veces con la presencia de barras
y generalmente bisimétrica, mientras que en el 6ptico la estructura es muy

Figura 2.4: Izquierda: M81 (crédito: Tony Hallas). Derecha: NGC 2841 (crédi-
to: Johannes Schedler, Panther Observatory).
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Figura 2.5: Izquierda: Imagen en la banda 6ptica B de la galaxia espiral NGC
309. Derecha: Imagen en la banda infrarroja K de la misma galaxia, en la
misma escala (Block & Wainscoat 1991).

irregular con varias ramificaciones de los brazos; incluso estructuras multi-
brazo estan presentes, como se muestra en la figura 2.5 para la galaxia NGC
309. Comtnmente la emisién dptica estd relacionada con formacion estelar de
una galaxia, puesto que las estrellas jévenes y el gas generan gran cantidad
de radiacién en estas longitudes de onda.

Las estrellas viejas del disco poseen la mayor cantidad de masa (en com-
paracién con las estrellas jévenes), por lo que la dindmica de la galaxia (y
la estructura espiral) estd intimamente relacionada con la dindmica de estas
estrellas.

Al observar las diferentes morfologias en 6ptico e infrarrojo, surge la pre-
gunta: ;como se relacionan la estructura espiral y la formacion estelar en
galaxias de disco? Desde los hallazagos del Earl of Rosse, la comunidad as-
tronémica ha estudiado el origen y el desarrollo de la estructura espiral en
galaxias. En el presente trabajo de investigacién nos enfocaremos en apor-
tar una mejor perspectiva de la relacion entre estructura espiral y formacién
estelar en galaxias de disco.
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2.2. Ondas cinematicas de Lindblad y reso-
nancias.

Uno de los principales problemas al tratar de explicar la formacién de
brazos espirales es el denominado “dilema de enrollamiento”. Si los brazos
se conformaran por las mismas estrellas, después de varios periodos orbitales
los brazos tenderian a enrollarse, debido a la rotaciéon diferencial presente
en el disco. Las galaxias han rotado de 20 a 100 veces en el tiempo de vida
del universo. Debido a esto, no es posible explicar los brazos espirales como
“brazos materiales” , formados por las mismas estrellas. Fue asi como surgié la
idea de patrones de onda que se mantienen cuasiestacionarios en el sistema
de referencia rotante de la galaxia en cuestion. Los principales expositores
de estas ideas han sido Lindblad (1963) y, posteriormente, C.C. Lin y Frank
Shu (Lin & Shu 1964). Lindblad realiz6 uno de los primeros intentos para
tratar de solucionar el “dilema de enrollamiento”. El consideré las érbitas de
estrellas alrededor de la Galaxia, tomando en cuenta las perturbaciones de
las mismas respecto al movimiento circular.

Si tuviéramos un disco completamente frio, desde el punto de vista de
la dinamica, es decir sin movimientos aleatorios, las estrellas se moverian en
orbitas circulares en el disco galactico. En realidad, el disco nunca es com-
pletamente frio y, debido a la conservacion de momento angular, las estrellas
realizan pequenas oscilaciones radiales alrededor de una orbita circular sin
perturbar. Dichas oscilaciones son llamadas epiciclos.

Los movimientos estelares en érbitas con epiciclos son la base principal
de la explicacién de la tendencia de los discos a soportar ondas de densidad.
Se describen a continuacién con mds detalle.

En un sistema de referencia rotante con velocidad angular Q, la segunda
ley de Newton para el vector de posicion 7 es:

&°F & AT s

En esta ecuacién, las derivadas primas, g—;, indican derivaciéon en el sistema
rotante respecto del tiempo. El primer término corresponde a la fuerza de
atraccién F , la masa por la aceleracion en el sistema de referencia inercial. El
segundo término es la fuerza de Coriolis y el tercero es la fuerza centrifuga.
La aceleracion de Coriolis ocurre cuando la particula se mueve respecto al
sistema rotante. El vector de posicion 7 viene dado por
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F=xi+yj+zlA<:RéR+ZéZ, (2.2)

donde 1, j, 1A<, son los vectores unitarios en el sistema de referencia inercial, y
€r, €9, y €z son los vectores unitarios del sistema de referencia no inercial en
coordenadas polares cilindricas, tales que ég x €y = éz. El origen coincide
para estos dos sistemas de referencia, como se muestra en la figura 2.6

Z
", Objeto
k., 5
e, 7
i y
(87
e, R

Figura 2.6: Sistema de coordenadas inercial (fijo) i, j, k, y sistema de coor-
denadas no inercial (rotante), ég, &y, éz.

X

Definimos los vectores:

Q’:Q()];J:Q()éz (23)
d'v . . R
E:VR6R+%60+VZGZ (2'4)
d?7  dVy dVy dVy
= ¢ e § 2.
TE TR T P TR (2:5)
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F=Frép+ Fyég+ Fyéy, (2.6)

donde €2y es la magnitud de la velocidad angular, Vg es la magnitud de
la velocidad a lo largo del eje ér, Vp es la magnitud de la velocidad a lo
largo del eje €y y V; es la magnitud de la velocidad a lo largo del eje €. Si
introducimos los vectores en la ecuacién 2.1 y desarrollamos los respectivos
productos vectoriales, obtenemos:

d 3}
m% = Fr+2mQVy + mSB2R = mR (2.7)
d )
dVy .
—— 2 =F, =mZ. 2.
m- 7 =m (2.9)

Nétese que, aunque el vector 7 no tiene componente inicial en  (ver ecuacién
2.2), estamos permitiendo que tenga una velocidad, Vp, cuya magnitud puede
ser diferente de cero. Podemos expresar el término F de la fuerza gravita-
cional radial en la galaxia de la siguiente manera:

Fr=-mQ*R ; Q=Q(R), (2.10)

donde Q(R) viene dado por la curva de rotacién galdctica. La fuerza en la
direccién tangencial Fy es 0 para un objeto en una galaxia simétrica. La fuerza
en la direccion vertical al plano galactico, Fz, puede aproximarse conociendo
la distribucién de masa local para el objeto en cuestion.

Inicialmente podemos considerar un objeto en movimiento circular alrede-
dor del centro Galdctico, por ejemplo, en el sistema local de reposo (SLR)
dindmico. El SLR cinemaético es un punto en el espacio que tiene una ve-
locidad igual a la velocidad promedio de las estrellas en la vecindad solar,
incluyendo a el Sol. EI SLR dindmico es un punto centrado instantdneamente
en el Sol, que se mueve en una 6rbita circular perfecta alrededor del centro
GalActico.

Ahora consideremos pequenas perturbaciones en la 6rbita circular de
nuestro objeto, de tal manera que:

R=Ry+p ; R=} (2.11)
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0=06+n ; 6=7, (2:12)

Z=0y+C ; Z=C. (2.13)

Debido a estas perturbaciones y a su dependencia de R, la velocidad angu-
lar galdctica, 2(R), se vera también perturbada. Podemos representar dicha
perturbaciéon mediante una expansion en serie de Taylor alrededor del punto
de equilibrio en Ry. De esta manera:

Q(R) = Q(Ry) + (%)R p+ ... (2.14)

Elevando al cuadrado Q(R), tomando Q(Ry) = €y y despreciando términos
de orden superior, la fuerza radial quedara expresada mediante:

dQ
Q3 + 29 <@) i p
0

Tomando Vi = p, Vy = 0); sustituyendo Fg y Fy en las ecuaciones 2.7 y 2.8;
tomando R = Ry + p y despreciando el término p?, obtenemos el siguiente
par de ecuaciones diferenciales:

Frp=-m R. (2.15)

dQ2
p=—-20|-— pRy +2Qn (2.16)
dR / ,
0
ii = —2Q0p. (2.17)
De la ecuacién 2.17, obtenemos 1) = —25p. Sustituyendo este valor en 2.16
y despejando, llegamos a:
p+rK*p=0, (2.18)

donde

k? = 4Q% : (2.19)

1 Ry (dQ)
1+-——

2Q0 \dR )
Esta ultima corresponde a la ecuacién para un oscilador arménico, cuya solu-
cion es:
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p = Apgsen kt, (2.20)

donde k es la frecuencia epiciclica y Ag es la amplitud del movimiento radial
debido a la perturbaciéon. De igual forma, tenemos:

i+ Kk°n=0 (2.21)

A
n = 2% (7}3) cos kt = Ag cos kt. (2.22)

De estas ecuaciones se deduce que el movimiento epiciclico es una elipse:

()« () =

con centro en el punto de equilibrio situado en Ry y con movimiento retrégra-
do con respecto a la rotacion de la galaxia, como se muestra en la figura 2.7.
En lo que respecta a los movimientos verticales, la componente de fuerza

es:
0P
Z maZ ) (R: ): ( )
donde ®(R, Z) es el potencial Galdctico. Expandiendo en serie de Taylor,
tenemos:
0d 0d 0?d
— =\ = — ... 2.25
97 (az)ZO+ (az2>20<+ (225)
En el punto de equilibrio, (Ry, Zp), tenemos:
0P
—m <a_z> =0 (2.26)
0

Sustituyendo en la ecuacién 2.9 y usando Z = ¢, obtenemos:

(+v% =0, (2.27)

0?d
= — ) =
vo = <622)ZO 47 G po. (2.28)
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Rotacion Galactica

Movimiento
epiciclico

Figura 2.7: Sistema de coordenadas del epiciclo. A ¢t = 0, el objeto se en-
cuentra en el punto A sobre el eje n. A t = (%), el objeto se encuentra en el
punto B sobre el eje p. Por lo tanto, el movimiento epiciclico es retrégrado
con respecto a la rotacién Galactica.
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La soluciéon de esta ecuacion de oscilador armonico es:

(=Azsenvt ; v=+\/47Gpy, (2.29)

donde Az corresponde a la amplitud del movimiento vertical respecto al
plano Galactico debido a la perturbacion.

Ahora bien, las 6rbitas con epiciclos desde el sistema de referencia iner-
cial no son cerradas y tienden a formar patrones de tipo roseta (estructura
semejante a una rosa), como se muestra en las figuras 2.8 y 2.9. Sin embar-
go, en el sistema de referencia no inercial podemos escoger una velocidad de
rotacién del sistema de referencia rotante, €2,,, de tal manera que se cumpla la
condicién Q_KQ” = =, donde n y m son nimeros enteros, y ) es la velocidad
angular Galactica para cierto radio R. Con esta condicién podemos tener
orbitas cerradas dependiendo de los valores que asignemos a n y m para una
2, dada. En las figuras 2.10 y 2.11 se muestran dos ejemplos de este tipo de

orbitas.

T T T

o
(=} (o)} —_
AL R B B |
| |

T T T T

-05 kS IR

T T T T

Figura 2.8: Orbita con epiciclos en el sistema de referencia inercial, después
de 3 periodos orbitales; se produce un patrén de roseta no cerrado.
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—
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0.5

T
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-0.5

Figura 2.9: Orbita con epiciclos en el sistema de referencia inercial, después
de 10 periodos orbitales y con amplitud del epiciclo menor al de la figura 2.8.

“
\,

Figura 2.10: Orbitas con epiciclos en el sistema de referencia no inercial.

La forma eliptica de mayor tamano corresponde a un objeto moviéndose
-0, 1 71e ~ . . s

con —* = 7. La Orbita pequena corresponde a un objeto moviéndose con

Q=0Q,.
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Lindblad noté empiricamente que la cantidad 2 — 7 podia ser aproxi-
madamente constante como funcién del radio para cierto modelo Galactico.
Haciendo % == % y §1,= constante, podemos generar esta condicién.
Si juntamos varias de estas orbitas para distintos radios y giramos el angulo
de posicién para cada una, podemos generar un patrén de érbitas como el que
se muestra en la figura 2.12. En la figura 2.13, se muestra el caso paran =1
y m = 3. En estas figuras se muestra claramente cdmo en los sitios donde se
amontonan las érbitas se generan aumentos en la densidad. El patrén espiral
que se forma mantiene su forma en el sistema de referencia inercial. Esto
llevé a Linbdlad a sugerir que la estructura espiral podia ser causada por
patrones como éstos, en los cuales distintas estrellas residen en los brazos a
distintos tiempos, generando una perturbacion de tipo onda de densidad.

Existen ciertos problemas concernientes a este escenario simple de ondas

cinemdticas (Bertin & Lin 1996):

1. La cantidad §2 — § es sélo aproximadamente constante, para cierto
modelo galdctico, por lo que la persistencia de la onda en todo el disco

no estd garantizada.

2. Para mantener un patrén orbital uniforme, necesitamos un disco dindmi-
camente frio. Los discos reales poseen velocidades de dispersion que
romperian esta uniformidad.

Figura 2.11: Orbita con epiciclos en el sistema de referencia no inercial, de
-9,

tal manera que ——* =

=
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10 - —
>~ 0 -
ul 1 1 | 1 1 1 1 | 1 1 1 1 | 1 1 ]
—10 0 10
X

Figura 2.12: Patrén de érbitas generado con la condicion =22 = 1 para cada

. K 2
radio.
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para cada

1
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0-9Q,
K

Figura 2.13: Patrén de 6rbitas generado con la condicion

radio.
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3. Las orbitas se consideran como osciladores independientes, pero en re-
alidad no lo son. Los efectos gravitacionales causados por la presencia
de la estructura espiral misma alterarian el patrén orbital inicial.

4. Los angulos de posicién de cada drbita son colocados arbitrariamente.
No existe una razén fisica del porqué los angulos de posicion estarian
desplazados exactamente de la forma requerida para generar el patron
espiral.

Todos los ingredientes faltantes en el escenario de ondas cinematicas
pueden ser incorporados estudiando los efectos colectivos del gas y las es-
trellas en presencia de campos gravitacionales espirales autoconsistentes. Sin
embargo, las ideas de Lindblad abrieron la puerta por primera vez a la posi-
bilidad de la existencia de ondas de densidad en galaxias espirales.

Otra de las consecuencias importantes del trabajo Lindblad es el concepto
de resonancias. Una resonancia ocurre cuando la frecuencia epiciclica es un
miiltiplo entero de la diferencia entre la velocidad angular y la velocidad del
patron espiral, es decir,

k =3+m[Q(R) — Q,]. (2.30)

Para m = 2 se tienen dos resonancias fundamentales, la resonancia interna de
Lindblad (RIL), correspondiente al signo + de la ecuacién 2.30, y la resonan-
cia externa de Lindblad (REL), correspondiente al signo menos de la misma
ecuacion. Para una galaxia de dos brazos, en las resonancias de Lindlbad
un epiciclo es completado en el tiempo que le lleva a una estrella llegar de
un brazo espiral al otro. Debido a que la estrella estd en el mismo punto del
epiciclo cada vez que encuentra un brazo espiral, recibe el mismo empuje gra-
vitacional cada vez. La respuesta orbital de la estrella serd grande, de manera
semejante a la respuesta de una cuerda de violin cuando se hace vibrar en
su frecuencia natural resonante. Otras resonancias relevantes para estudios
de la estructura espiral son el radio de corrotacién,? donde Q(R) = ©,, y la
resonancia 4/1 o ultrarménica, donde tenemos m = 4 y el signo positivo de
la ecuacion 2.30.

2Esta resonancia fue también llamada “resonancia de la particula” (Contopoulos 1972).
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2.3. Ondas de densidad

Las teorias gravitacionales de la estructura espiral pueden dividirse en
teorias sobre brazos materiales, y teorias de ondas de densidad locales y
globales (sobre el disco entero). También se han desarrollado teorfas que
tratan de explicar el origen de la estructura espiral incorporando fenémenos
magnéticos (Pismis 1963, 1970).2 Sin embargo, las teorias magnéticas han
sido descartadas debido a que el campo magnético Galactico es muy débil
en comparacion con la energia necesaria para producir la estructura espiral
(Binney & Tremaine 1987).

Lin y Shu (1964) aplicaron conceptos referentes a ondas de plasmas en
su teoria de ondas de densidad para galaxias de disco. Para estudiar este
fenémeno, primeramente calcularon el potencial gravitacional generado por
cierta distribucion de densidad mediante la ecuacién de Poisson:

V2® = 47Gp. (2.31)

Mediante este potencial, determinaron la respuesta orbital del material en
el disco. La distribucion de densidad responderd a esta nueva distribucién
de material. Hicieron coincidir esta distribucién de densidad respuesta con
la distribucién de densidad impuesta, obteniendo un patrén de densidad au-
toconsistente. Para resolver este problema no existe una solucién analitica,
debido a que la fuerza gravitacional es de largo alcance, y todos los com-
ponentes de la galaxia deben de ser tomados en cuenta. Con base en esto,
Lin y Shu derivaron una relacién de dispersion para espirales apretadas, es
decir, una relacién entre w = mf2, y el nimero de onda radial k = 27”, donde
A es la longitud de onda. Esta relacion puede ser derivada suponiendo que
|k| > 1, de tal manera que todos los términos proporcionales a |—}C‘ puedan ser
omitidos. Esta ultima aproximacién asintdtica es la suposicién més impor-
tante involucrada en esta teoria. La relacion de dispersion para el componente
gaseoso del disco derivada por Lin y Shu es :

(w—mN)? = K? = 27GI|k| + k*v2, (2.32)

donde (2 es la frecuencia angular de rotacion, x es la frecuencia epiciclica, 3
es la densidad superficial de masa y v, es la velocidad de dispersién tipica.

3Paris Pismis, de origen armenio y nacionalidad turca, fue la primera astréno-
ma mexicana en contribuir al estudio de la estructura de las galaxias espirales
(http://www.inaoep.mx/~rincon/paris.html).
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Esta relacion de dispersion para el gas incluye los términos de autogravedad
y presién, que son dos factores clave faltantes en el escenario de ondas ci-
neméticas (Bertin & Lin 1996). La relacién entre el dngulo de avance,? i,
y el numero de onda, k, para espirales apretadas es: tan: = |%| El signo
de k determina si los brazos tienen forma retrégrada (trailing) o prégrada
(leading). De esta manera, para galaxias que rotan en la misma direccién en
la que aumenta el dngulo azimutal, los brazos tienen forma retrégrada para
k > 0 y forma prégrada para & < 0. Tomando m = 0 (ondas axisimétricas)
en la ecuacién 2.32 y resolviendo la resultante ecuacién de segundo grado
para k, obtenemos:

P 2mGY £ \/4m2G2Y2? — 4u2K?
B 202 '
El signo + de esta ecuacién determina si la onda es corta (signo positivo) o
es larga (signo negativo).
Del término en la raiz cuadrada de la ecuacién 2.33, podemos ver que la
inestabilidad axisimétrica del disco gaseoso requiere que se cumpla la condi-
cién 4m2G?3? > 4v2k?, de donde se deduce el pardmetro de Toomre Q:

(2.33)

VsK
s <1 (2.34)
El disco estelar dinamico se describe por la ecuaciéon no colisional de
Boltzmann (también llamada ecuacién de Vlasov) para la funcién de dis-
tribucion en el espacio fase. El requerimiento no colisional se incluye debido
a que el tiempo de relajacién de las estrellas en una galaxia, es decir, el tiem-
po para que una estrella experimente un encuentro fuerte con otra estrella,
es de alrededor de 10'? afios. La relacién de dispersién para ondas espirales
apretadas en un disco estelar viene dada por:

_ 0 2.2
(w—mQ)? = k> — 2nGX|k|F (w I{m : b UR) :

Q=

o (2.35)
donde F' es el llamado “factor de reducciéon” que involucra la velocidad de

dispersién radial, 0. El pardmetro de Toomre para el disco estelar es (Binney

& Tremaine 1987):
ORK

= 336G%°

4Fl 4ngulo entre la tangente al brazo espiral en un cierto punto y un circulo, cuyo
centro coincide con el de la galaxia, que cruza el mismo punto (pitch angle).

Q (2.36)
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Noétese la analogia cercana entre los discos gaseosos y estelares.
La longitud de onda maés inestable para perturbaciones axisimétricas en
un disco de gas con ) =1 es:

2m2GY
2

Acrit = . (237)

El parametro de Toomre sirve como un termémetro para los discos galacti-
cos. Los discos dindamicamente calientes tienen una alta velocidad de dis-
persién y, por lo tanto, un valor alto del pardmetro de Toomre. Los discos
moderadamente frios tienen una baja dispersién de velocidades y baja () de
Toomre. Cuando la velocidad de dispersion es cero, el disco es completamente
frio y el parametro Q de Toomre es igual a cero. De acuerdo a Bertin & Lin
(1996), un disco localmente estable a inestabilidades axisimétricas (@ > 1)
puede ser globalmente inestable a las mismas debido a procesos de reflexion
y transmision en las resonancias.

La relacion de dispersion general para ondas apretadas en un disco de
dos componentes (estrellas y gas) es relativamente complicada (Lin & Shu
1966). Existen también esfuerzos por tratar de incluir el término magnético
en la relacién de dispersién (Fan & Lou 1997; Lou 1998).

Toomre (1969) calculé la velocidad de grupo para ondas que satisfacen
aproximadamente la relacion de dispersién de Lin y Shu. Derivando parcial-
mente la ecuacion 2.32 respecto de k, obtenemos:

_ Ow(k,R) \k|v? — WGE) . (2.38)

ve(R) = o signo(k) < pp——

En galaxias de disco, la velocidad de grupo es también la velocidad a la cual
el momento angular y la energia son transportados por las ondas de densidad.
La velocidad de grupo determina la direccién y la tasa de transporte radial
de momento angular en el disco (Toomre 1969; Lynden-Bell & Kalnajs 1972).
Esta velocidad de grupo es del orden de 10 km s, lo cual es suficiente para
eliminar el patréon espiral completo y traerlo cerca de la resonancia interna
de Lindblad en 10° anos. Se encontrd que en dicha resonancia las ondas eran
absorbidas (Mark 1971; Toomre 1969). Se pensé entonces que el destino final
de las ondas era el de extinguirse, al presentarse una dificultad similar a la
del dilema de enrollamiento, pero no tan grave. Esta fue una de las mayores
dificultades de la teoria de Lin y Shu en su momento. Surgié entonces la
pregunta: ;como se reabastecen las ondas?
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El concepto de procesos de retroalimentacion fue introducido a finales
de los afios 60 del siglo pasado. Basicamente, se identifican dos tipos de
procesos de retroalimentacién. El primero ocurre cuando una onda larga
retrograda (trailing), en la zona de corrotacién, es dividida en dos ondas
cortas retrogradas. Una de ellas se propaga hacia las regiones externas del
disco y la otra se refleja, con mayor amplitud que la sefial inicial, hacia el
centro de la galaxia (Mark 1976). El segundo, cominmente conocido como
“amplificacién de columpio” (swing amplification), sucede cuando una senal
prégrada (leading) es convertida en una onda retrégrada de amplitud mds
alta (Toomre 1981). La amplificacién de columpio no esta contemplada en la
aproximacion de espirales apretadas.

La hipétesis de Lin & Shu establece que el patrén espiral se mantiene
de forma cuasiestacionaria en el disco. Esto no significa que no evolucione,
sino que su evolucion es lenta con respecto a la edad del universo. El mismo
patrén podria oscilar entre distintos tipos de Hubble a lo largo de su vida
(Bertin & Lin 1996).
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2.4. Teoria modal

Aunque la propuesta de Lin & Shu establece una solucién a la existencia
de estructura espiral en galaxias de disco, no brinda informacién acerca de
los posibles mecanismos de excitacién de la onda de densidad. Entre estos
posibles mecanismos tenemos:

1. La estructura espiral es provocada por agentes externos. Los acer-
camientos gravitacionales y las consecuentes fuerzas de marea son los
agentes responsables de este fendémeno.

2. La barra y/o el bulbo presentes en el disco incitan la formacién de
ondas en el disco.

3. El fenémeno de ondas de densidad es generado por mecanismos in-
trinsecos del disco. Modos normales de oscilaciones se generan de ma-
nera espontanea y evolucionan de acuerdo a las propiedades fisicas y
dindmicas del sistema.

Desafortunadamente, debido a los largos tiempos de evolucién de los pa-
trones espirales, no es posible discriminar entre estos mecanismos mediante
observaciones directas. De igual manera sucede para discernir entre una es-
tructura espiral transiente y una persistencia cuasiestacionaria de la misma.
Los encuentros con galaxias masivas como mecanismos excitadores son poco
frecuentes. Sin embargo, los encuentros con galaxias pequenas y nubes de gas
han resultado ser més frecuentes de lo que comtinmente se pensaba (e.g., Yun
et al. 1994; Vivas et al. 2006). Debe de considerarse también la posibilidad de
tener estructura espiral prexistente en el disco, que sélo es modificada por los
efectos de las fuerzas de marea, en lugar de que éstas sean la fuente principal
de generacién de la misma (Oort 1970).

El cambio de énfasis entre la teoria modal y la teoria de ondas se dio a me-
diados de los anos 70 del siglo XX. La mayoria de las morfologias encontradas
en la clasificacion de Hubble, la clasificacién basada en la regularidad de los
brazos y las propiedades fisicas de los discos son explicadas en el escenario
modal de manera plausible.

A primera aproximacién el patron espiral se puede ver como un solo mo-
do de oscilacién del disco. En realidad, varios modos se sobreponen para
generar el patrén global observado. Esto es similar a cuerdas de instrumen-
tos de viento que vibran con sus frecuencias caracteristicas. En estos casos
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el fenomeno vibratorio eventualmente decae. En el caso de galaxias de disco,
se cree que el fendmeno se mantiene mediante la extraccién de energia del
gran reservorio presente en forma de energia rotacional y potencial. La reso-
nancia (o resonancias) interna(s) de Lindblad, cuando esti(n) presente(s), es
(son) la(s) encargada(s) de inhibir la generacién de varios modos normales
de oscilacion, permitiendo solamente la prevalencia de unos pocos de ellos.
Por el contrario, la resonancia externa de Lindblad se encarga de generar
las condiciones suficientes para incitar los modos naturales de oscilacion del
sistema (Bertin & Lin 1996). También existen galaxias “torcidas” (lopsided)
(Baldwin et al. 1980), donde se considera que el modo “m = 1” domina en
el disco.

Aunque el contenido de gas en galaxias de disco es apenas del ~ 10 %,
éste juega un papel muy importante en la generacién y el mantenimiento de
la estructura espiral (Bertin & Lin 1996). Entre las propiedades importantes
del gas podemos mencionar que:

= Al ser dindmicamente frio, actia como fuente de excitacion de inesta-
bilidades axisimétricas.

= Asimismo, evita que la estructura espiral desaparezca al obstaculizar
el calentamiento del disco.

= Mediante la disipacion de energia en choques espirales a gran escala,
equilibra el crecimiento de un gran nimero modos inestables.

Debido a esto, cuando se modelan discos con el fin de investigar la dindmica
de la barra el componente del gas puede ser ignorado, pero cuando se trata
de espirales normales no puede ignorarse este componente. Si el contenido de
gas en un disco es muy alto, aun cuando exista una estructura espiral de dos
brazos bien definida en la poblacién vieja, multiples brazos de gas pueden
generarse con facilidad, debido a su condicién dindmica fria. En el caso de ga-
laxias floculentas, es dificil generar un patrén espiral (estelar) definido debido
seguramente a que las estrellas poseen movimientos aleatorios considerables
(i.e. tenemos un disco dindmicamente caliente). Podemos identificar tres ca-
racteristicas fisicas que determinan la morfologia presente en los discos de
galaxias espirales. Estas son: la masa del disco, el contenido de gas, y la
temperatura (o velocidad de dispersién) del componente estelar. Cuando la
masa del disco es considerable, se generan estructuras de barra como modos
de oscilacién del sistema; de lo contrario, las barras son dificiles de generar.
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Figura 2.14: Esquema para la clasificacion de morfologias de galaxias espi-
rales con base en sus caracteristicas intrinsecas (figura tomada de Bertin y
Lin 1996). La “masa del disco activa” es la involucrada en la generacién de
estructuras tipo barra o brazos espirales en el disco delgado (Bertin 1999).

Esto explica la apariciéon de morfologias tipo SB y SA en la clasificaciéon de
Hubble. El contenido de gas en el disco determina la secuencia Sa, Sb y Sc en
la misma clasificaciéon. Cuando los discos estelares son dindmicamente frios se
tendran galaxias con brazos tipo gran diseno, y cuando son dindmicamente
calientes se originaran galaxias floculentas. En la figura 2.14, se muestra esta
estructura de clasificacion de morfologias de galaxias espirales de acuerdo con
sus caracteristicas intrinsecas (Bertin 1991). Un aspecto importante del en-
foque de la teoria modal es que considera las estructuras barradas y espirales
en igualdad de circunstancias, es decir, como modos normales de oscilacién
del sistema. Cuando se considera la posibilidad de que la estructura espiral
no sea intrinsicamente excitada, el enfoque modal no es aplicable.
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2.5. Extension del patron espiral

En la etapa temprana del estudio de la estructura espiral se determiné que
el patrén espiral terminaba en la zona de corrotacién (Lin 1970). Posterior-
mente, mediante mejores modelos numéricos (Donner & Thomasson 1994;
Zhang 1996) y anélisis tedrico (Mark 1976; Lin & Lau 1979; Toomre 1981),
pudo demostrarse que el patron podia extenderse mas alla, hasta la reso-
nancia externa de Lindblad. En estas resonancias (corrotacién y la REL),
los efectos no lineales se vuelven muy importantes (Contopoulos 1972); la
amplitud de la onda de densidad se vuelve infinita en la teoria de Lin y Shu.

Las resonancias de Lindblad actian como un absorbedor perfecto para
movimientos estelares tipo onda de densidad. Para el componente gaseoso
la situacion es diferente: las resonancias de Lindblad se comportan como
absorbedores imperfectos (Lynden-Bell & Kalnajs 1972; Mark 1971) y las
senales solo pueden extinguirse por disipacion turbulenta en dichas resonan-
cias.

Por otra parte, Contopoulos & Grosbgl (1986) argumentaron, con base en
un andlisis orbital no lineal, que las espirales denominadas fuertes (espirales
tipo Sb o Sc, con angulo de avance mayor que ~ 14°; Patsis, Contopoulos
& Grosbgl 1991) deben terminar en la resonancia 4/1, y que en las espirales
menos apretadas el patrén espiral se extiende hasta corrotacion. Podemos
usar la aproximacion epiciclica descrita en la seccién 2.2 para tener una idea
del transfondo de la teoria de Contopoulos y Grosbgl. Recordemos que la
aproximacion epiciclica se us6 bajo el supuesto de un potencial axisimétrico, y
que el potencial real de una galaxia espiral dista mucho de serlo. Si suponemos
una curva de rotacién plana, la frecuencia epiciclica viene dada por:

#(R) = V29UR). (2.39)

Construimos un patrén orbital desde un sistema de referencia no inercial,
que rote con velocidad angular €2, y donde se cumpla la condicién
Q(R) —Q 1
QR -9 _ 1 (2.40)
k(R) m
Hacemos que m tome valores desde 1 hasta 10, y obtenemos 10 érbitas para
10 radios distintos, como se muestra en la figura 2.15 izquierda. En esta figura,
el circulo exterior marca el radio de corrotacion a 11 unidades arbitrarias.
Ahora bien, en la misma figura, panel derecho, se muestra el mismo patrén
orbital, desde m = 1 hasta m = 4. Si suponemos que estas Orbitas resonantes
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Figura 2.15: Izquierda: Patrén orbital desde m=1 hasta m=10. Derecha:
Patrén orbital desde m=1 hasta m=4. El circulo mas externo representa
corrotacién.

son la base de un patréon orbital mas elaborado, como el descrito por Con-
topoulos y Grosbgl, podemos ver que las orbitas pueden apoyar un patréon
espiral s6lo hasta la resonancia 4/1; después de ésta, las 6rbitas comienzan a
intersectarse y la respuesta necesaria para generar un patrén orbital espiral
es dificil de mantener.

De esta manera se determiné que las resonancias mas importantes, en lo
que a la extensién del patrén espiral se refiere, son la RIL, la resonancia 4/1,
el radio de corrotacién y la REL.
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2.6. Estructura espiral y formacién estelar

Las ondas de densidad ayudan a explicar muchas de las caracteristicas
observadas en los brazos de galaxias espirales. Antes del radio de corrotacion,
las veredas de polvo se acumulan en la zona céncava de los brazos. Se supone
que estas veredas de polvo son producto de la compresion del gas, que se
colapsa de acuerdo con el criterio de Jeans en estas zonas. Debido a este
colapso, el gas molecular se acumula muy cerca de la misma zona en la que
se localizan las veredas de polvo.® Estas concentraciones de gas molecular
se han observado principalmente con mediciones de CO (Vogel 1988; Schin-
nerer et al. 2004). El patrén espiral rota con velocidad angular constante,
mientras que el material del disco lo hace en forma diferencial. Por lo general
las velocidades angulares del patrén espiral observadas son menores que las
velocidades de rotacién del disco a radios menores que corrotacién (donde
las velocidades se igualan). Debido a esto, la subsiguiente formacién estelar
(proveniente del colapso del gas) se generaria después (downstream) de la
posicién del choque. Los fotones ultravioleta provenientes de estrellas masi-
vas de tipo espectral O y B darian lugar a la formacién de grandes regiones
HII® a lo largo de los brazos. Las estrellas jévenes (azules) se trasladarian
distancias cortas (respecto al lugar donde nacieron), a diferencia de las estre-
llas menos masivas (rojas), que tienen una vida més larga y se distribuyen a
lo ancho del disco. Este escenario lleva a lo que se que se denomina “gradi-
entes de color” a través del brazo espiral. El mismo escenario también puede
ocurrir en las partes mas lejanas de los brazos espirales, mas alld del radio
de corrotacion. En este caso el gradiente de edad-color, de estrellas jévenes-
azules a estrellas viejas-rojas, tendra un sentido inverso al de la rotacién del
disco.

Este mecanismo de formacién estelar es una consecuencia directa del es-
cenario de choque espiral propuesto por Fujimoto (1968) y Roberts (1969).
Roberts argumenté que la respuesta del gas a un potencial tipo onda de den-
sidad genera una zona de choque estacionario en el sistema de referencia del
patrén espiral. La densidad del gas en la zona de choque se incrementa por un
factor de 5 a 10, mientras que las velocidades pueden volverse supersoénicas,
con cambios de alrededor de 20 a 30 km s~!. En el anlisis semianalitico de

SPodria existir también gas molecular en la regién interbrazo (e.g., Gonzélez et al.
1998).

En las palabras de Baade en 1963 (Baade & Gaposchkin 1963), “las regiones HII estén
ensartadas como perlas a lo largo de los brazos”.
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Figura 2.16: Distribucién del gas y potencial espiral en el escenario de choque
propuesto por Roberts (1969, su figura 6).

Roberts, el choque se encuentra localizado antes del minimo de potencial que
lo genera, como se muestra en la figura 2.16. En las galaxias reales con bra-
zos retrégrados (trailing), las veredas de polvo marcan la posicién de estos
choques en la parte concava de los brazos, antes del radio de corrotacion, y
en la parte convexa, después del mismo. En la figura 2.17, paneles b y d,
se muestra la localizacién de estos choques segiin Puerari & Dottori (1997);
también se muestra la posicion de los choques para galaxias con brazos de
forma prégrada (leading).

Se han realizado estudios para tratar de corroborar el escenario prop-
uesto por Roberts, mediante el estudio de la “migracién de estrellas jovenes”
(Yuan 1969; Wielen 1973; Fernandez et al. 2008). Esto significa que se cal-
culan érbitas estelares hacia atras en el tiempo para una onda de densidad
con cierto angulo de avance, velocidad de patrén y amplitud. Los resultados
dependen del modelo que se adopte.

Se han estudiado también los choques espirales a diferentes alturas sobre
el plano medio galdctico (Martos et al. 1999). En estos modelos se tiene un
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Figura 2.17: Figura 1 de Puerari & Dottori (1997). La forma S o Z de la
galaxia depende de la posiciéon que ésta tenga en el plano del cielo. La flecha
indica el sentido de rotacién. Linea gruesa: posiciéon del choque. Linea delga-
da: posicién de la onda de densidad. Las posiciones relativas de los choques
y de la onda de densidad se invierten en la zona de corrotacién.
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disco grueso magnetizado, con una capa de gas ionizado extendida vertical-
mente. Los resultados indican que la formacion estelar también puede darse a
diferentes alturas sobre el plano galdctico. Las estructuras resultantes seme-
jan a un salto hidraulico [més un choque (Martos & Cox 1998; Gémez & Cox
2002, 2004)], en donde el material se levanta sibitamente en la proximidad
del brazo espiral y posteriormente se acelera para “aterrizar” en una regién
después (downstream) del brazo, muy cerca del plano medio de nuevo.

El escenario de formacién estelar inducida por una onda de densidad ha
sido debatido por algunos autores (e.g., Elmegreen & Elmegreen 1986). Se
debate si la onda de densidad desencadena los procesos de formacién estelar o
sOlo los organiza en un patrén espiral mas coherente. El aspecto observacional
(Elmegreen 1995) de la discusién incluye:

1. Gradientes de color.

2. Diferencias en la tasa de formacién estelar por unidad de masa de gas
para casos sin ondas de densidad y con presencia de las mismas.

3. Variaciones de los tamanos de las regiones HII del brazo a la zona
interbrazo.

Las observaciones de gradientes de edad-color se ha dificultado principal-
mente por problemas de confusion con la propias regiones HII y de extincion.
Para enfrentar estos problemas, Gonzalez & Graham (1996) desarrollaron un
indice fotométrico sensible a estrellas supergigantes rojas y azules, y libre de
enrojecimiento. Mediante este indice, probaron por primera vez la existencia
de formacién estelar inducida por una onda de densidad en la galaxia M99,
en una zona practicamente libre de emisién Ha. Se ha encontrado también
evidencia de posibles gradientes de edad en nuestra galaxia (Sitnik 1989,
1991; Avedisova 1989) y en la galaxia de Andrémeda (M31, Efremov 1985).

Las observaciones concernientes al aumento de la tasa de formacion este-
lar por unidad de masa de gas para galaxias con y sin la presencia de ondas
de densidad ha arrojado resultados tanto favorables (Cepa & Beckman 1989,
1990; Tacconi & Young 1990; Sievers et al. 1991; Seigar & James 2002) co-
mo desfavorables (McCall & Schmidt 1986; Elmegreen & Elmegreen 1986;
Rengarajan & Verma 1986; Ryder & Dopita 1994) para la formacién estelar
inducida. Algunos autores (Elmegreen 1995) separan estas observaciones en
dos casos. En el primero se comparan las zonas del brazo e interbrazo de la
misma galaxia. Aqui es donde se han encontrado la mayoria de los resulta-
dos positivos. El segundo caso se refiere a la tasa de formacion estelar por
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unidad de masa de gas, promediada sobre el disco entero para galaxias con
ondas de densidad (i.e., galaxias gran disefio) y sin las mismas (i.e., galaxias
floculentas). Los resultados menos favorables se dan en este segundo caso. El
principal problema observacional en esta controversia es que la masa de gas
molecular no estd bien determinada. Comunmente la cantidad de gas molecu-
lar de hidrégeno (Hs) se infiere a partir de la emisién de monéxido de carbono
(CO), aunque también existen otros localizadores, como amoniaco (NHj) y
monosulfuro de carbono (CS). Se usan estos localizadores porque el Hy no
emite radiacién en transiciones rotacionales. El problema es que la emision
de estos compuestos depende de su temperatura y densidad y no solamente
de la masa de gas molecular; seguramente el factor de transformacién entre
dicha emision y la cantidad de Hy no es constante (Allen 1996).

En lo que respecta a la variacion con la fase espiral de los tamanos de las
regiones HII, los resultados demuestran que las regiones HII si son selecti-
vamente mds grandes en los brazos que en la zona interbrazo (Georgelin &
Georgelin 1976; Kennicutt & Hodge 1980; Rumstay & Kaufman 1983; Garcia
Gémez & Athanassoula 1993). En cuanto a las diferencias en la funcién de
luminosidad para regiones HII, también dependiendo de la fase espiral, hay
observaciones que las encuentran (Cepa & Beckman 1990; Rand 1992; Banfi
et al. 1993) y otras que no (Knapen et al. 1993).

Debido a toda esta controversia en las observaciones, la relevancia de la
hipdtesis de formacion estelar inducida por ondas de densidad no ha quedado
comprobada satisfactoriamente hasta ahora.
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2.7. Poblaciones estelares simples

En el presente trabajo se investigé la presencia de gradientes de color
a través de los brazos espirales en galaxias, mediante la comparacién de
fotometria superficial profunda con modelos de sintesis de poblaciones este-
lares.

El objetivo de la sintesis de poblaciones estelares es usar todo nuestro
conocimiento acerca de la formacion y evolucién de estrellas de todos los
tipos espectrales, asi como de sus propiedades espectro-fotométricas, para
poder inferir caracteristicas generales de las poblaciones estelares que encon-
tramos en el universo. Estas caracteristicas son funcion del tiempo, la tasa de
formacién estelar (TFE), la funcién inicial de masa (FIM) y la metalicidad de
la poblacién estelar. Para modelar las poblaciones estelares simples, es decir
de una sola edad y una sola metalicidad, se debe computar la distribucién de
estrellas en el diagrama Hertzprung-Russell (HR o color-magnitud).” Una vez
conocida esta distribucion, los espectros individuales de cada estrella pueden
ser sumados para obtener el espectro resultante de la poblacién estelar. La
teoria de evolucidn estelar nos proporciona las funciones L(m, Z, t) (luminosi-
dad) y Tepp(m, Z,t) (temperatura efectiva), para cada valor de masa estelar
m al tiempo ¢, lo que permite determinar la evolucion de cualquier estrella
en el diagrama HR.

Una poblacién de estrellas con cualquier historia de formacion estelar
puede ser interpretada como una serie de brotes instantaneos, es decir, de
poblaciones estelares simples. La manera de calcular la distribucién de estre-
llas en el diagrama HR puede variar entre distintos autores, aunque la fisica
involucrada sea la misma. En los modelos de Bruzual & Charlot (2003) se
interpolan isécronas continuas en masa a partir de un conjunto de trazas
evolutivas previamente determinadas. Los conjuntos de trazas utilizadas en
los modelos de BC03 se denominan:

» Trazas evolutivas de Padua (Padova en italiano e inglés) 1994.
» Trazas de Padua 2000.

» Trazas de Ginebra (Geneva).

"El diagrama HR es un resultado empirico que muestra la relacién entre la magnitud
absoluta de una estrella y su color. Existe una relacién entre el color de una estrella y
Tet¢, por un lado, y entre la magnitud absoluta y la luminosdad.
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Todos estos conjuntos de trazas de evolucion estelar son recopiladas de distin-
tos autores. Las isocronas interpoladas son pobladas con estrellas de distintas
masas de acuerdo a la FIM. Los modelos de BC03 utilizan las funciones ini-
ciales de masa de Salpeter (1955) y de Chabrier (2003). La parametrizacién
de Salpeter viene dada por:

v _ ¢(logm) oc m ™%, (2.41)

dlogm

tomando la derivada de logm respecto a m, la ecuacion anterior equivale a:

d(m) oc m™23, (2.42)

La cantidad ¢(m)dm indica el nimero de estrellas (N) entre masas m y
m + dm, de tal manera que:

dN(m) oc m~2%dm. (2.43)

La correspondiente parametrizacién de Chabrier (2003) estd dada por:

log m—log m.)?

exp [—( 52 |, param < 1M,
#(logm) (2.44)
m~13, para m > 1M,
donde m, = 0.08M, y o = 0.69. En la figura 2.18 se muestran las dos
parametrizaciones de la FIM mencionadas. La graficas son similares para es-
trellas con masas mayores a 1 Mg solar; sin embargo, la FIM de Chabrier
predice un nimero menor de estrellas con masas menores a 1 My en com-
paracién con la prediccién de Salpeter.
Para una poblacion estelar simple donde todas las estrellas nacen al ins-
tante ¢ = 0, la masa total en estrellas, para la FIM de Salpeter, puede
calcularse mediante:

my myu
M oc/ meo(m)dm = C’/ m™¥dm, (2.45)

mr mr

donde my corresponde al limite superior de masa de nuestra FIM y m;, al
limite inferior. En los modelos de BC03 la constante de normalizacién C' se
escoge de tal manera que la masa total en estrellas sea 1 M.

BCO03 identificaron un gran nimero de fases evolutivas importantes en las
trazas estelares. Al interpolar las isécronas correspondientes, la distribucion
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Figura 2.18: Comparacién entre la FIM de Salpeter (1955) y la FIM de
Chabrier (2003). La masa total en estrellas estd normalizada a 1 M.
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Cuadro 2.1: Diferentes bibliotecas de espectros estelares de BCO03.

Nombre Tipo
BaSeL tedrica

STELIB observacional
Pickles  observacional

resultante es continua (y suave) en masa y edad para la poblacién estelar.
Esta técnica es denominada “sintesis de is6cronas”.

Una vez que se tienen computadas las isécronas en el diagrama HR, se
asigna un espectro a cada fase evolutiva para proceder a crear el espectro
resultante de todas las estrellas pertenecientes a nuestra poblacion estelar
simple. Mediante modelos teéricos de atmésferas, se han generado en la litera-
tura espectros tedricos para estrellas de diferentes metalicidades, gravedades
superficiales y temperaturas efectivas. A través de observaciones en la vecin-
dad solar se han recopilado espectros para estrellas de metalicidades solares
(o cercanas).

En la tabla 2.1 se muestran las diferentes bibliotecas espectrales em-
pleadas en los modelos de BC03, las cuales poseen distintos rangos de longi-
tudes de onda y diferente resolucion espectral. La biblioteca de “Pickles” es
para metalicidad solar, mientras que “BaSeL” y “STELIB” tienen distintos
rangos de Z. Se pueden combinar todas las bibliotecas espectrales para cubrir
un mayor intervalo en el espectro electromagnético. En las figuras 2.19 y 2.20
se muestran dos espectros de poblaciones estelares simples con metalicidad
solar, asi como sus diagramas color-magnitud. Las edades correspondientes
de cada espectro son t =0 y ¢t = 12 Ganos.

Existen en la literatura nuevas bibliotecas espectrales, que podrian ser uti-
lizadas de acuerdo a su disponibilidad en modelos de sintesis de poblaciones
de estrellas. Entre estas bibliotecas podemos mencionar (Bruzual 2004):

» Biblioteca observacional “Hubble new generation” (HNGSL) (Heap &
Lanz 2003). Incluye el rango ultravioleta.

= Biblioteca observacional “UVES POP (Paranal Observatory Project)”
(Bagnulo et al. 2003).

= Biblioteca observacional “Indo US” (Valdes et al. 2004).
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Figura 2.19: Distribucién de energia espectral (izquierda) y diagrama color-
magnitud (derecha) de una poblacién estelar simple de metalicidad solar,
calculados con modelos de sintesis de poblaciones estelares de Bruzual &
Charlot (2003). La edad del brote es de 0 anos (crédito: Bruzual, G.).
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Figura 2.20: Distribucién de energia espectral (izquierda) y diagrama color-
magnitud (derecha) de una poblacién estelar simple de metalicidad solar,
calculados con modelos de sintesis de poblaciones estelares de Bruzual &
Charlot (2003). La edad del brote es de 12 Ganos (crédito: Bruzual, G.).
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= Biblioteca observacional “MILES” (Sanchez-Bldzquez et al. 2003).

= Biblioteca tedrica “IAG, atlas of theoretical model atmospheres”. Proyec-
to a largo plazo de varios autores (e.g., Coelho et al. 2003).
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2.8. Poblaciones estelares compuestas

Una poblacién estelar caracterizada por una tasa de formacion estelar
¥(t) y una ley de enriquecimiento metalico () puede ser descrita mediante
(Tinsley 1980):

R = [ LUt — )it ¢t — t)lat (2.46)

donde F)(t) es la radiacién electromagnética irradiada en la longitud de on-
da )\, por una poblacién estelar compuesta de edad t, y Sy es la radiacion
electromagnética emitida por unidad de longitud de onda y por unidad de
masa por la poblacién estelar simple correspondiente a la isécrona al tiempo
t'. Sy es funcién de la metalicidad del brote instantdneo de poblacién estelar
al tiempo t — t'. En esta ecuacién se supone que la FIM es independiente
del tiempo. La tasa de formacion estelar utilizada puede ser del tipo expo-
nencial, constante, de duracién finita, delta de Dirac (en este caso se tendria
una poblacidn estelar simple), o alguna combinacién de estas. La distribucién
espectral estard compuesta por la integracién de todas las contribuciones de
poblaciones estelares simples.

Una forma de establecer la confiabilidad de los modelos de sintesis de
poblaciones es mediante la comparaciéon de diagramas de color magnitud
obtenidos de éstos con los obtenidos para ciimulos estelares observados. Una
comparacion es favorable no necesariamente implica que los modelos estén
correctos, puesto que el mismo modelo podria ajustar cimulos con diferentes
propiedades fisicas. Una posible solucién consiste en restringir algunos de los
parametros fisicos del cimulo de manera independiente.

Existen muchas aplicaciones de los modelos de sintesis de poblaciones es-
telares. Entre estas aplicaciones podemos mencionar el estudio de las fluctua-
ciones de brillo superficial, distribuciones espectrales de energia, propiedades
fotométricas,® historias de formacién estelar, enriquecimiento quimico, anali-
sis de muestras grandes de galaxias (e.g., el Sloan Digital Sky Survey) y
determinacién de edades de poblaciones estelares. Cuando se trata de inferir
edades con base en las caracteristicas espectrales de una poblacién estelar,
se debe tomar en cuenta la degeneraciéon edad-metalicidad presente en los
modelos. El mismo modelo podria aplicarse a una poblacién vieja con me-

8En este tipo de estudios deben incluirse las funciones de respuesta de los filtros uti-
lizados para poder comparar con las observaciones.
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Figura 2.21: Figura 10 de Bruzual & Charlot (2003). Distribuciones espec-
trales de energia para una poblacion estelar simple, con varias metalicidades
y diferentes edades.

talicidad baja y a una poblacién joven con metalicidad alta. La figura 2.21
muestra algunos espectros para una poblacién estelar simple que ilustran
este efecto. Ciertas caracteristicas espectrales de absorcién de lineas ayudan
a romper este tipo de degeneracién existente en los modelos.
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2.9. Modelos recientes (2007) de poblaciones
estelares

En la presente investigacion se utilizé la version preliminar de los modelos
de poblaciones estelares de Charlot y Bruzual (2007, en preparacién). Estos
modelos difieren de los BCO3 en el tratamiento de la fase pulsante térmica de
la rama asintética de las gigantes (TP-AGB). Esta fase es dificil de modelar
debido a los pulsos térmicos estelares, los cambios en la abundancia superficial
debidos a dragados de material del interior de la estrella, la pérdida de masa
en forma de vientos estelares, y la eyeccion de la envolvente estelar para
formar una nebulosa planetaria. Los modelos recientes de Charlot y Bruzual
(CBO7) incorporan las is6cronas para la fase TP-AGB de Marigo & Girardi
(2007). Nuevos espectros estelares para estas estrellas no estdn incluidos en
estos modelos preliminares, pero lo serdn en la versién final de los mismos,
ademds de nuevas trazas evolutivas para la fase pre-AGB (Bertelli et al.
2008). La inclusién de estas mejoras en los modelos recientes implica menores
magnitudes K (estrellas mas brillantes) y enrojecimiento de los colores en el
infrarrojo cercano en general.

Idealmente los modelos de poblaciones estelares deberian considerar tam-
bién las contribuciones al espectro electromagnético de estrellas binarias, sis-
temas multiples, discos circunestrelares, planetas, supernovas, componentes
nebulares y emision de polvo. Actualmente se estd realizando investigacion
para incluir todos estos aspectos en los modelos, aunque la fisica involucrada
en algunos de ellos no estd bien entendida en su totalidad.
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3.1.1. Abstract

Azimuthal color (age) gradients across spiral arms are one of the main
predictions of density wave theory; gradients are the result of star formation
triggering by the spiral waves. In a sample of 13 spiral galaxies of types A
and AB, we find that 10 of them present regions that match the theoretical
predictions. By comparing the observed gradients with stellar population
synthesis models, the pattern speed and the location of major resonances
have been determined. The resonance positions inferred from this analysis
indicate that 9 of the objects have spiral arms that extend to the outer
Lindblad resonance (OLR); for one of the galaxies, the spiral arms reach the
corotation radius. The effects of dust, and of stellar densities, velocities, and
metallicities on the color gradients are also discussed.

3.1.2. Introduction.

Density wave phenomena have been proposed to explain the spiral struc-
ture seen in disk galaxies (Lindblad 1963; Lin & Shu 1964; Toomre 1977;
Bertin et al. 1989a,b). Observationally, these phenomena are best studied in
the near infrared (near-IR), especially the K-band, that mostly traces the old
stars in the disk (e.g., Rix & Rieke 1993). The old stellar disk, however, has
a disordered optical counterpart of young stars, gas, and dust (Zwicky 1955;
Block & Wainscoat 1991), so the question arises whether the spiral structure,
seen in near-IR bands, and the star formation, seen in the optical bands, are
coupled or not. If disk dynamics and star formation are indeed related, the
star formation rate per unit gas mass should be affected by the presence of
the density wave. Unfortunately, Hy cannot be directly observed, and the re-
lation between detected CO and total Hy mass is a whole controversial topic
in itself (e.g., Allen 1996, and references therein).

The alternative approach of comparing star formation rates, past (as
traced by optical and near-IR surface photometry) and present (as probed
by Ha emission), in galaxies with different Hubble types has been carried
out; as a result, both a positive correlation between disk dynamics and star
formation (e.g., Seigar & James 2002), and the absence of such a correla-
tion (e.g., Ryder & Dopita 1994; Elmegreen & Elmegreen 1986) have been
claimed.

In this work, we will focus on the relation between star formation and den-
sity wave phenomena, as proposed in the large scale shock scenario (Roberts
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1969; Shu et al. 1972). Evidence has been gathered, from observations of dust,
gas compression (e.g., Mathewson et al. 1972; Visser 1980), and molecular
clouds (Vogel 1988; Schinnerer et al. 2004) near the concave regions of spiral
arms, that suggests that star formation is triggered there. Through a sim-
ple interpretation of these ideas and observations, the existence of azimuthal
color-age gradients has been predicted. As seen in Fig. 3.1, if we assume that
the spiral pattern rotates with constant angular speed, and that the gas and
stars have differential rotation, a corotation region exists where these two an-
gular speeds are equal. At smaller radii, bursts of star formation take place
where the differentially rotating gas overtakes the spiral wave, and show up
as brillant HII regions (e.g., Morgan et al. 1952; Elmegreen & Elmegreen
1983a). As young stars age, they drift away from their birth site, thus cre-
ating a color gradient. Star formation can occur also beyond the corotation
radius, when the spiral pattern overtakes the gas. The assumption that the
pattern rotates with constant angular speed can be corroborated with nume-
rical simulations (Thomasson et al. 1990; Donner & Thomasson 1994; Zhang
1998), but the only observational evidence of this premise is the apparent
persistence of the spiral structure for up to a Hubble time in nearby galaxies
(Elmegreen & Elmegreen 1983b), in avoidance of the winding dilemma.

Another way to test the assumption of constant angular speed of the spiral
pattern is by the dynamical consequences it has on the disk environment and
material. In this regard, the prediction of azimuthal color gradients can be
seen as another test of the spiral density wave theory. So far, the search for
these color gradients has in general yielded inconclusive results (Schweizer
1976; Talbot et al. 1979; Cepa & Beckman 1990; Hodge et al. 1990; del Rio
& Cepa 1998), and a few exceptional positive cases like Efremov (1985) for
M31, Sitnik (1989) for the Milky Way, and Gonzélez & Graham (1996) for
the spiral galaxy M 99.

Gonzdlez & Graham (1996, GG96 hereafter) used for the first time a
supergiant sensitive and reddening-free photometric index* to trace star for-
mation, defined as:

E(r—1J)
E(g —1)
Using the extinction curves of Schneider et al. (1983), and Rieke & Lebofsky
(1985) for a foreground screen, the color excess term is E(r — J)/E(g— 1) =

Q(rJgi) = (r—J) — (9 — 1) (3.1)

4See Binney & Merrifield (1998), for other reddening-free indices.
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Rotation

~Dust lanes,
shock

“Corotation
radius

Figura 3.1: Stellar age gradients across the spiral arms are indicated by arrows
that go from blue to red. The azimuthal age gradients are produced by stars
born in the spiral shock, where the shocked interstellar medium forms a dust
lane, that later drift away as they age. The direction of the gradients changes
at the corotation radius, Rcr. Inside this radius, the disk material overtakes
the spiral wave, and beyond it the spiral wave catches up with the material
[see also figure 1 in Puerari & Dottori (1997)].
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Figura 3.2: Theoretical Q(rJgi) vs. time, CB07 models. The duration of the
burst is 2 x 107 years, with a Salpeter IMF; the fraction of young stars ranges
from 1% to 5% by mass. Lower and upper mass limits are 0.1 and 10 M,
respectively.
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Figura 3.3: Model Johnson filter Q(RJVI) vs. time (¢) for CB07 models,
reddened as per the “starburst galaxy”model of Witt et al. (1992). The du-
ration of the burst is 2 x 107 years, with a Salpeter IMF and 2% by mass of
young stars. Lower and upper mass limits are 0.1 and 100 M, respectively.
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0.82. According to population synthesis models, following a star formation
burst the Q(rJgi) photometric index increases its value for ~ 2.6 x 107 years,
and then starts to decline, as shown in Fig. 3.2 for most recent Charlot &
Bruzual (2007, in preparation, CB07 hereafter) models with different stellar
mixtures in which young stars constitute from 1% to 5% by mass. Dust
lanes arising from spiral shocks are expected to precede the azimuthal color
gradients, hence the importance of reddening-free diagnostics. With the ste-
llar population synthesis (SPS) models of Bruzual & Charlot (1993), and the
radiative transfer models of Bruzual, Magris & Calvet (1988) and Witt et
al. (1992), GG96 investigated the behavior of Q(RJV I) for mixtures of dust
and stars with different relative spatial distributions. The main effect of a
mixture of dust and stars on the () index, illustrated in Fig. 3.3 for the CB07
population synthesis models, is to increase its value relative to the 7 = 0
and foreground dust screen cases, and Q(RJVI) is no longer reddening-free
when 7y > 2.5 However, the requirement that 7y < 2 is likely fulfilled by the
disks of nearly face-on galaxies (Peletier et al. 1995; Kuchinski et al. 1998;
Xilouris et al. 1999); moreover, as stars age, dust dissipates, and reddening
diminishes (e.g., Charlot & Fall 2000).

Based on their study of M 99, GG96 propose that real data are best
matched by SPS models with 0.5% to 2%, by mass, of young stars. These
values are in accordance with the amount of B light in the arms contributed
by young stars, as estimated by Schweizer (1976). GG96 also hypothesize
there is an inverse correlation between high-mass star-forming regions and
detectable azimuthal color gradients. The color gradient in M 99 lies where
no HII regions are identified in Ho images of the galaxy. This counterintui-
tive finding could help explain the dearth of positive detections to date, if
contamination from bright emission lines produced in HII regions around the
most massive stars masks the color gradients associated with star formation
in spiral shocks (Shu 1997). On the other hand, evidence has been found re-
cently of star forming regions with very few massive stars that generate only
scant Ha emission (Indebetouw et al. 2008). In this investigation we apply
the GG96 method, using the Q(rJgi) photometric index, to a new sample
of galaxies in order to search for and analize color-age gradients near spiral
arms.

5The same conclusion can be applied to Q(rJgi), since the optical bands R, V', and T
have approximately the same effective wavelengths, respectively, as the r, g, and i filters;
the main difference between both sets is that the latter passbands are narrower.
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Color gradients: the link between star formation and spiral dyna-
mics.

According to various studies, spiral density waves must propagate be-
tween orbital resonances (Lin 1970; Mark 1976; Lin & Lau 1979; Toomre
1981; Contopoulos & Grosbgl 1986). Of these resonances, the most important
ones are the inner Lindblad resonance (ILR), the 4:1 resonance, corotation
(CR), and the outer Lindblad resonance (OLR).®
Azimuthal color-age gradients retain some information about the stellar drift
relative to the spiral shock, allowing us to obtain €2, the angular velocity of
the spiral pattern. In order to find €2, from the gradient information, we can
use:

Ry GR
R()

A6 = cot(—i)In (W) , (3.3)

where t is the age of the young stellar population at an angle fg0qc away
from the shock position (¢’ is a variable of integration), #(#') is the velocity
vector of the young stellar population in an inertial reference system; ¢(t')
is the unit vector in plane polar coordinates p, ¢, in a non-inertial reference
system; R(t') is the orbital radius of the studied region, measured from the
center of the disk to the center of mass of the young stellar population;” and
i is the arm pitch angle,® if the azimuthal angle increases in the direction of
rotation and the spiral arms trail. The angular quantity Af accounts for the
logarithmic spiral shape of the shock. Assuming the departures from circular
motion are small, we have:

N (fo Oa(t)dt! g) | 65

Rmean t t

where R, is the mean orbital radius of the studied region, v, is the
circular orbital velocity in an inertial reference system, and t is the age of

At the ILR (OLR), the epicyclic frequency £ = +2(Q — Q,); £ = 4(2 — Q,,) at the 4:1
resonance.

TR(t) corresponds to Oshock-

8The angle between a tangent to the spiral arm at a certain point and a circle, whose
center coincides with the galaxy’s, crossing the same point.
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the young stellar population at the azimuthal distance d from the shock.
Expanding the term fot Vrot(t')dt" in a Taylor series, we get :

Q, =

1 ((vrot)|ot+ 3 (S )lof” + ¢ d) , (3.5)

Rmean

t t

where ( represents higher order terms in the expansion. According to theory
(e.g., Roberts 1969; Slyz et al. 2003), the higher order terms may account
for 20-30 km s~!, a quantity that is of the same order as the mean rotation
velocity error, after considering the uncertainty due to galaxy inclination (see
Table 3.4). Hence, we can neglect the higher order terms in eq. 3.5, such that
Vpot ~ constant, and obtain

1 d
2, R (Urot - ;) : (3.6)

€2, is found by stretching the model (which gives () as a function of ¢t) to fit
the data (where @ is a function of d).

IR

3.1.3. Observations and data reduction.

Our total sample of objects consists of 31 almost face-on spiral galaxies of
various Hubble types, with angular diameters between 4’ and 6'. This sample
was chosen from the Uppsala general catalogue of galaxies (UGC; Nilson
1973), the ESO-Uppsala survey of the ESO (B) atlas (Lauberts 1982), and
the Second reference catalogue of bright galaxies (de Vaucouleurs et al. 1976).
From this sample, we further select for their analysis in the present paper
13 A and AB (de Vaucouleurs 1959) galaxies, based on the visual inspection
of their 2-D images in the Q(rJgi) photometric index. In this diagnostic,
the disks of some of the galaxies in our original sample of 31 clearly appear
divided in two halves, each one with a different average value of (). The
analysis of these “(Q) effect” galaxies and of the remaining barred galaxies will
be undertaken in subsequent publications.

The data were acquired during 1992-1995 with four different telescopes:
the Lick Observatory 1-m, the Kitt Peak National Observatory (KPNO)
1.3-m, and the Cerro Tololo Interamerican Observatory (CTIO) 0.9-m and
1.5-m telescopes. Deep photometric images were taken in the optical filters
g, r, and i, and in the near-IR J, K, (Persson et al. 1998) or K’ (Wainscoat
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Cuadro 3.1: Filter characteristics

Filter ~ \o;y FWHM
g 5000A  830A
6800A  1330A
7800A  1420A
1.25pm  0.29um
2.16pm 0.33um
211pm  0.35pum

~

SRS

& Cowie 1992). Effective wavelengths and widths of all the filters are listed
in Table 3.1; the observation log for the 13 galaxies is shown in Table 3.2.

The CCD at the Lick 1-m telescope was a Ford 20482, with a pixel scale
of 0”185 pixel '. For the infrared observations at Lick, the same telescope
was fitted with the LIRC-2 camera; it had a 2562 NICMOS II detector,
with a 17145 pixel~! plate scale. The CTIO 0.9-m optical telescope used a
Tek 10242 and a Tek 20482 CCDs, both with a 0”4 pixel~! plate scale. The
CTIO infrared observations were performed at the 1.5-m telescope, with the
CIRIM instrument, which used a 2562 NICMOS3 array; the CIRIM focus was
adjusted to give a 1”16 pixel~! plate scale. The KPNO infrared observations
were made with the IRIM camera, that employed a 2562 NICMOS3 array,
with a 2" pixel~! plate scale.

The data were reduced with the image processing package IRAF? (Tody
1986, 1993), using standard techniques. For the optical data, overscan and
trimming corrections were first applied. Bias subtraction and flat field divi-
sion corrections were used. Master flats were produced from stacks of twilight
flats that were averaged pixel by pixel, after scaling each flat by its median
value and sigma-clipping deviant pixels; the master flats were then divided
by their mean pixel value. For sky subtraction, the sky level was determined
by masking bright objects in the image and subsequently fitting a constant
value to the remaining pixels, after rejection iterations. To produce mosaics,
individual frames were superpixelated by a factor of 2 in each dimension,
and registered to the nearest half (original) pixel. Before adding into the fi-

9IRAF is distributed by the National Optical Astronomy Observatories, which are oper-
ated by the Association of Universities for Research in Astronomy, Inc., under cooperative
agreement with the National Science Foundation.



3.1. SPIRAL TRIGGERING OF SF IN SA & SAB GALAXIES 99

Cuadro 3.2: Observation Log

Object Filter Exposure(s) Telescope Date (month/year)
NGC 4939 ...... g 2700. CTIO 0.9 m 3/94
g 300. Lick 1 m 4/94
T 2400. CTIO 0.9 m 3/94
T 300. Lick 1 m 4/94
1 3600. CTIO 0.9 m 3/94
1 300. Lick 1 m 4/94
J 840. Kitt Peak 1.3 m 3/94
K, 515. 7 ”
NGC 3938 ...... g 600. Lick 1 m 4/94
T 300. 7 ”
i 1189. ” 2/94, 4/94
J 1252. Lick 1 m 2/95
J 600. Kitt Peak 1.3 m 3/94
K, 560. 7 ”
NGC 4254 ...... g 4443. Lick 1 m 4/94
T 2100. 7 ”
1 3308. 7 ?
J 501. Lick 1 m 2/95
J 960. Kitt Peak 1.3 m 3/94, 11/94
K, 590. 7 7
NGC 7126 ...... g 3900. CTIO 0.9 m 9/94
T 3900. 7 ?
1 3900. 7 ”
J 300. CTIO 1.5 m 9/95
K, 390. ” 9/95
NGC 1417 ...... g 3600. Lick 1 m 9/93, 10/93
T 5048. 7 9/93, 10/93, 11/93
1 3600. 7 9/93, 10/93
J 720. Kitt Peak 1.3 m 9/93
K, 256. ” ?
NGC 7753 ...... g 4500. Lick 1 m 11/93, 10/94, 11/94
T 5812. 7 ?
1 5307. 7 ?
J 626. Lick 1 m 10/94
K' 113.4 ” ?
NGC 6951 ...... g 6120. Lick 1 m 6/92, 8/92, 9/93
r 6900. 7 7
1 6296. 7 7/92, 8/92, 9/93
J 2136. Lick 1 m 9/93, 11/94
J 4140. Kitt Peak 1.3 m 7/94
K 608. 7 9/93, 11/94

&«
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Cuadro 3.3: Observation Log-Continued

Object Filter Exposure(s) Telescope Date (month/year)
NGC 5371 ...... g 5100. Lick 1 m 6/92, 3/93, 4/94
T 6600. 7 7
i 2375. » 6/92, 4/94
J 501. Lick 1 m 2/95
J 870. Kitt Peak 1.3 m 3/94
K, 520. ” ”
NGC 3162 ...... g 5400. Lick 1 m 3/93, 11/93, 4/94, 10/94, 11/94
r 6000. ” 4/93, 11/93, 4/94, 10/94, 11/94
i 1800. ” 11/93, 4/94, 10/94, 11/94
J 990. Kitt Peak 1.3 m 3/94
K, 560. 7 7
NGC 1421 ...... g 3600. CTIO 0.9 m 9/94
T 3600. 7 7
1 3550. 7 7
J 2241. Lick 1 m 10/94, 12/94
J 330. CTIO 1.5 m 9/94
J 300. Kitt Peak 1.3 m 11/94
K, 160. CTIO 1.5 m 9/94
K 60. Kitt Peak 1.3 m 11/94
NGC 7125 ...... g 3900. CTIO 0.9 m 9/94
r 3900. 7 7
1 3900. 7 7
J 600. CTIO L5 m 9/95
K, 285. 7 7
NGC 918 ...... g 4500. Lick 1 m 11/93, 10/94, 11/94
T 4500. 7 7
1 5400. 7 7
J 2567. Lick 1 m 10/94, 12/94
K' 897.6 7 7
NGC 578 ...... g 3900. CTIO 0.9 m 9/94
T 3600. 7 7
1 4800. 7 7
J 240. CTIO 1.5 m 9/95
K 375. 7 7

w
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nal mosaic, cosmic rays were removed by comparing each individual image
with a median one.

A correction for non-linearity was applied to the near-IR data. The cor-
rection was obtained by adjusting a polynomial function, pixel by pixel, to
dome flats of increasing exposure times, taking into account variations in the
count-rate between exposures. During observations, frames were mostly ta-
ken in the sequence SKY-SKY-OBJECT-OBJECT-SKY-SKY... Objects in
the sky were masked, and the sky frames were median scaled, averaged, and
subtracted from the object. This procedure also takes care of dark current
removal. Flat field corrections were applied with master flats derived from
dome flats. Cosmic ray removal and mosaic registering were done with the
same procedure used for the optical data.

The optical calibration was performed using synthetic photometry in the
Thuan-Gunn system (Thuan & Gunn 1976; Wade et al. 1979). This system
is based on the standard star BD+17°4708, to which the magnitude g = 9.5,
and the color indices g — r = r — ¢ = 0 are assigned. Synthetic magnitudes
for other spectrophotometric standards'® were obtained by means of the fo-
llowing relation:

fooo f)\R(/\)d/\>
mag,,, = —2.910 e Z P, 3.7
8oy gm( T~ RO dA (3.7)
where fy is the absolute spectral energy distribution of the star in ergs s=*
cm~2 Afl; Z P is the zero point, and R()) is the system response curve, in-
cluding the quantum efficiency of the detector, the transmission function of
the filter, and the effect of atmospheric absorption. The atmospheric trans-
mission curve for the northern hemisphere observations was taken from Hayes
(1970), and for CTIO from Hamuy et al. (1992). The absolute fluxes were
obtained, for BD+17°4708 from Oke & Gunn (1983), and for the remaining
standard stars from Stone (1977), Massey et al. (1988), Massey & Gronwall
(1990), Hamuy et al. (1992), and Hamuy et al. (1994). Individual galaxy
frames taken under photometric conditions were used for calibration, and
mosaics were scaled to such photometric data.
For the infrared data, we only had one photometric season at KPNO and
none at CTIO. In order to obtain a uniform photometry, we calibrated our
J and K, data with images from the Two Micron All Sky Survey (2MASS,

W0Feige 15, 25, 34, 56, 92, 98; Kopff 27; LTT 377, 7987, 9239; EG 21; BD+40°4032; and
Hiltner 600.
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Skrutskie et al. 1997, 2006). For the K’ data, we use photometric standards
from Hawarden et al. (2001), and adopt K’ = K + 0.2(H — K) (Wainscoat
& Cowie 1992). We do not include color correction terms in our infrared
calibration, but take this systematic error into account in the zero point
uncertainty.

Finally, the optical images were degraded to the lower resolution of the
infrared images, and aligned with them in order to proceed.

Prior to analysis proper, the images were deprojected using position an-
gles (P.A.) and isophotal diameter ratios taken from the Third Reference
Catalogue of Bright Galaxies (RC3, de Vaucouleurs et al. 1991), unless indi-
cated otherwise in Table 3.4. The inclination angle («) was obtained using
the simple approximation cos a = (b/a).

The spiral arms where then unwrapped by plotting them in a 6 vs. In
R map (Iye et al. 1982; Elmegreen et al. 1992). Under this geometric trans-
formation, logarithmic spirals appear as straight lines with slope = cot(-i),
where ¢ is the arm pitch angle. Following the procedure used by GG96, the
phase of # was then changed for each (fixed) value of In R, until the arms ap-
peared horizontal. This way, selected regions with candidate color gradients
can be easily collapsed in In R to yield 1-D plots of intensity vs. distance;
features in such plots have a higher signal-to-noise ratio than in 2-D images,
and can be directly compared to the SPS models.

3.1.4. The Q(rJgi) photometric index and the stellar
population synthesis models.

With the aim of tracing star formation across the spiral arms of disk
galaxies we use the Q(rJgi) reddening-free photometric index, as defined
by GG96. The Q(rJgi) index was chosen between different possible filter
combinations for two reasons: (1) the quotient of relevant color excesses is
close to unity, and hence all bands involved have similar weights, and (2)
because the SPS models (e.g., Bruzual & Charlot 2003) predict a detectable
gradient. To explain how @) works, GG96 express it in logarithmic form:

205250
Q(rJgi) = logy, Wa (3.8)

where I, is the light intensity in each filter. In active star forming regions,
blue and red supergiants dominate the scene, and the Q(r.Jgi) index has
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Cuadro 3.4: Galaxy parameters

Name Type P.A. (degrees) a/b Umae (km s~1) Radial velocity (km s—1) Distance (Mpc)
NGC 4939 SA(s)bc 10 1.95 £0.13 207.5+£7.6 3111 +£5 46.5 + 4.0
NGC 3938 SA(s)c 52¢ 1.10 £ 0.05 39.2+3.6 809 +4 15.8 £ 1.4
NGC 4254 SA(s)c 68° 1.15 £ 0.05 106.7 + 6.4 2407 £ 3 16.5 £ 1.1¢
NGC 7126 SA(rs)c 80 2.19+£0.15 152.4 + 2.8 3054 £ 8 44.6 + 3.8
NGC 1417 SAB(rs)b 10 1.62 £0.11 205.1 £4.3 4120 £ 17 57.1+4.8
NGC 7753  SAB(rs)bc 50 1.58 £0.15 164.8 £ 9.5 5163 £ 4 72.1+6.1
NGC 6951 SAB(rs)bc 170 1.20 £ 0.08 144.2 £ 6.0 1426 £ 6 249+21
NGC 5371  SAB(rs)bc 8 1.26 £+ 0.09 177.0 £ 11.8 2553 + 7 43.5 £ 3.7
NGC 3162 SAB(rs)bc 31¢@ 1.20 £ 0.08 76.6 £ 7.8 1298 + 7 23.7+2.1
NGC 1421 SAB(rs)bc 0 4.07 £ 0.28 165.9 = 8.8 2090 £5 29.3+2.5
NGC 7125 SAB(rs)c 110 1.45£0.10 104.2 £ 18.2 3054 £ 8 44.6 + 3.8
NGC 918 SAB(rs)c 158 1.70 £0.16 1125+ 6.2 1509 +4 21.7+1.8
NGC 578 SAB(rs)c 110 1.58 £0.07 117.8 £ 4.1 1630 + 4 22.7+1.9

Note. - Col. (2) and (3). Types and position angles from RC3. Col. (4). Isophotal diameter ratio derived
from the Rps parameter in RC3. Col. (5). Maximum rotation velocity obtained from the HI data of Paturel
et al. (2003), not corrected for inclination. Col. (6). Heliocentric radial velocity from RC3. Col. (7). Hubble
distance obtained from the heliocentric radial velocity and the infall model of Mould et al. (2000).
%Paturel et al. (2000)

bPhookun et al. (1993)

¢Distance to Virgo from Mei et al. (2007), adopted since NGC 4254 (M 99) is a member of the Virgo
cluster (the procedure used for the other galaxies yields a Hubble distance of 40.2 £ 3.5 Mpc).

higher values because the g and J bands in the numerator of eq. 3.8 are tra-
cing, respectively, the light from these stars. Conversely, when star formation
activity is poor, the Q(rJgi) index has a relative lower value.

For the present work, we use a preliminary version of the CB07 models
for comparison with the observations.!! A star formation burst was added
to a background population of old stars with an age of 5 x 10 years; both
components have a Salpeter IMF. Using an older background population
makes no difference in Q(rJgi). The burst has a duration of 2 x 107 years,
in accordance with the age spread of OB associations inferred from observa-
tions (e.g., Elmegreen & Lada 1977; Doom et al. 1985; Massey et al. 1989;
Burningham et al. 2005).

1 The CB07 code uses the Padova 1994 single stellar population evolutionary tracks as
assembled and described by (Bruzual & Charlot 2003), but includes the new prescription
for stellar evolution in the thermally-pulsating asymptotic giant branch (TP-AGB) by
Marigo & Girardi (2007). Some differences between the two sets of models are illustrated
in Eminian et al. (2008).

12The star formation timescale in these OB associations is a matter of debate. The
magnetic field-regulated model of star formation (Shu, Adams & Lizano 1987) predicts
timescales in the range 5-10 Myr, while in the supersonic turbulence-regulated star forma-
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Each of the four bands needed to produce the model Q(rJgi) index was
calculated as shown below for g:

Gesp(t) = —2.5log; (810049 4 5107 0-4e14), (3.9)

where gesp(t) is the g-band surface brightness, in mag arcsec™2, of the com-

posite model stellar population (csp) made up of young and old stars, at
time ¢ after the formation of the young stars. ; and [;; are, respectively,
the fractions of young and old stars by mass (511 =1 — 51); gyng(t) is the g
surface brightness of the young single stellar population at time ¢; and g4 is
the g-band surface brightness of the old single stellar population. The same
holds for the r, 7, and J bands.

3.1.5. Results.

For the time being, we adopt models with constant stellar velocity (i.e.,
stellar orbits are assumed to be circular) and with a constant fraction of
young stars of 2% by mass. IMF upper mass limits of both 10 and 100 M
are considered. No data were matched by the models with M,p,., = 100M,
however. We also use models with solar metallicity in both populations, and
shift them to the surface brightness level observed from the data for each
object. A possible reason for the need of this shift is metallicity, as will be
explained in § 3.2.3. The rigorous application of more complex models would
require an individual treatment of each galaxy and region.

Once 2, is known, it is possible to locate major resonances in the galaxy
deprojected images, thus providing a link between the color gradients and
the dynamics of the spiral disk. That is, if the gradients are indeed caused
by star formation in large-scale shocks, the positions of the spiral endpoints
must be consistent with the location of major resonances, as deduced from a
comparison between the derived €2, and the known orbital velocity.

tion model (e.g., Ballesteros-Paredes, Hartmann & Véazquez-Semadeni 1999) the process
up to the of pre-main-sequence stars takes around 3 Myr. Mouschovias et al. (2006) dis-
cuss observational evidence from external galaxies, indicating that the lifetime of molecular
clouds and the timescale of star formation are ~ 107 years. However, Ballesteros-Paredes
& Hartmann (2007) propose that the large age spread observed in OB associations is due
to successive generations of stars, triggered by the effects of stellar energy input through
photoionization, stellar winds, and supernovae. This process eventually slows down as gas
gets dispersed and the gravitational potential changes. Our adopted time for star forma-
tion (2 x 107 years) is in accordance with the observational results, although the details
of the star formation processes involved may differ.
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There are rotation curves available in the literature for a few objects in
our sample, but observed with different criteria. With the purpose of homo-
genizing our sample, we use the HI data of Paturel et al. (2003), who give
the maximum rotation velocity uncorrected for inclination. These values are
shown in Table 3.4. An important aspect to notice in equation 3.6 is that
Rpean, Vrot, and d depend on the inclination angle o used to deproject the
images. An independent variable form of this equation is shown in the Appen-
dix (see equation 6.1), which we use to obtain the uncertainty in €2,. Also,
in order to determine €2,, the distance to the object must be known. We use
the model of Mould et al. (2000) to convert galaxy heliocentric velocities,
obtained from the RC3 catalogue, to Hubble flow velocities; from these we
find the distance, adopting Hy = 71 4+ 6 km s™! Mpc™" (Mould et al. 2000).
At small redshift, the uncertainty in the model is expected to be ~ 100 km
s~1. The uncertainty for any single galaxy is about 100 km s, plus the field
dispersion (perhaps as big as 250 km s™!, and much larger in cluster cores),
added in quadrature. The model works well for groups and clusters locally,
and less well (by definition) for individual galaxies, unless they are in a quiet
part of the flow (Huchra, J. P. 2008, private communication). The heliocen-
tric velocities for our objects and the distances derived from this model are
shown in Table 3.4. To obtain the distance uncertainty we propagate the
errors of the heliocentric and infall velocities in the equations of the Mould
et al. model.

All the spiral arms visible in the mosaics were inspected for profiles similar
to those expected from azimuthal color gradients. Only a few regions across
the arms of the analyzed objects present profiles that match the theoretical
expectations. These regions are marked in the optical mosaics of each indi-
vidual object. The Q(rJgi) index data, tracing star formation; the (g — J)
data, outlining the dust lane location, and the K, (or K') data, following
the density wave, are shown for each single region. The site with the high-
est (g — J) value (i.e., the highest extinction) is taken as the origin of the
(azimuthal) distance (in kpc), which increases in the sense of rotation; the
direction of rotation was inferred assuming that arms are trailing. The com-
parison between model and data Q(rJg7) index is shown in separate figures,
where the vertical error bars correspond to =10 of the computed uncertain-
ty in @, including read-out noise and sky subtraction. The horizontal bars
represent the uncertainty in the “stretch” applied to the the model in order
to fit the data. This is ultimately an uncertainty in the stellar drift velocity
and, hence, in €, and is obtained as explained in the Appendix. We include
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in this error an estimate of the different stretch that would be required by
models with variable densities, velocities and metallicities discussed in § 3.2
(see figure 3.35). The resonance locations determined once 2, was obtained
from stretching the stellar population model to the data are marked on the
infrared mosaics. The observed parameters for each region and the derived
dynamic ones are summarized in Table 3.5. The ) index magnitude offset,
applied to the solar metallicity model with 2% of young stars in order to fit
the data, is also listed.

From our K, and K' data we obtain visually the location of the spiral
endpoints in our objects. In some few cases the signal-to-noise ratio was too
low, and the J or the optical 7 images were used instead. The positions of
the derived spiral endpoints, as well as the wavelength used, are listed in
Table 3.5. We compare these spiral endpoints with the locations of major
resonances (4:1 resonance, corotation, and OLR) inferred from the Q(rJgi)
index data and the stellar models, as described in § 3.1.2. For objects with
more than one studied region we choose the one with the lowest uncertainty
and the best match with the spiral endpoints. The selected regions are marked
with an asterisk in Table 3.5. The results of this analysis are summarized in
Fig. 3.4; the vertical axis corresponds to the R,cs/Renq ratio, where R, is
the location of the major resonance derived from the analysis, and R, is
the spiral endpoint obtained from the data.

With the exception of NGC4254 (M 99), objects are organized by Hubble
type (from SAbc to SABc). Remarks in the caption of Fig. 3.5 apply also to
figures 3.6 — 3.28, unless indicated in individual captions.

NGC 4254 : [Figures 3.5 - 3.6] Although NGC 4254 is a “@ effect” galaxy
with two asymmetric halves in this diagnostic, we include it here as a test of
the consistency of our procedure vis-a-vis its first application by GG96. The
resonance positions computed for region NGC 4254 A (the same analyzed
by GG96) place the spiral endpoint for the corresponding arm at the OLR.
Even though the Q, for region NGC 4254 B differs from the value obtained
for region A, the spiral endpoint of the arm to which this region belongs
matches the position of its OLR too!'* Not surprisingly for a “Q effect”
galaxy, region B @) values are also 0.03 magnitudes below those for region A.
Given the fact that the two gradients yield different values for (2, but their

13Results differ when adopting V. = 140 km s~! and o = 42°, as derived by Phookun
et al. (1993) and used by GG96. With these values, Q, = 19.0+ 2 km s~ ! kpc~! and
Rcr = 9272 + 9”0 for region A. The resonance positions, however, have similar values
within the errors.
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Cuadro 3.5: Observed and derived dynamic parameters.

Region number  Galaxy and region  Rmean (arcsec) Rmean (kpc) Rend (arcsec) Rena (kpc)
1 NGC4254 A* 66.4 &+ 0.25 5.3+£0.4 157.5+7.5 (K,) 12.640.8
2 NGC4254 B 49.3 £ 0.25 3.9+0.3
3 NGC4939 A* 129.4 £ 0.25 29.24+2.5 14545 (Ks) 32.7£2.8
4 NGC3938 A* 30.7+0.25 2.3+£0.2 100+5 (Ks) 7.7+0.7
5 NGCT7126 A* 34.6 £ 0.15 7.5+ 0.6 118.94£2.9 (%) 25.7£2.2
6 NGC1417 A 22.6 £0.25 6.3+ 0.5 60+5 (J) 16.6+1.4
7 NGC1417 B* 25.3+0.25 7.0+ 0.6
8 NGC1417 C 20.4 +0.25 5.7+ 0.5
9 NGCT7753 A* 33.7£0.15 11.8 £ 1.0 95.7+5.8 (1) 33.5+2.8
10 NGC6951 A* 38.8 £ 0.25 4.7+04 10545 (Ks) 12.7+1.1
11 NGC5371 A 32.240.25 6.8+ 0.6 11545 (Ks) 24.3+2.1
12 NGC5371 B* 41.8 +0.25 8.8+ 0.7
13 NGC3162 A 33.0+0.25 3.8+0.3 7515 (J) 8.6£0.8
14 NGC3162 B* 35.7+0.25 4.1+04
15 NGC1421 A 34.6 £ 0.15 49+04 92.84+2.9 (Ks) 13.241.1
16 NGC1421 B 57.5+0.15 8.2+ 0.7
17 NGC1421 C* 80.0 £ 0.15 11.4+1.0

18 NGC7125 A 33.6 £0.15 7.3+ 0.6 95.7+2.9 (J) 20.7£1.8
19 NGC7125 B* 79.14+0.15 171+£1.5
20 NGC7125 C 45.3 +0.15 9.8+ 0.8
21 NGC918 A* 32.1£0.15 3.44+0.3 75.44+5.8 (K') 7.9+0.7
22 NGC578 A* 75.24+0.15 8.3£0.7 95.7+2.9 (K,) 10.540.9
23 NGC578 B 67.8+0.15 7.5+ 0.6

Note.- Col. (3) and (4). Mean radius of the studied regions, in arcsec and
kpc, respectively. Col. (5) and (6). Radius of the spiral endpoint, in arcsec
and kpc, respectively, and bandpass used to determine it.
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Cuadro 3.6: Observed and derived dynamic parameters-Continued.

CAPITULO 3. ARTICULO

Region number  Galaxy and region  Qoffset (mag) p (kms~ ! kpc™ 1) Rcr (arcsec) Rcr (kpc)
1 NGC4254 A* —0.13 +£0.05 33.5+8.2 81.0 £ 8.6 6.5+ 0.7
2 NGC4254 B —0.16 = 0.05 477114 57.0£ 5.6 4.6+04
3 NGC4939 A* 0.0 £ 0.06 12.3+0.8 87.5+5.3 19.7+1.2
4 NGC3938 A* +0.09 £ 0.06 33.8+12.9 36.9+5.2 2.8+0.4
5 NGC7126 A* 0.0 £ 0.09 19.7+£2.2 40.2 1+ 4.1 8.7+ 0.9
6 NGC1417 A —0.15+0.06 35.1+4.7 26.8 +2.9 7.4+£0.8
7 NGC1417 B* —0.18 £ 0.06 299+4.1 31.5+3.6 8.7+1.0
8 NGC1417 C —0.15 £ 0.06 33.6 £5.2 28.1 + 3.6 7.8+ 1.0
9 NGCT7753 A* +0.07 £ 0.09 11.7+£ 2.8 51.7£9.0 18.1+3.2
10 NGC6951 A* +0.14 £ 0.07 49.9+12.8 43.2+£5.0 5.2+0.6

11 NGC5371 A —0.01 +£0.05 312+ 7.6 44.3£6.1 9.3+1.3
12 NGC5371 B* +0.03 £ 0.05 20.8+6.5 66.6 £ 13.3 140+ 2.8
13 NGC3162 A 0.0 £ 0.06 14.7+£ 8.3 81.8 £ 33.5 9.4+3.8
14 NGC3162 B* 0.0 £ 0.06 25.0 £ 8.3 48.0 7.9 5.5+0.9
15 NGC1421 A +0.05 £ 0.09 16.6 + 3.5 72.6 +13.9 10.3 £ 2.0
16 NGC1421 B —0.04 £ 0.09 0.5+£2.2 2230.1 +15820.0 316.8 4=2247.2
17 NGC1421 C* —0.05 = 0.09 223+ 1.7 54.0 &+ 3.6 7.7+ 0.5
18 NGC7125 A 0.0 +0.09 9.6 +4.3 69.4 + 22.1 15.0 £ 4.8
19 NGCT7125 B* 0.0 £0.09 10.8 £ 1.7 61.7 4.8 13.3+£1.0
20 NGC7125 C —0.02 +£0.09 9.8 3.2 68.5+12.6 14.8 £ 2.7
21 NGC918 A* +0.07 £ 0.05 33.4+5.7 39.6 £4.9 4.2+0.5
22 NGC578 A* —0.2+£0.09 15.0+1.9 92.24+9.7 10.1+£1.1
23 NGC578 B —0.16 = 0.09 152+ 2.2 90.8 +10.9 10.0 £ 1.2

Note.- Col. (3). @ index magnitude offset, applied to the solar metallicity
model with 2 % of young stars in order to fit the data. Col. (4). Spiral pattern
speed. Col. (5) and (6). Corotation radius, in arcsec and kpc, respectively.
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corresponding arms end at their respective OLR, we hypothesize that the “)
effect”is related to the dynamics of the disk.

NGC 4939 : [Figures 3.7 - 3.8] From the location of the dust lanes in this
region, it is hard to determine the age gradient direction and hence whether
it occurs inside or outside corotation. If one assumes it is outside corotation
(inverse gradient), the spiral endpoints are located near the OLR, as shown
in Fig. 3.7. If, contrariwise, one assumes the age gradient is inside corotation,
the spiral endpoints may coincide with the location of the 4:1 resonance (see
Fig. 3.8). Region NGC 4939 A has a shape that differs from the models, a
fact that could be explained if the galaxy metallicity is different from the one
assumed (see § 3.2.3).

NGC 3938 : [Figure 3.9] The signal-to-noise ratio for the optical images
of this galaxy is lower than for other objects in the sample. The dynami-
cal parameters inferred from the data yield resonance positions that do not
match the location of the spiral endpoints.

NGC 7126 : [Figure 3.10] The inferred locations of major resonances do
not match any spiral endpoint in the K; mosaic, which has a low signal-to-
noise ratio. However, in the i-band mosaic two well defined spiral arms can
be seen that extend beyond the position of the OLR. We conclude that the
gradient featured in region NGC 7126 A may not be due to star formation
triggered by the spiral shock.

NGC 1417 : [Figures 3.11 - 3.13] Regions A, B, and C for NGC 1417 give
the same corotation position (8 kpc) within the errors (see Table 3.5). The
spiral arms end at the OLR.

NGC 7753 : [Figure 3.14] Apparently, the gradient studied in this object
coincides with a dust lane feature. Nevertheless, according to the computed
(2,, the spiral endpoints match the OLR within the errors.

NGC 6951 : [Figure 3.15] Neither of the resonance positions computed
from the data of region NGC 6951 A matches the spiral endpoints.

NGC 5371 : [Figures 3.16 - 3.17] The dynamic parameters derived for
regions A and B result in different locations of the major resonances. Those
for region A do not coincide with the spiral endpoints of the object. However,
region B yields an OLR position that matches the spiral endpoints.

NGC 3162 : [Figures 3.18 - 3.19] The computed OLR for region B coin-
cides with the the spiral endpoints. The computed errors of the dynamic
parameters for region A are larger than for region B.

NGC 1421 : [Figures 3.20 - 3.22] Region A has an offset in @ of +0.1 mag
when compared to regions B and C. On the other hand, regions A and C give
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resonance positions that agree with the spiral endpoints; the best match is
for region C, which is also an inverse azimuthal color gradient (i.e., situated
after corotation). The feature studied in region B must not be caused by star
formation linked to the dynamics of the disk.

NGC 7125 : [Figures 3.23 - 3.25] Region B displays an inverse gradient.
The results obtained from the three studied regions agree within their errors.
The spiral endpoints coincide with the OLR in this object.

NGC 918 : [Figure 3.26] The stellar population model stretched to the
data from region A indicates that the spiral arms end at the OLR in this
galaxy.

NGC 578 : [Figures 3.27 - 3.28] Regions A and B, located in two different
arms of the four that conform this object, yield the same value for the spiral
pattern speed. In the deprojected mosaics, the northern arms, including the
one harboring region A, seem to extend beyond the corotation radius with-
out reaching the OLR within the errors. The other arms, where region B is
located, end at corotation. This is the only object in the sample that presents
spiral arms ending at corotation.
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Figura 3.5: Region NGC 4254 A. Panel a: Deprojected spiral galaxy
NGC 4254 in the optical g-band. The display is in logarithmic scale. The
studied regions are marked on the figure. Panel b: 1-D data vs. azimuthal
distance for region NGC 4254 A. Solid line: @) index; dotted line: (g — J) co-
lor; dashed line: K-band profile. Panel ¢: Zoom-in of region, and 1-D () index
vs. azimuthal distance. Solid line: data; dotted line: model. Data error bars
and direction of rotation are indicated. Panel d: K,-band deprojected mosaic
of spiral galaxy NGC 4254. Solid line circles: location of the ILR and the
OLR, as obtained from the comparison between data and stellar population
SPS model shown in panel c¢. Dashed line circles: +10 errors.
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assume the gradient is inverse, occurring beyond corotation. This can also
be seen from the fact that time evolution (top axis in panel ¢) and rotation
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Figura 3.18: Region NGC 3162 A. Panel d: J-band deprojected mosaic of

spiral galaxy NGC 3162.
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3.2. Expected Q(rJgi) index profiles in a spi-
ral shock scenario.

In this section, we consider in a qualitative way a more realistic situation
within the density wave scenario.

The relative density distributions of young and old stars after the shock,
as well as non-circular stellar velocities produce changes in the azimuthal light
profiles with respect to the idealized case discussed earlier. Also, since we are
dealing with different generations of stars, metallicity variations should be
considered. In what follows, we discuss each one of these issues at moderate
length, and make an estimate of their impact on the disk dynamic parameters
derived through the comparison of model and observed () profiles.

3.2.1. Post-shock density and velocity distributions.

With the purpose of increasing our understanding of gas dynamics in the
presence of spiral density waves, stationary spiral shock patterns have been
studied with both semi-analytical approaches (e.g., Roberts 1969; Gittins &
Clarke 2004) and numerical simulations (e.g., Slyz et al. 2003; Martos et
al. 2004; Yénez et al. 2008). The post-shock density and velocity profiles
obtained from such studies show that they depend on many physical para-
meters. It is reasonable to assume, however, that the newborn stars product
of these shocks have densities and velocities that are similar to those of the
collapsed gas clouds where they form, at least in the early stages of their
evolution, and even if only a few percent of the gas will form stars. Also, it
is commonly accepted that dust lanes trace the location of spiral shocks. As
newborn stars move away from their birth site, different distances are reached
due to accelerated movements. In figure 3.29 we show the gas velocity parallel
to the spiral equipotential curve from the semi-analytical solution of Roberts
(1969); this solution corresponds to a radius of 10 kpc; a pattern speed, €2,
of 12.5 km s™! kpc™!; an arm pitch angle 7 = 813; a spiral field strength
of 5% that of the axisymmetric field; and a mean gaseous dispersion of 10
km s~!. The distance is measured relative to the spiral shock location, and
the velocity, in the non-inertial frame of reference of the spiral pattern. The
variable velocity in an inertial frame of reference goes from 235 to 255 km
s~L1. For the time being, we assume that the circular gas velocity is appro-
ximately equal to this velocity, and investigate the effects of such variable
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stellar velocity on the 1-D profiles of the photometric index Q(r.Jg3).

Figure 3.30 shows theoretical profiles for the Q(rJgi) index, obtained with
the variable velocity plotted if Fig. 3.29. The models have an IMF upper mass
limit of 10 M, and a constant fraction of young stars of 2% throughout.
A comparison with constant velocities of 120 km s ! and 240 km s ! is also
shown.

Next, we investigate the effect of including variable, more realistic, mass
fractions of old and young stars. To this end, we use the relative gas density
shown in Fig. 3.31. This density was derived by Roberts (1969), using the
same parameters listed above for his velocity solution. We then assume that
the fraction of young stars must be 2% at an age of 3 x 107 years (§ ~ 20°),
and propagate this fraction to other locations, supposing that the young
stars share the gas density distribution (for example, the young stars fraction
would be about 2.5% at an age of 1.5 x 107 years or § ~ 10°). As already
stated, for the old stars mass fraction we use S;; = 1 - Br (see equation
3.9). The theoretical @ profiles involving variable stellar velocities, and both
variable and constant stellar densities are shown in figures 3.32 and 3.33, for
IMF upper mass limits of 10 and 100 M, respectively.

A further possible refinement to the models concerns the relative loca-
tion of the shock and the potential minimum. According to Gittins & Clarke
(2004), the shock location moves to different azimuthal values for tightly
wound spirals. At small radii (inside corotation), the shock occurs near the
potential minimum; at larger radii, though, the shock weakens and moves
upstream towards the potential maximum. In real galaxies, the maximum
surface density of old stars and the potential minimum will not coincide
exactly (Zhang & Buta 2007). The gas responds to the potential minimum,
while the maximum observed surface density of old stars marks the peak of
the density wave. The old stars’ surface density is commonly inferred from
observations at 2um, although red supergiants may contribute 20 % of the
flux in this wavelength (Rix & Rieke 1993). Assuming that the onset of star
formation occurs almost immediately after the shock, the resulting total ste-
llar density (i.e., considering both young and old stars) will be affected by the
relative positions of each component. In Fig. 3.34, we show a possible shape
for a density wave taken from the K data of NGC 7125, assuming all the
emission comes from an old population with a constant mass-to-light ratio.
We try three positions of the density wave peak at, respectively, 10, 15, and
20 degrees away from the shock, with increasing widths. With these density
distributions of old stars, and the variable velocity and relative density dis-
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Figura 3.29: Gas circular velocity vs. angular distance obtained from the solu-
tion by Roberts (1969). The distance is measured relative to the spiral shock
location, and the velocity, relative to the non-inertial frame of reference of
the spiral pattern. We assume that the gas circular velocity is approximately
equal to the velocity parallel to the spiral equipotential.
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Figura 3.33: Model profiles for the photometic index Q(rJgi), high IMF
upper mass limit. Solid line: variable stellar velocity and variable stellar den-
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and upper mass limits are 0.1 and 100 Mg, respectively, for both models.
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tributions for young stars discussed previously (the fraction of young stars
is taken to be 2% at an age of 3 x 107 years, and propagated to other posi-
tions following the gas density distribution shown in Fig. 3.31), we produce
once again theoretical profiles for the ()(rJgi) index. These are shown in
figures 3.35 and 3.36, for IMF upper mass limits of 10 and 100 Mg, respec-
tively. The comparison between the more complex models and those with
constant stellar densities and velocities are also shown in this figures, for
a fraction of young stars of 2% by mass. From this analysis it is clearly
seen that galaxy azimuthal light profiles may suffer deformations depending
on the density and velocity distributions of the underlying stars, being the
deformation due to density the most important one.

It is worth noticing that in models with constant stellar density and
velocity a degeneracy occurs between IMF upper mass limit and fraction
of young stars (GG96), where models with low IMF upper mass limit and
higher young star fraction resemble those with high upper mass limit and
lower young star fraction (1 %). This degeneracy is shown in Fig. 3.37. '* In
models with a fraction of young stars that varies with azimuthal position,
however, this degeneracy is broken, as is shown in figures 3.35 and 3.36. The
models with an upper mass limit of 100 M, show a peak close to the shock
that is absent in those with M., = 10 Mg, although it is true that the
peak might be lost in data with a poor signal-to-noise ratio.

3.2.2. Non-circular motions.

The motions of young stars under the assumption of spiral density wave
triggering have been studied by, among others, Yuan (1969); Wielen (1973,
1978, 1979); Ferndndez et al. (2008). Wielen (1979) has emphasized that, in
a galaxy with spiral density waves, newly-born stars have not had time to
reach dynamical equilibrium with the galaxy potential. Hence, instead of res-
ponding to a stationary wave like the old population, young stars migrate out
of the arms following complicated, non-circular, orbits. The aforementioned
trajectories are not necessarily closed; also, they can run almost parallel to
the arms for significant stretches, with the consequence that stars are not
seen leaving the arms until they have somewhat aged and at a radius where
the dust lane location does not mark the site of star formation; stars might

14 A similar degeneracy exists between IMF upper mass limit and length of star formation
burst (GG96), in the absence of independent constraints on their values.



104 CAPITULO 3. ARTICULO

T T T | T T T | T T T

— - Density peak at 10 degrees -
i L Density peak at 15 degrees N
= - ____ Density peak at 20 degrees -
% B i
~ 1.6
[72]
. B
3 B
o B
o
s, 14—
- B
17!
c L
&)
FU -
8 1.2
© B
ey
[
5 B
n B

1 -

| | | | | | | | | | | |
0 20 40
0(deg)

Figura 3.34: Density profiles of old stars for different locations of the density
wave relative to the spiral shock. Solid line: old population density peak at
10°; dotted line: density peak at 15°; dashed line: density peak at 20°. ¥ is
the unperturbed density in an axisymmetric potential; 3; corresponds to the
density wave perturbation; ¥ = ¥, + ¥;. Angular locations are the same as
in previous figures.
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Figura 3.35: Theoretical () profiles for variable stellar densities and velocities,
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to a different location of the stellar density wave peak, as shown in Fig. 3.34.
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Figura 3.36: Same as Fig. 3.35, for an IMF upper mass limit of 100 M. The
main difference with respect to Fig. 3.35 is the sharp peak at 6 ~ 0°.



3.2. EXPECTED Q(RJGI) INDEX PROFILES IN A SPIRAL SHOCK SCENARIO.107

T
1.6 —
N
o |
o
I L
-
\sl-'/ -
I i
. 1.5
- —— M. = 100 Mg, 1 % young stars i
e Mypper = 10 Mg, 2 % young stars i
| | | | | | | | | | | | | | | | | | | | |
0 2 4 6 8
t (107 yr)
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Figura 3.38: Left: Orbit in cartesian coordinates (arbitrary units). Right: The
same orbit in the # vs. In R plane. Vertical lines represent circles every ~ 0,3
arbitray units (R = /22 + y?2). Horizontal lines are distributed every 90°.

even move to locations upstream of the shock. The color gradients discussed
before would overlap with stars drifting back to the arms.

Another consequence in real galaxies is that orbits are no longer vertical
lines in the @ vs. In R plane; rather, they are oblique and wavy, as shown in
Fig. 3.38. Given that we have collapsed our data in radius to improve the
signal-to-noise ratio, our analysis is insensitive to this effect.

Finally, if molecular clouds suffer the effects of the spiral shock, drift
velocities will be smaller and stars will take longer to migrate away from the
arms, as shown in Fig. 5 of Wielen (1979); there, lines of equal stellar age are
closer together than in his Fig. 4, where clouds and young stars keep their
pre-shock velocities.

Qualitatively, these phenomena are akin to the variable stellar velocities
and densities considered in § 3.2.1, and whose impact on the derived den-
sity wave parameters is minimal, as briefly discussed in § 3.2.4. Numerical
simulations beyond the scope of this paper would be required to assess their
repercussions in a quantitative way.
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3.2.3. The role of metallicity.

The chemical composition of spiral disks has been studied by several au-
thors, mainly through spectroscopic studies of HII regions (Vila-Costas &
Edmunds 1992; Zaritsky, Kennicutt & Huchra 1994; van Zee et al. 1998;
Garnett 2002). Zaritsky, Kennicutt & Huchra (1994) measured the oxygen
abundance,'® using a photoionization model for calibration, in 39 disk ga-
laxies at the characteristic radius r = 0.4py, where py is the B = 25 mag
arsec2 isophotal radius. Their main result for various Hubble types is shown
in Fig. 3.39.

Adopting the usual normalization X + Y + Z = 1, where X, Y, and Z
are, respectively, the abundances per unit mass of hydrogen, helium, and the
remaining elements, we have:

Z(0)

=5 = 16(0/m), (3.10)

where Z(0)/Z is the fraction of Z due to oxygen. This fraction varies with
metallicity between 41 % and 53 % in the Local Group of galaxies (Peimbert
2003). Taking the values X = 0.75 and Z(0)/Z = 0.45, the expression for Z
in terms of the oxygen abundance is:

log(Z) ~ 1.43 + log(O/H). (3.11)

Assuming that young stars have metallicity values around the ones in-
ferred from abundance ratios, we obtain that Z is in the range [0.006, 0.05]
for the disk stars in the Zaritsky et al. (1994) sample. In Fig. 3.40 we show
the behavior of the () index for various combinations of metallicities for the
young and old stars, using the CB07 models. In these models the adopted
solar metallicity is Z; = 0.02. The duration of the burst is 2 x 107 years,
both young and old stars have a Salpeter IMF with M, = 0.1Mg and
Mypper = 100M. The fraction of young stars is 2% by mass, and the old
stellar background population is 5 x 10° years old.

When young stars have Z > Z,, () reaches much higher values than
in models where young stars have subsolar metallicities. Models that differ
in the metallicities of the young population show different () values mainly
between 1x107 and 3x107 yr, when the young stars are most prominent; if,

15Defined as 12 + log(O/H), where (O/H) is the number ratio of oxygen to hydrogen
atoms. The present day local ISM has the value 12 + log(O/H) = 8.79 & 0.08 (Carigi &
Peimbert 2008).
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on the other hand, the young stars have the same Z but the old populations
do not, the models run basically parallel, with a roughly constant offset in
the @ values at all ages.

3.2.4. Simple vs. complex models.

Through the comparison between examples of the more complex models
presented and our data, we estimate that ignoring the deformations pro-
duced by variable densities, variable velocities, and different metallicities (see
§ 3.2.1, § 3.2.2 and § 3.2.3) would translate into a maximum error of appro-
ximately +1 km s™' kpc™! in €, (see also the Appendix). This quantity is
well within the random errors computed for €2, shown in Table 3.5.

The small size of this error might signal a sort of selection bias: if non-
linear effects were very important, it would be unlikely to find a gradient.
On the other hand, remarkably, we have been able to detect gradients in an
unprecedented 10 out of 13 galaxies. Not only have we quadrupled the historic
number of detections, but we have found gradients in more than 75 % of the
subsample analyzed in this paper, that does not even comprise (with the
exception of M 99) the “Q) effect” galaxies, i.e., the objects with the strongest
features. This means that non-linear effects that would deform all gradients
beyond recognition might not be too significant in galaxies with spiral density
waves. When GG96 found the gradient in M 99, an obvious question that
arose was whether NGC 4254 was an exception or if an adequate technique to
search for the gradients had been finally devised. The present work answers
that question unambiguously.

Furthermore, the comparison of the gradients with the simplest of models
yields orbital resonance positions that match the observed spiral endpoints.
These results agree with the predictions of density wave theory, and establish
a strong link between disk dynamics and large scale star formation, as we
argue below.
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Discussion and conclusions.

If star formation is related to disk dynamics then, according to theory,
the Ryes/Reng ratio must be close to one, for either the 4:1 resonance, the
corotation radius, or the OLR. Contopoulos & Grosbgl (1986), based on
orbital calculations, determined that the spiral pattern of strong spirals must
extend to the 4:1 resonance. Patsis, Contopoulos & Grosbgl (1991) defined
strong spirals as those with large pitch angles (i.e., Sb and Sc galaxies, that
are not tightly wound); their theory is considered “non linear”. Conversely,
the “linear” theory of spiral density waves concerns itself with tightly wound
spirals and has concluded that the arms of some normal (nonbarred) spirals
reach corotation (Lin 1970) and are stationary, while those of others grow to
the OLR (Mark 1976; Lin & Lau 1979; Toomre 1981). In the Contopoulos &
Grosbgl (1986) treatment, the “linear”theory is recovered when spiral arms
are not strong (as in Sa galaxies).

In Fig. 3.4, we can see that most spirals in our sample extend to the
OLR and one of them (NGC 578) reaches corotation. The mean of the ratio
Rorr/Reng, for all 13 points, is 0.9540.03. The reduced x2?/n of this result
is 7.12;! the probability of this result being due to chance for 13 degrees of
freedom is less than 1 out of 10,000. If we remove the points corresponding to
NGC 3938, NGC 7126, NGC 6951, and NGC 578, Rorr/Rena = 0.98 +0.04,
with a reduced x?/n = 0.48, for n = 9. This last result may indicate that
some of our errors are overestimated. It is interesting to note that none of
our objects is an Sa (weak spiral) galaxy. From this we may conclude that
the “linear” result for the extent of spiral patterns applies to strong spirals

!For an expected value of Rorr/Rend = 1.
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too!

On the other hand, for most objects the spiral begins at the location of
the ILR, as expected. For the analysis presented here, though, the location of
this resonance should be taken with care, since we are employing flat rotation
curves, even at small radii. When using real rotation curves, the positions of
the ILRs for our sample may vary. The possibility also exists that there is no
ILR in some objects.

In some regions, the downstream values of the ) index are lower than
the models. This is the case for NGC 4939 A, NGC 3162 B, NGC 1421 A,
NGC 1421 C, NGC 7125 A, NGC 7125 C, NGC 578 A, and NGC 578 B. For
the present analysis we have assumed that every star-forming region main-
tains its previous circular motion after the spiral shock. As already stated,
in real galaxies the situation is different: variations in the velocity vector are
present due to the shock itself and the resulting loss of angular momentum
(Yuan & Grosbgl 1981; Ferndndez et al. 2008). This effect could explain the
“downstream fall” of the gradients. Metallicity is another factor that can
play a significant part: a lower metallicity of the older stars may produce a
steep drop of the gradients (see § 3.2.3).

We have shown that azimuthal color gradients are common in spiral arms
of disk galaxies. Even inverse color gradients have been found in the arms of
NGC 1421, NGC 4939, and NGC 7125. The observed picture is, of course,
not as clean as originally envisioned, for several reasons. Dust and HII regions
may mask the gradients (GG96); indeed, all the detected gradients have been
satisfactorily fitted with models where M., = 10 M. Other star forma-
tion mechanisms, like self-propagating star formation, may take place simul-
taneously with density wave triggering in spiral arms and disks in general.
Likewise, there may be substructure formation, as a result of non-linear and
chaotic effects associated to the wave phenomenon itself (Chakrabarti et al.
2003; Dobbs & Bonnell 2006; Kim & Ostriker 2006; Shetty & Ostriker 2006).
In the future, three aspects can be improved when carrying out this type of
study. (1) A better determination of the inclination angle of the galaxy, and
of the rotation curve at different radii; this will reduce the uncertainty in €2,,.
(2) The inclusion in the models of the variable density distributions of young
and old stars, as well as of the stellar velocity changes near the spiral shocks.
This will account for non-circular motions near the spiral shocks and for the
higher order terms in equation 3.2. Numerical simulations or semi-analytical
treatments may be needed, particularly for the young stars; also, the contri-
bution of red supergiants to the observed K-band surface brightness should
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be considered when modeling the distribution of old stars. (3) Spectrosco-
pic studies could be very helpful as diagnostics of the population properties,
particularly of the metallicity along the gradients.

According to the dynamic parameters derived from our analysis, spiral
arms mostly extend to the OLR and sometimes to the corotation radius.
Ten of thirteen objects (77 %) support this conclusion. Similar results have
been obtained by other authors as well (e.g., Elmegreen et al. 1992; Zhang
& Buta 2007). In view of the consistency between the pattern speeds and
resonance positions determined from the azimuthal stellar gradients, and the
predictions of density wave theory, we conclude that disk dynamics do play
an important role in large scale star formation in some spiral galaxies.

We are grateful to the anonymous referee for her/his helpful comments. It
is a pleasure to thank A. Watson, L. Loinard, and S. Lizano for their advice
and motivation. We thank M. Peimbert for useful discussions about chemical
abundances, and J. Huchra for kindly responding our inquires about Hubble
distances. We also acknowledge CONACyT and DGEP (UNAM), México,
for financial support during the development of this work.



Capitulo 5

Trabajo en progreso

El principal objetivo del proyecto es investigar la relacién existente entre
la estructura espiral y la formacién estelar en galaxias de disco. Para este
proyecto contamos con una muestra de 31 galaxias espirales de diferentes
tipos de Hubble, vistas casi de cara (face-on). El articulo enviado a la revista
“The Astrophysical Journal” analiza 13 galaxias tipos A y AB. Las galaxias
restantes son galaxias barradas y galaxias con una asimetria en la forma-
cion estelar en sus discos que hemos denominado “efecto )7, por el indice
fotométrico que empleamos en el analisis. Algunos ejemplos de este “efecto
(Q”se muestran en la figura 5.1. El trabajo que desarrollaré subsecuentemente
se enfocard principalmente en la continuacion de la investigacion efectuada
en mi tesis doctoral. Para ello planeamos analizar las galaxias restantes y
publicar los resultados en tres articulos mas, que serian:

1. Articulo referente al anilisis de las galaxias barradas (ver tabla 5.1).

2. Articulo referente al anélisis de las galaxias con “efecto @Q)”(ver tabla
5.2).

3. Articulo con las estadisticas y conclusiones generales.
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Cuadro 5.1: Galaxias barradas (sin “efecto Q")

Nombre Tipo
NGC 718 SAB(s)a
NGC 7479  SB(s)c
NGC 6907 SB(s)bc
NGC 5383 SB(rs)b
NGC 7496 SB(s)b
NGC 266 SB(rs)ab
NGC 986 SB(rs)ab
NGC 4314 SB(rs)a

Cuadro 5.2: Galaxias con “efecto Q”

Nombre Tipo
NGC 7217  SA(r)a
NGC 7083  SA(s)bc
NGC 3338  SA(s)c
NGC 4254  SA(s)c
NGC 4603  SA(s)c
NGC 3001 SAB(rs)bc
NGC 864  SAB(rs)c
NGC 1703  SB(r)b
NGC 4593 RSB(rs)b
NGC 3059 SB(rs)bc
NGC 3513  SB(rs)c
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Figura 5.1: Efecto Q. Imégenes en la banda éptica g, izquierda, y en el indice
fotométrico Q(rJgi), derecha. Con excepcién del dltimo objeto en la esquina
inferior derecha, los discos parecen dividirse en dos mitades.
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Apéndice

6.1. Pattern speed and corotation radius error
calculation.

In principle, the three contributors to the random error in the pattern
speed, oo, (km s~ kpc!), are the uncertainties in: the inclination angle, o,;
the rotation velocity, o,, ,.; and the distance to the galaxy, op.

In order to compute ogq, from equation 3.6, and hence the uncertainty in
the resonance positions, we replace R, ,can, Vrot, and d with their correspond-
ing expressions in terms of independent variables. We obtain:

T1T2
0 = klvmaz _ k2 COSil <c032a + y1y2>
= — —— |

r

P~ rD(sina) ¢

\/0052 + yl + \/cos2 + y2 (62)

648000

(6.1)

r =

where constant k; = (pixels), ps is the adopted plate scale in arsec

pixel !, constant ko = 9 766 x 10% (yr km s~! kpc™!), r is the mean depro-
jected radius of the region in pixels; vy, 1S the maximum rotation velocity
in km s™'; (21, 1) and (29, y,) are the cartesian coordinates (in pixels) of the
extremes of the curved line segment corresponding to the studied region in
the non-deprojected image (the origin is located at the center of the object
and the galaxy major axis runs along the y coordinate); D is the distance to
the object in kpc; « is the inclination angle used to deproject the image; and
t is the stellar model age in years.
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The corotation radius, Rcr (kpc), is:

Umnax

The expressions for each contributor to the error calculation are:

AQyla] = Qp(a + 04, Vmaz, D, t) — Qp(e, Vmag, D, 1) (6.4)

AQy [Vmaz] = (@, Vimaz + Ovrmans D5 1) — (@, Vmag, D, t) (6.5)
AQ,[D] = Qp(a, Vmaz, D + 0p,t) — Qp(@, Vimag, D, t) (6.6)

oq, = \/(Aon[Oé])2 + (AQy[Vmaz])? + (AQ,[D])2. (6.7)

Values for £0 were calculated, and the absolute A, values were averaged.
Similar expressions hold for og,. Figure 6.1 shows the AQ, and ARcg ab-
solute average values for each region listed in Table 3.5. The systematic error
due to the choice of stellar population model was estimated by comparing
the €2, values derived with the simple models of § 3.1.4, on the one hand,
with examples of the more complex models discussed in § 3.2.4, on the other.
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Figura 6.1: Absolute A2, and ARcg average values for galaxy regions. Re-
gions are identified by their numbers in Table 3.5. Solid line: contribution
from inclination angle, «; dotted line: contribution from rotation velocity,
Umaz; dashed line: contribution from distance to the galaxy, D. The measure-
ments are shown as continuous lines for easiness of reading; in reality, they
are discrete points.
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6.2. Calculo de distancias de Hubble

La Ley de Hubble (Hubble 1929) es una ecuacién que relaciona las dis-
tancias a las galaxias con su velocidad de alejamiento. Las velocidades de
alejamiento de las galaxias (respecto de la Via Lactea) pueden sufrir desvia-
ciones con respecto a un flujo de Hubble perfecto, debido a la fuerza gravi-
tacional de concentraciones de masa cercanas.

Para contrarrestar este problema se han elaborado modelos que corrigen
los efectos de concentraciones importantes como el Ctiimulo de Virgo, el Gran
Atractor (GA) y el Supercimulo de Shapley.

El Ciimulo de Virgo es un cimulo de galaxias situado aproximadamente a
una distancia 16.5+1.1 Mpc (Mei et al. 2007), en direccién de la Constelacién
de Virgo. Contiene mas de 1000 galaxias y forma parte, al igual que el Grupo
Local (incluyendo nuestra Via Lactea), de la regién central del Supercimulo
Local.! Los superctimulos son colecciones de miles de galaxias con tamafios
lineales de alrededor de ~ 100 Mpc. El Grupo Local esta localizado cerca
del borde del Cimulo de Virgo, al cual es atraido. El Gran Atractor es una
anomalia gravitacional en la constelacién del Centauro, y estd escondido de-
tras del plano de la Via Lactea. Es probable que el Gran Atractor represente
el centro del Supercimulo Local. Mas alla del Gran Atractor se encuentra el
Supercimulo de Shapley. El Gran Atractor y Supercimulo de Shapley son
las méas grandes e importantes concentraciones en el universo local.

En esta investigacién utilizamos el modelo de Mould et al. (2000) para
calcular velocidades caracteristicas del flujo de Hubble. En este modelo, pri-
meramente se obtiene:

Vo = Vig — T9coslcosb+ 296senlcosb — 36senb (km s 1), (6.8)

donde V; es la velocidad observada del objeto (galaxia), corregida al centroide
del Grupo Local; Vg es la velocidad heliocéntrica de la galaxia en cuestion,
y 1, b son sus coordenadas Galdcticas (longitud y latitud, respectivamente).

Procedemos a calcular la cantidad cosf, donde 6 es el dngulo proyecta-
do en la esfera celeste entre el objeto y el atractor. Mediante elementos de
trigonometria esférica, tenemos:

cos = cos (dp) cos (04) + sen (dp) sen (d4) cos (aa — ap) , (6.9)

! También llamado Supercimulo de Virgo.
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do = 90° — (dec. objeto), (6.10)
d4 = 90° — (dec. atractor), (6.11)

donde las coordenadas ecuatoriales de ascensién recta y codeclinacién (o
distancia angular al polo) del objeto (ap,d0) y del atractor (a4,04) son
utilizadas.

Posteriormente se emplean las férmulas:

Vo= Vacos\ (71ea)' "
‘/infall ~ V}'id cos B + Vﬁd <¢> <T7) ) (612)
Toa = \/ V2 + V2 —2V,V, cos¥, (6.13)

donde los términos Vg4 y V, se muestran en la siguiente tabla, respectivamen-
te, para el Cimulo de Virgo, el Gran Atractor y el Supercimulo de Shapley.
Por simplicidad del modelo se supone v = 2.

Parametros del modelo
A.R. Dec. V. Vaa
Cimulo (1950) (1950) km s~ km s~
Virgo | 12h 28m 19s | +12° 40’ 957+35 20020
GA 13h 20m 00s | -44° 00’ | 43804150 | 400450
Shapley | 13h 30m 00s | -31° 00’ | 13600+£150 | 85+20

La velocidad “césmica” corregida, respecto al Grupo Local es:,
Veosmic = Vo + Vintan(Virgo) + Vinan(GA) + Vingan (Shapley) + ..., (6.14)

donde los puntos suspensivos indican correcciones para otras concentraciones
de masa necesarias.

Finalmente la distancia (D) al objeto se calcula mediante la Ley de Hub-
ble:

‘/cosmic
D= 6.15
i, (6.15)

con Hy=71+6kms ! Mpc .



126 CAPITULO 6. APENDICE

6.3. Error fotémetrico en Q(rJgi)

La expresién para Q(rJgi) puede expresarse de la siguiente manera:

Q(rJgi) = (r — J) —y(g — i), (6.16)

. v,
Q(rJgi) = 2.51ogy, T (6.17)
donde y = E((z__‘g = 0.82, e I, es la intensidad de flujo en cada banda.

Definimos la funcién f como:

Y1
f(Igﬂj'raIiaIJ) = IgIZ (618)

Mediante andlisis de propagacion de errores (Bevington & Robinson 2003),
se puede demostrar que la ecuacion para la incertidumbre o es:

012: B y20%g N J%J 49 cov(ly, Iy) ai QQO%, +9 cov(Il,, I;)
[ R A D A TR FE A
cov(l,, I) cov(l,,I) cov(ly, I;) cov(l;, 1)
-2 P9 2l Y gy BT 6.19
LI T PR Ay 3y A Sy ¥ P LY

donde:

De las ecuaciones 6.17 y 6.18 tenemos:
In f
In(10)

El error o¢, en magnitudes, viene dado por:

Q(rJgi) = 2.5log, f = 2.5 = 1.085741n f. (6.25)

oo = 1.08574 (?) . (6.26)
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Ahora bien, el error para cada banda en flujo (e.g., o;, para la banda
g) puede calcularse con las férmulas tradicionales que involucran el error de
Poisson para las cuentas, el error del cielo, el ruido de lectura, etc. (Howell
2006; Glass 1999). Debe de tomarse en cuenta en estas expresiones el nimero
de pixeles que se han promediado en el resultado final (para esta investigacién
hay promedios cuando se desenrollan los brazos espirales y cuando se colap-
san en la coordenada In R). Esto disminuye el error aproximadamente como
o/+/n, donde n es el nimero de pixeles promediados.
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