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Resumen

Mediante la observacion de los cielos es posible obtener informacién sobre como gira
la Via Lactea. Un ejemplo de esto se observa por medio del calculo de las constantes
de Oort, que consiste en obtener los pardmetros que describen, bajo una aproximacién
a primer orden, el campo de velocidades en las cercanias del Sol.

La idea detras del uso de las constantes de Oort radica en que las estrellas en la
vecindad solar, como suele designarse a la regién en las cercanias al Sol, presentan una
cinemdtica muy similar a éste. Lo anterior, en general, es cierto para estrellas cuya
cinemadtica estd determinada unicamente por el potencial gravitacional de la galaxia,
pero no para estrellas que presentan perturbaciones respecto al flujo de velocidades del
disco galéctico.

El célculo de los valores de las constantes de Oort es, por ende, sensible a la mues-
tra estelar con la que sean calculadas. Si el movimiento de las estrellas estd dado por
algin otro fenémeno fisico, adicional a la rotacién circular en el potencial galactico, el
valor de las constantes de Oort serd diferente al valor calculado para estrellas que estan
tinicamente bajo la influencia del potencial gravitacional galactico. Un ejemplo puede
apreciarse en el cinturén de Gould.

El cinturén de Gould es una estructura en la vecindad solar identificada en la déca-
da de 1870 por Benjamin Gould. La forma del cinturén es la de un anillo alrededor
de la posicién del Sol inclinada respecto al plano galdctico. El origen del cinturén de
Gould sigue siendo un problema abierto, pero es claro que la cinemaética que rige a las
estrellas que pertenecen a él varian respecto a la cinemaética de las estrellas del disco
galactico. Algunas hipétesis sobre el origen de esta estructura son un evento explosivo
o la colisiéon de una nube de alta velocidad con el disco galactico.
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Diversos trabajos han sido dedicados a discernir la pertenencia de estrellas al cin-
turén de Gould, tarea que ha resultado no ser trivial. Al usar muestras estelares que
se creen pertenecientes al cinturén de Gould, las constantes de Oort difieren drasti-
camente de los valores obtenidos para muestras estelares asociadas al disco galéctico.
Las constantes de Oort han sido una herramienta para discriminar la pertenencia al
cinturén de Gould.

En el presente trabajo se estudia la relaciéon entre los valores de las constantes
de Oort y la cinemética de escenarios cuyo movimiento difiere del movimiento carac-
teristico del disco galactico. El objetivo de esto es caracterizar la cinematica celeste de
estructuras en la vecindad solar cuya cinematica sea determinada por estos diferentes
escenarios. La caracterizacion propuesta estaria determinada por el valor de las cons-
tantes de Oort y su evolucién en el tiempo.

El principal objetivo de esta tesis es encontrar la caracterizacién antes mencionada
y aplicarla a una simulacién hidrodindamica de una nube de alta velocidad impactando
con el disco galdctico realizada en RAMSES. Lo anterior contribuye al estudio de la ci-
nematica en la vecindad solar y propone esta caracterizacién como una medida que sirve
para discriminar entre modelos al analizar datos observacionales o de simulaciones. Co-
mo resultado adicional se tiene el compendio de herramientas numéricas desarrolladas
durante la elaboracion de esta tesis, presentado como una libreria de Python.

En el capitulo 1 se discuten los principales conceptos necesarios para el desarrollo
de este trabajo, comenzando por la Via Léctea, la vecindad solar y su cinemética. En
el capitulo 2 se desarrolla tedricamente el procedimiento para definir las constantes de
Oort y se presenta la discusion del algoritmo computacional usado para calcular sus
valores en la practica. En el capitulo 3 se construye la caracterizacién buscada mediante
el estudio del efecto que tiene la variacion de las constantes de Oort sobre la cinematica
de las estrellas y el efecto que tienen diversos escenarios como expansién y rotacién
uniforme sobre los valores de las constantes de Oort. Finalmente, en el capitulo 4 se
aplica la caracterizacién a la simulacién y se comenta, en el capitulo 5, sobre la inter-
pretacién de los resultados obtenidos.
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Capitulo 1

La Via Lactea y la Vecindad Solar

En este primer capitulo se introducen diferentes conceptos necesarios para el enten-
dimiento y justificacion del presente trabajo. En la seccién 1.1 se presenta un panorama
del estudio de la Galaxia a lo largo de la historia y una descripcién general de las com-
ponentes de nuestra galaxia. Posteriormente, en 1.2 se describe la vecindad solar.

1.1. La Via Lactea

Desde la antigiiedad, la humanidad se ha fascinado por el estudio de lo que la rodea,
sin ser la excepcién el cielo nocturno. Diferentes culturas y civilizaciones mostraron un
interés temprano en aquello que veian en el cielo, en su origen y naturaleza.

La galaxia en la que se encuentra el Sistema Solar, nuestro sistema estelar, puede
ser observada en condiciones adecuadas desde diferentes partes del mundo. A pesar de
ser s6lo uno de los nombres con los que nuestra galaxia ha sido llamada, Via Lactea es
aquel con el que nos referimos a ella en la actualidad, uno acunado en un mito en la
antigua Grecia.

A lo largo de la historia y hasta el siglo XVIII, el estudio del cielo parecia limitado
al estudio individual de los cuerpos celestes. Galileo fue el primero en darse cuenta
que esa franja brillante en el cielo inclinada unos 60° respecto al ecuador celeste era
una coleccién de estrellas, pero no fue hasta finales del mismo siglo cuando William
Herschel se dispuso a determinar la posicién y distribucién espacial de las estrellas en
lo que llamaria Construction of the Heavens.
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Figura 1.1. Figuras presentes en On the construction of the Heavens (Herschel, 1785). La figura 4,
probablemente la més conocida, muestra el resultado al que llegé Herschel respecto a la distribucién

de las estrellas a nuestro alrededor.

Herschel y su hermana, Caroline, realizaron observaciones de alrededor de 600 es-
trellas, mismas que utilizaron como evidencia para su modelo galactico. Su modelo
proponia que la Galaxia tenia forma de disco y al sistema solar en el centro. Para
analizar el problema de la distribucion estelar, Herschel hizo algunas suposiciones: la
primera, que todas las estrellas tienen el mismo brillo intrinseco; la segunda, que la
densidad numérica de las estrellas en el espacio es uniforme; la tercera, la asociacién
de la distancia a las estrellas con su brillo observado, siendo las estrellas més brillantes
las més cercanas, y, la cuarta, que su telescopio podia penetrar hasta los confines de la
distribucion. Ademads, su modelo carecia de una escala de distancia, dado que no tenia
manera de calcularla, sino sélo podia estimar las relaciones entre ellas (es decir, sabia
quién estaba maés lejos, pero no qué tan lejos) dado que no conocia el brillo intrinseco
de las estrellas. Por lo anterior, inicamente podia determinar sus distancias relativas
con base en sus cocientes de brillo.

Herschel se daria cuenta unos anos después de que su modelo presentaba fallas co-
rroboradas por evidencias como los sistemas binarios de estrellas con diferente brillo
(i. e., un par de estrellas a la misma distancia, pero con diferente brillo aparente). El
trabajo de Herschel fue de gran importancia, pues marcé el inicio y la pauta de trabajos
posteriores sobre el estudio de los astros mediante el conteo de estrellas y la estadistica
que puede realizarse sobre éstos, estudios en los que las estrellas son tratadas no como
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entidades individuales, sino como un conjunto.

Algunos trabajos realizados durante el siguiente siglo sugirieron que el polvo pre-
sente entre las estrellas jugaba un rol importante en el brillo con el las que observamos.
Esta nueva idea fue utilizada por astronomos como Jacobus Kapteyn y Harlow Shapley
en sus modelos de la Galaxia: el primero proponia que el Sol no era el centro de la
Galaxia, pero si que estaba muy cerca a él, y que la Galaxia era un Universo islagon
forma de lente y con un radio de apenas una decena de kiloparsecs; el segundo proponia
al Sol a una distancia considerablemente mayor del centro galdctico (~ 10kpc) y que
la extension de la Galaxia era unas 10 veces mayor a lo establecido por Kapteyn. Sin
embargo, sin el conocimiento necesario de la atenuacion del brillo de las estrellas por el
medio interestelar ni de las distancias a las estrellas, sus resultados se vieron afectados.
Una vez mas, a pesar de no resolver el problema de manera conclusiva, las contribu-
ciones de estos trabajos a la forma de abordar el problema marcarian un avance en la
bisqueda de nuestro lugar en el Universo.

Con el descubrimiento de la relaciéon distancia-luminosidad de estrellas variables
por Henrietta Leavitt! (Leavitt y Pickering, 1912) fue posible realizar mediciones més
precisas a distancias més lejanas. Finalmente, con observaciones de una estrella cefeida
en Andrémeda por Hubble, se concluyé que Andrémeda era, por si misma, un conjunto
como la Via Lactea, pero externo a ella; es decir, otra galaxia.

Hoy sabemos que nuestra galaxia es una de cientos de miles en el Universo. Aun-
que interrogantes han sido resueltas, quedan ain muchas preguntas por resolver sobre
nuestro lugar en el Universo y la ciencia contintia avanzando en el camino para encon-
trar las respuestas, mejorando las técnicas y herramientas que usamos para abordar las
preguntas y planteando nuevas interrogantes.

1.1.1. Componente estelar de la Galaxia

Nuestra galaxia pertenece a una categoria denominada galaxias espirales barradas
y, al igual que otras galaxias de esta categoria, presenta brazos espirales y una es-
tructura con forma de barra en el centro. Existen tres subestructuras en las cuales esta
distribuida espacialmente la materia de la Galaxia: el halo, el bulbo y el disco galactico.

!Estas fueron posteriormente reconocidas y calibradas como estrellas cefeidas por Ejnar Hertzs-

prung.
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3 Anatomia de la Via Lactea

____ Camulos Globulares

N

Halo estelar

www.esa.int European Space Agency

Figura 1.2. Una impresién artistica de nuestra galaxia vista desde arriba (izquierda) y un esquema

de las subestructuras presentes en ella (derecha) donde pueden apreciarse el disco, el halo y

el bulbo. Traducida de fhttps://sci.esa.int/s/WmQpGLW NASA /JPL-Caltech (izquierda), ESA
(derecha).

La variedad de estrellas que habitan en la Via Lictea es amplia y su estudio nos da
informacién sobre el pasado de la Galaxia, asi como de su evolucién. El entendimiento
de este pasado y de los fenémenos que han ocurrido en la historia de su contenido a la
vez nos dan informacién valiosa sobre el comportamiento y naturaleza de otras galaxias.

Las poblaciones estelares presentes en las diferentes subestructuras de la Via Lactea
difieren en sus caracteristicas. Comenzando con el disco, encontramos poblaciones este-
lares jévenes? (edades < 8 Gyr). En realidad, es posible hacer una separacién: el disco
delgado y el disco grueso. La diferencia entre ambas componentes es su edad, siendo
mas viejas las presentes en el disco grueso con edades ~ 10 Gyr.

Basado en técnicas de conteo y andlisis estadisticos, se estima que la densidad
numérica (numero de estrellas por unidad de volumen) en el disco grueso es de alrede-
dor de un 8 % de la que presenta el disco delgado. Tanto el disco grueso como el delgado
son estructuras aplanadas que se extienden sobre el plano galactico formando un disco
de radio ~ 30kpc del centro galictico (CG). El ancho del disco delgado se extiende

2Estas son llamadas Poblacién tipo I (o simplemente Poblacién I) y Poblacién intermedia. La

diferencia entre una y otra es su metalicidad, siendo mayor para la poblacién intermedia.
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a ~ 300 pc, mientras que el disco grueso envuelve al delgado con un ancho de ~ 1000 pc.

Cerca del CG, se encuentra el bulbo de la Galaxia, una estructura con forma de
cacahuate con un eje horizontal mas alargado que el otro debido a una estructura
conocida como la barra central. En la zona central del plano galactico, debido a la
presencia del bulbo, el disco delgado parece extenderse hasta una altura de ~ 3000 pc,
aunque es conocido que las estrellas presentes en esa regién son incluso mas jévenes
que algunas del disco delgado (entre 200 Myr y 7 Gyr) y algunas otras de edad similar
a las presentes en el disco grueso; es decir, las estrellas presentes en el bulbo tienen sus
propias caracteristicas que difieren de las estrellas del disco. La presencia de estructu-
ras de barra se han observado en otras galaxias espirales como NGC891 (ver figura 1.3).

El estudio del bulbo en la Via Lactea resulta particularmente dificil dada la presen-
cia del medio interestelar y la extincién asociada a éste. Se han usado observaciones en
longitudes de onda para las que el medio es mas transparente y en lineas de visién con
menos extincion para obtener mas informacién sobre el bulbo galdctico.

(a) (b)

Figura 1.3. Imagen de canto de nuestra galaxia (derecha) y de NGC891 (izquierda), ambas
galaxias espirales. Puede apreciarse en ambas la estructura del disco y el bulbo central. Carroll

y Ostlie (2017)

Las poblaciones estelares en el bulbo presentan una diferencia importante con res-
pecto a las presentes en el disco: la metalicidad® de estrellas viejas es mayor que la
de estrellas jovenes en el bulbo, mientras que en el disco los roles se invierten. La
explicacion es que, a tiempos tempranos, en la formaciéon del bulbo debié haber un
enriquecimiento del medio interestelar, probablemente debido a explosiones de super-
nova, mientras que estrellas mas jévenes reflejan la metalicidad de un medio formado

3Es decir, la abundancia de elementos més pesados que el helio, con respecto al hidrégeno, relativa
al mismo cociente en el Sol. Este parametro es indicativo de la riqueza quimica en el gas que se formé

la estrella.
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por material que estd continuamente cayendo hacia el bulbo. Este es un punto de gran
relevancia, pues nos hace notar cémo la fenomenologia e historia del medio interestelar
pueden cambiar la interpretacién que se le da a relaciones como la de edad-metalicidad?.

Por dltimo, el halo estelar esta compuesto por estrellas agrupadas en cimulos glo-
bulares y estrellas de campo.® Tanto las estrellas de campo como los ctimulos globulares
se encuentran espacialmente distribuidos en una estructura esferoidal que se extiende
mas alla de la altura del disco y el bulbo, con la mayoria de ellos presentes dentro de un
radio de ~ 45 kpc (se han hallado unos cuantos cimulos més alla, entre 70 kpc y 120 kpc
del CG). Las edades de las estrellas en los ctimulos globulares son también superiores a
las estrellas observadas en las estructuras previas, que varian en un rango de 10 Gyr a

13 Gyr y constituyen lo que se conoce como Poblaciéon tipo II o simplemente Poblacion
IL.%

1.1.2. El medio interestelar

Se denomina medio interestelar” al conjunto de materia y energfa (radiacién, cam-
pos magnéticos y rayos cosmicos, entre otros) presentes en el espacio entre las estrellas.
El estudio del medio interestelar es de especial interés al modelar la evolucién de la es-
tructura galactica, pues las interacciones entre sus componentes definen los fenémenos
presentes durante dicha evolucién. A continuacién se describen algunas de las carac-
teristicas del medio interestelar presente en distintas componentes galdcticas, lo que
debera servir como introduccion de los fendmenos més generales del MIE.

Los componentes mas significativos son el polvo y el gas, ambos aglomerados en las
llamadas nubes interestelares, presentes de manera difusa en todo el disco galéctico.
Tanto el gas como el polvo interestelar son participes de diferentes fenémenos que ocu-
rren en el medio interestelar, como son la extincién interestelar y la formacién estelar.

Extincion interestelar es el nombre que recibe el resultado de los procesos de ab-
sorcién y dispersién que sufre la radiacion de las diferentes fuentes luminosas antes de

1Se define como la relacién estadistica en la que se nota una tendencia de las poblaciones estelares
mas jévenes a tener mayor metalicidad debido al enriquecimiento del medio interestelar a causa del

material que dejan las estrellas mas viejas al morir.
SEstrellas que no pertenecen a ningin cdmulo.
SEn general, se denomina Pob II a los sistemas con poca rotacién y sin estrellas jévenes con muy

baja metalicidad y como Pob I a sistemas con caracteristicas similares a las del disco.
"ISM (Interstellar Medium) por sus siglas en inglés o MIE por sus siglas en espaiiol.
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llegar a un observador. Podemos notar esta extincion interestelar en iméagenes del cielo
tomadas en longitudes de onda épticas, como las presentadas en las figuras 1.4 y 1.5.
En estas fotografias se aprecian regiones que parecen carecer de estrellas cuando, en
realidad, son nubes de polvo las que impiden su observacion.

Figura 1.4. Nubes de polvo y gas llamados Glébulos de Bok en NGC 281. ESA /Hubble (P.
McCullough)

La fraccién de luz que es absorbida y la que es dispersada debido a una nube in-
terestelar depende de la cantidad de polvo en la nube, pues es el polvo el responsable
de la dispersion. Ademas de la cantidad de polvo, el ancho de la nube y la longitud de
onda de la luz que atraviesa el medio son también factores que debemos considerar al
estudiar la extincién interestelar. Las longitudes de onda més cortas (frecuencias co-
rrespondientes al rango IR, éptico y UV) interactian en mayor medida con los granos
de polvo, por lo que al ser vistas en la linea de visiéon que atraviesa la nube, las fuentes
parecen enrojecerse porque la luz a menores longitudes de onda (més azules) han sido
dispersadas. Cuando la luz es dispersada hacia nuestra linea de visién, se forman las
llamadas nebulosas de reflexion. Podemos encontrar regiones en el cielo, como la de la
figura 1.5, que contiene regiones de absorcién y regiones de reflexién.
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Figura 1.5. Fotografia de la nebulosa de Orién donde son visible regiones de absorcién y reflexién

debidas al gas y polvo en la regién (Cortesia de Gutiérrez-Valdés, A.).

La mayor parte de la masa del gas en la Galaxia es el hidrégeno en sus diferentes
formas: hidrégeno molecular (Hg), hidrégeno neutro (HI) e hidrégeno ionizado (HII).
En total se estima que el porcentaje de hidrégeno en el medio interestelar es de un 70 %
(por masa), seguido por el helio, y tan sélo un 2% de metales,® razén por la cual el
estudio de las interacciones y maneras de mapear el hidrégeno en la Via Lactea resulta
ser de gran importancia.

La manera en la que el hidrégeno es detectado varia segin el estado en el que se
encuentre. En estado ionizado en regiones HII, los iones de hidrégeno (HT) son ob-
servados mediante lineas de emision correspondientes a la captura de un electrén. Es
necesario que se cumplan condiciones especificas para la formacion de regiones HII.
Generalmente son creadas a partir de nubes Hy que comienzan a colapsar dando origen
a nuevas estrellas. Las estrellas que van formandose son las encargadas de calentar el
gas a su alrededor, llegando a alrededor de 10* K, ionizando el medio, por lo que las
regiones de formacion estelar suelen estar asociadas a regiones HII. Ademaés de las regio-
nes de formacién estelar, también se encuentra el Hidrégeno ionizado (probablemente
por choques o por fotones ionizantes que escapan de regiones de formacién estelar) en
forma de gas difuso que estd flotando a alturas mayores del disco galactico.

El hidrégeno neutro presenta la dificultad de no poder ser detectado de la misma
forma que el HT, pues la temperatura asociada con este gas no permite alcanzar la
energia necesaria para la excitacién electrénica. Por absorcidon, la deteccion también es

8En el contexto de astrofisica se designan como metales a los elementos més pesados que el helio.
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limitada, pues es necesaria radiaciéon UV que no siempre estd presente en las cercanias
de las nubes moleculares donde se encuentra el hidrégeno. Afortunadamente existe
otro mecanismo fisico que hace posible su deteccién: la linea de 21 cm. La emisién en
el espectro radio conocida como “linea de 21 cm” es una transicion entre dos configu-
raciones de la estructura hiperfina del 4&tomo de hidrégeno. Al tomar en cuenta el spin
del electrén y el del protéon en un atomo de hidrégeno podemos contar dos estados:
paralelo (apuntando en la misma direccién) y antiparalelo (apuntando en direcciones
contrarias); el primero tiene una energia ligeramente mayor que el segundo.” La emi-
sién de la linea de 21 cm se observa al ocurrir la transicién entre estos dos estados de
manera espontanea, la cual ocurre con una probabilidad de 2.9 x 107 s~!. La baja
probabilidad de ocurrencia es lo que le da el nombre de transiciéon prohibida, y es muy
dificil detectarla en circunstancias terrestres. Sin embargo, la cantidad de sucesos es
cuantificable y observable gracias a la gran abundancia de hidrégeno neutro en el me-
dio interestelar, lo que permite su deteccién.

La distribucién del hidrégeno atémico es primordialmente sobre el plano galactico y
con una altura que varia conforme nos alejamos del centro galdctico. A radios menores
a 12kpc, la densidad de H parece decaer a un 36 % de la densidad médxima a no mads
de 200 pc, mientras que a radios mayores esta altura varia drasticamente, alcanzando
valores mayores a 1kpc y rompiendo el confinamiento gravitacional del disco en las
partes méas externas de la Via Lactea, en donde se puede encontrar a latitudes galacti-
cas de hasta 15° (ver 1.2.1). Esta distribucién puede ser observada también en otras
galaxias espirales, las cuales presentan diferentes dangulos de inclinacién. Se cree que
estas distribuciones del H estdn asociadas con la distribucién de masa externa a las
galaxias mismas.

La tltima forma en la que encontramos al hidrégeno en el ISM es en su estado mo-
lecular. El Hy no puede ser detectado por ninguno de los métodos discutidos antes. Por
ello, para su mapeo, se usan trazadores moleculares. Los trazadores moleculares son
moléculas detectables presentes en el medio interestelar que, a partir de suposiciones
sobre la manera en la que son creadas, nos dan una proporciéon de abundancias entre
la poblacién de estas moléculas y las de hidrégeno molecular. El trazador més usado es
la molécula de CO observable gracias a su linea de emisiéon a 2.6 mm mucho maés facil
de observar.

El hidrégeno molecular en la Galaxia esta ubicado mayormente en regiones cerca-
nas al centro galdctico y en el disco galactico dentro de un radio de entre 3 a 8 kpc, de

9 Aproximadamente 5.87 eV, correspondiente a la energia de un fotén con longitud de onda A =

21.106 cm.
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manera similar al polvo interestelar. La densidad del Hy desciende de forma abrupta al
alejarse del plano central de la Via Lactea, llegando a un tercio de la densidad méxima
(alrededor de 0.007 M pc™ en la vecindad solar, a alrededor de 8 kpc) a tan sélo 90 pc,
altura que incrementa con la distancia desde el centro de la Via Lactea y alcanza hasta
unos 160 pc en la vecindad solar.

Se han observado nubes de hidrégeno neutro a altas latitudes llamadas “nubes de
alta velocidad” que caen a grandes velocidades (hasta 400kms™!; de ahi el nombre).
Se han propuesto varios mecanismos para explicar su existencia lejos de la distribucién
predominante de hidrégeno en la Galaxia, como los dos que menciono a continuacién.
El primero es la expulsiéon de éstas como resultado de explosiones de supernova al ser
lanzadas a grandes alturas donde se enfrian y luego caen por efectos gravitacionales.
El segundo mecanismo es la caida de material intergalactico que comienza a acelerarse
en caida libre conforme se abre paso hacia el centro galactico.

El estudio de las componentes de materia del medio interestelar dan un sinfin de
informacién con respecto a la manera en la que evoluciond, evoluciona y evolucionard
la Galaxia, pues es este material el que refleja las condiciones previas (por ser las es-
trellas las fabricas de elementos) que imita las condiciones actuales (en cuanto a la
cinematica y condiciones termodindmicas) y que limita las condiciones futuras (pues
actia como ingrediente para nuevas estrellas y evolucién del medio interestelar mismo).

La interaccion gravitacional entre las diferentes componentes de la Via Lactea y su
modelado son un amplio tema por discutir, y es uno que trasciende los fines de esta
tesis. Por esta razén, se discuten unicamente las generalidades del modelo pertinente
al presente trabajo en la subseccién 1.1.3.

Ademsds de la interaccién gravitacional, la presencia de campos magnéticos es tam-
bién fundamental para entender el comportamiento galactico. Si bien este trabajo no
toma en consideracion la presencia de campos magnéticos en la Via Lactea, es impor-
tante mencionar su existencia porque es una contribucién adicional a cualquier modelo
que pudiera ser sugerido.

1.1.3. La curva de rotacién y el potencial gravitacional galactico

La linea de 21 cm es una herramienta importante en el estudio de la estructura
galéctica que nos permite conocer mas acerca de la curva de rotacién de la Via Lactea
y, por lo tanto, de su distribucién en masa. La emisién en 21 cm es ideal para estudiar

10
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regiones lejanas pues, a diferencia de otras longitudes de onda, penetra el medio inter-
estelar.

Linea de vision
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Figura 1.6. Esquema de un perfil de emisién en 21 cm de HI en una linea de visién (a) y la linea
de visidn en la que es observado el HI que produce dicha emisién (b). Adaptada de Carroll y Ostlie

(2017).

Nuestra galaxia presenta una rotacion diferencial; es decir, una velocidad angular
distinta en diferentes lugares. De manera simplificada, supongamos que la velocidad de
rotacion sélo varia con la distancia galactocéntrica y que la rotaciéon se da en Orbitas
circulares. Al observar el diagrama mostrado en la figura 1.6, debido a la rotacién dife-
rencial, la velocidad radial con la que vemos que se mueven objetos en la misma linea
de visién depende de su posicién. Por ejemplo, los punto B y D que se encuentran en
una Orbita con radio de giro muy similar a la del Sol, los vemos practicamente estéticos.
Por otro lado, al punto C (cuyo radio de giro es menor al del Sol) lo vemos alejarse de
nosotros y a A (con un radio de giro mayor al del Sol) acercarse a nosotros.

Si son conocidas las distancias, longitudes galdcticas ¢ (ver 1.2.1) y las velocidades
radiales para diferentes lineas de visién (como la del diagrama en la figura 1.6b, por
ejemplo), es posible determinar la dependencia de la velocidad angular con respecto al
radio galactocéntrico; es decir, la curva de rotacion. La dificultad de este método yace
en la medicién correcta de la distancia d a diferentes puntos sobre una linea de visién.
Este problema se soluciona al usar los puntos tales que la velocidad radial observada

11
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sea maxima, lo cual ocurre en la figura 1.6 al rededor del punto C, en el que la velocidad
de giro, tangencial al vector que va del CG a C, es completamente paralela al vector
que une al Sol con C.

La desventaja del método anterior es que no podemos hacer lo mismo para longi-
tudes galacticas ¢ ¢ [—90°,90°]. Esto tultimo se debe a que, para objetos mas externos
que el circulo solar, no existe una dérbita tnica tal que la velocidad radial sea maxima.

Se han propuesto modelos galdcticos que han sido estudiados en la literatura. Es-
tos modelos estan basados y restringidos a los datos observacionales, principalmente
a la cinematica de diferentes componentes galdcticas. Un ejemplo de esto es el poten-
cial propuesto por Allen y Santillan (1991). Denotado por ¢, el potencial total es una
combinacién de tres potenciales: uno correspondiente a un esferoide central (como pri-
mera aproximacién del bulbo), ¢1(r, z); otro para el disco, ¢2(r, 2), y otro para el halo,
¢3(R), que incluye cualquier aportacién del halo de materia oscura y del halo estelar.
En este ejemplo, r se refiere a la distancia desde el centro de la Galaxia y sobre el
plano galactico, z a la altura sobre el disco y R a la distancia desde el centro galactico

(R?=r%+2?%)

¢ =1+ P2+ ¢3. (1.1)
El potencial ¢ es uno con simetria esférica dado por la expresion
My
o1(r,z) = — , (1.2)
(r2 + 22 + b2)'/?

correspondiente a un modelo de Plummer y propuesto por Allen y Santillan como una
alternativa menos artificial a un potencial de masa puntual.

Por su parte, el potencial ¢9 es un disco de Miyamoto-Nagai dado por:

M.
¢a(r,z) = — 2 g (1.3)

{r2 + [CLQ + (22 4 bg)m]?}

Por 1ltimo, ¢3 se desribe por la relacién

100

1.02+ln{1+(R/(13)1'02}:| L
R

M(R) _ Ms [_ 1.02
R 1.02a3 1+ (R/a3)

¢3(R) = —
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con

_ M (R/az)*™
1+ (R/ag)"

elegido de esta forma para asegurar el comportamiento M(R) ~ R para R grandes.

M(R) (1.5)

Los parametros b1, ao, by, asz y las masas asociadas a los potenciales My, My y
M3 reportados en la tabla 1.1 son los usados a lo largo del desarrollo de esta tesis y
coinciden con los determinados por Allen y Santillan, los cuales fueron determinados
para ajustar los pardametros observados para la cinemadtica de la Galaxia. Si las M;
son medidas en unidades de masa galdctica Mgy, = 2.32 X 10"Mg y 7, 2y R en kpe,
entonces las unidades de ¢; son de 100 km?s~2.

Tabla 1.1. Constantes usadas para el ajuste del potencial gravitacional

Componente Constante Valor

Bulbo M 606.0 Mgy
esférico b1 0.3873 kpc
Mo 3690.0 Mg
Disco as 5.3178 kpc
by 0.2500 kpc
Halo M; 4615.0 Mg

as 12.0kpc
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Figura 1.7. Contribuciones de cada componente del potencial gravitacional a la curva de rotacién.

La linea sélida (azul) corresponde a ¢1, la linea discontinua (verde) a ¢2, la linea punteada (roja)

a ¢3 y la linea sélida (negra) la curva de rotacién total.

En la figura 1.7 se muestran las contribuciones de cada potencial a la velocidad de
rotacién de la Galaxia y la curva de rotacion total. Tanto los experimentos discutidos
en el capitulo 3 como la simulacién analizada en el capitulo 4 hacen uso del potencial
de Allen-Santillan como descripcién del potencial gravitacional de la Via Léactea.

1.2. La vecindad solar

La vecindad solar es una regién centrada en el Sol que comprende el espacio dentro
de un radio de 1kpc!Y. Dentro de la vecindad solar es posible observar una diversidad
de entidades a estudiar como lo son las componentes del medio interestelar, estrellas y
sistemas estelares, ademés de fendmenos fisicos como la formacién y evolucién estelar.

1.2.1. El Sistema Local de Reposo: LSR

Al estudiar un problema fisico que involucra variables mecanicas como la posicion es
necesario establecer un marco de referencia en el cual podemos situar y medir estas va-
riables. Existen diferentes sistemas coordenados y la eleccion del que se usa al describir
un fenémeno dependen de diferentes factores. Un sistema de coordenadas frecuente-
mente usado en la astrofisica es el de coordenadas Galécticas, en particular cuando los

0Fste radio puede variar de acuerdo a diferentes autores y su objeto de estudio.
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1.2 La vecindad solar

problemas abordados tienen lugar en la Via Lactea.

PNG
A

Rotacion

Figura 1.8. Diagrama en el que se muestran las coordenadas Galdcticas longitud galdctica (€) y

latitud galdctica (b) para una estrella. Adaptada de Carroll y Ostlie (2017).

En la figura 1.8 se muestra un diagrama que ilustra cémo se definen las coorde-
nadas Galacticas. Las coordenadas Galacticas son un sistema de coordenadas esféricas
con origen en el Sol. La coordenada radial r es la distancia a los objetos medida desde
el Sol; el angulo acimutal ¢, llamado longitud galactica, creciente en la direccién en la
que gira la Galaxia y con su cero apuntando al centro galdctico, y el dngulo polar b,
o latitud galactica, medido desde el plano galactico y positivo en la direccién del Polo
Norte Galédctico (PNG).

Las coordenadas Galdcticas son especialmente ttiles al hacer observaciones dada la
forma en la que se definen sus coordenadas. Sin embargo, el uso de las coordenadas
Galacticas puede presentar inconvenientes por ser un sistema no inercial y hacer més
complejas las expresiones que describen a los sistemas de estudio.

Una alternativa es usar un sistema de coordenadas cilindrico con origen en el centro
galdctico que complementa a las coordenadas Galéacticas. Los vectores unitarios de este
nuevo sistema de referencia serdn denotados por R, 0 y z. El radio galactocéntrico
R es medido desde el CG, mientras que el angulo 6 se mide desde la linea que une
al Sol con el origen, positivo en la direccién opuesta a la rotacién galdctica,!' y z la

1 Esta definicién suele variar en la literatura, pero nuestra eleccién estd basada en obtener un sistema
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1. LA VIA LACTEA Y LA VECINDAD SOLAR

altura vertical, positiva hacia el PNG. Es importante notar que este segundo sistema de
coordenadas es un marco de referencia inercial y hay que ser cuidadosos al transformar
entre estos distintos sistemas de coordenadas.

Rotacion

Figura 1.9. Diagrama en el que se muestran las coordenadas cilindricas R (radio galactocéntrico),
0 (d4ngulo acimutal) y z (altura) para una estrella, junto con las componentes de velocidad en cada

direccién. Adaptada de Carroll y Ostlie (2017).

Un marco de referencia relevante es el conocido como marco Estandar Local de
Reposo o LSR por sus siglas en inglés (Local Standard of Rest). La eleccién de este
sistema de coordenadas es particularmente ttil al realizar estudios en las proximidades
del Sol que involucran el movimiento de los objetos. Este marco de referencia tiene la
particularidad de medir las velocidades respecto a la velocidad de la vecindad solar.

Existen un par de formas de definir el LSR, comenzando por el DLSR,'? el cual es
un sistema de referencia con el origen situado en todo instante en el Sol y cuyo movi-
miento es el de una érbita circular con radio igual a la distancia del Sol respecto al CG.
La segunda opcién es el KLSR,'? el cual toma como valores de velocidad y aceleracién
el promedio de las variables cinematicas de las estrellas en la vecindad solar. Al tomar
la poblacién estelar adecuada, el DLSR y el KLSR coinciden. Sin embargo, el KLSR
avanza mas lento, de manera sistematica, que el DLSR. En el resto de esta tesis, cuando
se haga referencia al LSR, se estard hablando del DLSR. La convencién usada en esta

que siga la regla de la mano derecha.
2Por sus siglas en ingles: Dynamical Local Standard of Rest.
Por sus siglas en ingles: Kinematic Local Standard of Rest.
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1.2 La vecindad solar

tesis es medir la componente angular desde el CG, que aumenta en la direccién de ro-
tacién galdctica, mientras que la componente vertical serd positiva en direccién al PNG.

Denotaremos Vg, Vy y V. a las componentes radial, acimutal y vertical de la velo-
cidad en este sistema de coordenadas cilindricas; es decir,

V=RR+R0O+:%

. i (1.6)
=VrR+Vp0+V, 2

De acuerdo con lo establecido antes, se definen las componentes de velocidad del
LSR, medidas desde el CG como

dRrsr

Viko = 0

RO dt )
Voo _db0rsr _ veire(RLSR)
Risr dt Risr

dzrsr

Vo = =0,

0= qr

donde Ry = Rrsr R+z1sR 2 es la posicién del LSR, 07,5z su angulo polar y veire( RSLR)
la velocidad circular evaluada en R = Rygsgr, todo medido en el marco de referencia
centrado en el CG (i. e. el marco de referencia fundamental). La expresién para evaluar
Veire(Rsrr) depende del potencial gravitacional usado, pero, en general, puede obte-
nerse de la ecuacién 1.7,

v%,(R) = RV¢- R. (1.7)

circ

En este sistema de coordenadas, la rotaciéon galdctica ocurre en direcciéon contraria al
vector direccion de la componente angular, por lo que es necesario tomar la raiz nega-
tiva al calcular ve .

La velocidad de las estrellas en la vecindad solar, medida relativa al LSR, es llamada
velocidad peculiar y estd dada por
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1. LA VIA LACTEA Y LA VECINDAD SOLAR

u = (R — RLSR cosf — RLSRéLSR sin@) R

+ (R + Ruspsing — Rpspdrsrcost) 8 (18)

+ (2 —ZLsR) %2

~RR+ (Ré — RLSRéLSR) 043,

Los vectores directores en la ecuacién anterior son los que estaran presentes en la es-
trella en cuestion. Se tomé una aproximacion a primer orden para angulos § < 1 por
estar analizando posiciones en la proximidad del LSR, por lo que, al final, los vectores
directores coinciden con los presentes en la posicién del LSR.

Las componentes de la velocidad peculiar v suelen denotarse como U, V y W,
mientras que AU, AV y AW, definidas en 1.9 a 1.11, denotan las velocidades medidas
desde el Sol; es decir,

U=u-R,  AU=U-Up, (1.9)
V=u-60, AV=V-V,, (1.10)
W=u- z, AW =W - Wg, (1.11)

con el subindice ® denotando las componentes de velocidad del Sol.

Dado que todas las mediciones son efectuadas desde la proximidad terrestre y apro-
ximando la distancia entre el Sol y la Tierra a cero,'* es necesario conocer la velocidad
peculiar del Sol relativa al LSR para realizar la transformacién galileana de velocida-
des, la cual implica calcular AU, AV y AW a partir de u. Para realizar el cdlculo del
movimiento peculiar del Sol se realiza un andlisis estadistico que involucra la dindmica
galdctica similar a los presentados en Schonrich et al. (2010) y Huang et al. (2015).
Diversos autores difieren ligeramente en la velocidad peculiar del Sol de acuerdo con la
metodologia y las suposiciones en la interpretacién de datos. En Huang et al. (2015),

por ejemplo, reportan un valor de

uo = (Us, Vi, Wa) = (=7.01 £0.20,10.13 £ 0.12,4.95 £ 0.09) kms~',  (1.12)

14Esta es una buena aproximacién pues la distancia entre el Sol y la Tierra es mucho més chica que

la distancia entre el Sol y las estrellas en la vecindad solar.
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1.2 La vecindad solar

basados en observaciones de la distribucién de velocidades alrededor de la vecindad
solar seleccionando sélo las estrellas debajo de un corte en sus excentricidades orbitales.

Al analizar con detalle el cambio de coordenadas del marco de referencia funda-
mental al marco del LSR y la definicion de este iltimo, es evidente que U > 0 implica
un movimiento hacia el exterior de la Galaxia, V > 0 un movimiento que deja atrds al
LSR y W > 0 un movimiento con direccién vertical hacia el PNG. De 1.12 podemos
afirmar que el Sol se mueve hacia el CG, hacia el PNG y adelanta al LSR, afirmacién
que explica por qué el DLSR deja atras al KLSR.

1.2.2. Componentes de la vecindad solar

Retomando el tema de las poblaciones estelares y el ISM, en esta ocasién con enfo-
que en los detalles correspondientes a la vecindad solar, existen diferentes censos de la
poblacién estelar en las cercanias al Sol como los presentados en Jahreiss et al. (1998),
Reid et al. (2002) y Bovy (2017). Estos inventarios suelen estar centrados en ciertos
tipos de estrellas y cierto rango de distancia al Sol que varia entre las decenas y hasta
unas centenas de pc. La mayoria de las veces, la creaciéon de estos inventarios es un
producto secundario resultado de la necesidad de obtener muestras estadisticas para
analizar fenémenos, como la evolucién de la formacion estelar, la caracterizacién de
la composicién quimica del ISM y la cinemadtica galdctica, entre otros. La diferencia
entre estos fendmenos y el enfoque usado para estudiarlos es lo que genera las diversas
condiciones bajo las que los inventarios son creados.

Debido a que el Sol se encuentra a Ry =~ 8kpc y 2o ~ 0pc, las estrellas tipicas
del bulbo galactico son poco frecuentes. Ademads, por tener una rotacién significativa-
mente menor a la del disco, las estrellas del halo se encuentran sélo en pasos verticales,
y son las estrellas tipo Poblacion I e intermedia las mas comunes en las cercanias al Sol .

Trabajos como Flynn et al. (2006) y McKee et al. (2015), dedicados a estudiar la
relacion de materia y luminosidad en la Galaxia, han arrojado resultados referentes a
la vecindad solar que indican una composicién (en masa) de la materia bariénica en
la vecindad solar en una proporcion 1:4 de estrellas y gas. De estas estrellas mas de la
mitad son estrellas enanas de tipo espectral M (My > 8 con My la magnitud en el vi-
sible). En general, para estrellas visibles (estrellas de la secuencia principal y gigantes),
la densidad superficial®® es de ~ 30 Mg pc? (Bovy et al., 2012 y McKee et al., 2015),
que aumenta a ~ 34 Mg pc? al considerar remanentes estelares y enanas marrén (Flynn

'®Masa por unidad de drea, 3. = [ p(r)dz.
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1. LA VIA LACTEA Y LA VECINDAD SOLAR

et al., 2006 y McKee et al., 2015). En la tabla 1.2 se despliegan estos resultados por
componente.

Tabla 1.2. Densidades superficiales de masa para distintos tipos estelares. .1 y 3.2 son, respec-
tivamente, las densidades superficiales reportadas en Flynn et al. (2006) y McKee et al. (2015) y

h el factor de escala calculado en McKee et al. (2015).

Y DI h

Componente
[Mope™]  [Mopc™?]  [pc]
My < 3 1.5 0.5 140
3< My <4 1.1 0.8 236
4< My <5h 2.2 2.2 384
5< My <8 7.2 5.8 400
8 < My 13.8 17.3 400
Gigantes 0.5 0.4 344
Enanas marrén 2.3 1.2 400
Remanentes 9.2 5.2 430

De acuerdo con la tabla anterior, las estrellas estan fuertemente constrenidas al
disco delgado, como puede apreciarse en los valores de los factores de escala para cada
componente.

En McKee et al. (2015) se reportan los valores para la densidad superficial de las
tres diferentes componentes gaseosas en la vecindad solar (Hg, HI y HII) basados en
una revision de la literatura existente. Sus resultados pueden consultarse en la tabla
1.3, donde también estén incluidas las densidades centrales para cada componente,
N0 = NH|.=0 y los factores de escala'® h. El ISM en las cercanfas del Sol estd do-
minado por hidrégeno neutro (que a la vez es dominado por el llamado medio frio)
y, al igual que la componente estelar, se encuentra fuertemente constrenido al plano
galdctico con factores de escala de alrededor de 100 pc para el medio no ionizado. Es
dificil medir la densidad local de Ho, trazado por CO, debido a la reducida cantidad
de cimulos moleculares masivos como se discute en Dame et al. (1987) (ver ademés

16En realidad, las distribuciones propuestas por McKee son gausianas dependientes de la altura z,

por lo que h = v20.
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1.3 El Cinturén de Gould

Heyer y Dame, 2015). El valor reportado en McKee et al. (2015) para la densidad de
Hs en el plano medio a partir de los datos en Heyer y Dame (2015) varia dependiendo
del cociente CO/Hy utilizado.

Tabla 1.3. Densidades superficiales, centrales y factores de escala para las componentes del gas
en la vecindad solar obtenidos de McKee et al. (2015), donde separan el HI en tres componentes: el
Cold Neutral Medium con h = 105 pc y dos componentes del Warm Neutral Medium con h = 318 pc
y h =403 pc (ver Kulkarni y Heiles, 1987), por lo que el valor reportado en esta tesis es un factor

de escala efectivo para el HI.

TH,0 Ya h
[em™]  [Mope™®]  [pd]
Ho 0.15 1.0+0.3 105
HI 1.01 109+£1.6 149
HIT 0.0154 1.8£0.1 1590

Al hablar del medio interestelar en la vecindad solar suele limitarse la region de es-
tudio a cierta estructura llamada la Burbuja Local, regién comprendida a ~ 100 pc del
Sol (ver Cox y Reynolds, 1987, Redfield, 2006, Frisch et al., 2011 y sus bibliografias).
Aunque en este trabajo no se hace especial énfasis en la Burbuja Local ni sus carac-
teristicas, su mencién es importante para recordar que existe una amplia riqueza de
estructura en la vecindad solar, la cual hace necesario acotar tanto el espacio como las
componentes de estudio para cada problema particular.

1.3. El Cinturdn de Gould

El primer trabajo publicado por el Observatorio Nacional Argentino (Gould, 1879)
consistié en un atlas y catdlogo estelar de observaciones realizadas a simple vista. De
este trabajo surgieron importantes resultados. Quiza el mas prominente es el Cinturén
de Gould, una estructura visible durante todas las estaciones del ano que forma un
circulo que se interseca con el plano galactico.

El Cinturén de Gould (GB) es una estructura aplanada con forma de anillo en la
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1. LA VIA LACTEA Y LA VECINDAD SOLAR

que parece que estan organizadas la mayoria de las estrellas jévenes cercanas al Sol.
El gas en el LISM (Local Interstellar Medium), en sus diferentes presentaciones, pare-
ce compartir ciertas propiedades cinematicas y la distribucién espacial de las estrellas
dentro del GB. El GB contiene la mayoria de las regiones de interés para el estudio
de la formacién estelar en las cercanias al Sol. Algunas de estas regiones son Orion,
Serpens, Perseus, p-Ophiuchi y Lupus. Desde su anuncio en 1874 (Gould, 1874), previo
a la publicacién del catdlogo, multiples trabajos se han realizado durante los tltimos
40 anos con el fin de estudiar las estrellas presentes en él y la cinematica particular que
siguen las estrellas y el gas que lo componen.

La distancia del centro del GB al Sol se estima entre 100 y 150 pc, mientras que
la posicién del nodo ascendente se ubica entre ¢ = 275° y ¢ = 320°. Sobre el disco
galdctico, el Cinturén alcanza una altura maxima de ~ 200 pc y minima de ~ —500 pc,
a distancias mayores del CG para alturas mas negativas. El didmetro del GB es ~ 1 kpc,
aunque la regién de estudio se limita a radios menores que dependen de las estrellas o
gas estudiados. El anillo presenta una inclinacién ¢ respecto al plano galdctico que estd
entre 17° y 22°. El centro de esta estructura se encuentra entre ¢ = 130° y £ = 180°,
dependiendo de los datos usados y usualmente se reporta en el segundo cuadrante
galdctico. En la tabla 1.4 se reportan los valores de algunas caracteristicas geométricas
del GB recopiladas de varias fuentes.

Es aceptado que las estrellas asociadas al GB son estrellas jovenes con edades
< 60 Myr (Poppel, 2001), por lo que los trabajos relacionados con la componente es-
telar del GB suelen centrarse en estrellas tipo OB y sus asociaciones. Por ejemplo, en
Torra et al. (2000), que hace uso del catdlogo HIPPARCOS, se realiz6 un andlisis de
~ 2800 estrellas OB con distancias » < 2kpc. Los autores concluyeron que alrededor
del 60 % de las estrellas con edades menores a los 60 Myr y r < 600 pc pertenecen al GB.

En las figuras 1.11 y 1.10 puede observarse una proyeccién en el plano X Z de estre-
llas OB obtenidas de HIPPARCOS y pertenecientes al GB. En ella podemos apreciar
la inclinacién antes mencionada ademas de la altura hasta donde llega la distribucién
estelar.
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1.3 El Cinturén de Gould

Tabla 1.4. Valores de la inclinacién, ¢, del Cinturén de Gould respecto al disco galéctico, la

posicién del nodo ascendente, o, y posicién del centro de la distribucién medido desde el LSR,

(0, Y0, 20)-
Fuente i 149) (20, Y0 20) [P
Stothers and Frogel (1974) 18+ 1° 295 + 2° -
Torra et al. (2000) 16 —22° 275 —295° —
Perrot & Grenier (2003) | 17.24£0.5°  296£2°  (~ —104,~ —2, ~ 0)
Bobylev & Bajkova (2014) 13+1° 306 + 4° (—35,-92,—22)
Bobylev (2016) 17420 337+1° (—118,54, —12)
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Figura 1.10. Proyeccién XY con el eje X y Y apuntando al CG y en direccién de la rotacién

galdctica, respectivamente. El centro del GB se encuentra en el origen marcado con un tridngulo.

Complejos Hy (circulos sombreados) y asociaciones OB (circulos no sombreados) en las cercanias

al Sol (marcado con una estrella) asociados al GB. Perrot y Grenier (2003).
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Figura 1.11. Estrellas OB pertenecientes al GB. Perrot y Grenier (2003).

Perrot y Grenier (2003), entre otros, sugieren que ciertas caracteristicas en la distri-
bucién y cinematica del gas en las inmediaciones solares se asemejan a las encontradas
para la contraparte estelar asociada al GB. Una de las caracteristicas que comparten
las estrellas y el gas en el GB es una aparente expansién (ver Poppel, 1997) propuesta
en una etapa temprana del estudio del Cinturén y aceptada a la fecha. La morfologia
del gas asociado con el Cinturén es similar a la distribuciéon estelar: un anillo centrado
cerca del Sol y con una inclinacién respecto al plano galdctico. En la figura 1.10 se
presenta una proyeccion en el plano XY de asociaciones OB y las nubes de Hy cercanas
mas prominentes.

En Bobylev (2014) puede consultarse una tabla con diferentes estimaciones de la
edad, radio y masa de las componentes del GB obtenidas en la literatura. En la tabla
1.5 se resumen esos parametros mostrando el rango de cada componente.

Se han usado diferentes métodos para estimar la edad del Cinturén de Gould y
el rango de edad varia dependiendo de cada método. Por ejemplo, Perrot y Grenier
(2003) reportan una edad de 20 a 30 Myr obtenida de manera dindmica al analizar la
expansion de un anillo. Otro ejemplo es la estimacién de Torra et al. (2000), mediante
fotometria Stromgren, con valores entre 20 y 90 Myr. Refinar estas estimaciones tiene
una gran importancia al descartar modelos de formacién y adquirir informacién sobre la
evoluciéon del GB y la formacién estelar en general. Un promedio acepado actualmente
es el valor de 60 Myr.
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1.3 El Cinturén de Gould

Tabla 1.5. Rangos de masa, radio y edad de las componentes del Cinturén de Gould obtenidos

a partir de la tabla 2 de Bobylev (2014).

Componente Edad [Myr] Radio [pc] Masa [Mg]
Estrellas 45 —90 10* — 10°
HI 16 — 60 ~ 300 — 600 10° — 10°
H2 <60 4 % 10°
Polvo - 6 x 103
Masa en el centro 20 — 40 ~ 1 x 108

El origen del cinturéon de Gould sigue siendo un problema sin resolver. Existen di-
ferentes hipétesis sobre el posible escenario que le dio origen. Entre las méas populares
se encuentran (i) la explosién de supernovas, (ii) parte de la evolucién cinemética del
brazo de Orién y (iii) la colisién de nube de alta velocidad con el disco galactico. Cabe
mencionar que trabajos recientes (Bouy y Alves, 2015, A. A. Goodman et al., 2020 y
Alves et al., 2020) proponen que el Cinturén de Gould es sélo un efecto éptico debido
a la proyeccién de la estructura tridimensional en la vecindad solar sobre el plano celeste.
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Capitulo 2

Constantes de Oort

Una manera de abordar el problema de la rotacién diferencial es hacer un estudio de
manera local, considerando tnicamente a las estrellas mas cercanas a nosotros. Esto es
lo que se presenta por Oort (Oort, 1927) cuando comenzaba a considerarse una posible
rotacién de las componentes de la Galaxia. El andlisis que desarrollé Oort se basa en
el principio de poder calcular la velocidad de las estrellas relativas al centro galdctico
a partir de las velocidades medidas con respecto al Sol. Para encontrar esta velocidad
relativa al Sol se utilizan la velocidad radial y los movimientos propios,! que pueden
ser traducidos a un vector de velocidad transversal si es conocida la distancia al objeto
en cuestion.

El estudio de la cineméatica mediante las constantes de Oort suele estar limitado al
plano galdctico (ver por ejemplo Torra et al., 2000 y Li et al., 2019) bajo la suposicién
de que el disco galactico es simétrico en la direccién vertical, por lo que la velocidad
perpendicular a éste y su gradiente son despreciables para las estrellas que reflejan el
movimiento debido al potencial galactico.

En la seccion 2.1 se derivan de primeros principios las definiciones de las constantes
de Oort para describir el campo de velocidades tridimensional. Posteriormente, en 2.2,
se deducen las expresiones del campo de velocidades en funciéon de las constantes de
Oort ademas de discutir ciertas consideraciones para simplificar las ecuaciones obteni-
das. Por ultimo, en la seccién 2.3, se discute el procedimiento utilizado para calcular
las constantes de Oort para un conjunto de objetos mediante un ajuste del campo de
velocidades usando un algoritmo MCMC.?

!Desplazamiento angular que presentan los cuerpos en la proyeccién celeste.
2Por sus siglas en inglés, Markov chain Monte Carlo.
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2.1 Derivacién de las constantes de Oort

2.1. Derivacidon de las constantes de Oort

Consideremos un marco de referencia J usando coordenadas cartesianas: sea la base
de vectores unitarios de J denotada por X, Y y Z tales que X apunte a la posicion
del LSR (Ryp) y el eje — Z en la direccién del vector de frecuencia angular de la Ga-
laxia, consistente con una rotacién en el sentido de las manecillas del reloj vista desde
el GNP.? En lo sucesivo, nos referiremos en ocasiones a J como el marco de referencia
inercial. Notemos que el marco de referencia J es el mismo que el del sistema de coor-
denadas cilindricas definido en en la subseccién 1.2.1, ahora expresado en un sistema
de coordenadas cartesianas.

N

GNP

Rotacién

Figura 2.1. Definicién del sistema de referencia J y las coordenadas de una estrella s con respecto

a J y respecto al LSR (9).

3En este sistema de coordenadas la rotacién de la Galaxia tiene un signo negativo y es irrelevante

para el desarrollo efectuado.
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2. CONSTANTES DE OORT

Pensemos en una reglon cercana al Sol donde la velocidad sea medida desde J. Sea
ésta, ademads, v = vx X + Vy Y + vz Z la velocidad de una estrella s en la regién
considerada con posicion R=XX +YY +2Z (ver figura 2.1). Denotemos vy a la
velocidad del LSR medida también desde J y su posicion escogida en Ry = 8kpc X.
Debido a la cercania de s al LSR podemos desarrollar v como una serie de Taylor
alrededor de la posicién del LSR,

v(R) = v(Ry) + Vol - (R~ Ro) + O((R— Ro)®). (2.1)

En la literatura suele encontrarse este desarrollo restringido al plano galdctico, mien-
tras que en este trabajo lo generalizaremos a tres dimensiones.* Para ello serd necesario
el uso de nueve constantes, A, B, C, K, D, D', E, E' y K’, a las que haremos referen-
cia como las constantes de Oort.” Definimos estas constantes de manera que la matriz
V’u‘ R, 5€8 expresada en términos de ellas de acuerdo con

ax’UX 8va 82’1))( K+C A—-B E—FE,
V’U‘RO = | Oxvy Oyvy Ozvy =|A+B K-C D+D]|, (2.2)
8XUZ 8)/1)2 82’02 Ry FE — E/ D — D/ K/

donde 9; es la parcial respecto a i. Entonces,

1 1 1

A= 3 [Oxvy + Oyvx]|r,, B= 3 [Oxvy — Oyux]|R,, C= 5 [Oxvx + Oyvy] | Ry,
1 1 1

K = 5 [Oxvx — Oyvy]|R,, D = 3 [Ozvy + Oyvz] Ry, D' = 3 [0zvy — Oyvvz] Ry,
1 1

FE = 5 [627.1)( + 8sz] ’Rov E = 5 [821})( — axvz] |Roa K = [3zvz] ‘RO‘

Podemos escribir estas ultimas relaciones cambiando a coordenadas cilindricas (R, 6, Z)
con R? = X2 4+Y? y tanf = Y/X. Para ello expresamos las parciales respecto a X, Y
como

Ox = (0xR) - Or + (0x0) - Oy,
dy =(0y R) - Op + (Oy0) - Op,

4Llamado en ocasiones el modelo de Ogorodnikov-Milne.

5Usualmente se llama constantes de Oort s6lo a las primeras cuatro constantes. Durante este trabajo

nos referiremos a todas ellas como constantes de Oort.
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2.1 Derivacién de las constantes de Oort

ademas de expresar las componentes de v en J en coordenadas cilindricas e identificando
las componentes radial, acimutal y vertical como Vgy, Vy v V, definidas por la ecuacién
1.6, lo que nos lleva a

vx = Vgcosf — Vysiné,
vy = Vgsin0 + Vycos 6.
vy =V,.

Al realizar las transformaciones mencionadas, obtenemos

1 1 Vo
A=—-|0rV, 0yVp — = 2.3
2_R0+R0R R]Ro’ (2.3)
1 1 Vo
B=— — 2.4
5 _aRve 06VR + R] .’ (2.4)
1 1 Vi
_ 1 _ v, JR 2.
C 5 _aRVR RaeVe R} . (2.5)
17 1 Vr
K = - |0rV] OgVy + = 2.6
2RR+R99+R}RO7 (2.6)
p=Ylom+ Lov. (2.7)
_2 ZVe R (7] Roa .
D'—lav—lav (2.8)
—2 ZVo R 0 R07 .
1
E=- |:82VR+aRV:| , (2.9)
2 Ry
1
B == |:82VR 8RV} , (2.10)
2 Ro
[8 ] , (2.11)
Ry

en las que son omitidos los términos que involucran a 6 luego de sustituir Ry.

En la publicacién original de Oort (Oort, 1927), los valores de las constantes Ay B
pueden ser inferidos del texto. Sin embargo, no son calculados como tal, sino dados en
términos de una constante del potencial y un radio galactico, lo que resulta en valores

29



2. CONSTANTES DE OORT

A~ 21kmkpc ts™!, B~ Tkmkpc's~!. Las constantes que restan, definidas por 2.5
a 2.11, son omitidas.

Los resultados de Oort llevaron eventualmente a la confirmacién de la hipétesis de
Bertil Lindblad (B. Lindblad, 1925) sobre la rotacién de la Via Lictea y mostraron
que, efectivamente, la Galaxia rota de manera diferencial, no como un cuerpo rigido.
Las hipétesis utilizadas por Oort, razén por la que el resto de las constantes no fueron
consideradas, son (i) rotacién axisimétrica respecto al eje de giro de la Galaxia y (ii)
orbitas estelares circulares en el plano galactico.

2.2. Aproximacién a primer orden de la cinematica celeste

Al retomar la ecuacién 2.1 y despreciar los términos de orden superior es posible
escribir la diferencia de velocidades v — vy en funcién de las constantes de Oort. Escri-
biendo R — Rg = —rcosbcos{ X — rcosbsinlY + rsinbZ (ver figura 2.1), con r la
distancia entre la estrella y el LSR, obtenemos que

(K + C)cosbeosl + (A— B)cosbsinl — (E + E')sinb
v—vg=—r|(A+ B)cosbcosl+ (K — C)cosbsinl — (D + D')sinb |,
(E—E'")cosbcosl + (D — D')cosbsinl — K'sinb

que representa la velocidad relativa al LSR pero medida en el marco de referencia iner-
cial J.

Lo siguiente en nuestro desarrollo es calcular las componentes de la velocidad en las
direcciones de los vectores unitarios del sistema de coordenadas galdcticas G discutido
en la subseccion 1.2.1. Para ello se proyecta v — vg sobre 7, Y, y b, los cuales estén
dados por

7= —cosbcost X —cosbsinlY +sinbZ
L=sinlX —coslY,
b=sinbcosl X +sinbsinlY + cosb Z.

Finalmente llegamos a las expresiones para las componentes radial y transversales
de la velocidad con respecto al LSR y en términos de las constantes definidas por las
ecuaciones 2.3 a 2.11,

30



2.2 Aproximacién a primer orden de la cinemética celeste

v =(v—vg) T
= 7 cos® b[K + Asin(2€) + C cos(20) (2.12)
—2Dtanbsin ¢ — 2F tanbcos ¢ + K’ tan? b],
v = (v —wp) - £
=rcosb|[B + Acos(2() — C'sin(2() (2.13)
— (D + D')tanbcosl + (E + E') tanbsin (],
v = (v—wp)-b
= —rcosbsinb[K + C cos(2() + Asin(2/)
+ 2D cot(2b) sin £ + 2E cot(2b) cos ¢ — K’
— 2D" csc(2b) sin € — 2E' csc(2b) cos {].

(2.14)

Es importante senalar que v, vy y vp no representan velocidades medidas por un
observador montado sobre el marco de referencia no inercial G, sino las proyecciones
de la velocidad relativa al LSR sobre los vectores unitarios de G en términos de las
coordenadas galacticas. La razon por la que se trabaja con estas cantidades tiene que
ver con la definicién de los movimientos propios.

El movimiento propio de un objeto puntual celeste se define como la velocidad an-
gular aparente en la esfera celeste. Suele medirse en unidades de [mas yr=!]% o alguna
unidad equivalente y denotarse por u, donde su caricter vectorial se debe a que puede
descomponerse en dos direcciones sobre el plano celeste. La manera en la que se mide
el movimiento propio de los objetos celestes es usando un marco de referencia inercial
cuyos vectores base se mantienen fijos mientras la Tierra se mueve alrededor de la Ga-
laxia. Para ello es necesario usar fuentes extragalacticas para la determinacién de ese
marco de referencia. Actualmente se le conoce como ICRS (International Celestial Refe-
rence System) al sistema de referencia celeste usado convencionalmente en la astrofisica.

Junto con el ICRS es usual encontrar, en catalogos estelares, el movimiento propio
medido en el sistema de coordenadas ecuatoriales. Las direcciones que definen a p en
coordenadas ecuatoriales son la ascension recta « y la declinacién 4,

1= pab + 150,

donde po v ps son las medidas de Aa y Ad en cierto intervalo temporal y & y 5 las

5Donde [mas] son milisegundos de arco.
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2. CONSTANTES DE OORT

direcciones en las que a y ¢ son medidas en el sistema de coordenadas ecuatoriales.
Otra forma de expresar a pu es

p = 11l + b,

donde py y pp son llamadas movimientos propios en coordenadas galacticas y , y b
son los vectores unitarios en la direcciéon en la que se miden la longitud y la latitud
galdcticas. A diferencia de (pq, tts), (e, fp) no son medidas de los cambios A¢ ni Ab en
el tiempo,” sino las componentes de p al escribirlo en la base (E b) al tiempo actual.
Bajo esa premisa y dado que vy y v, son las proyecciones sobre , y b de una velocidad
medida desde el sistema de referencia inercial, podemos definir a py y pp como

Las expresiones 2.12 a 2.14 corresponden a un desarrollo tridimensional del campo
de velocidades. Es usual encontrar expresiones més sencillas que involucran sélo las
constantes A, B, C'y K. Para obtener las expresiones usuales debemos suponer simetria
del disco galactico con respecto a su plano medio, lo que implica que la velocidad vertical
y el gradiente del campo de velocidades en esa misma direccién es nulo. Es decir,

07V =0, 0;Ve=0, V,=0.

Bajo la suposicién anterior es claro, de las ecuaciones 2.3 a 2.11, que el valor de
las primeras cuatro constantes de Oort es el mismo con o sin la suposicién anterior,
mientras que las constantes D, D', E, E' y K’ se anulan, simplificando las ecuaciones
2.15 a 2.17:

v, = T COS? b[K + Ccos(20) + Asin(20))], (2.15)
v = 1 cosb[B + Acos(20) — C'sin(20)], (2.16)
vp = —rcosbsinb[K + C cos(20) + Asin(2()]. (2.17)

La justificacién de estas suposiciones yace en que la cinematica de las estrellas en
el disco galactico tienen velocidades verticales nulas en promedio y que los términos
adicionales que describen esta dependencia vertical no mejoran los resultados obtenidos
al realizar el desarrollo en dos dimensiones (ver por ejemplo Torra et al., 2000). Dado
que el objeto de estudio de esta tesis abarca un par de casos en los que la velocidad
vertical no puede ser despreciada, se decidié usar las expresiones generales al analizar

"En estos cambios hay que considerar que son dngulos medidos en un sistema de referencia no

inercial.
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2.2 Aproximacién a primer orden de la cinemética celeste

los datos presentados en el capitulo 4.
Al seguir, provisionalmente, el caso simplificado, en las ecuaciones 2.3 a 2.6, notemos

que C y K son nulos, pues 9pV = 0y U = 0 por simetria. Asi, las expresiones de A y
B se simplifican a

A=t [aRv - V]

o -7 |

1 v
B=|ogV+=|| .

L,

Usando las expresiones anteriores e identificando 2 = V/R como la velocidad angular
es posible calcular €y en términos de A y B como

QO EQ(RQ) :B—A,

con )y la velocidad angular del LSR. Ademaés puede ser calculado el cuadrado de la
frecuencia epiciclica® como k? = 4B(A — B) (ver Binney y Tremaine, 2008, para una
discusién mas detallada). Ambas frecuencias son medidas importantes para el estudio
de la rotacién galédctica y su uso sienta las bases en estudios més detallados y nos da
informacién crucial para entender la manera en la que los astros se mueven en la ve-
cindad solar y en la Galaxia en general.

Con las ecuaciones 2.15 y 2.16 es posible determinar el valor de las constantes A, B,
C'y K realizando mediciones de v, y vy (0 ¢ y 1) como funcién de r y £. Recientemente,
las constantes de Oort han sido calculadas usando diferentes muestras estelares, lo cual
mejora el valor inicial reportado por Oort en 1927. Por ejemplo, en Li et al. (2019) se
reportan que

A=15.14+0.1kms " kpc?!,
B=-134+0.1kms 'kpe!,
C=—-27+01kms 'kpc?,
K=-17+02kms 'kpc!.

En la actualidad existen diferentes catdlogos estelares que permiten hacer uso de la
estadistica de precisién al atacar el problema de determinar las constantes de Oort.

8La frecuencia epiciclica mide la respuesta a una perturbacién radial sobre una érbita circular en

un potencial axisimétrico.
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Si bien los valores numéricos pueden diferir dependiendo de los tipos espectrales usa-
dos para el andlisis,” éstos son similares y reflejan la misma fenomenologia de rotacién
galéctica. Una excepcién ocurre cuando los valores de las constantes de Oort son ob-
tenidos usando muestras estelares asociadas con el Cinturén de Gould. En la tabla 2.1
se muestran algunos de estos valores reportados y su contraparte obtenida de muestras
estelares no pertenecientes al GB.

Tabla 2.1. Valores de las constantes de Oort reportados por (a) P. Lindblad et al. (1997) y (b) To-
rra et al. (2000), calculados con muestras estelares (i) pertenecientes al GB y (ii) no pertenecientes

al GB.

A B C K Referencia
[kms~'kpc™'] [kms 'kpc™!] [kms 'kpc™'] [kms'kpcT!]
(1) 6.1+£4.1 —20.6 £5.2 2.9+3.7 11.0£ 3.5 (a)
5.7£14 —20.7+£14 5.2+14 71+£14 (b)
(i) 13.7+1.0 —-13.6 £0.8 0.8+1.1 —-1.1£+0.8 (a)
11.8+£1.5 —-11.0+14 -09+15 -3.5£1.7 (b)

Las diferencias entre los valores de las constantes de Oort calculadas para estrellas
pertenecientes y no pertenecientes al disco son un indicador de que la cinematica de
dichas muestras estelares es distinta. Por ejemplo, el valor de la constante K con valores
significativamente mayores para la muestra perteneciente al GB sugiere una expansion,
mientras que el valor de la constante B sugiere una rotacién en sentido horario alrede-
dor del LSR (ver la seccién 3.2).

9Es sabido que estrellas més jévenes muestran cierta desviacién de la cinemética representativa
de la Galaxia, posiblemente por la contribucién del movimiento peculiar de la regién donde fueron

formadas.
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2.3. Calculo de las constantes de Oort: ajuste por cami-
natas aleatorias

Para calcular el valor de las constantes de Oort existen dos alternativas. La primera,
calcularlo a partir de expresiones analiticas del potencial gravitacional de la Galaxia.
La segunda, inferirlas de los movimientos propios de las estrellas en la vecindad solar.
La primera alternativa suele ser usada para contrastar modelos del potencial galactico,
mientras que la segunda lleva a la tarea de realizar un ajuste en el que los parametros
son las constantes de Oort.

A partir de las ecuaciones 2.12 a 2.14 (0 2.15 a 2.17 para el movimiento restringido
al plano) notamos que existe una relacién entre las constantes de Oort y los coeficientes
de una expansion en serie de Fourier de v,, vy y vy, luego de ser manipuladas un poco
para evitar su dependencia respecto a r y b.

Un par de caminos a seguir a para realizar el ajuste de las constantes de Oort son:

= encontrar los coeficientes de Fourier mediante transformadas de Fourier de v,., vy
Yy vp O

= realizar un ajuste de las curvas que describen las velocidades de las estrellas en
la vecindad solar.

En esta seccién discutiremos el calculo de los valores de las constantes de Oort me-
diante el segundo camino; en particular, mediante el uso de un método MCMC (Markov
chain Monte Carlo).!Y Describiremos el proceso por el cual, a partir de valores de po-
sicion y velocidad, pueden ser inferidas las constantes de Oort. Para ello se hace uso de
la librerfa emcee de Python.!!

En general, los algoritmos MCMC tienen como objetivo generar trayectorias en el
espacio de pardmetros {®;}, donde © es un vector de este espacio. Estas trayectorias
siguen una densidad de probabilidad

p(@)p(D | ©)
p(D) 7

%Una discusién més detallada del uso de coeficientes de Fourier puede ser consultada en Olling

p(© | D) = (2.18)

y Dehnen (2003).
"Para ahondar tanto en los métodos MCMC como en la paqueterfa usada, consultar Foreman-

Mackey et al. (2013).

35



2. CONSTANTES DE OORT

donde

» p(® | D) denota la probabilidad que existe de que los pardmetros estén descritos
por el vector del espacio de pardmetros © (con entradas 9(1), o 6(")) si los datos
son D;

» p(D | ©®) (también denotada £(D | ©)) es la probabilidad de que los datos sean
D suponiendo que los pardmetros son ©, y

= p(D) la probabilidad de tener los datos D.

Suele llamarse probabilidad posterior a p(® | D); probabilidad precedente a p(®),
y verosimilitud a p(D | ©).1? En general se busca escribir a p(® | D) en funcién del
producto de p(D | ®) y p(®), salvo un factor de escala. En caso de no estar comparan-
do entre modelos distintos para ajustar nuestros datos D, p(D) se vuelve simplemente
un factor de normalizacién que no serda importante para el método en cuestién.

Por un lado, la construccién de la probabilidad precedente debe contener la infor-
macién obtenida de experimentos previos o constricciones del espacio de pardmetros.
Para el caso de las constantes de Oort, como primera aproximacién y para garantizar
que el espacio de parametros es explorado a profundidad, suele usarse una probabilidad
uniforme dentro de un rango de valores entre los que se cree que esta cada constante

de Oort.

Por otro lado, la verosimilitud codifica el modelo que estemos usando para ajustar
los datos D. En este caso, nuestos datos D son las posiciones y las velocidades, siendo
las velocidades las variables independientes. Una mayor verosimilitud para cierta & im-
plica una menor desviacién de las velocidades en D (variable independiente) respecto
a las calculadas usando nuestro modelo al sustituir las posiciones de nuestros datos D
y los parametros ©.

Una vez definida la probabilidad posterior, el algoritmo usado por emcee es un
Metropolis-Hastings modificado (J. Goodman y Weare, 2010) que consiste en generar
trayectorias en el espacio de pardmetros mediante caminatas aleatorias que luego de
suficiente tiempo son representativas de la distribucién de probabilidad p(® | D). Las
trayectorias {{®;}}; son cadenas de Markov para un conjunto de caminantes aleatorios
J (j € J) y son tales que cada punto en ellas ©; es generado en funcién tnicamente de
las trayectorias al tiempo anterior {{®;_1};}. Para un caminante dado, la dependencia
es, en realidad, inicamente con el punto anterior en el que ese caminante se encontra-
ba y la posicién de un caminante distinto escogido de manera aleatoria entre el resto

12En inglés, posterior probability, prior probability y likelihood, respectivamente.
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de los caminantes. Mediante una comparacién de estas dos posiciones se propone una
nueva posicién que es aceptada con cierta probabilidad que tiende a maximizar la ve-
rosimilitud a tiempos largos, pero que acepta pasos intermedios que dan oportunidad
de explorar una region amplia del espacio de parametros.

Luego de ser calculadas las trayectorias para todos los caminantes, el valor que el
algoritmo propone para nuestro parametro estd dado por

(@) — / @p(® | D)aO, (2.19)

lo que se lleva a la practica tomando un promedio de los valores de e por los que
pasaron todos los caminantes en cada una de sus trayectorias.

Previo a encontrar el valor de <G)(’)), debe realizarse lo que se conoce como un burn
in, que implica recortar la primera parte de las caminatas para evitar el uso de valores
cercanos al punto de inicio y procurar la independencia de las trayectorias.

Es importante definir el tiempo de autocorrelacién 74., que es una medida del
nimero de pasos que le toma al algoritmo generar muestras independientes entre si
y representativas del espacio de pardmetros. Una vez alcanzado 74, la constriccién de
los parametros que ajustan mejor a los datos es obtenida mediante un histograma de
todas las posiciones en el tiempo. El tiempo de autocorrelaciéon puede ser calculado
directamente por emcee o bajo inspeccion de las caminatas aleatorias.

La incertidumbre asociada a los parametros calculados por emcee estara dada por
la desviacién estandar para los algoritmos MCMC,

O = A4 / %Var(a(i), (2.20)

con N el tamano de la muestra (nimero de caminantes por longitud de cada trayecto-
ria luego del burn in) y Vargq) la varianza de los valores visitados para el pardmetro
O, Notemos dos cosas. Primero, la desviacién estdndar no depende del ntmero de
trayectorias usadas, sino de un Ny definido como Nefp = N/7qc. Segundo, hay que
calcular incertidumbres individuales para cada parametro.

Las funciones especificas de verosimilitud usadas durante la implementacion se pre-
sentan en el capitulo 3. En la préictica es usual minimizar el logaritmo de la verosimilitud
en lugar de maximizar la ultima. En general el logaritmo de la verosimilitud tiene la
siguiente forma,
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Ing = —EZ [(D" — f(D)” 1 — 2 : (2.21)

2 2 -9 2
22| oDF+6f D2+ of

donde D,y D; representan los datos dependientes e independientes a los que realizare-
mos el ajuste; f el modelo que estamos ajustando, y dDgy d f son las incertidumbres de
los datos y la incertidumbre del modelo al propagar la incertidumbre de D;. Notemos

que cuando el error sea uniforme para toda la muestra serd posible reducir la expresién
2.21 a

Ing = —% S [(0a— 1007 (2.22)

J
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Capitulo 3
Estudio numérico de las constantes de

Qort

En el capitulo anterior se derivaron las ecuaciones que relacionan las velocidades
en el sistema de coordenadas galactico y las constantes de Oort. En este capitulo se
describen y analizan diferentes experimentos realizados con el fin de entender el com-
portamiento y la manera en la que la cinemaética en la vecindad solar depende de dichas
constantes.

En la subseccion 1.1.3 se introdujo el potencial gravitacional de Allen-Santilldn, el
cual es usado a lo largo de esta tesis para describir el potencial generado por la Via
Lactea. A partir de las expresiones de las constantes de Oort en términos de las deri-
vadas parciales del campo de velocidades en el sistema de referencia J (ecuaciones 2.3
a 2.6) es posible calcular los valores de las constantes de Oort correspondientes a un
potencial galactico dado. Esto se logra mediante el cdlculo numérico de las derivadas
en coordenadas esféricas del campo de velocidades de la Galaxia correspondiente al
potencial gravitacional en cuestion.

Las constantes de Oort se calcularon de manera numeérica suponiendo velocidades
circulares y considerando la naturaleza axisimétrica del potencial de Allen-Santillan.
Los valores obtenidos son
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Ay =13.5504km s~ kpe !,
By = —13.9389km s~ ' kpc !,
Co =0km st kpe 1,

Ko =0km s~ 'kpc™?,

y concuerdan con lo reportado por Allen y Santillan (1991) usando Ry = 8.0kpc. En
lo sucesivo llamaremos @ al vector (A, By, Co, Ko) del espacio de pardmetros, donde
cada entrada corresponde a una de las constantes de Oort.

En este capitulo se discuten dos diferentes experimentos que consisten en evolu-
cionar particulas de prueba usando un algoritmo Runge-Kutta de cuarto orden cuyas
velocidades fueron obtenidas a partir de las ecuaciones 2.12 a 2.14 para diferentes va-
lores de ©. La diferencia entre cada experimento radica en las condiciones iniciales de
velocidad usadas para cada caso. De manera resumida:

= En el primer experimento se evolucionan dos conjuntos de particulas. Para el
primero, las condiciones iniciales de velocidad son las soluciones analiticas para
movimiento circular y para el segundo conjunto las velocidades iniciales asignadas
fueron las obtenidas usando las constantes de Oort para el caso de movimiento
circular.

= En el segundo experimento se repitié la evolucién del mismo conjunto de particu-
las de prueba cambiando en cada ocasién las constantes de Oort ® = (A, B, C, K)
usadas para obtener sus velocidades iniciales.

3.1. Primer experimento: Desviacion respecto a r

Al tomar diferentes valores para el radio heliocéntrico r, se crearon particulas
de prueba distribuidas uniformemente en un circulo alrededor del LSR (ubicado en
(8,0,0) kpc en el sistema de coordenadas J) y en el plano galdctico; es decir b = z = 0.
Las velocidades iniciales de estas particulas de prueba fueron calculadas suponiendo
movimiento circular con (i) la solucién analitica para el potencial de Allen-Santillén y
(ii) mediante las ecuaciones 2.15 y 2.16, usando los valores de las constantes de Oort
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3.1 Primer experimento: Desviacién respecto a r

calculados a partir del mismo potencial ®¢. El experimento se repitié para diferentes
valores de r entre 0.1 y 1.0kpc.
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Figura 3.1. En los paneles a la izquierda estén las particulas de prueba al tiempo inicial (arriba)
y a un tiempo posterior ¢ ~ 8 Myr (abajo), ambos casos en el marco de referencia J. Las lineas
punteadas representan la drbita circular que sigue el LSR y la direccién al CG. En los paneles a la
derecha estan las particulas a los mismos tiempos, pero en el marco de referencia §. Nuevamente
la linea punteada apunta en la direcciéon del CG. El punto méas grande corresponde a la particula
que se encontraba inicialmente a £ = 0 y las flechas corresponden a la direccién del movimiento

medida en su respectivo marco de referencia. La flecha roja representa el movimiento del LSR.

En la figura 3.1 se muestran las particulas correspondientes al caso (ii) al tiempo
inicial y a un tiempo posterior para un radio » = 0.5 kpc. Es claro en esta figura el efecto
de la rotacién diferencial del disco galactico: por un lado, las particulas mas cercanas al
centro galactico presentan velocidades angulares superiores que las que se encuentran
mas alejadas, por lo que las primeras se adelantaran al LSR mientras las segundas se
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quedardn atras, emulando un efecto de cizalla sobre la distribucién. Por otro lado, las
particulas con radios galactocéntricos semejantes al LSR tienen aproximadamente la
misma velocidad y no experimentardn un cambio de posicién en la distribucién, por lo
que parecen el pivote de la rotacién de la cizalla descrita antes.

Con la intencién de cuantificar la desviacién de las posiciones y de las velocidades
de las particulas de prueba del caso (ii) con respecto a las de (i), se introducen las
definiciones de los promedios (Ar/r) y (Av/rBy) dadas por

@y =3 g i o)
7 |
donde los superindices en los vectores involucrados denotan si son particulas para el ca-
so analitico, (i), o para la aproximacién usando las constantes de Oort, (ii). El subindice
j corre sobre todas las particulas de prueba. El promedio (Ar/r) representa el error
relativo de las posiciones respecto a la norma del radio heliocéntrico encontrado para
cada particula del caso (i), mientras que (Av/rBy) representa la desviacién de la rapi-
dez de las particulas, pesado respecto a la velocidad caracteristica con la que deberian
de estar girando. En este caso los vectores de velocidad representan la velocidad de las
particulas medidas desde el LSR. En la tabla 3.1 se presentan los valores calculados
para ambos promedios al finalizar la simulacién (¢t ~ 17 Myr).

) <AU/TB0> = Z T)

J

Tabla 3.1. Valores calculados de (Ar/r) y (Av/rBy) para las diferentes distancias solcéntricas,
r, usadas para crear las particulas de prueba. Se muestran los valores a los tiempos inicial y final,

to =0y ty =16.77 Myr.

r [kpc] 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 1.0
(Ar/r)(t=t;) | 0003 0005 0008 0011 0014  0.027
+£0.001  +£0.002 +0.002 +0.003 40.004 =+0.008
(Av/rBo)(t=1to) | 0.011  0.023 0.034 0.046  0.057  0.115
+£0.003 +£0.007 +0.010 +0.014 +0.017 =40.035
(Av/rBo)(t =t7) | 0.012 0023 0035 0046 0058 0.115
£0.004 +£0.007 +0.011 +0.014 =£0.018 =0.037

La tabla 3.1 muestra que el campo de velocidades calculado usando las constantes
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3.1 Primer experimento: Desviacién respecto a r

de Oort ®¢ reproduce de manera efectiva el campo de velocidades que se calcula al usar
el potencial de Allen-Santillan de forma directa. Ademas notamos que, al evolucionar
en el tiempo, la desviacién de las velocidades se mantiene practicamente constante. Por
otro lado, la desviacién de las posiciones muestra una dependencia lineal respecto al
tiempo, (Ar/r)(t), dada por

(Ar/r) = By(Av/rBy)t.

Es decir, la desviacién en las posiciones se debe principalmente a la desviacion en los
valores de la velocidad propagados durante el tiempo de la simulacion.

Las constantes de Oort fueron calculadas para diferentes tiempos de la simulacién
mediante el algoritmo MCMC, descrito en el capitulo anterior, aplicado a las particulas
(ii). La expresién usada para el logaritmo de la verosimilitud fue

Ing = —% Z \/(Urj — ()2 + \/(Wj — ()%

con j corriendo sobre todas las particulas; v;,; y vg; representando las velocidades me-
didas en J y proyectadas en las direcciones 7 y £y v.(r;), y ve(r;) dadas por las
ecuaciones 2.15 y 2.16.

Para todos los casos —diferentes valores de r y para diferentes tiempos— los valores
de las constantes de Oort calculados fue aproximadamente el mismo que ®¢. Las des-
viaciones en estos valores calculados se deben a la incertidumbre propagada al calcular
las posiciones y velocidades de las particulas, a la incertidumbre por evolucionar el sis-
tema y a la incertidumbre misma del algoritmo MCMC usado para calcular los valores
de las constantes de Oort. La cuantificacién de esta desviacién es calculada mediante
las expresiones

AB® =0 -0y =(AAAB,AC,AK),
AA=A—- Ay, AB=B- By,
AC=C-Cy, AK=K-K,.

Encontramos que, para radios menores a r = 0.5 kpc, las desviaciones son menores a
0.02km s~ kpct. Por otro lado, para r = 1.0kpc, los errores comienzan a ser mayores
en cuanto algunas de las particulas se alejan lo suficiente para que la aproximacion de
Taylor deje de ser aplicable (alrededor de ¢ = 8 Myr). En la figura 3.2 se muestran las
desviaciones A@® calculadas durante la simulacién para radios r = 0.4kpc, 0.5kpc y
1.0kpc.
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Figura 3.2. Valores de A® calculados durante la simulacién del experimento 1, caso (ii) usando
r = 0.4kpc (circulos azules), r = 0.5kpc (cuadrados verdes) y r = 1.0kpc (diamantes rojos). La
linea punteada corresponde a una desviacién nula y las barras de error incluidas son la incerti-

dumbre debido al método MCMC (ver ecuacién 2.20).

De este primer experimento se concluye que las constantes de Oort pueden ser usa-
das para establecer las velocidades de particulas en la vecindad solar reproduciendo de
manera efectiva la evolucién que sigue la distribucion espacial al rotar con la Galaxia
siempre y cuando la distancia al LSR sea adecuada para que el campo de velocidades
pueda ser aproximado mediante el desarrollo de Taylor a primer orden.
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3.2. Explorando el espacio de parametros ©

Las constantes Ay, By, Cy y Ky miden respectivamente la cizalla acimutal (direc-
cién 0), la vorticidad, la cizalla radial (direccién R) y divergencia locales al campo de
velocidades para Orbitas cerradas en el entorno del LSR.

En esta seccién se estudia el comportamiento de la distribucion espacial al cambiar
los valores de las constantes de Oort usadas para calcular las condiciones iniciales de
velocidad de las particulas de prueba a evolucionar. La configuraciéon espacial inicial
de las particulas para cada conjunto de constantes de Oort ® es siempre la misma:
uniformemente distribuidas en un circulo alrededor del LSR con un radio r = 0.4 kpc.
La eleccion de este valor para r fue un tanto arbitraria y tuvo que ver con que es el ra-
dio més grande para el que las desviaciones en el primer experimento son despreciables
para todos los tiempos de la simulacién.

Tomando como referencia @, se escogieron conjuntos {@ij }, de forma que dos
constantes de Oort coincidieran con los valores de ®¢ y el valor de las otras dos fueran
diferentes. Por ejemplo, {@AB } es el conjunto de valores de © tales que C'y K coinciden
con los valores de ©®¢, mientras que los valores de A y B difieren. Una notacién més
formal para este ejemplo es {©48|4 € AA, B € BB} con AA y BB los conjuntos de
donde se escogen A y B respectivamente. Los conjuntos AA, BB, CC y KK usados para
construir cada {@%} fueron

AA ={Ag(—4+1)/2|i€{0,1,...,8}},
BB ={By(—-4+1)/2|i€{0,1,...,8}},
CC ={11.5(-4+i)/4|i € {0,1,...,8}},
KK = {11.5(—4+1)/4 |i € {0,1,...,8}}.

Dado un O, se calcularon las velocidades en coordenadas galdcticas. A esta velo-
cidad se sumé la velocidad del LSR, por lo que los diferentes escenarios estudiados en
este experimento representan cinematicas distintas a las del disco galédctico, pero cuyo
campo de velocidades esta bien representado por el del LSR.

Para cada @ del conjunto {©®%}, se evolucionaron las particulas de prueba, resul-
tando en 81 diferentes simulaciones para cada uno de los seis {®"}.
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Resultados para {@1F}

En las figuras 3.3 y 3.4 se muestran las posiciones de las particulas de prueba (desde
el marco de referencia §) a t = 0y t = 16.7 Myr) para {©4P}; es decir, variando A y
B. La evolucion de los valores de las constantes de Oort durante las simulaciones puede
consultarse en la figura 3.5.

Para todos los casos, luego de un tiempo ¢ = 16.7 Myr, hay una elongacién en la
distribucién circular de las particulas, ademéas de una rotacién de las posiciones de las
mismas. Aunque los dos fenémenos parecen depender de ambos valores de A y B, la
magnitud de A es la que domina la elongacion y la de B es la que domina la rotacién.
La direccién de la elongacién parece depender de ambos valores A y B. Al variar el
valor de B las particulas rotan en mayor o menor medida su posicion en la distribucién.
En particular observamos que, para B = 2By = —27.88km s~ ' kpc ™!, la rotacién pro-
pia de la distribucion contrarresta la rotaciéon debida a la rotacion del LSR y tenemos
algunos casos en los que el efecto neto es una rotaciéon en sentido horario. La elonga-
cién de la distribucién resulta en una excentricidad que aumenta con la magnitud de A.
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Figura 3.3. Posiciones y campo de velocidades para el tiempo inicial para las particulas de
prueba correspondientes a {G)AB }. Las lineas punteadas horizontales apuntan al CG. En rojo se
muestran las particulas que inicialmente se encuentran a longitudes galdcticas miltiplos de 7 /4,
con el punto més grande correspondiente a £ = 0. El recuadro en rojo corresponde al caso ® = ©q.

Las dimensiones de cada caja son de 600 pc por lado.
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Figura 3.4. Igual a la figura 3.3 para ¢t = 16.7 Myr. El circulo gris muestra la distribucién inicial

de particulas.
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Figura 3.5. Evolucién del valor de las constantes de Oort durante la simulaciones correspondientes

a {®4P}. Verticalmente los cuadros en el mosaico se extienden de —30 a 30kms™'kpc™' y,

horizontalmente, mediciones tomadas desde ¢ = 0 hasta ¢ = 16.7 Myr cada At = 1.67Myr. La

posicion de cada recuadro en el mosaico corresponde al valor inicial de ©.

Cuando Ay = 0, la cizalla acimutal es nula y se presenta el caso de rotacion de cuerpo
rigido alrededor del LSR. Sin embargo, en el caso ® # @y, es necesario considerar tanto
el valor de A como el de B. Usando las definiciones 2.3 y 2.4 y tomando Vp/R |r,= o,
entonces, si A = af)g y B = g, puede demostrarse que
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aRVb |Ro — Q0(5+ Oé),

1
—0yVg =Q(B—a+1).
R Ry

Dado que —Ay = By ~ /2, el caso més cercano a la rotacién de cuerpo rigido se
presenta cuando A =0y B = 2By (o = —1/2, = 1/2). Otros casos para los que la
rotacion diferencial no es observada (0rVy |r,= €) presentan ademds una cizalla en
la direccion R,

4B
= 70@0 < 0.

1
—0pVR B

R

Ry
Es decir, la velocidad Vg es negativa y de mayor magnitud a £ = +90°. Para el tiem-
po final de la simulacién el potencial gravitacional giré completamente la distribucién
hasta terminar en una elongacion en el eje x.

En todos los casos, en la columna A = 0 parece dominar un movimiento descrito
en § como una rotacién alrededor del LSR. Un caso particular se presenta para B = 0.
En este caso ocurre que OrVy |r,= 0; es decir, Vy = cte y OpVr |r,= R. Esto se
refleja en que las particulas presentan velocidades aproximadamente iguales a las del
LSR y por lo tanto la rotacién diferencial es un reflejo de la rotaciéon misma del marco
de referencia. Para valores mayores de B, a radios galactocéntricos R mas pequeiios que
Ry, Vp aumenta, mientras que para R mayores que Ry, Vp disminuye, lo que propicia
una rotacién diferencial mayor. Es decir, las particulas méas cercanas al CG adelantan
al LSR mas rapido y las mas lejanas se atrasan mas rapido que en el caso @q. Anadido
a este efecto, existe una cizalla radial que deforma la distribucién en sentido contrario
al movimiento en R de las particulas de prueba (9sVz |r,< 0). El balance de estos
dos efectos mantiene las distribuciones espaciales aproximadamente circulares. Puede
demostrarse que este fendémeno ocurre siempre que o« = 0 o, lo que es equivalente, que
A = 0. Para ello basta con sustituir en las definiciones 2.3 y 2.4

1
<ORV9 - (%VR) ‘ = —Qo.
R Ry

Del mosaico de evoluciéon de las constantes de Oort podemos hacer un par de obser-
vaciones. El valor de la constante C' tiende a aumentar en magnitud para todos los casos
en los que A # Agy. Para valores A < Ay el valor de C tiende a valores mas positivos,
mientras que para A > Ay tiende hacia valores més negativos. El comportamiento de
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K en el tiempo parece depender de ambos valores de A y C', permaneciendo constante
si el cambio en C y el cambio en A se equilibran. Recordemos que A y C dan una
medida de la cizalla presente en la distribucion, con lo que, siempre que la cizalla sea
uniforme en ambas direcciones, no parece haber un cambio en la medida de expansién
de la distribucién. Observamos ademads un caso particular distinto a ®q en el que los
valores de las constantes de Oort se mantienen constantes en el tiempo. Este caso es
® = (Ay, —Bo, Cy, Kp). Proponemos que al cambiar la medida de rotacién alrededor
de la distribucién, pero sin cambiar la cizalla, el efecto neto de la accién del potencial
gravitacional sobre la distribucién se anula al promediar sobre todas las particulas de
prueba.

Por tdltimo, el comportamiento de A en el tiempo parece ser tal que el potencial
gravitacional tiende a aumentar su valor positivo, mientras que la medida de expansién
K y la cizalla radial C se oponen y contribuyen respectivamente y en igual medida.
Es decir, si los valores de C' y K se balancean, el potencial gravitacional no cambia el
valor de A, mientras que si la magnitud de C supera la de K, el valor de A sigue una
tendencia similar al de C: ambos aumentan o ambos disminuyen.

Resultados para {@AC}

En las figuras 3.6 y 3.7 se muestran las posiciones de las particulas de prueba a
t=0yt=16.7Myr para {©4°}; es decir, variando A y C' y manteniendo B = By y
K = Ky. Ademas, en la figura 3.8 se muestra en un mosaico la evolucién del valor de
las constantes de Oort para {@“C}.
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Figura 3.7. Igual a la figura 3.6 para ¢t = 16.7 Myr.
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Figura 3.8. Igual a la figura 3.5 para {©4}.

Luego de la evolucion de las particulas se obtuvieron distribuciones similares a las
simulaciones de {@47}. Una de las diferencias que encontramos en ambos casos es la
rotacion de las particulas de prueba en la distribucién, misma que aumenta con el valor
de A. En realidad la rotacién de las particulas no parece depender del valor de C'y
observamos la misma dependencia de esta rotacién respecto a A que en la fila B = By
de la gréfica 3.4. Ademds, la inclinacién de las distribuciones (que depende tanto de A
como de C) parece aumentar con la magnitud de A en sentido horario para valores po-

54



3.2 Explorando el espacio de pardmetros ©

sitivos y en sentido antihorario para valores negativos. En el caso de la inclinacién hacia
valores negativos de £, la inclinacién es menor comparada con su contraparte positiva.
Este efecto ocurre por la accién de la aceleracion gravitacional de la Galaxia cuya cizalla
se presenta en la direccién de rotacién galdctica. Adicionalmente, el valor de la C', dada
una A, tiene un efecto sobre la inclinacién de la distribucién que favorece a angulos po-
sitivos para valores mas negativos de C' y angulos negativos para valores positivos de C.

El comportamiento de la evolucién de las constantes de Oort es similar a lo ob-
servado en los casos para {@4P} con la adicién de observar un par de ejemplos en
los que las lineas A(t) y C(t) se cruzan, dando lugar asi a puntos de inflexién para
alguna de estas dos constantes que dependen de la pendiente dominante. Por ejemplo,
para A = 0, C > 2.9kms ' kpc™! la inflexién se presenta en A(t), mientras que para
A=6.7Tkms 'kpc™!,C =86y C =57kms " kpc ! lainflexién se presenta en C(t).

Resultados para {@AK }

En las figuras 3.9 y 3.10 se muestran las posiciones de las particulas de prueba a

=0yt =16.7Myr para {©4%}; es decir, variando A y K y manteniendo B = By y

C = Cy. También mostramos en un mosaico (figura 3.8) la evolucién del valor de las
constantes de Oort para {@4K}.
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Figura 3.11. Igual a la figura 3.5 para {@"%}.

En las simulaciones de este caso, al igual que para {G)AC}, la rotacion de las particu-
las en la distribucion depende tinicamente del valor de A. Ademsds, la inclinacién de la
distribuciéon no cambia con el valor de K. Por ello, la forma de las distribuciones son
practicamente iguales para todos los valores de K dado cierto valor de A, y la diferen-
cia entre ellos radica sélo en una expansion o compresion dependiendo del valor de K
(expansién para K > 0 y compresién para K < 0). Salvo la expansién o compresién
de la distribucién, mientras recorremos los resultados al tiempo final, encontramos las
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3.2 Explorando el espacio de pardmetros ©

mismas distribuciones que para la fila B = By de la grafica 3.4.

Adicionalmente, del anélisis del mosaico de evolucion de los valores de las constantes
de Oort, observamos que el valor de la K suele disminuir en el tiempo con unas pocas
excepciones. Al comparar los casos para los que el valor de la constante K aumenta
(para A =0y K < 0) respecto a aquellos en los que disminuye, el cambio de K en los
primeros es minimo. El potencial gravitacional tiende a disminuir el valor de K para
una distribucién que comienza con expansion. Esto puede deberse a que, mientras la
cizalla deforma la distribucién hasta una distribucién elongada, las particulas donde la
cizalla es menor presentan una menor expansién (mas negativa cuando existe compre-
sién y menor cuando presenta expansién). A diferencia de los casos anteriores, el valor
de B presenta mayores variaciones en el tiempo. Este cambio no parece depender del
valor de K inicial, sino del valor de A, lo que se corrobora al observar como varia la
tasa de cambio de B cuando cambia A.

Resultados para {©7¢}

En las figuras 3.12 y 3.13 se muestran las posiciones de las particulas de prueba a
t=0yt=16.7Myr para {©5°}; es decir, variando B y C'y manteniendo A = Ay y
K = Kjy. Ademas, en la figura 3.14 se muestra en un mosaico la evolucién del valor de
las constantes de Oort para {@5¢}.
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Figura 3.12. Igual a la figura 3.3 para {©7°}.
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Figura 3.13. Igual a la figura 3.12 para t = 16.7 Myr.
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Figura 3.14. Igual a la figura 3.5 para {©%°}.

Al inspeccionar las distribuciones finales de las particulas al término de la simulacién
(figuras 3.13), observamos una elongacién respecto de la distribucién circular original.
Esta elongacién parece depender tanto del valor de B como del de C. La direccién de
la elongacién depende principalmente de C'; de manera similar al caso {@AB } donde
la dependencia era influida en mayor medida por A y luego por B. Para valores mas
positivos de C' la rotacién antihoraria aumenta, mientras que, para valores mas nega-
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tivos, la inclinacién en sentido horario es la que domina.! La inclinacién aumenta en
sentido horario para valores mas positivos de B y en sentido antihorario para valores
més negativos, mismo comportamiento observado en el caso {©48}. La rotacién de las
particulas en la distribucién sigue un comportamiento similar al del caso {@AB }; es
decir, aumenta conforme el valor de B se hace més positivo pero, a diferencia del caso
{®48}, no observamos ninguna rotacién en sentido horario.

En el mosaico de la evolucién de las constantes de Oort el comportamiento obser-
vado es muy similar al de los casos anteriores para las constantes B, C'y K.

Resultados para {©P%}

En las figuras 3.15 y 3.16 se muestran las posiciones de las particulas de prueba a
t =0y t=16.7Myr para {®P%}): es decir, variando B y K y manteniendo A = A,
y C' = Cp. En la figura 3.17 se muestra el mosaico con la evolucién del valor de las
constantes de Oort para cada caso de {@PC}.

nclinacién respecto al caso base C' = 0.

63



3. ESTUDIO NUMERICO DE LAS CONSTANTES DE OORT

1.5

-1

-8.625

-5.75

-2.875

0

K [kms~tkpc1]

2.875

5.75

8.625

1.5

1

[oljeZfoljolie oljozio"of

QOO QR
Qe RRQ Ve

QOO0
QL0000 OT
QOO0 0000 T

QR0 08 Y

QRQ Q00 Q0
Qoo oo

27.8778 20.9083 13.9389 6.96944 -0 -6.96944 -13.9389
B [kms~tkpc™1]

Figura 3.15. Igual a la figura 3.3 para {@5%}.
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Figura 3.16. Igual a la figura 3.15 para t = 16.7 Myr.
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Figura 3.17. Igual a la figura 3.5 para {@7%}.

Tal como en el caso {@45} el valor de K no influye en la rotacién de las particulas
en la distribucién ni en la inclinacién, como puede apreciarse al recorrer las columnas
de la figura 3.16. El valor de la K genera sélo una expansién (valores K > 0) o una
compresion K < 0 respecto a las distribuciones encontradas a lo largo de la colum-
na A = Ay, observadas en el caso {©48} donde la dependencia de la rotacién de las
particulas depende tnicamente del valor de B.
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Al examinar el mosaico de las evoluciones notamos que, para valores iniciales con
K < —2.8kms~'kpc™!, la magnitud de B tiende a aumentar. En cambio, para los casos
en los que inicialmente K > —2.8kms~ ' kpc™!, la magnitud de B tiende a disminuir.
Esto implica que los casos que comienzan como una compresion tienden a aumentar la
medida de vorticidad del campo de velocidades de las particulas y aquellas que presen-
tan una expansion disminuyen esa vorticidad.

En realidad hay algunos casos que comienzan presentando una compresién (0 >
K > —28kms™! kpc_l), en los que la magnitud de B disminuye. Observando cuida-
dosamente notamos que esto ocurre hasta el momento en el que el valor de K se hace
positivo; es decir, cambia a presentar una expansion. Notamos ademas que la tendencia
del valor de K parece depender del valor de B. Sin embargo, no logramos concluir cémo
es su dependencia, pero guiandonos por los resultados anteriores, ésta debe depender
no sélo del valor de B, sino también del de A. Concluimos lo anterior al observar el
mosaico de la figura 3.14 en el que no parece haber dependencia entre B y K, sino entre
K y el par (A,C). Los valores de A y de C varian relativamente poco y mostrando
comportamientos similares a los encontrados para los resultados de los {@®%} anteriores.

Resultados para {@CK}

En las figuras 3.18 y 3.19 se muestran las posiciones de las particulas de prueba a
t =0y t=16.7Myr para {@°K}; es decir, variando C'y K y manteniendo A = Ay y
B = By. También mostramos en un mosaico (figura 3.20) la evolucién del valor de las
constantes de Oort para {©@“K}.
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Figura 3.19. Igual a la figura 3.18 para t = 16.7 Myr.
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Figura 3.20. Igual a la figura 3.5 para {@°¥}.

Este caso no es diferente de la filas A = Ay del caso {@1¢} 0 B = By del caso
{®8Y}, salvo el efecto de expansién debido al valor de K. Una vez més, los valores
positivos de K muestran una expansion y los valores negativos una compresion.

En el mosaico de la evolucién observamos que el valor de K se mantiene aproxi-
madamente constante para valores C' < 2.9kms~!kpc™!, mientras que para valores
C > 2.9kms 'kpc™! hay una tendencia a disminuir en el tiempo, siendo mayor la
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pendiente para valores més negativos de K; es decir, cuando comienza con una com-
presién mayor. Por su lado, la tendencia que sigue el valor de A en el tiempo depende
tanto de los valores iniciales de C' y K, disminuyendo en ciertos casos y aumentando
en otros. Por ejemplo, para K = 0 y a valores C' > 0, el valor de A aumenta con el
tiempo, mientras que disminuye si C' < 0. El valor de C' al que el comportamiento de
la A cambia de disminuir a aumentar en el tiempo varia con el valor de K, pero parece
ser siempre cercano a 0kms~ ! kpc~!. A diferencia de los {@ij } anteriores, notamos que
el valor de B también varia en el tiempo, donde la tendencia que sigue es disminuir
en el tiempo si K < 0y aumentar si K > 0, aumentando el efecto con la magnitud de C.

En los resultados obtenidos para cada {®%} encontramos tendencias claras en la
evolucién. Por ejemplo, el valor de K varia si las magnitudes de A y C varian siempre
y cuando la variacién en cada uno de los valores de A y C no se compensen. Es decir,
si tanto A como C cambian su magnitud y lo hacen en la misma razén, entonces el
valor de K no cambia. Notamos ademas que este fenémeno no depende del signo de A
respecto al de C, sino sélo de sus magnitudes. Esto puede explicarse como que, siempre
y cuando la cizalla en ambas direcciones (radial y acimutal) varie en la misma propor-
cién, la medida de expansiéon no cambiara, pues la distribuciéon se elongara lo mismo en
cierta direccién que lo que se encogera en la perpendicular. Como el signo sélo indica el
sentido de la cizalla, pero al final ésta sigue siendo en la misma direccion, entonces su
valor no afecta la medida de expansién. Otra tendencia general es que el valor de B no
varia si la magnitud de K es chica, aumentando cuando K > 0 o disminuyendo si K < 0.

El resto de los mosaicos para cada {@®%} puede ser consultado en https://github. |
[com/CrhisBenitz/Tesis/tree/main/Figs/paramspacel

En el siguiente capitulo discutiremos una simulacién hidrodindmica realizada en
RAMSES (A.1). Lo desarrollado en este capitulo nos permitira realizar el calculo numéri-
co y el analisis de las constantes de Oort asociadas a posibles poblaciones estelares
formadas durante la simulacién.
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Capitulo 4
Calculo de las constantes de Oort para

una simulacion hidrodinamica

4.1. Simulaciéon de la galaxia

Como se mencioné en la seccién 1.3, uno de los posibles escenarios que dieron ori-
gen del Cinturén de Gould es la colisién de una nube de alta velocidad (HVC) con el
disco galdctico. A continuacién se describe la simulacion de este escenario realizada en
RAMSES. La simulacién fue realizada bajo un enfoque Euleriano y usando mallas adap-
tativas (ver apéndice A.1).

4.1.1. Condiciones iniciales

El potencial gravitacional al que estuvo sometido el gas en la simulacién fue el pro-
puesto por Allen-Santilldn (ver seccién 1.1.3).

Para la velocidad del sonido cs se usaron las siguiente relaciones:

1

2

= kT 4.1

Cs Meft B+, ( )

L (4.2)
p’ ’

con meg, kg y 1 la masa efectiva promedio del fluido, la constante de Boltzmann y la
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temperatura, y respectivamente p = p(R, z) y P = P(R, z), la densidad y la presién co-
mo funciones de la posicién. Para la simulacién, meg = 1.27my y ¢s = 8.06 x 103 ms~!
con myg la masa del &tomo de Hidrégeno.

Usando una distribucién isotérmica, cs es constante y, por lo tanto, podemos escribir
la ecuacion de la hidrostatica como

VP = —Vép,
=gp;

(4.3)
donde g = ggr R+ g 2 es el vector de aceleracién gravitacional.

Dada la simetria cilindrica del potencial, 99 = 0 en la ecuacién 4.3. Al despejar P
de la ecuacién 4.2, sustituir en la ecuacion 4.3 y desarrollar, llegamos a

(R, =) = po(R)exp <c;2 /O g (R, ) dz’) , (4.4)

con z € [—1,1] kpc para emular el ancho del disco galdctico.

La distribuciéon de densidad para el disco que usamos fue la obtenida al resolver
numéricamente la ecuacién 4.4. Ahi, po(R) es una funcién que modula la densidad a
z = 0 para diferentes radios galactocéntricos R. El perfil de po(R) se ajusté para que la
densidad coincidiera con la de la vecindad solar a R = Rpgr = 8kpc. La distribucién
presenta una dependencia exponencial de py con respecto a R, con un parametro de
escala hp = 8.5kpc para radios mayores a 3kpc. Para todo radio menor a 3kpc, pg

tiene el mismo valor, pg ~ 2.37my cm 3.
R — eSkpe/hR p p em ™3, R<)3 45
polR) = e(Brsr—R)/hr Meg cm ™2, R > 3. (45)

En lugar de la densidad p suele usarse una densidad numérica n definida como el
numero de particulas por unidad de volumen

p
Meff

n =

En la figura 4.1 se muestran los perfiles de densidad numérica respecto a R y z para
algunos cortes del disco.
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Figura 4.1. Perfiles de densidad que muestran la dependencia de la densidad n respecto a Ry a

zZ.

La velocidad del gas en el disco usada como condicién inicial fue la correspondiente
a la velocidad circular V|, dada por

L -vs R, (4.6)

con ¢ el potencial de Allen-Santillan.

La nube tiene una masa total de M, = 3 x 10" Mg, vy el perfil de densidad de una
esfera de Plummer, con un pardametro de nicleo a = 317pc truncada a 5a. Todos
los puntos de la nube comienzan con una velocidad inicial vyype = —93.0km s7* Z
con posicién inicial de su centro en (S.OX +25Z7 ) kpe, medido desde el marco de
referencia inercial J. En la figura 4.2 se muestran el perfil de densidad descrito y el
vector de velocidad de la nube visto desde diferentes cortes del espacio tridimensional.

74



4.1 Simulacién de la galaxia

2
0
10°
-2
.0 2.5 5.0 7.5 10.0 12.5 15.0

z [kpc]

a2
0 - £
X [kpc] S,
<
1071
Iv)
Q
V4
N
102

-75 -50 -25 00 25 50 75
Y [kpc]

Figura 4.2. Cortes verticales (con la densidad numérica en escala de color) en los planos XZ y
YZ aY =0kpcy X = 8.0kpc, respectivamente, para el tiempo inicial de la simulacién. La flecha

indica la velocidad inicial de la nube, vpybe.

4.1.2. Salida de la simulacién y el modelo balistico

El output o salida de la simulacién consiste en una serie de directorios output_*.!
La frecuencia con la que estos directorios son creados depende del paso temporal base
usado por RAMSES durante la simulacién (ver apéndice A.1). Los directorios contienen
archivos binarios con la informacién de la malla adaptativa, la hidrodinamica y el po-
tencial gravitacional que pueden ser leidos por RAMSES para retomar la simulacién desde
algin tiempo en especifico, permitiendo asi cambiar algunos parametros de control co-
mo el nivel de refinamiento.

Para nuestra simulacion existen, en total, 101 directorios de salida. El dominio tem-
poral abarcado por la simulaciéon va de 0 Myr a 160 Myr, correspondientes a un paso

'Donde el * representa el nimero de salida.
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temporal entre salidas de At ~ 1.58 Myr.? En nuestro caso, se utilizaron un total de
192 procesadores con niveles minimo y maximo de refinamiento l,;, = 6 ¥ lnae = 10
(ver apéndice A.1).

Las unidades de longitud, densidad y tiempo internas de RAMSES son

unit_1 = 9.4792015297 x 10?2 cm,
unit_d = 2.11976662195 x 1024 cm 3,
unit_t = 2.65860467535 x 10’ s,

mismas que se usan para construir las unidades empleadas para las velocidades y acele-
raciones. Durante la lectura de los datos de la simulacién las unidades son convertidas
en unidades mas amigables, siendo medida la longitud en kpc y la densidad en cm™3;
es decir, una densidad numérica donde se asume un peso molecular igual promedio a

El dominio espacial de la simulacién es una caja ctbica, de 30.72 kpc por lado, cuyo
centro coincide con el centro galactico; es decir, las posiciones en los tres ejes cartesia-
nos tienen dominio [0, 1], donde el centro de la galaxia esta en (0.5,0.5,0.5). Dado que
se usO lmqr = 10 como nivel de refinamiento, esto implica que la maxima resolucién
espacial son celdas de 0.03 kpc.

Encontramos que la nube comienza a colisionar con el disco galactico para la salida
ntmero 10, que corresponde a un tiempo ¢t = 14.5 Myr en el tiempo de la simulacién
(ver figura 4.3). A ese tiempo la nube se ha deformado a un ovoide debido a la fuerza
gravitacional de la Galaxia, siendo alargada en las direcciones X y 2, ademas de pre-
sentar una ligera inclinacién respecto a 2. Esto propicia que el primer contacto con el
disco se ubique a un radio R menor que el del centro de la nube y que no penetre en el
disco de forma completamente vertical, sino con una velocidad adicional en el eje X.
En cambio, la velocidad de la nube en Y se mantiene nula.

2 Algunos valores de At varfan ligeramente (~ 0.10 Myr dependiendo del paso temporal fino en la

malla).
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z [kpc]

z [kpc]

Figura 4.3. Cortes verticales en los planos X7 y Y Z que pasan por el centro de la nube para el
momento de la colisién de la nube con el disco (arriba) y la densidad integrada en columnas de

1.2kpc (abajo).

A t = 14.5 Myr desde el inicio de la simulacién comienza a formarse una estructura
en forma de plato en la regiéon en contacto entre la nube y el disco. En la figura 4.3
se pueden observar la simetria y la asimetria del plato respecto a los ejes Y y X. Este
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comportamiento puede ser explicado por las simetrias mismas de la nube al colisionar
con el disco.

En la figura 4.4 se muestra la densidad n para cortes horizontales en el centro del
disco a tiempos t. igual a 1.6 Myr, 3.1 Myr, 4.8 Myr y 6.3 Myr, donde t. es el tiempo

que ha pasado desde que comenzé la colisién del disco y la nube. Ademaés se presenta
la densidad columnar en la direccién z calculada como

N(X,Y) = / (XY, 2)dz, (4.7)

donde se tomé z,, = —100pc y zps = 100 pc.

78 78 78
X [kpc] X [kpc] X [kpc] X [kpc]

Figura 4.4. Cortes verticales a la altura del disco galdctico (primera fila) y densidad columnar a
lo largo de una columna de 200 pc centrada en el disco y perpendicular a él. En rojo se presenta

la posicién de un observador girando sobre el disco de la Galaxia.

En la figura anterior, en particular en los cortes de densidad volumétrica, se observa
como las regiones con sobredensidad forman una estructura con forma de anillo que
parece elongarse en la direcciéon de la rotacién de la galaxia y estar relativamente
inmévil. En particular se aprecia que las sobredensidades se acumulan en la regiéon que
apunta en la direccién positiva de Y y se desvanecen en la direcciéon contraria. En
esta regiéon particular de la simulacién, la rotacién de la Galaxia es practicamente en la
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direccién — Y. Este comportamiento sugiere que, conforme la nube penetra en el disco
galdctico, ocurren tres cosas:

= El gas de la nube arrastra el gas en el disco a bajas alturas sobre el plano. Esto
genera las estructuras de anillo observadas a tiempos t. = 3.1, 4.8 y 6.3 Myr en
los cortes verticales. Ademads, conforme la nube sigue descendiendo, el ancho de
la nube aumenta, lo que explica ademas el aumento del tamano de los anillos.

= Fl flujo de gas del disco es interrumpido por la nube. Conforme el gas girando
en el disco choca lateralmente con la nube, éste es aglomerado principalmente
en la regién donde son apreciadas las sobredensidades en los cortes horizontales.
Como resultado, el gas que estd siendo detenido pierde momento y por ello parece
quedarse estatico, mientras que la regién en la direccién opuesta tan sélo aumenta
su velocidad en Z para el gas del disco y en — Y para el gas de la nube. Este
efecto disminuye conforme la velocidad del gas colisionando se aleja del eje de la
nube paralelo al eje Y.

= Fl flujo de gas del disco deforma la nube conforme ésta penetra, arrastrando as{
la parte mas externa de la nube.

Al tiempo t. = 1.6 Myr fueron encontradas las primeras celdas que superan un um-
bral de densidad n;, = 2.5cm™3. En estos sitios fueron creadas particulas de prueba
para los tiempos t. = 3.1, 4.8 v 6.3 Myr desde la colision de la nube. Las posiciones
v velocidades de las particulas de prueba fueron heredadas del gas. Bajo la hipdtesis
de que las estrellas formadas en las regiones con sobredensidad reflejan la cinematica
del gas presente donde fueron creadas, las particulas de prueba representan posibles
regiones de formacién estelar cuya masa total asociada pesa el nimero de estrellas que
podrian haberse formado.

Las particulas de prueba fueron evolucionadas usando un algoritmo de Runge-Kutta
de cuarto orden siguiendo el mismo potencial gravitacional que la simulacién. El pa-
so temporal hrx usado para el algoritmo Runge-Kutta se calcula de manera que se
efectiian 200 pasos temporales entre salidas sucesivas de la simulacién. Es decir,

i _titi—t
RK 200 )

con t; el tiempo correspondiente a la salida ¢ de la simulacién y h%K el paso temporal

usado para evolucionar las particulas hasta el tiempo correspondiente a la salida suce-

siva. El valor de hj es aproximadamente de 7.5 x 1073 Myr.
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La figura 4.5 contiene seis paneles. El primer renglén muestra las particulas de prue-
ba creadas para cada salida analizada; es decir, las particulas recién formadas a cada
tiempo. Por su lado, el segundo renglén contiene al conjunto completo de particulas de
prueba, incluidas las recién formadas. En esta figura puede apreciarse la forma de la
frontera de la nube induciendo la aglomeracién de gas y la distribucién espacial de las
particulas de prueba para cada tiempo analizado.
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Figura 4.5. Particulas creadas en las celdas con sobredensidad para los tiempos t. = 1.6, 3.1, 4.8
y 6.3 Myr. En la primera fila se muestran sélo las particulas encontradas a cada tiempo con un
offset vertical en el que el tiempo avanza hacia abajo. En la segunda fila se muestra el acumulado

de las particulas de prueba luego de ser evolucionadas junto con las recién creadas.

Limitamos nuestro andlisis sélo a ciertas particulas de prueba encontradas a tiem-
pos t. iguales a 3.1 Myr, 4.8 Myr y 6.3 Myr. Se excluyeron las particulas creadas al
tiempo t. = 6.3 Myr por estar a distancias mayores a 1kpc; es decir, para este tiempo
la muestra comprende tinicamente particulas creadas en los tiempos t. = 3.1 y 4.8 Myr.
Adicionalmente, se excluyeron las particulas con altura |z| > .07 kpc al tiempo 4.8 Myr
con el fin de descartar particulas creadas en la regién arrastrada por la nube, misma
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4.1 Simulacién de la galaxia

razon por la que se excluyeron las primeras particulas encontradas en la simulacién a
t. = 1.6 Myr.

Siguiendo los criterios mencionados antes, en la siguiente seccién (seccién 4.2), se
realiza el cdlculo de las constantes de Oort para dos muestras de particulas de prueba
Mj y Ms. La primera muestra de particulas estd constituida por las particulas creadas
a t. = 3.1 Myr y la segunda por las creadas a t. = 4.8 Myr. Encontramos que para
ambas muestras la distribuciéon de velocidades indica comportamientos distintos para
diferentes regiones en el espacio. Por ello fue necesario separar cada muestra en sub-
muestras M; de acuerdo con su latitud galdctica b (ver figuras 4.6 y 4.9). Los criterios
con los que fueron separadas las muestras My y Mo fueron

M} ={m |m e M, be[-0.12, 0.00)},
M2 ={m|m e M, be [0.00,0.09)},
M} ={m | m e M, be[0.09,0.19]},
M} ={m |m e M, be[-0.17,-0.04)},
M; ={m|m e M, be[-0.04, 0.01)},
M3 ={m | m e M, be[0.01,0.07]},

donde b es la latitud galactica de las particulas m al tiempo al que fueron creadas. En
las figuras 4.6 y 4.9 se aprecia la distribucién de velocidades en ¢ para ambas mues-
tras al tiempo al que las particulas fueron creadas (t. = 3.1 para M; y t. = 4.8 para
My), coloreadas por bines. Ademas se presenta la distribucién espacial en los marcos
de referencia J y G. Se pueden encontrar graficas iguales, pero para los tiempos poste-
riores, en las figuras 4.7, 4.8 y 4.10. Luego de analizar el espacio de configuracién de
las particulas encontradas, notamos que la catalogacion anterior es equivalente a hacer
bines de acuerdo con cortes en altura.

Para M| notamos un anillo completo alrededor del LSR. Por su lado, M y M3 son
medios anillos con excentricidad distinta de cero. La evolucién de M ocurre mante-
niendo su radio aproximadamente constante y s6lo cambiando la posicién de su centro,
mientras que para M? y M; parece aumentar la excentricidad ademas del movimiento
del centro. El aumento de la excentricidad en los segundo y tercer bines es tal que la
distribucién parece elongarse en cierto angulo negativo respecto al eje x, ademas de
una ligera rotacién en sentido antihorario. La velocidad vertical inicial de todas las
particulas de prueba de M;j es en la direccién negativa, consistente con el momento
ganado de la colisién con la nube. Para M, al tiempo t. = 6.3 Myr, se observa que la
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velocidad vertical invierte su signo en el intervalo 60° < ¢ < 180° debido a la aceleracién
del potencial galdctico. Para M7 y M} no hay particulas a esas longitudes galdcticas,
pero la tendencia que siguen a ¢ similares sugiere el mismo comportamiento de existir
particulas en esa regién. Para My, todos los bines se comportan de manera muy similar,
comenzando como medios anillos y aumentando su excentricidad mientras su centro se
desplaza lejos del LSR. Las distribuciones de velocidades son también muy similares
entre cada bin, cambiando sélo la amplitud de su dispersién entre uno y otro.
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Figura 4.6. Distribucién de velocidades (columna izquierda) y espacial (J, columna central; G,

columna derecha) para M; al tiempo de creacién (t. = 3.1 Myr) de las particulas de prueba. La

linea punteada apunta al centro galactico.
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Figura 4.7. Mismo que 4.6 para t. = 4.8 Myr.
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Figura 4.8. Mismo que 4.6 para t. = 6.3 Myr.
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Figura 4.9. Distribucién de velocidades (columna izquierda) y espacial (J, columna central; G,
columna derecha) para M, al tiempo de creacién (t. = 4.8 Myr) de las particulas de prueba. La

linea punteada apunta al centro galactico.
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Figura 4.10. Mismo que 4.9 para t. = 6.3 Myr.

4.2. Calculo de las constantes de Oort para las particulas
de prueba

A continuacién presentamos el cdlculo de las constantes de Oort para las muestras
de particulas de prueba encontradas en la simulacién y descritas en la seccién anterior.

A pesar de que la distribucién de velocidades carece de simetria esférica respecto al
LSR, podemos realizar el ajuste de las constantes de Oort a nuestras muestras con la
intencion de caracterizarlas. Para los ajustes fue necesario usar las expresiones generales
para las velocidades radial y transversales (ecuaciones 2.12 a 2.14, que dependen de las
nueve constantes de Oort) debido a que la velocidad vertical y la dependencia de la
altura del campo de velocidades es significativa para las particulas de prueba creadas.
La expresion del logaritmo de la verosimilitud usada para todos los ajustes fue
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Int = _2an Zj:nj\/(vrj = vp(15))? + (vg5 — ve(r;))? + (055 — vo(75))?,

donde n; y nr son la densidad de la celda donde se creé cada particula de prueba j
y la densidad total de todas las particulas de prueba y npy = Zj n;. La dependen-
cia adicional de la verosimilitud con la densidad numérica de cada particula de prueba
escala de manera adecuada la contribucion al ajuste de las regiones con mayor densidad.

En las figuras 4.11 a 4.15 se presenta la distribuciéon de velocidades predicha por
el ajuste para cada submuestra junto con la dispersién del mismo. Las incertidumbres
fueron calculadas individualmente para cada particula de prueba y fueron tomadas co-
mo la desviacién estdndar de v;/r al ser calculada usando los diferentes ® visitados
durante el ajuste.

Es importante mencionar que, para los casos en los que las muestras MZJ son medios
anillos, el ajuste de las constantes de Oort tiene la libertad de ajustar pardmetros que
concuerden sélo con la mitad de una distribucién espacial a lo largo de la longitud
galactica, razén por la que este ajuste “predice” particulas de prueba que completan el
anillo cuya cinematica puede no ser la esperada. En la tablas 4.1 y 4.2 se muestran los
valores obtenidos de las constantes de Oort para cada M.

La falta de completez de la muestra no presenta un problema a nuestro objetivo,
pues éste consiste en la caracterizacion para posibles comparaciones con datos observa-
cionales o entre simulaciones. Podemos hacer un anédlisis de los valores de las constantes
de Oort encontradas durante la simulacién basados en lo observado en los resultados
del segundo experimento del capitulo 3.
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Figura 4.11. Distribucién de velocidades en ¢ para M; (circulos) y los valores calculados de

acuerdo al ajuste de las constantes de Oort (estrellas) para M, al tiempo de creacién t. = 3.1 Myr.
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Figura 4.12. Mismo que 4.11 para t. = 4.8 Myr.
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180 135 9% 0
{ [deg]

Figura 4.14. Distribucién de velocidades en ¢ para My (circulos) y los valores calculados de

acuerdo al ajuste de las constantes de Oort (estrellas) para M, al tiempo de creacién t. = 4.8 Myr.
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Figura 4.15. Mismo que 4.14 para t. = 6.3 Myr.
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Tabla 4.1. Valores de las constantes de Oort calculados para cada bin Ml7 a los tiempos t. =

3.1 Myr, 4.8 Myr y 6.3 Myr.

te A B c K D D’ FE E' K’

[ Myr] [kms™ kpc™!]
126 —93 —08 —0.7 —2061 —2033 671 675 2062
311 04 105 405 405 45 +5 +5 45  £12
ul | as 13.0 —13.2 1.7 02  —494 —389 201 194 405
! +0.6 +0.5 £0.5 +0.5  =£1 +1 +1 +1 +2
106 —21.3 —-36 33 —305 —166 156 135 155
03 1 106 406 406 406 =+ +1 +1 +1 +2
158 —6.7 —10 =36 2585 2566 —908 —902 —2544
S0 404 404 +04 105 45 +5 +5 45 +9
v | as 85 —17.0 22  —14 —689 —641 315 314 747
1 +0.6 +0.6 +0.6 +0.6 +3 +3 +3 +3 +5
92 —-203 20 —-99 —329 —281 183 191 413
03 1 106 406 406 406 =2 +2 +2 42 +3
144 —161 9.7 —13.0 1019 950 —391 —394 —1037
Sl 400 409 410 410 45 +5 +5 45  +£10
i | as -19.0 -1.1 —-36.1 428 —613 =556 295 291 951
1 +0.6 +0.6 +0.6 +0.6 +5 +5 +5 +5 +9
-74 -103 -194 160 —242 —218 151 165 578
03 1 o6 +07 407 407 43 +3 +3 43 +6

A diferencia de las simulaciones en el capitulo anterior, la velocidad angular en el
centro de la distribucién no fue fijada a Q9 = —27.39kms~ ' kpc~!. Una primera apro-
ximacion para determinar la velocidad angular del centro de la distribucién es tomarla
como el valor de B — A. Tomemos como primer ejemplo la muestra M{. La velocidad
angular de la distribucién al primer tiempo tiene un valor de —21.9kms—*kpc™! > Qo;
es decir se atrasa respecto al LSR. Para los tiempos posteriores, el valor de la velocidad
angular evoluciona a —26.6kms 'kpc™! y —31.9kms ' kpc~!. Para t. = 4.8 Myr el
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aumento de su valor indica que la velocidad angular de la muestra ha sido acelerada
por el potencial gravitacional.

Ademsas, en la muestra M, observamos un ensanchamiento del anillo a longitudes
galécticas en la direccién de la rotacién de la Galaxia. Este ensanchamiento es con-
sistente con el cambio de la constante K de valores negativos a positivos. Respecto al
cambio en el valor de A y B se espera obtener un cambio en la elongacién del anillo
respecto al LSR en direccién horaria. Esto dltimo no es observado y puede deberse a
que la aproximacién 2 = B — A falla. Lo mismo sucede para la evolucién del valor de
C'. Respecto al valor del resto de las constantes de Oort no podemos hacer un estudio
comparativo, pero notamos que su magnitud disminuye drasticamente en el tiempo.
Recordemos que estas constantes adicionales ajustan el campo de velocidades y su gra-
diente en la direccién vertical, por lo que esta disminuciéon en su valor implica que la
velocidad vertical comienza a ser mas parecida a la del disco, fendmeno que esperaba-
mos por ser acelerada por el potencial de la Galaxia.

Para M} el comportamiento de A es similar al de la muestra M{, evolucionando
a valores menores de A. El valor de B tiende a valores méas negativos al igual que K.
Contrario al caso del anillo completo, esperamos una compresién para esta muestra.
Esta aparente compresién puede ser tan sélo una consecuencia del LSR moviéndose ha-
cia regiones mas centrales de una distribucién elipsoidal formada al completar el anillo.
La cizalla observada al completar la distribucién (extrapoldndola espacialmente a todo
el dominio de /) difiere de la esperada: para valores mas negativos de B la inclinacién
deberia tener una rotacién mayor en sentido horario. Otra discrepancia respecto a lo
observado en la seccién 3.2 es el juego entre el cambio de las constantes A, C'y K.
La diferencia radica en que, dado que C se mantiene aproximadamente constante y
para los valores de A, B y K encontrados, el valor de A deberia aumentar en lugar
de disminuir (pues B disminuye). La explicacién que ofrecemos para explicar estas dis-
crepancias es la presencia de la nube de gas y cémo ella afecta la manera en la que
evolucionan las constantes de Oort, siendo esa evolucién diferente a la estudiada en el
capitulo anterior. Por ultimo, las constantes de Oort adicionales, ademéds de disminuir
en magnitud, cambian de signo entre t. = 3.1 Myr y t. = 4.8 Myr, comportamiento
que puede ser explicado por el cambio de signo de b que presentan las particulas de la
muestra.

En el comportamiento para las muestras M} y M3 es més dificil encontrar alguna
similitud o interpretacién usando los resultados del segundo experimento del capitulo
anterior, por lo que su nos limitamos a su caracterizacién sin una interpretacion.

94



4.2 Calculo de las constantes de Oort para las particulas de prueba

Tabla 4.2. Valores de las constantes de Oort calculados para cada bin M27 a los tiempos t. =

4.8 Myr y 6.3 Myr.

te A B C K D D’ E E' K’
[ Myr] [kms™! kpc™]

—5.8 6.6 -33.9 294 —-1026 —946 429 430 1124

A 18 +0.7 £0.7 £0.7 £0.7 +6 +6 +5 +5 +12
2 8.8 -151 —-63 —-76 =337 =336 194 226 o
03 +£06 +£06 +0.6 =+0.6 +2 +2 +2 +2 +5
—6.3 7.6 =317 298 -=2778 2722 1125 1124 2869

A2 1.8 +0.7 £0.7 0.7 0.7 £21 +21 +21 +21 +42
2 8.4 177 =77 =04 =397 —416 251 286 1010
63 +04 £0.5 £0.5 =£0.5 +2 +2 +2 +2 +5

—46.1 5.1 —72.2 87.5 40.0 134.0 -—-38.1 —66.1 104

A3 4.8 +£05 05 05 0.6 +£10.3 £10.1 8.8 £88 =£19
2 -134 -9.0 -—-26.0 332 —-346 —323 230 230 876
03 +04 +04 +04 £0.3 +2 +2 +2 +3 +5

Gracias a los valores obtenidos para las constantes de Oort podemos concluir que
la simulacion realizada en RAMSES no es apropiada para estudiar el problema del origen
del Cinturén de Gould. La distincién més evidente entre ®gp = (6.1, —20.6,2.9,11.0)
km s~ kpe! (reportado por Torra et al., 2000) y las constantes de Oort que describen
la cinematica de la simulacién es el alto valor de las constantes de Oort adicionales
D a K'. Sin embargo, a pesar de que la simulacién analizada no es la adecuada para
explicar el origen del Cinturén de Gould, a partir de los resultados obtenidos durante
el analisis que desarrollamos en este capitulo podemos proponer ciertas modificaciones
de los parametros del choque de una HVC impactando contra el disco galactico. Por
ejemplo, para garantizar magnitudes menores de las constantes de Oort adicionales (D,
D', E, E' y K'), la velocidad vertical de la nube al momento de la colisién deberia ser
mucho mas pequena, resultando en una colision razante al disco galactico. Asimismo,
para evitar detener el flujo del gas en el disco, la nube deberia tener una velocidad
similar a la de movimiento circular alrededor del centro galactico. Otra posible alter-
nativa es incluir el efecto del campo magnético galactico en la simulacién, pues podria
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HIDRODINAMICA

repercutir en la manera en la que el disco y la nube colisionan.

En suma, a partir de lo analizado en las pédginas anteriores, cubrimos el objetivo
principal de esta tesis: proveer las herramientas necesarias para analizar una de estas
simulaciones. En consecuencia, las simulaciones obtenidas de las modificaciones descri-
tas deberan ser analizadas y comparadas entre si, labor que se puede realizar mediante
el uso de las herramientas aqui descritas.
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Capitulo 5

Conclusiones

En la presente tesis se estudié la relacion entre los valores de las constantes de Oort
y la evolucién de distribuciones estelares en la vecindad solar. Ademas, se analizé la
evolucién de los valores de las constantes de Oort bajo la influencia de un potencial
gravitacional apropiado para la Via Léctea.

A partir del andlisis de la relacién y la evolucién de las constantes de Oort fue
posible interpretar las constantes de Oort reportadas en la literatura para el Cinturén
de Gould. Esta interpretacion lleva a pensar al GB como una estructura cuya velocidad
angular alrededor de la Galaxia es muy similar a la velocidad angular del LSR. Ademss,
dados los valores actuales de ®gp, se espera que la rotacién y la expansion del GB
incrementen en el tiempo.

Posteriormente, caracterizamos la cinematica de posibles poblaciones estelares for-
madas en una simulacion hidrodinamica de una nube de alta velocidad impactando con
el disco galdctico. Esta caracterizacién mostré que, conforme la nube de alta veloci-
dad colisiona con el disco galdctico, el flujo de gas en este tltimo se ve interrumpido,
aglomerando gas en la region impedida por la nube que penetra en el disco. Debido a
la pérdida de momento del gas en el disco galactico, las posibles poblaciones estelares
formadas durante el choque presentan una cinematica tal que se rezagan respecto al

LSR.

Asi, fue posible descartar esta simulacion para el estudio del origen del Cinturén de
Gould. La razon para esto fue la diferencia entre los valores de las constantes de Oort
obtenidas de la simulacién y las presentadas en la literatura para estrellas pertenecien-
tes al GB, ademas de su evolucién esperada con base en los experimentos realizados. Las
constantes de Qort probaron ser una medida cuantitativa de utilidad para comparar
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diferentes muestras estelares de la cinemética local en la vecindad solar. Comprobamos
que, mediante el cdlculo y la comparacion de las constantes de Oort, es posible des-
cartar modelos que intenten reproducir datos observacionales si los valores de dichas
constantes no coinciden.

Las herramientas disenadas durante esta tesis pueden ser usadas de manera general
para salidas de diferentes simulaciones o conjuntos de datos observacionales. Por ello
es posible realizar el andlisis y el cdlculo de las constantes de Oort para simulaciones
con diferentes escenarios o para diferentes poblaciones estelares utilizando el mismo
procedimiento mostrado en este trabajo. Posibles proyectos a futuro son:

= El estudio de diferentes condiciones iniciales en simulaciones de nubes de alta
velocidad que impactan al disco, cambiando parametros como la velocidad inicial,
el tamano de la nube y el angulo con el que choca con el disco galactico;

= el estudio de diferentes escenarios asociados a la formacién del Cinturén de Gould,
como la explosiéon de supernovas;

= la caracterizacién cinematica de poblaciones estelares por edades mediante sus
constantes de Oort asociadas, y

= la formacién de estrellas directamente en las simulaciones y su respectiva compa-
racion con datos observacionales.
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Apéndice A

Apéndices

A.1. RAMSES

RAMSES es un cédigo abierto disenado originalmente para el estudio de la formacién
galdctica y estructura a gran escala. Escrito en Fortran 90, hace uso del refinamiento
por mallas adaptativas (AMR) para resolver la hidrodindmica en espacios de dos y tres
dimensiones.! Este cédigo usa AMR basado en drboles con una estructura de datos
llamada FTT? y un esquema hidrodindmico Euleriano resuelto con un esquema de Go-
dunov de segundo orden para gases ideales llamado PLM.?

A.1.1. Refinamiento por Mallas Adaptativas: AMR

El refinamiento por mallas adaptativas o AMR* ha probado ser una herramienta ttil
al estudiar fenémenos astrofisicos que involucran el estudio de sistemas hidrodindmi-
cos. En esta seccién se describe a grandes rasgos el esquema bajo el cual los cddigos
numéricos implementan AMR.

En su aparicién hace ya mas de 30 anos (Berger y Oliger, 1984), el algoritmo de
refinamiento por mallas adaptativas fue presentado como una alternativa para la reso-
lucién de ecuaciones diferenciales parciales en problemas en los que las soluciones eran

La documentacién e instrucciones de descarga se encuentran en [https://www.ics.uzh.ch/|

|~teyssier/ra.rnses/RAMSES .html I
“Fully Threaded Tree por sus siglas en inglés.

3 Piecewise Linear Method por sus siglas en inglés.
4 Adaptive Mesh Refinement por sus siglas en inglés.
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altamente oscilatorias en ciertas regiones del dominio espacial o temporal. La propues-
ta fue modificar el mallado en el cual se discretiza el dominio espacial, refinando asi
las regiones en las cuales es necesaria una mayor resolucion, y hacer esto de manera
iterativa conforme evoluciona la solucién con el tiempo.

Existen diferentes implementaciones de AMR que dependen del fenémeno fisico es-
tudiado y del esquema en el que sea descrita la hidrodinamica del problema, la cual
puede ser desde un enfoque Euleriano o Lagrangiano. Bajo el enfoque Euleriano se
emplean usualmente mallas cartesianas fijas en el espacio, mientras que en el enfoque
Lagrangiano se definen puntos del fluido que son seguidos por una malla que se desplaza
en el espacio.

En su origen, AMR fue escrito en un esquema Fuleriano con diferentes refinamien-
tos de la malla, lo que puede ser visualizado como una malla de losetas de distintos
tamanos. Una alternativa propuesta y usada al dia de hoy fue modificar la estructura de
la malla, de forma que el refinamiento es sobre celdas madre que dan lugar a celdas hijas
cuando una resolucién mayor es necesaria. A este nuevo enfoque de AMR se le suele re-
ferir como AMR basado en arboles y tiene la ventaja de tener un mejor seguimiento del
flujo del fluido, mas con el costo de tener una estructura de datos un poco mas compleja.

A.1.2. Fully Threaded Tree: FTT

Los FTT son estructuras de datos, cuyos elementos basicos se denominan octs, y
estan comprendidos por grupos de 2P celdas hijas, con D la dimensién espacial en la
que se trabaja. Cada oct estd asociada a cierto nivel de refinamiento l,, (I, = lmin > 0 es
llamada la malla base y es una malla cartesiana uniforme) cuyo nivel indica qué tanto
ha sido refinada la malla base. En la figura A.1 se presenta un esquema que ayuda a
visualizar los FTT.

La forma en la que se accede a las octs ocurre mediante una doble lista ligada en la
que las octs, en un nivel [,,, estan ordenadas, asi como cada una de ellas esta relacionada
con su oct madre, con los 2 x D octs vecinas en el mismo nivel de la celda madre (I,,—1)
y sus 2P oct hijas en el siguiente nivel (I,,;1). A las celdas sin celdas hijas se les llama
hojas y estan en el iltimo nivel de refinamiento, l,,qz-
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In

ln+1

Figura A.1l. Diagrama que muestra tres niveles consecutivos de un FTT con D = 2. Las flechas
salientes de la oct en I, (gris) senalan su relacién con su celda madre (rojo), las celdas vecinas de

ella en l,,—1 (azul) y las octs hijas en l,41 (verde) de cada celda.

Debido a la condicién de Courant—Friedrichs—Lewy es necesario realizar la inte-
gracién en el tiempo con diferentes pasos temporales, siendo el orden de integracién
primero para las octs hoja y, posteriormente, niveles menores de refinamiento con pasos
temporales dados por At;, = At;,27", donde At;, es el paso temporal base usado para
evolucionar las octs del nivel [,;,. Estas evoluciones pueden hacerse de manera eficiente
—v lo son en RAMSES— usando célculo en paralelo, vectorizado o una combinaciéon de
ambas.

Para la creacion del FTT usado en RAMSES, la decisién de refinar alguna celda
estd determinada por criterios definidos por el usuario, respetando que cualquier oct
en la estructura tenga una celda madre rodeada por 3” vecinos en el mismo nivel de
refinamiento, constriccién que permite una transicién espacial suave entre niveles de
refinamiento.
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De acuerdo con los criterios usados para el refinamiento se comienza por marcar
celdas por refinar. Si alguna celda contiene celdas hijas refinadas o marcadas por refinar
se marcan también para refinar con el fin de garantizar que sus celdas hijas sigan en el
FTT. Debido a la constriccién se marcan también las 3P celdas vecinas.

Posteriormente se lleva a cabo la modificacién del FTT, destruyendo las celdas hi-
jas de las celdas que no hayan sido marcadas para refinar y construyendo las celdas
hijas necesarias, asi reorganizando el arbol de acuerdo con la doble lista ligada. Con la
doble lista ligada no es necesario crear el FTT desde cero, sino que se modifica el ya
existente, desligando y ligando las octs como sea debido. Este proceso de refinamiento
en funcion de los criterios establecidos por el usuario son repetidos para cada tiempo
de la simulacién.

A.1.3. Solucién de la hidrodinamica

RAMSES resuelve las ecuaciones de Euler plasmadas en el sistema de ecuaciones
diferenciales

Dp
YA
2 (pu) = ~pVo— v (A1)
oy (Pu) = —p 2 :
D D
ﬁ(ﬂe) =u- ﬁ(ﬂu) —(ep+p) V- u,
con el operador de la derivada material,
D
— = . A2
Dt at +u V7 ( )

p la densidad de masa, u la velocidad del fluido, ¢ el potencial de las fuerzas de cuerpo,
p la presion térmica y e la energia especifica.

La discretizacion de las ecuaciones de Euler, incluyendo fuentes, esta dada por

. . n+1/2  n+1/2
Ut . Fijpg —Ficys gn+l/2 (A.3)
At Azx ! ’ .
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en la que U] denota el valor numérico de (p, pu, pe) al tiempo n para la celda i.

La ecuacién A.3 expresa de manera compacta el sistema A.1 discretizado en espacio

y tiempo, con FZ:;}?, los flujos entre las fronteras de las celdas, y Sl-n 12 145 fuentes
gravitacionales dados por
GnH1/2 _ <0 PIV P 4 PPV (pu)rV R + (,Ou)?+lv¢?+1> A
7 ’ 2 Y 2 9 .

ambos para el tiempo n + 1/2. Es decir, centradas en el tiempo.

Para calcular los flujos F';, RAMSES usa un método de Godunov de segundo orden,
mientras que para las fuentes S se usa un enfoque de pasos fraccionarios.

La estrategia utilizada por RAMSES para resolver la hidrodindmica a cierto nivel,
usando los métodos antes mencionados, es la que explicamos a continuacién. Las ecua-
ciones A.1 son resueltas por octs (cada una con 2 celdas) y rodeada por otras 3” — 1
octs (D =dimensiones espaciales), con lo que el nimero de celdas necesarias son 67
contando las celdas de la oct por resolver.

Para cada paso temporal se calculan los flujos F' centrados en el tiempo con un
resolvedor de Riemann para cada estructura de 62 celdas. Este proceso se hace sobre
un vector de dichos elementos pertenecientes a cada nivel de la malla adaptativa, lo
cual puede ser facilmente implementado al usar computo vectorial y en paralelo.

Luego, para evolucionar en el tiempo usando AMR, se realiza de manera recursiva
sobre los niveles [ (final del segundo paso) el siguiente algoritmo:

1. Generar nuevos niveles en el nivel /,4; usando interpolacién de las cantidades
conservativas para definir los valores de cada celda.

2. Usar la condiciéon de CFL para obtener el paso temporal At;, recordando la res-
triccion At < Aty y evolucionar el nivel ,,11.

n—17

3. Modificar el paso temporal del nivel [,,_; para garantizar sincronia con el nivel [.
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4. Calcular las condiciones de frontera usando una interpolacién de las cantidades
conservativas en el nivel [,,_1 y calcular los flujos usando el método de Godunov.

5. Para celdas hoja, usar los valores calculados en el paso anterior. Para celdas refi-
nadas, usar un promedio de los valores obtenidos para el nivel [, 1.

6. Reconstruir el mapa de refinamiento.

Sobre el control de los pasos temporales, de forma adicional a las restricciones ya
mencionadas, RAMSES impone ciertas restricciones, las cuales son que el paso temporal
At; debe ser menor al tiempo de caida libre y menor al tiempo que le tomaria al gas
atravesar la celda a ese nivel (tiempo de cruce).
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