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Resumen

Una de las características morfológicas más importantes de las galaxias espirales es el án-
gulo de enrollamiento. Además de darnos una idea de que tan compacta es la distribución
de los brazos espirales, se han propuesto propiedades físicas de las galaxias que podrían
estar ligadas a éste (ver Marc S. Seigar et al. 2008 [79]; Benjamin L. Davis et al. 2017 [14]).

Durante el último par de décadas, las simulaciones cosmológicas han sido una de las he-
rramientas teóricas más importantes para comprender la evolución a gran escala del uni-
verso. Un ejemplo es la Simulación del milenio (Volker Springel, Simon D.M. White et al.
2005 [88]) en la cual se usaron 1010 elementos de resolución en una región delimitada por
un cubo de 683 Gpc de lado tomando solamente en cuenta la materia oscura.

Un parte aguas con respecto a simulaciones cosmológicas fué Illustris (M. Vogelsberger, S.
Genel et al. 2014 [92]) que aunque más pequeña en dimensiones (106.5 Mpc de lado) tiene
un mayor número de elementos de resolución (1.2× 1010) y toma en cuenta además de la
materia oscura, la evolución del material bariónico. Uno de los resultados más importantes
usando Illustris fué que se logró reproducir la distribución de galaxias en cúmulos y las
características del hidrógeno a grandes escalas (M. Vogelsberger, S. Genel et al. 2014 [92]).

A pesar de los buenos resultados obtenidos con Illustris, existen algunas discrepancias
con las propiedades físicas observadas. Esto llevó a la nueva generación de simulaciones
cosmológicas Illustris TNG. Illustris TNG (Volker Springel et al. 2018 [86], Nelson et al.
2018 [57], Pillepich et al. 2018 [60], Jill Naiman et al. 2018 [56], Federico Marinacci et al.
2018 [53]) es un conjunto de 3 grupos de simulaciones diferentes con números de partículas
y dimensiones espaciales distintas.

TNG300 corresponde a una serie de simulaciones con una caja periódica de lado L =
250h−1 Mpc = 302.6 Mpc ∼ 300 Mpc y un número total de partículas máximo de
3.125 × 1010. TNG100 corresponde a una serie de simulaciones dentro de una caja pe-
riódica al igual que TNG300 pero con un lado de L = 75h−1 Mpc = 110.7 Mpc ∼ 100 Mpc
y un número máximo de partículas de 1.2×1010. La serie de simulaciones TNG50 es la que
abarca un menor volumen con un lado de L = 35h−1 Mpc = 51.7 Mpc ∼ 50 Mpc y una can-
tidad máxima de 2×1010 partículas. TNG50 es la simulación con mayor resolución de las 3.

La diferencia principal entre la simulación de Illustris y esta nueva generación son los mo-
delos físicos usados, como la actualización de los parámetros cosmológicos en concordancia
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con los resultados más recientes obtenidos con el observatorio Planck (Planck Colaboration
2016 [62]), una calibración diferente al proceso de retroalimentación de los núcleos activos
de galaxias (AGN por sus siglas en inglés) y la resolución empleada. Esto repercutió posi-
tivamente en la replicación de propiedades físicas observables como la edad promedio de
las poblaciones estelares (D. Nelson 2018 [57]).

Con el tiempo se han añadido catálogos suplementarios a la simulación Illustris TNG. Es-
tos catálogos ofrecen información extra derivada de la simulación principal, por ejemplo;
tasas de formación estelar para las galaxias simuladas (Donnari et al. 2019 [21]; Pillepich
et al. 2019 [61]), momento angular galáctico (Shy Genel et al. 2015 [36]), contenido de hi-
drógeno atómico y molecular en las galaxias simuladas (Diemer et al. 2018 [18]; Diemer et
al. 2019 [19]), etc. Por lo tanto TNG es ideal para estudiar las propiedades de las galaxias
y su evolución.

En esta tesis consideramos dos muestras: la primera muestra cuenta solamente con las
galaxias análogas en masa a la Vía Láctea, la segunda muestra considerando todas las ga-
laxias de disco en TNG-50. Se calculó la fotometría correspondiente a las bandas g, r, i del
Sloan Digital Sky Survey en las últimas 19 instantáneas de la simulación con corrimientos
al rojo entre z = 0.243 y z = 0. Una vez obtenida las fotometría se generaron imágenes
sintéticas para cada una de las galaxias estudiadas en los diferente corrimiento al rojo.

Usando el programa P2DFFT (Hewitt & Treuthardt 2020 [38]; Mutlu-Pakdil et al. 2018 [55];
Davis et al. 2012 [12]) se realizaron mediciones del ángulo en el cual se enrollan los brazos
espirales de las galaxias a diferente z.

En esta tesis analizamos las relaciones del ángulo de enrollamiento con la masa del hoyo
negro central, con la masa del bulbo, con la fuerza de la barra y con la longitud de la ba-
rra. Encontramos que para el caso de la masa del bulbo y la masa del agujero negro súper
masivo no hay una relación estadísticamente significativa con el ángulo de enrollamiento.
Mientras que para el caso de la prominencia y la longitud de la barra encontramos una
correlación inversa estadísticamente significativa con respecto al ángulo de enrollamiento.

Además, analizamos la dependencia temporal del ángulo de enrollamiento. Encontramos
que en general las galaxias de disco sufren poco cambio en el ángulo de enrollamiento. Ha-
ciendo un análisis estadístico encontramos que existe una correlación entre la dispersión
del ángulo de enrollamiento y la tasa de masa estelar debida a fusiones de galaxias.

El descartar las propiedades físicas que no se relacionan con el ángulo de enrollamiento nos
ayudará a dar un paso más en el entendimiento de que es lo que forma estas estructuras
y su evolución.
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La Vía Láctea

Figura 1: Esquema de la Vía Láctea. Crédito: Pablo Carlos Budassi,
https://payhip.com/b/41gQ.



Capítulo 1

Los componentes de una galaxia de

disco

Recuerdo muy bien el día en que pude ver la Vía Láctea. Era solo un niño de 7 años de

edad en un viaje con mi familia a la playa, pero el ver esa forma tan impresionante en el

oscuro cielo me llenó de admiración y curiosidad.

1.1. El hoyo negro supermasivo; SgrA∗

Si comenzamos a recorrer las componentes de la Vía Láctea (ver figura 1) y las galaxias de

disco de dentro hacia fuera, entonces la primera componente es el centro Galáctico y el ho-

yo negro supermasivo Sgr A∗. Hoy sabemos que existe un hoyo negro central, ya que se han

realizado estudios multi-época de estrellas cercanas al centro Galáctico, lo que ha permitido

trazar sus órbitas (altamente excéntricas) y deducir la masa del objeto central (∼ 4× 106

M⊙; GRAVITY collaboration 2019 [90]). La figura 1.1 muestra como ejemplo las órbitas

de las estrellas S1, S2, S8, S12, S13 y S14, las cuales orbitan alrededor del centro Galáctico.

2
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Figura 1.1: Figura 7 del artículo de Eisenhauer et al. (2005) [25]; Proyección en el plano
del cielo de las posiciones (multi-época) de las estrellas centrales S1, S2, S8, S12, S13, y
S14.

1.2. El Bulbo

El bulbo es una componente esferoidal en las galaxias de disco con una masa Mbulbo ∼ 1010

M⊙ (Valenti et al 2015 [91]). El bulbo está constituido principalmente por estrellas viejas,

y se encuentra soportado por la dispersión de velocidad (órbitas aleatorias) de las estrellas

que lo componen. El bulbo carece de gas y polvo, por lo tanto la tasa de formación estelar

en esta región es prácticamente nula.

1.3. La Barra

La barra es el resultado de una onda de densidad de estrellas que rota a una velocidad

diferente de la rotación diferencial de las estrellas, en consecuencia las órbitas en la barra

ordenan las órbitas de las estrellas más externas (ver Figura 1.2); F. Bournaud & F. Com-

bes, (2002) [9]. Las barras fueron menos comunes en el pasado (solo 20 % de las galaxias

poseían barras en el universo lejano), mientras que a bajos corrimientos al rojo z dos ter-
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Figura 1.2: Ilustración esquemática del efecto de las ondas de densidad de la barra.

cios de las galaxias de disco presentan una barra (S., Kartik et al., 2008 [82]).

La causa de la onda de densidad de la barra se atribuye a inestabilidades gravitacionales

en los centros de las galaxias, o a perturbaciones gravitacionales debidas a galaxias veci-

nas. En la Figura 1.2 podemos observar el efecto cualitativo de las ondas de densidad de

la barra en una galaxia. Cuando la onda de densidad de la barra alcanza una región con

gas molecular, la densidad del gas puede aumentar al punto de detonar la formación estelar.

En estudios numéricos se ha encontrado que las barras son eficientes en transportar gas de

las regiones externas a regiones más internas de las galaxias (Weinberg 1985 [94]; Debattista

& Sellwood 1998 [81]; Athanassoula 2003 [3]). En los extremos de las barras la interacción

con las nubes de gas originan choques, lo que ocasiona una pérdida en el momento angular,

provocando que el material caiga al centro del potencial de la galaxia hasta incluso el kpc

central (Shlosman et al. 1990 [84]).
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1.4. El Disco

Los discos contienen la mayor parte de las estrellas y gas (principalmente gas frío) en las

galaxias de disco. Las estrellas en el disco se mueven en el plano galáctico, con órbitas casi

circulares, dando como resultado un disco delgado; por ejemplo el disco de la Vía Láctea

tiene ∼ 1 kpc de altura. A pesar de la aparente delgadez del disco Galáctico, el grosor en

los discos varía. En consecuencia se han caracterizado tres componentes del disco: el disco

delgado joven, el disco delgado viejo, y el disco grueso.

El disco delgado joven es una región rica en gas y polvo, con alta formación estelar, donde

se encuentran las estrellas más jóvenes y cuyo tamaño vertical es de ∼ 100 pc. El disco

delgado viejo tiene un tamaño vertical de ∼ 300 pc, y el disco grueso tiene un tamaño

vertical de ∼ 1 kpc (Schnider P. 2015 [74]).

Las estrellas del disco grueso tienen una dispersión de velocidad mayor a las del disco

delgado, y la componente estelar en él es más vieja que en el disco delgado. El disco grueso

puede ser una reliquia de una época turbulenta en la historia de las galaxias, donde el

disco grueso se formó a partir de satélites acretados, o alternativamente pudo ser formado

por el calentamiento violento del disco delgado derivado de uno o varios eventos fusiones

de galaxias (R. Schönrich & J. Binney, 2009 [75]).

1.5. El Halo

El halo en las galaxias está dominado por la materia oscura, aunque también se encuen-

tra gas mayormente neutro (HI), estrellas de fondo muy viejas con órbitas aleatorias, y

cúmulos globulares cuyas poblaciones estelares son también muy viejas. En el halo no ha

habido formación estelar por lo menos en los últimos 10 Gyr (Jones 2015 [40]).

El halo oscuro se ha propuesto como una distribución de materia oscura, la cual sólo in-

teractúa a través de la gravedad. Esta distribución de materia oscura se extiende desde el
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centro, hasta mucho más allá del término de la componente visible de las galaxias. La na-

turaleza de la materia oscura es al día de hoy un problema abierto: ¿De qué está formada?

y ¿Cúal es su relación con la formación y evolución de las galaxias? (Taylor 2011 [89]).



Capítulo 2

Patrón espiral en galaxias de disco

2.1. Clasificación de las galaxias de disco

Sin duda la característica morfológica más evidente en las galaxias espirales, son precisa-

mente los brazos espirales. Los brazos espirales son regiones ricas en gas y polvo por lo que

la formación estelar es activa, dando lugar a la presencia de regiones HII (e.g. Schweizer

1976 [76]; Elmegreen et al. 2011 [27]).

Al ser los brazos ricos en gas y tener formación estelar activa, estos aparecen observa-

cionalmente más prominentes en las bandas azules, aunque su estructura de fondo esté

constituida por estrellas viejas o de edad intermedia (e.g. Elmegreen 1981 [30]; Elmegreen

& Elmegreen 1989 [29]; Knapen & Beckman 1996 [43]; Eskridge et al. 2002 [33]).

Los brazos pueden ser clasificados en tres grupos: de Gran Diseño (ver paneles superio-

res de la figura 2.1), Seccionados (flocculent; ver paneles medios de la figura 2.1) y Multi

Brazo (e.g. Elmegreen 1990 [26]; ver paneles inferiores de la figura 2.1). Las galaxias de

gran diseño presentan dos brazos (largos) muy bien definidos (Lin & Shu 1966 [46]). Las

galaxias con brazos tipo seccionados, presentan brazos cortos y fragmentados (Elmegreen

& Elmegreen 1985 [28]). Las galaxias con brazos del tercer tipo, multi brazo, presentan un

patrón central de dos brazos los cuales se ramifican en las partes externas de los discos.

7
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En la clasificación de Hubble (Hubble 1926 [39]; Sandage 1961 [71]; De Vaucouleurs et al.

1991 [17] ), las galaxias espirales son clasificadas de acuerdo a la presencia (o no) de la

barra, y de a cuerdo a la apertura que presentan los brazos espirales. Las galaxias tipo Sa

son las galaxias cuyos brazos se muestran mas cerrados. Como ejemplo se muestran las

dos galaxias de los paneles superiores de la figura 2.2. Las galaxias tipo Sb con brazos un

poco mas abiertos que las galaxias Sa, dos ejemplos de galaxias tipo Sb se muestran en

los paneles intermedios de la figura 2.2. Y las galaxias tipo Sc cuyos brazos son los más

abiertos, dos ejemplos de este tipo de galaxias se muestran en los dos paneles inferiores de

la figura 2.2. Ejemplos de las galaxias con barra tipo SBa, SBb, y SBc se muestran en los

paneles izquierdos de la figura 2.2.

Ambas clasificaciones se relacionan ente si; por ejemplo las galaxias de tipo seccionadas no

presentan barras. Mientras que las galaxias tipo gran diseño presentan más frecuentemente

barras en su morfología (Elmegreen & Elmegreen 1982 [31]).

2.2. Formación de los brazos espirales

La formación de los brazos espirales es aún un tema abierto en la astronomía. Sin embargo,

la teoría de las ondas de densidad (density wave theory; Lin & Shu 1964 [45]) es una de

las teorías más aceptadas.

Los brazos espirales no son un objeto material ya que si este fuera el caso, y supusiéramos

el modelo más simple de rotación diferencial (esto es que la velocidad de rotación depende

de la distancia galactocéntrica), los brazos con el paso del tiempo se enrollarían cada vez

más dando paso al llamado problema del enrollamiento de los brazos espirales.

Para resolver el problema del enrollamiento de los brazos espirales, Lindblad (1948 [47],

1960 [48]), y Lin & Shu 1964 [45], propusieron que la estructura espiral era formada por un

estado dinámico estacionario de las órbitas de las estrellas. Si suponemos que existe una
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Figura 2.1: La primera fila de la figura muestra ejemplos de galaxias de tipo Gran Di-
seño. La segunda fila muestra dos ejemplos de galaxias con brazos de tipo Seccionados
PGC025525 y PGC037999. La tercera fila de la figura muestra dos ejemplos de galaxias de
tipo Multi Brazo PGC042904 y PGC030829. Todas las galaxias fueron seleccionadas del
catálogo EFIGI (Baillard et al. 2011 [7]).
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Figura 2.2: En la primera fila se muestran ejemplos de galaxias tipo Sa; sin barra (panel
izquierdo; galaxia PGC053869), y con barra (panel derecho; galaxia PGC025533). En la
segunda fila de la figura se muestran dos ejemplos de galaxias tipo Sb; sin barra (panel
izquierdo; galaxia PGC031892), y con barra (panel derecho; galaxia PGC039964). En la
tercera fila de la figura se muestran dos ejemplos de galaxias tipo Sc; sin barra (panel
izquierdo; galaxia PGC057771), y con barra (panel derecho; galaxia PGC022453). Todas
las galaxias en esta figura fueron tomadas del catálogo EFIGI (Baillard et al. 2011 [7]).



CAPÍTULO 2. PATRÓN ESPIRAL EN GALAXIAS DE DISCO 11

R

Figura 2.3: Definición del ángulo de enrollamiento ϕ para un radio galactocéntrico R dado.

fuerza la cual perturba las órbitas de las estrellas alterando su circularidad, en un sistema

inercial cada estrella seguirá un movimiento epicíclico perturbado que no se cerrará en un

sistema coordenado con velocidad angular cero. Sin embargo, en un sistema coordenado

que rota con la velocidad del patrón; Ωp, las órbitas pueden cerrarse en forma de elipses.

Si además suponemos que el eje mayor de las elipses de diferentes tamaños se inclinan con

una orientación angular con respecto al eje-x (φ), entonces la región donde las órbitas se

aglutinan corresponde a un máximo local de densidad superficial que forma una espiral de

dos brazos (Shu 2016 [85]).

La Figura 2.4 muestra de una manera esquemática el efecto de las ondas de densidad,

donde las estrellas, el gas y el polvo coinciden temporalmente dando como resultado el

patrón espiral. Un movimiento sin patrón espiral ocurre cuando las órbitas están orienta-

das de manera aleatoria (ver A en la Figura 2.4). En un caso de una onda de barra las

órbitas se alinean (ver Figura 1.2). La onda de densidad espiral aparece cuando las órbitas

elípticas se mueven al unísono pero no se encuentran perfectamente alineadas, esto es que

cada una de las órbitas elípticas se encuentra un poco inclinada con respecto a las órbitas

vecinas. Como se dijo anteriormente, la densidad es máxima en la región donde las elipses

se juntan (ver B en la Figura 2.4). En el caso donde existe un patrón espiral con barra, las
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Figura 2.4: Teoría de ondas de densidad; Ilustración esquemática del efecto de las ondas
de densidad. La figura A muestra órbitas aleatorias. La figura B muestra un ejemplo de
una onda de densidad espiral. La figura C muestra un ejemplo de una onda de densidad
de barra (en la región interna) y onda de densidad espiral (el la región externa).

órbitas centrales se encuentran alineadas, mientras que las órbitas en las regiones externas

se encuentran inclinadas (ver C en la Figura 2.4).

Entonces, la propuesta de Lin & Shu 1964 [45] es que el patrón espiral se forma a partir de

ondas de compresión (ondas de densidad) que viajan a través de la galaxias comprimiendo

el material en su paso. Esta onda de densidad va rotando a una velocidad angular cons-

tante alrededor del centro de las galaxias. Estas ondas de densidad son quasi-estacionarias

y longevas. Como consecuencia, las ondas de densidad detonan la formación estelar al ser

el gas comprimido cuando pasa a través del patrón espiral. Las espirales que se producen

en esta teoría son espirales logarítmicas, las cuales tienen un ϕ (ver Figura 2.3) constante.

El patrón espiral se mueve como si fuera un cuerpo rígido, sin embargo las estrellas que
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se forman en la onda de densidad están sujetas a rotación diferencial, por lo que se move-

rán fuera del patrón espiral. Como el material en el patrón espiral que forma estrellas es

ópticamente grueso, las estrellas nacidas dentro de ellos, serán observables una vez que se

encuentren fuera de la onda de densidad.

En la figura 2.5, mostramos la figura 1 del artículo de Pour-Imani et al. (2016) [64]. En esta

figura se muestra un boceto de la teoría de ondas de densidad con diferentes componentes;

las estrellas viejas (rojo), estrellas jóvenes (azul) y gas (negro).

Las estrellas en las partes más cercanas al centro del disco rotan mas rápidamente que la

espiral, mientras que en las partes más externas tienen un retraso con respecto al patrón

espiral. Entre estas dos regiones se encuentra el radio de co-rotación (verde en la figura

2.5) donde las estrellas y el patrón espiral rotan a la misma velocidad.

Los ángulos de enrollamiento del patrón que corresponde a las estrellas recién formadas

(azul en la figura 2.5) es menor que el ángulo de enrollamiento del patrón formado por

el gas (negro en la figura 2.5) donde se formaron esas estrellas. Por lo que la teoría de

ondas de densidad predice que el ángulo de enrollamiento depende de la longitud de onda

a la cual se observe el patrón espiral; en el óptico se observará el patrón correspondiente

a las estrellas jóvenes, mientras que en el lejano infrarrojo se observará el patrón espiral

relacionado con el gas.

Esto va en contra de la teoría alternativa para la formación de las espirales llamada la

teoría de múltiples tubos (manifold tubes ; Athanassoula et al., 2009 [5]), donde se propone

que los brazos espirales son el resultado de órbitas estelares jóvenes muy excéntricas que

confinan el movimiento de las estrellas a lo largo de tubos en el disco. Una de las conse-

cuencias de esta teoría es que los ángulos de enrollamiento no deberían de cambiar con la

longitud de onda a la que son observados ( Athanassoula et al. 2009 [5], 2010 [6]).
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Figura 2.5: Figura 1 del artículo de Pour-Imani et al. 2016; Predicciones de la teoría de la
onda de densidad para una estructura de brazo espiral con estrellas viejas, estrellas azules,
gas y polvo. A la izquierda hay un escenario en el que la formación de estrellas se produce
después de que las nubes de gas pasen por el mínimo del potencial de la onda de densidad.
A la derecha hay un escenario en el que la formación de estrellas se produce cuando las
nubes de gas se acercan a este mínimo del potencial.



Capítulo 3

Ángulo de enrollamiento y propiedades

de las galaxias

Una manera de cuantificar la apertura de los brazos espirales, es a través de la medición

de ϕ. Como podemos ver en la Figura 2.3, ϕ está definido como el ángulo que subtiende

la tangente del brazo espiral y la tangente de un círculo centrado en la galaxia a una dis-

tancia galactocéntrica dada (Binney & Tremaine 1987 [8]). Por definición, ϕ puede tener

un valor de −90◦ a 90◦. Donde los valores positivos indican que los brazos se encuentran

en la dirección de rotación del disco (conocido como trailing arms), mientras que ángulos

de enrollamiento negativos indican que los brazos van en contra de la rotación del disco

(conocido como leading arms). En la figura 3.1 se muestra un boceto de los brazos en

contra de la dirección de rotación del disco (leading; pánel izquerdo) y de los brazos en la

dirección de la rotación (trailing; pánel derecho).

Uno de los métodos más ampliamente aceptados para la medición de los ángulos de en-

rollamiento es haciendo uso de la transformada de Fourier para cuantificar estructuras

periódicas dentro de la imagen de una galaxia. Uno de los primeros programas desarrolla-

dos para aplicar esta técnica, es P2DFFT (Hewitt & Treuthardt 2020 [38]; Mutlu-Pakdil et

al. 2018 [55]; Davis et al. 2012 [12]) el cual transforma una imagen en dos dimensiones a

coordenadas polares y posteriormente aplica una transformada de Fourier bidimensional

para extraer las estructuras periódicas dentro de una imagen (ver sección 5.3 por una ex-

15
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Figura 3.1: Imagen para ejemplificar los brazos tipo leading (figura izquierda), y los brazos
tipo trailing (figura derecha).

plicación más detallada del algoritmo).

Una vez obtenido ϕ de cada una de las galaxias usando la técnica descrita anteriormente,

podemos analizar diferentes cantidades físicas de las galaxias en busca de una correlación.

3.1. Relación entre el ángulo de enrollamiento y el SMBH

Se ha propuesto que diferentes propiedades físicas de las galaxias de disco se relacionan con

ϕ, siendo una de ellas la masa del hoyo negro supermasivo (SMBH por sus siglas en inglés).

Por otro lado, existe una relación entre la masa del bulbo y la masa del SMBH central

(Dressler1989 [1]; Kormendy & Richstone 1995 [44]; Magorrian et al.1998 [51]; Marconi

& Hunt 2003 [52]), por lo que podría esperarse una correlación entre ϕ y el hoyo negro

supermasivo central habiendo obtenido la masa del bulbo. Más aún, se ha encontrado que

los ángulos de enrollamiento están conectados con la tasa de cizalla (shear rate) en los

discos galácticos, quienes a su vez son indicadores de la distribución de masa contenida en

el centro de las galaxias (Seigar et al.2005 [77], 2006 [78]).
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Figura 3.2: Relación entre la masa de SMBH central y ϕ. La línea verde muestra la relación
dada en la ecuación 3.3; Tomado de la Figura 2 de Davis et al. (2017) [14]. Las regiones
sombreadas en la figura corresponden a ±1 σ (la región más oscura) y ±3 σ (la región más
clara).

Davis et al. (2017) [14] sugiere una relación indirecta entre ϕ y las masa de hoyo negro

central de la siguiente manera:

ϕ→ shear → Mbulbo → MBH, (3.1)

De las simulaciones de Grand, Kawata & Cropper (2013) [37] y la relación entre la masa

del hoyo negro central y la masa del bulbo (MBH-Mbulbo) (Marconi & Hunt, 2003 [52]), se

estima la relación entre el hoyo negro central y el ángulo de enrollamiento (MBH-ϕ) como:

log(MBH/M⊙) ≃ 8.18− 0.041(|ϕ| − 15◦). (3.2)

Por otro lado, basados en una muestra de 44 galaxias espirales cuyas masas del hoyo negro

central han sido directamente medidas, Davis et al. (2017) [14] determinaron el ángulo de

enrollamiento para esta muestra de galaxias, y estimaron que existe una relación entre el

hoyo negro central y el ángulo de enrollamiento (MBH-ϕ; ver figura 3.2) que va como:

log(MBH/M⊙) ≃ (7.01± 0.07)− (0.171± 0.017)(|ϕ| − 15◦). (3.3)
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Figura 3.3: Relación entre la masa de hoyo negro central (estimado con mediciones de
dispersión de velocidades estelares) y el ángulo de enrollamiento; Panel izquierdo de la
figura 19 de Díaz-García et al. (2019) [24]

Sin embargo, Díaz-García et al. (2019) [24] estudiaron la relación entre el ángulo de enrolla-

miento y la masa del hoyo negro central utilizando el catálogo S4G (Sheth et al. 2010 [83]),

el cual contiene 2352 galaxias cercanas, y reportaron que el ángulo de enrollamiento no

está fuertemente relacionado con la masa del hoyo negro central (ver figura 3.3). Las ma-

sas de los hoyos negros en dicho trabajo fueron estimadas de la dispersión de velocidad

central, por lo que no dependen de la concentración de masa central (o de la cizalla). Este

resultado cuestiona los encontrados por Davis et al. (2017) [14].

3.2. Relación entre el ángulo de enrollamiento y la masa

del bulbo

Como se vio en la sección anterior, se ha propuesto que ϕ está relacionado con diferen-

tes propiedades físicas de las galaxias. Otra de ellas es la masa del bulbo en las galaxias

de disco (Yoshizawa & Wakamatsu 1975 [96]; Savchenko & Reshetnikov 2013 [73]; Davis,

Graham & Cameron 2019 [13]).
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Figura 3.4: Relación entre el ángulo de enrollamiento y la masa del bulbo (ver ecuación
3.4); Figura 8 de Davis, Graham & Cameron 2019 [13]. La línea verde en el gráfico muestra
la mediana de la distribución, mientras que las regiones sombreadas corresponden a ±1 σ
(la región más oscura) y ±3 σ (la región más clara).

Davis, Graham & Cameron 2019 [13], muestran una relación entre el ángulo del enrolla-

miento y la masa del bulbo (ver figura 3.4) de la siguiente manera:

log(M∗,sph/M⊙) ≃ −(0.079± 0.013)[|ϕ| − 13.4◦] deg−1 + (10.06± 0.05) + log(v), (3.4)

la incertidumbre en el cociente de masa-luminosidad de la componente esferoidal (bulbo)

se asocia con v, definido de tal manera que:

v =
Υ∗

0.453
, (3.5)

el término Υ∗ corresponde al valor del cociente masa-luminosidad asociado con las obser-

vaciones. En Davis, Graham & Cameron 2019 [13] definen este parámetro tal que en sus

mediciones v ≡ 1.

A pesar de la correlación que encuentran Davis, Graham & Cameron 2019 [13], trabajos
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Figura 3.5: Figura 7 del artículo de Lingard et al. 2021 [49]. El panel izquierdo muestra
la relación entre la prominencia del bulbo y el ángulo de enrollamiento. El panel derecho
muestra la relación entre la prominencia de la barra y el ángulo de enrollamiento.

como Masters et al. 2019 [54] no han reproducido dicha correlación. Las discrepancias en

estos trabajos pueden deberse a las mediciones tanto de la masa del bulbo, como de los

ángulos de enrollamiento.

Recientemente, Lingard et al. 2021 [49] midieron los ángulos de enrollamiento utilizando

los datos de galaxias de disco de la muestra Galaxy Zoo 2 (Willett et al. 2013 [95]). Galaxy

Zoo 2 es un proyecto basado en clasificación de propiedades visuales en observaciones del

Dark Energy Camera Legacy Survey hecha por voluntarios en un enfoque llamado ciencia

ciudadana (citizen science). Las clasificaciones hechas por las personas son procesadas

estadísticamente para mejorar los algoritmos de clasificación y así obtener cada vez mejores

resultados. Utilizando la siguiente ecuación para la prominencia de los bulbos:

Bavg = 0.2pjn + 0.8pobv + pdom, (3.6)

donde pjn, pobv y pdom son las fracciones de las clasificaciones indicando apenas notable

(jn), obvio (obv), y dominante (dom).
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Lingard et al. 2021 [49] reportan que no hay una correlación entre la prominencia del bulbo

(ver panel izquierdo de la figura 3.5) o de la barra (ver panel derecho de la figura 3.5) con

el ángulo de enrollamiento. Haciendo un análisis de Anderson-Darling no encontraron

pruebas estadísticamente significativas de que las distribuciones de las prominencias y del

ángulo de enrollamiento sean diferentes.

3.3. Relación entre el ángulo de enrollamiento y la barra

Por otro lado, la teoría de formación de brazos espirales por medio de tubos múltiples ma-

nifolds predice una relación entre las barras y el ángulo de enrollamiento ϕ (e.g. Romero-

Gómez et al. 2006 [67], 2007 [66]; Patsis 2006 [59]; Voglis et al. 2006 [93]; Athanassoula et

al. 2009a [5]). A partir de simulaciones numéricas se ha concluído que el material galáctico

se confina en tubos (manifolds invariantes) que se extienden de los dos puntos inestables de

Lagrange (L1 & L2) al final de la barra. Por lo que esta teoría tiene como consecuencia re-

lacionar el ángulo de enrollamiento con la fuerza de la barra (Athanassoula et al. 2009b [4]).

La fuerza de la barra es definida como el cociente de la amplitud del segundo término y

el término cero de la descomposición de Fourier de la densidad superficial de la galaxia

Rosas-Guevara et al. (2021) [68]

A2(R) =
|
∑

j mje
2iθj |∑

j mj

, (3.7)

Donde mj es la masa de la j-ésima partícula y θj es su coordenada angular en el plano

galáctico.

Recientemente, Díaz-García et al. (2019) [24] estudiaron la relación entre el ángulo de en-

rollamiento y la fuerza de las barras en el catálogo S4G (Sheth et al. 2010 [83]), la muestra

consiste de 2352 galaxias cercanas (a una distancia de 40 Mpc) observadas en las bandas

de 3.6µm y 4.5µm de la cámara IRAC (InfraRed Array Camera; Fazio et al. 2004 [35]).

Díaz-García et al. (2019) [24] encontraron que no hay una correlación evidente entre el
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Figura 3.6: Relación entre la prominencia de la barra y el ángulo de enrollamiento. Los
ángulos de enrollamiento son obtenidos vía un análisis de Fourier 2D; Panel inferior de la
figura 13 de Díaz-García et al. (2019) [24]

tamaño de la barra y el ángulo de enrollamiento como se muestra en los triángulos rojos

de la figura 3.6. Más aún, Lingard et al. 2021 [49] encontraron que no hay una relación

estadísticamente significativa entre la prominencia de la barra y el ángulo de enrollamiento

(ver panel derecho de la figura 3.5).

Por otro lado, Díaz-García et al. (2019) [24] confirmaron que la fuerza de las barras sí está

relacionada con los ángulos de enrollamiento (ver figura 3.6), sugiriendo que las barras

pueden propiciar la formación de los patrones espirales (ver también Sanders & Huntley

1976 [72]). Alternativamente sugieren que los discos que propician la formación de las

barras más prominentes, podrían formar espirales con amplitudes grandes (Salo et al.

2010 [69]). Además, ellos confirman que las galaxias cuyas barras son más largas (en

relación al tamaño de los discos) tienden a presentar patrones espirales más prominentes.
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3.4. La evolución del ángulo de enrollamiento

Es importante para la validez de cualquier relación derivada del ángulo de enrollamiento,

y para la forma en que las relaciones propuestas se conectan con la evolución más amplia

de las galaxias, que los patrones espirales no sean características transitorias.

Las observaciones de la ubicuidad de las galaxias espirales, que representan el 56 % de las

galaxias de nuestro Universo local (Loveday 1996 [50]), parecen favorecer la longevidad

de la estructura espiral. A lo largo de los años, la teoría y las simulaciones numéricas de

las galaxias espirales han aportado numerosos resultados. Por ejemplo, Julian & Toomre

(1966) [41] demuestran que las espirales pueden ser un fenómeno transitorio provocado

por perturbaciones en el disco de una galaxia. Por otro lado, D’Onghia, Vogelsberger &

Hernquist (2013) [20] encuentran que la estructura espiral puede sobrevivir mucho tiempo

después de que la influencia perturbadora original haya desaparecido.

Sellwood & Carlberg 2014) [80] además, afirman que la estructura espiral de larga duración

es el resultado de la superposición de varios modos espirales transitorios.

3.5. Dependencia del ángulo de enrollamiento con la

distancia galactocéntrica

Con respecto a la variación del ángulo de enrollamiento con la distancia galactocéntrica,

Savchenko y Reshetnikov (2013) [73] concluyen que la mayoría de las galaxias no pueden

ser caracterizadas por un único ángulo de enrollamiento. Ellos encuentran que el valor ab-

soluto del ángulo de enrollamiento disminuye con el radio galactocéntrico. Este resultado

está de acuerdo con el trabajo de Davis et al. (2015) [15], en el que predicen una tendencia

natural a la disminución del ángulo de enrollamiento con el radio inherente a la teoría de

onda de densidad. En particular, a medida que aumenta el radio aumenta la masa con-

tenida en la esfera interior pero la densidad de gas en el disco suele disminuir, y ambos

efectos tienden a reforzar el patrón espiral en los brazos de las galaxias. Sin embargo esta
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Figura 3.7: Distribución de ϕ para galaxias barradas y no barradas (panel superior) así
como para galaxias de Gran Diseño, Seccionadas y Multi-brazo (panel inferior) con respecto
al radio para las galaxias estudiadas en Díaz-García et al. (2019) [24]; figura 12 de Díaz-
García et al. (2019) [24]. Rpitch corresponde al radio galactocéntrico a partir del cual se
está midiendo ϕ, R25.5 corresponde al radio galactocéntrico que contiene una magnitud de
25.5 mag arcsec−2 mientras que hR es la longitud de escala del disco.

predicción se contrasta con los hallazgos de Davis y Hayes (2014) [16], cuyas observaciones

indican que el patrón espiral observado se conserva con el radio galactocéntrico.

Para las galaxias espirales individuales, los ángulos de enrollamiento no son necesariamente

constantes con respecto al radio galactocéntrico (ver por ejemplo, Kennicutt 1981 [42]) ade-

más de que los brazos espirales son a menudo asimétricos (ver Elmegreen et al. 2011 [27]).

Podemos observar en la figura 3.7 diferentes mediciones del ángulo de enrollamiento usan-

do secciones de espirales logarítmicas en diferentes secciones radiales como se muestra en

Díaz-García et al. (2019) [24]. Estos autores reportan que en promedio, la distribución de

ángulos de enrollamiento apenas cambia con el radio (ver figura 3.7), independientemente

de la clase de espiral (panel inferior) y de si las galaxias son o no barradas (panel superior).



Capítulo 4

Simulación Illustris TNG

4.1. Introducción

IllustrisTNG es un conjunto de simulaciones cosmológicas magneto-hidrodinámicas con el

objetivo de modelar la estructura a gran escala de nuestro Universo observable. Ha sido

bastante exitosa al poder replicar diferentes propiedades físicas del universo observable

como: la bimodalidad del color de las galaxias (Nelson et al. 2018 [58]), la función de

correlación de las galaxias (Springel et al. 2018 [87]), el contenido estelar de grupos y cú-

mulos de galaxias (Pillepich et al. 2018 [60]), la emisión en radiofrecuencia y su relación

con campos magnéticos en halos (Marinacci et al. 2018 [53]) o el enriquecimiento químico

debido a supernovas y fusiones de estrellas de neutrones (Naiman 2018·[56]).

El conjunto de simulaciones TNG se divide en tres sets de simulaciones. TNG300 consta a

su vez de tres simulaciones con una caja periódica de lado L = 250h−1 Mpc = 302.6 Mpc ∼

300 Mpc (con h = 0.6774 correspondiente a z = 0), las cuales tienen tres diferentes re-

soluciones en masa bariónica de 11×106 M⊙, 88×106 M⊙, y 703×106 M⊙ respectivamente.

Análogamente TNG100 corresponde a una serie de tres simulaciones dentro de una caja pe-

riódica al igual que TNG300, pero con un lado de L = 75h−1 Mpc = 110.7 Mpc ∼ 100 Mpc.

Las tres diferentes resoluciones en el caso de TNG100 son 1.4× 106 M⊙, 11.2× 106 M⊙, y

89.2× 106 M⊙ respectivamente.

25
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Figura 4.1: Set de simulaciones TNG comparadas con otras simulaciones cosmológicas.
Crédito https://www.tng-project.org

Por último, la caja más pequeña es TNG50. También consta de tres simulaciones (como

en los casos anteriores de TNG300 y TNG100) cuyo volumen abarca un cubo de lado

L = 35h−1 Mpc = 51.7 Mpc ∼ 50 Mpc. La resolución máxima alcanzada por TNG50 es

de 8.5 × 104 M⊙. Este set de simulaciones es el que tiene mayor resolución de todas las

simulaciones de IllustrisTNG, por lo que es una herramienta muy poderosa para estudiar

las propiedades de galaxias individuales, sus componentes, y su evolución.

La simulación IllustrisTNG consiste de 100 instantáneas (snapshots) almacenadas en disco

para cada corrida de la simulación, de las cuales se dividen en full-snaps y mini-snaps.

Los full-snaps contienen información detallada del estado físico de 4 tipos diferentes de

partículas; gas, materia oscura, estrellas (o viento estelar) y agujeros negros. Mientras que
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los mini-snaps aunque contienen todas las partículas de la simulación al igual que los

full-snaps, contienen solamente información básica de las partículas.

Además de la información dada en las instantáneas, se han realizado distintos análisis co-

mo post-procesamiento dando lugar a catálogos de datos suplementarios a la simulación.

Ejemplos de estos catálogos serían: circularidades estelares, momento angular y cociente

de ejes (Shy Genel 2015 [36]), fotometría del SDSS (Sloan Digital Sky Survey) y colores

sintéticos (Nelson et al. 2018 [57]), fracciones de masa estelar para galaxias de disco co-

rrespondientes a estructuras identificadas cinemáticamente (Du et al. 2019 [23], Du et al.

2020 [22], etc.).

En la figura 4.1 podemos observar diversas simulaciones cosmológicas y su comparación

con respeto al número de galaxias resueltas y la resolución de masa bariónica. Se puede

observar claramente que la simulación IllustrisTNG-50 es una de las que más se destaca

en ambos aspectos.

4.2. Selección de Galaxias tipo Vía Láctea / M31

Dentro de la simulación TNG-50 existe un total de 198 galaxias análogas en masa a

la Vía Láctea y M31 (VL/M31). Estas galaxias, como se menciona en Engler et al.

(2021) [32] se seleccionan con base en su masa y morfología (comunicación privada con A.

Pillepich). Las galaxias consideradas como tipo VL/M31 contienen una masa estelar de

M∗ = 1010.5 − 1011.2 M⊙ con una extensión de 30 kpc y forma de disco. Además se aplicó

un criterio de aislamiento para todas estas galaxias para z = 0, y es que no haya galaxias

con M∗ > 1010.5 M⊙ a una distancia de 500 kpc a la redonda. Un ejemplo de la muestra

de las galaxias tipo VL/M31 se ve en la figura 4.2.
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Figura 4.2: Ejemplo de galaxia tipo VL/M31 (ID 372755) de TNG-50. En el panel izquierdo
se observa la proyección “de cara” de la galaxia, y en el panel derecho se ve la proyección
“de canto” de la galaxia. Las imágenes son una composición g,r,i de los filtros del SDSS.
En la región superior izquierda en ambos paneles se encuentra la escala de la imagen.



Capítulo 5

Metodología

5.1. Cálculo de fotometría del SDSS

Una de las ventajas que ofrece Illustris TNG es la oportunidad de comparar el resultado

de la simulación con las observaciones por medio de las magnitudes predichas en distintos

filtros del SDSS. Estas magnitudes son calculadas usando los modelos de síntesis de evolu-

ción estelar presentados en Bruzual & Charlot (2003) [11]. Dicha información se encuentra

disponible en los suplementos de los datos de TNG solo para los full-snaps, por lo tanto

la primera tarea de esta tesis fue calcularlas para todas las instantáneas.

Para calcular las propiedades fotométricas de las partículas estelares de la simulación

TNG50 se utilizó el código pyGALAXEV (Bruzual 2021, comunicación privada). Este código

permite utilizar tanto los modelos descritos por Bruzual y Charlot (2003 [11], modelos

BC03 en lo sucesivo), como los modelos descritos en Plat et al. (2019 [63], modelos C&B

en lo sucesivo). Los modelos C&B utilizan las trazas evolutivas de PARSEC (2013) [10]

para 16 valores de la metalicidad, mientras que los modelos BC03 utilizan las trazas de

Padova 1994 (Fagotto et. al 1994 [34]) para 6 valores de la metalicidad. pyGALAXEV permite

utilizar las mismas bibliotecas estelares y funciones de masa inicial (IMF por sus siglas en

inglés) para ambos conjuntos de modelos.

El primer paso es filtrar las partículas estelares con edades estrictamente positivas. Esto

29
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Figura 5.1: Histograma de las diferencias entre las magnitudes calculadas y las magnitudes
reportadas en el full-snap 99 de las partículas estelares (SSP no resueltas) para la galaxia
con ID=499704 en IllustrisTNG-50.

debido a que las partículas estelares con edades negativas dentro de la simulación corres-

ponden a vientos estelares, no a estrellas ya formadas.

Cada partícula estelar dentro de la simulación corresponde a una población estelar simple

(SSP por sus siglas en inglés) no resuelta, en donde se conoce la edad, la masa y la me-

talicidad asociadas. Usando los modelos C&B con la librería estelar MILES (P. Sánchez-

Blázquez 2006 [70]) y suponiendo una IMF tipo Chabrier (con límite de masas entre

0.1 − 100 M⊙), se generó una tabla de interpolación entre la metalicidad y la edad de la

población estelar para cada una de las magnitudes en las bandas g, r, i del SDSS. Siempre

teniendo en cuenta que ésta es la magnitud correspondiente a una población estelar de

1 M⊙ por construcción.

Usando estas tablas se implementó un algoritmo de interpolación bilineal (ver A en el

Apéndice) para obtener la magnitud absoluta en las bandas g, r, i con esa metalicidad

y edad para una población de 1 M⊙, m1. Así entonces, podemos calcular la magnitud

correspondiente a una población estelar con esas características pero con una masa Mi

por medio de m = m1 − 2.5 log10(Mi/M⊙). Es importante resaltar que se excluyeron las

partículas que contenían una metalicidad fuera del rango de la tabla de interpolación
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Figura 5.2: Imagen sintética compuesta de la galaxia con ID=526478 en Illustris TNG-50
para el snapshot 99 (z = 0) usando los filtros g, r, i calculados del SDSS.

1× 10−4 Z⊙ ≤ Z ≤ 0.05 Z⊙.

De esta forma fue posible reproducir las magnitudes reportadas en la simulación Illustris.

Como ejemplo tomando la galaxia con ID=499704 en el snapshot 99 podemos ver en la

Figura 5.1 que la diferencia entre las magnitudes calculadas no supera el 10 % en cualquie-

ra de los tres filtros usados. Esta diferencia puede deberse tanto a la implementación del

algoritmo de interpolación usado y la mejora de resolución entre los modelos BC03 y C&B.

Las galaxias dentro de la simulación pueden tener una orientación arbitraria. Así una vez

obtenida la fotometría se calculó el vector de momento angular total de las partículas

estelares para posteriormente proyectar la galaxia “de cara”. Esta proyección se realizó

generando una matriz de rotación en 3 dimensiones y multiplicando la posición de cada
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partícula estelar por esta matriz (ver B en el Apéndice). La imagen sintética fue generada

de una composición de las magnitudes absolutas en las bandas g, r, i calculadas que co-

rresponden a los canales R, G y B respectivamente.

Todos los campos de visión correspondientes a las galaxias se limitaron a contener 7.5

veces el radio a media masa (Rh) de la galaxia en específico, esto con fines de que la escala

de la imagen no afecte en las mediciones de los ángulos de enrollamiento. En la Figura 5.2

podemos observar la imagen sintética obtenida de la composición g, r, i para la galaxia

con ID=526478 usando el proceso antes descrito.

5.2. Transformada de Wavelets

Una forma de minimizar la influencia de las fuentes puntuales en la medición automática

de los ángulos de enrollamiento, y a la vez resaltar las secciones conexas es usando la

transformada de wavelets. Dependiendo de lo que se quiera resaltar es el tipo de kernel

(núcleo) usado para hacer la convolución. En este estudio se encontró empíricamente que el

kernel de Ricker mostrado en la Figura 5.3 (también conocido como de sombrero mexicano)

definido como

ψ(x, y) =
1

πσ4

[
1− 1

2

(
x2 + y2

σ2

)]
e−

x2+y2

2σ2 , (5.1)

influyó positivamente en la medición automática del ángulo de enrollamiento haciendo el

método más estable (ver C en el Apéndice para una comparación).

Como en este estudio solamente nos interesa la morfología de los brazos espirales, una vez

obtenidas las imágenes compuestas se convirtieron a escala de grises y posteriormente se

utilizó la transformada de wavelets antes mencionada como se muestra en la Figura 5.4.
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Figura 5.3: Kernel de Ricker definido en la ecuación 5.1 para σ = 1.

Figura 5.4: Proceso de aplicación de la transformada de wavelets para resaltar estructura
de la imagen original.

5.3. El Programa P2DFFT

Para poder medir los ángulos de enrollamiento de forma semi-automatizada se usó el

programa P2DFFT (Hewitt & Treuthardt 2020 [38]; Mutlu-Pakdil et al. 2018 [55]; Davis et

al. 2012 [12]). Este programa está pensado para analizar galaxias orientadas “de cara” o
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deproyectadas. La descomposición es modelada usando espirales logarítmicas definidas en

coordenadas polares (r, θ) como

r = r0e
θ tanϕ (5.2)

en donde r0 sería el radio inicial donde comienza la espiral, y ϕ sería el ángulo de enrolla-

miento de la espiral.

Este programa no supone que las estructuras espirales observadas son logarítmicas. Sola-

mente descompone las distribuciones observadas en una superposición de espirales loga-

rítmicas de diferentes ángulos de enrollamiento y número de brazos, que pueden pensarse

como los “bloques de construcción” del modelo. Esto es análogo al método de Fourier usual

de descomponer señales en una superposición de funciones sinusoidales de diferentes fre-

cuencias (Davis et al. 2012 [12]).

La amplitud de cada componente de Fourier está dada por

A(p,m) =
1

D

∫ +π

−π

∫ rmax

rmin

I(u, θ)e−i(mθ+pu)dudθ (5.3)

en donde u ≡ ln(r), con r el radio, θ el ángulo central, ambos base del sistema de coorde-

nadas polares, rmin y rmax son los radios internos y externos usados en el cálculo, y D es

el factor de normalización definido como

D =

∫ +π

−π

∫ rmax

rmin

I(u, θ)dudθ (5.4)

siendo I(u, θ) en ambas ecuaciones la distribución de luz de la galaxia deproyectada, en un

plano (u, θ), m representa el número de brazos o los modos armónicos, y p es la variable

asociada al ángulo de enrollamiento, definido como

tanϕ =
−m
pmax

(5.5)

con pmax siendo el valor de p con la amplitud más grande dado un modo armónico y un
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Figura 5.5: Ejemplo de la influencia en la elección del radio inicial y final para la galaxia
con ID=421295 en el snapshot 81 de la simulación IllustrisTNG transformada usando el
kernel de Ricker. En la primera columna podemos observar la imágen procesada con la
transformada de wavelets dentro de los 7.5 radios a media masa más internos (arriba)
y la región confinada entre 1 y 3 radios a media masa (abajo). En la segunda columna
podemos observar las amplitudes normalizadas de los modos de Fourier para cada radio de
la imagen tanto de la región completa (arriba) como de 1 a 3 radios a media masa (abajo).
En la tercera columna tenemos el ángulo de enrollamiento correspondiente a los modos de
Fourier para diferentes radios de toda la imagen (arriba) y la región delimitada por 1 y 3
radios a media masa (abajo).

intervalo de radio. El código es capaz de calcular las amplitudes de Fourier mostradas en

la Ecuación 5.3 para 0 ≤ m ≤ 6.

Uno de los puntos más importantes a tener en cuenta, como podemos ver en la Figura

5.5 es la sensibilidad que tiene la medición del ángulo de enrollamiento a la elección del

radio inicial y final para la descomposición. Una forma de estandarizar el proceso y además

hacerlo automatizado es tomar un múltiplo del radio a media masa para cada una de las

galaxias empleadas. En este trabajo usamos la región delimitada desde 1 radio a media

masa hasta 3 radios a media masa esto con el objetivo de que las mediciones del ángulo
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de enrollamiento no se vean afectadas ni por el bulbo o la barra ni por las regiones más

externas (y generalmente más distorsionadas) de la galaxia.

Cabe mencionar que al ser galaxias simuladas y tener el completo control de la orientación

de la galaxia no existen efectos debidos a la deproyección de la galaxia ni efectos debidos

a fuentes puntuales externas a la galaxia observada.



Capítulo 6

Resultados

6.1. Relación entre las propiedades físicas de las gala-

xias y su ángulo de enrollamiento

6.1.1. SMBH - ángulo de enrollamiento

Una de las propiedades más intrigantes de las galaxias es la masa de su hoyo negro super-

masivo central. Sin duda el SMBH más extensivamente estudiado es SgrA∗ en el centro de

nuestra galaxia. A través de las observaciones multiépoca de las estrellas más cercanas al

centro galáctico se han podido determinar sus órbitas y por consiguiente conocer la masa

del objeto central: SgrA∗ con una masa de 4×106 M⊙. Sin embargo, no todas las masas de

los SMBH en el centro de las galaxias pueden ser determinadas usando este método. Por

lo que se vuelve necesario el uso de otro tipo de técnicas como la correlación del SMBH

con alguna propiedad galáctica.

A lo largo de este trabajo se realizó un análsis de Spearman para comprobar la significan-

cia estadística de las relaciones. El coeficiente de correlación de Spearman es una medida

no paramétrica (esto es que no supone ninguna distribución de probabilidad inicial) de la

correlación entre dos variables aleatorias. Este coeficiente es un indicador de la monotoni-

cidad de una variable aleatoria respecto a otra. Este coeficiente puede tener valores entre

37
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-1 y 1 (implicando una correlación monotónica exacta) donde 0 sugiere que no existe dicha

correlación. Además la función spearmanr de la librería de Python scipy nos arroja el

valor P ∈ [0, 1] correspondiente a la prueba de hipótesis estadística cuya hipótesis nula es

que los dos conjuntos de datos no están correlacionados. Entonces el índice P nos dice la

probabilidad de que los datos no estén correlacionados (0 implicaría una correlación exacta

y 1 una no correlación exacta).

0 20 40 60 80
Absolute pitch angle [ ]

0.00

0.01

0.02

0.03

0.04

0.05

0.06

0.07

De
ns

id
ad

modo 1

0 20 40 60 80
Absolute pitch angle [ ]

0.00

0.01

0.02

0.03

0.04

0.05
modo 2

0 20 40 60 80
Absolute pitch angle [ ]

0.00

0.01

0.02

0.03

0.04

0.05

0.06

0.07
modo 3

0 20 40 60 80
Absolute pitch angle [ ]

0.00

0.01

0.02

0.03

0.04

0.05

0.06

De
ns

id
ad

modo 4

0 20 40 60 80
Absolute pitch angle [ ]

0.000

0.005

0.010

0.015

0.020

0.025

modo 5

0 20 40 60 80
Absolute pitch angle [ ]

0.00

0.01

0.02

0.03

0.04

0.05
modo 6

Figura 6.1: Distribución de los ángulos de enrollamiento con los modos de Fourier (No. de
brazos) para las galaxias de disco en la instantánea 99 (z = 0) de la simulación.

En la Figura 6.1 podemos observar que mientras que existen un mayor número de galaxias

con 1 o 2 brazos, el promedio de todas las distribuciones es menor a 30◦. Esto implica que

el ángulo de enrollamiento no está relacionado con el número de brazos.

En la Figura 6.2 observamos que tanto para la muestra de galaxias tipo VL/M31 como

para la muestra de galaxias de disco en general los ángulos de enrollamiento del grueso de
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Figura 6.2: Histograma bidimensional entre el ángulo de enrollamiento calculado y la masa
del SMBH reportado por la simulación IllustrisTNG-50 en z = 0 para las galaxias tipo
VL/M31 (izquierda) y galaxias de disco en general (derecha).

la distribución son menores de 20◦. Se observa además que la distribución de las masas

de los SMBH para las galaxias tipo VL/M31 tiene menos dispersión que para el caso de

las galaxias de disco en general. Además podemos notar que en promedio las masas de los

SMBH correspondientes a las galaxias tipo VL/M31 tienen una masa mayor que la de las

galaxias de disco.

En la Figura 6.3 mostramos a las galaxias con un ángulo de enrollamiento calculado menor

que 20◦ en valor absoluto tanto para las galaxias tipo VL/M31 como para las galaxias de

disco en general. Haciendo un análisis estadístico de Spearman se obtuvieron los índices de

correlación de -0.01 y -0.03 (sugiriendo una débil correlación negativa) y unos índices P de

0.90 y 0.58 respectivamente para la muestra de galaxias tipo VL/M31 y galaxias de disco

en general (0 indicando que existe una correlación exacta y 1 indicando que la correlación

no es estadísticamente significativa).

6.1.2. Masa del bulbo - ángulo de enrollamiento

Como se mencionó en secciones pasadas, se ha reportado que existe una relación entre la

masa del bulbo estelar y el ángulo de enrollamiento para las galaxias espirales (Davis et
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Figura 6.3: Histograma bidimensional entre el ángulo de enrollamiento calculado y la masa
del SMBH reportado por la simulación IllustrisTNG-50 en z = 0 para las galaxias tipo
VL/M31 (izquierda) y galaxias de disco en general (derecha) tomando en cuenta solo
galaxias con ϕ < 20◦.

al. 2019 [13]).
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Figura 6.4: Relación entre el ángulo de enrollamiento calculado y la masa del bulbo estelar
usando las fracciones de masa reportadas en Du et al. (2019) [23] y Du et al. (2020) [22]
para las galaxias tipo VL/M31 (izquierda) y galaxias de disco en general (derecha).

De manera similar, podemos observar en la Figura 6.4 que en promedio la masa corres-
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pondiente al bulbo para las galaxias tipo VL/M31 es mayor que la de las galaxias de disco

en general. En este caso la diferencia entre los promedios es de un orden de magnitud. Se

puede apreciar además que la masa del bulbo para las galaxias de disco en general tiene

una menor dispersión que para la relación de la masa del SMBH.
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Figura 6.5: Relación entre el ángulo de enrollamiento calculado y la masa del bulbo estelar
usando las fracciones de masa reportadas en Du et al. (2019) [23] y Du et al. (2020) [22] para
las galaxias tipo VL/M31 (izquierda) y galaxias de disco en general (derecha) tomando en
cuenta solo galaxias con ϕ < 20◦.

De forma análoga, en la Figura 6.5 podemos ver la distribución de galaxias con un ángulo

de enrollamiento menor a 20◦. Del análisis estadístico de Spearman obtenemos unos índices

de correlación de -0.03 y -0.04 (indicando una débil correlación negativa) con unos índices

P de 0.72 y 0.51 respectivamente para la muestra de galaxias tipo VL/M31 y galaxias

de disco en general (0 indicando que existe una correlación exacta y 1 indicando que la

correlación no es estadísticamente significativa).

6.1.3. Fuerza de la barra - ángulo de enrollamiento

De las galaxias analizadas (tanto las tipo VL/M31 como las de disco en general) se eligió

una submuestra, las cuales contenían barra de acuerdo con el análisis realizado por Rosas-

Guevara et al. (2021) [68].
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Figura 6.6: Relación entre el ángulo de enrollamiento calculado y la fuerza de la barra
reportada en Rosas-Guevara et al. (2021) [68] para z = 0 usando las galaxias tipo VL/M31
(izquierda) y galaxias de disco en general (derecha) que contienen barra. Se han mantenido
las unidades de la fuerza de la barra AU (Arbitrary Units) como son mostradas en el
artículo de Rosas-Guevara et al. (2021) [68].

En este caso podemos observar que ambas distribuciones de la fuerza de la barra, tanto

para las galaxias tipo VL/M31 como para las de disco en general son similares con pro-

medios cercanos a 0.4 en unidades de prominencia de la barra normalizadas (amplitud

normalizada de Fourier).

En la Figura 6.7 podemos observar una ampliación de la distribución mostrada en la

Figura 6.6 solamente tomando en cuenta las galaxias que tienen un ángulo de enrollamiento

menor que 20◦. Realizamos un análisis estadístico de Spearman para comprobar si existe

una correlación entre la fuerza de la barra y el ángulo de enrollamiento. El análisis mostró

un índice de correlación de -0.18 y -0.16 (sugiriendo una correlación negativa) y unos

índices P de 0.25 y 0.11 respectivamente para la muestra de galaxias tipo VL/M31 y

galaxias de disco en general (0 indicando que existe una correlación exacta y 1 indicando

que la correlación no es estadísticamente significativa).
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Figura 6.7: Relación entre el ángulo de enrollamiento calculado y la fuerza de la barra
reportada en Rosas-Guevara et al. (2021) [68] para z = 0 usando las galaxias tipo VL/M31
(izquierda) y galaxias de disco en general (derecha) que contienen barra. Solo tomando en
cuenta galaxias con ϕ < 20◦. Se han mantenido las unidades de la fuerza de la barra AU
(Arbitrary Units) como son mostradas en el artículo de Rosas-Guevara et al. (2021) [68].

6.1.4. Tamaño de la barra - ángulo de enrollamiento
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Figura 6.8: Relación entre el ángulo de enrollamiento calculado y el tamaño de la barra
reportada en Rosas-Guevara et al. (2021) [68] para z = 0 usando las galaxias tipo VL/M31
(izquierda) y galaxias de disco (derecha) que contienen barra.

En el caso de las galaxias de disco barradas el promedio de la longitud de la barra es de
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2.86 kpc, mientras que para las galaxias tipo VL/M31 este promedio de la barra es de

3.05 kpc. Se puede observar en la Figura 6.8 que la dispersión del tamaño de la barra es

menor en el caso de las galaxias de disco en comparación con las tipo VL/M31.
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Figura 6.9: Relación entre el ángulo de enrollamiento calculado y el tamaño de la barra
reportada en Rosas-Guevara et al. (2021) [68] para z = 0 usando las galaxias tipo VL/M31
(izquierda) y galaxias de disco (derecha) que contienen barra. Solo tomando en cuenta
galaxias con ϕ < 20◦.

En la Figura 6.9 al igual que con la fuerza de la barra, podemos observar una correlación

inversa entre el ángulo de enrollamiento y la longitud de la barra para las galaxias que

tienen menos de 20◦. Esta correlación inversa es similar a la encontrada para la fuerza

de la barra. Realizando un análisis estadístico de Spearman se obtuvieron los índices de

correlación -0.17 y -0.18 (sugiriendo una correlación negativa) con unos índices P de 0.28

y 0.07 respectivamente para la muestra de galaxias tipo VL/M31 y galaxias de disco en

general (0 indicando que existe una correlación exacta y 1 indicando que la correlación no

es estadísticamente significativa).
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6.2. Evolución del ángulo de enrollamiento con el corri-

miento al rojo

Figura 6.10: Imágenes sintéticas desde hace 3 Gyr hasta ahora (izquierda a derecha y de
arriba a abajo) para la galaxia con ID=427211 a z = 0.

Podemos ver en la Figura 6.2 las imágenes sintéticas para una misma galaxia durante los

últimos 3 Gyr (z = 0.2435) de evolución.

En la Figura 6.11 podemos ver ejemplos de la evolución temporal de los ángulos de en-

rollamiento para las galaxias tipo VL/M31 en el intervalo z ∈ (0, 0.2435). Es importante

resaltar que todas las mediciones fotométricas y de ϕ se hacen desde el sistema en reposo

de las galaxias, es decir no se hacen correcciones fotométricas basadas en el z.

Existen situaciones en las cuales el comportamiento del ángulo de enrollamiento es muy

inestable como para las galaxias con ID=358609 y ID=372754 en la instantánea 99. En el

primer caso la medición del ángulo de enrollamiento no es fiable, esto puede deberse a que

la galaxia no se encuentra completa dentro de los 7.5 radios a media masa usados. En el
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Figura 6.11: Evolución del ángulo de enrollamiento con el corrimiento al rojo para diferentes
galaxias tipo VL/M31.

segundo caso podemos observar que hay un cambio bastante importante en la contribución

de la componente g (el filtro azul en la imagen RGB) y un cambio en la morfología de

la galaxia. Esto puede haberse debido principalmente a alguna interacción con otra galaxia.

Podemos ver en la Figura 6.12 que la galaxia con ID=400973 para la instantánea 99 tiene

un intervalo de inestabilidad en la evolución de su ángulo de enrollamiento aproximada-
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Figura 6.12: Evolución del ángulo de enrollamiento con el corrimiento al rojo para diferentes
galaxias tipo VL/M31.

mente de las instantáneas 90 a la 95. Podemos notar también que para z = 0 la galaxia

cuenta con una estela de color azul correspondiente a una mayor magnitud en el filtro g

del SDSS calculado, y por consiguiente una mayor actividad de formación estelar. Este

intervalo de inestabilidad puede deberse a un proceso de fusión de galaxias menor (es decir

una fusión en la cual la masa de la galaxia menor es de menos del 30 % de la galaxia

mayor), pudiendo explicar tanto el cambio abrupto en el ángulo de enrollamiento como el
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mayor flujo en el filtro g de la imagen.
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Figura 6.13: Histograma bidimensional de la desviación estándar del ángulo de enrollamien-
to para las galaxias tipo VL/M31 (izquierda) y de disco en general (derecha) con la fracción
de masa debida a procesos de fusión de galaxias entre las instantáneas 81 y 99. La fracción
de masa fue tomada del módulo de ensamblaje estelar mostrado en Rodriguez-Gomez et
al (2016) [65]. En estrellas negras (izquierda) podemos ver las únicas ocho galaxias que
tienen una fracción de masa acretada mayor que 0.3.

Para las demás galaxias puede verse que el ángulo de enrollamiento se mantiene relativa-

mente estable con el tiempo, notándose cambios principalmente en la componente g. Este

tipo de galaxias pueden explicarse como galaxias aisladas en este intervalo de corrimiento

al rojo y se encuentran evolucionando de forma quiescente (quiescent evolution).

Podemos observar en la Figura 6.13 que en general para las galaxias que tienen una fracción

de masa acretada debida a fusiones elevada, se tiene una dispersión mayor en el ángulo

de enrollamiento (ver estrellas negras en la imagen mencionada). Esto es respaldado por

los índices de correlación de Spearman 0.26 y 0.20 (implicando una correlación positiva)

y los correspondientes índices P de 2 × 10−4 y 9 × 10−6 respectivamente para la muestra

de galaxias tipo VL/M31 y para las galaxias de disco en general (indicando un resultado

estadísticamente significativo).
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Las galaxias que cuentan con una dispersión en el ángulo de enrollamiento pero con una

tasa de fusiones muy pequeña pueden explicarse usando de ejemplo a la galaxia con

ID=358609 mostrada en la Figura 6.11. La extensión de masa de esta galaxia es ma-

yor que los 7.5 radios a media masa usados en el análisis de las imágenes sintéticas y por

lo tanto la medición de su ángulo de enrollamiento está sesgada.
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Figura 6.14: Distribución cumulativa de la desviación estándar de los ángulos de enrolla-
miento para las galaxias tipo VL/M31 (arriba) y galaxias de disco en general (abajo). Se
indica en la misma figura el punto en el cual se encuentra la mitad de las galaxias a 13.69◦

y 11.53◦ respectivamente.

En la Figura 6.14 podemos observar la distribución cumulativa para la dispersión del ángu-

lo de enrollamiento para las galaxias tipo VL/M31 y el total de galaxias de disco. Podemos

observar que la mitad de las galaxias tienen un ángulo de dispersión menor que 13.69◦ y

11.53◦ respectivamente para las galaxias VL/M31 y las galaxias de disco en general.

En la Figura 6.15 podemos observar el cambio del ángulo de enrollamiento para todas las

galaxias de disco usadas con respecto a su valor en z = 0. La región delimitada por la línea
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Figura 6.15: Cambio del ángulo de enrollamiento respecto al valor de enrollamiento calcu-
lado en z = 0. En líneas cian podemos ver la región delimitada entre el percentil 16 y el
percentil 84 con la mediana en el centro de igual color. En rosa podemos observar las ocho
galaxias que sufrieron un aumento de su masa debida a fusiones mayor al 30 % (mayor
mergers).

cian superior e inferior corresponde a los percentiles 16 y 84 de la distribución, correspon-

diendo a la región delimitada por ±σ. En rosa se muestran ocho galaxias, las cuales tienen

una fracción de masa acretada debida a fusiones mayor al 30 % en el intervalo de tiempo

analizado. Podemos observar que sistemáticamente estas galaxias tienen un cambio en el

ángulo de enrollamiento fuera de la región cian promedio.

En las Figuras 6.16 y 6.17 podemos observar el cambio en el ángulo de enrollamiento res-

pecto a su valor en z = 0 y el cambio en la fracción de masa de la galaxia, tanto de todas

las estrellas cumulativamente (línea azul) e instantánea (línea magenta) como para las

estrellas ex situ en el disco (nacidas en otra galaxia y añadidas por un proceso de fusión).

Las estrellas pertenecientes al disco fueron elegidas de tal forma que la circularidad de la

órbita en la galaxia fuera mayor a 0.7. Notamos que para estas ocho galaxias no existe un

aumento mayor al 40 % de la masa relativa del disco durante este intervalo.

Lo que podemos observar también en las Figuras 6.16 y 6.17 es que la acreción de masa

estelar en el disco es más bien un proceso suave que no parece estar correlacionado con el

cambio del ángulo de enrollamiento. Mientras tanto vemos que cambios abruptos en la frac-

ción cumulativa instánea de masa estelar (la fracción de masa acretada entre el snapshot
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anterior y el actual con respecto a la masa total en ese snapshot) parecen coincidir con

cambios abruptos en el ángulo de enrollamiento. Es importante resaltar que aunque am-

bos cambios abruptos puedan aparecer en el mismo snapshot, no necesariamente implica

causalidad. Esto ya que debe existir un tiempo de respuesta entre la acreción de masa y

el cambio del ángulo de enrollamiento.
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Figura 6.16: Cambio del ángulo de enrollamiento respecto al valor en z = 0 (línea roja) para
4 galaxias con alta dispersión y la fracción de masa acretada debida a fusiones instantánea
y cumulativa (en general y en el disco). En línea punteada gris marcamos la fracción de
masa al 50 % para las galaxias.
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Figura 6.17: Cambio del ángulo de enrollamiento respecto al valor en z = 0 (línea roja) para
4 galaxias con alta dispersión y la fracción de masa acretada debida a fusiones instantánea
y cumulativa (en general y en el disco). En línea punteada gris marcamos la fracción de
masa al 50 % para las galaxias.



Capítulo 7

Discusión y Conclusiones

En esta tesis calculamos los ángulos de enrollamiento de una muestra de galaxias de disco

dentro de la simulación Illustris TNG-50 y los utilizamos para estudiar la relación que

tienen con diferentes propiedades físicas de las galaxias. Además se analizó el comporta-

miento temporal de estos ángulos de enrollamiento.

El cálculo de los ángulos de enrollamiento es un tema en si mismo, a lo largo de los años se

han propuesto diferentes técnicas para su cálculo siendo el P2DFFT una de las herramien-

tas más populares al día de hoy. En esta tesis se utilizó dicha técnica modificada usando

la transformada de wavelets, utilizando el kernel de Ricker.

Anteriormente se ha sugerido que los ángulos de enrollamiento pueden cambiar depen-

diendo de la distancia galactocéntrica. En esta tesis analizamos la dependencia radial del

ángulo de enrollamiento y encontramos que no hay un cambio sustancial cuando se calcula

el ángulo de enrollamiento en el rango de 1 a 3 radios a media masa.

Más aún, se ha sugerido que los ángulos de enrollamiento podrían cambiar con el tiempo.

En esta tesis calculamos los ángulos de enrollamiento desde un tiempo hace 3 Gyr (look-

back time), hasta el día de hoy (desde z = 0.2435 hasta z = 0). Lo que encontramos es

que el ángulo de enrollamiento no depende de z, por lo menos en el rango de tiempo ana-

lizado. Hay que remarcar que las muestras de galaxias utilizadas no presentan en general

54
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un evento de fusión mayor en dicho intervalo de tiempo.

Se ha sugerido que existen relaciones entre las diferentes propiedades físicas de las galaxias

y su ϕ. En esta tesis analizamos las relaciones del ϕ con 4 propiedades físicas de las gala-

xias: la masa del SMBH, la masa del bulbo estelar, la fuerza de la barra y el tamaño de la

barra. Encontramos que no existe una relación estadísticamente significativa entre el ϕ y

la masa del SMBH ni la masa del bulbo. Por otro lado el análisis de la fuerza y del tamaño

de la barra nos arrojan una correlación inversa entre estas cantidades y ϕ. Esto sugiere que

para una barra más “dura” (prominente) el perfil tiende a seguir una trayectoria tangente

a la barra, produciendo ángulos de enrollamiento menores.

Realizamos un análisis estadístico equivalente para la desviación estándar del ángulo de

enrollamiento y la fracción de masa acretada debida a fusiones. El análisis de Spearman

arrojó que existe una correlación positiva entre la dispersión del ángulo de enrollamiento

y la fracción de masa acretada, la cual es estadísticamente significativa.

Debido a que las galaxias estudiadas son las que tienen una estructura de disco más pro-

minente, la fracción de masa acretada debida a fusiones es relativamente menor en compa-

ración con las galaxias elípticas. Encontramos que el cambio del ángulo de enrollamiento

cambia principalmente en las galaxias que tuvieron una fusión reciente, mientras que para

las demás galaxias el ángulo permaneció prácticamente constante.

Analizando las galaxias que tuvieron una fusión mayor dentro del rango de tiempo estu-

diado, encontramos que la acreción de masa directamente en el disco no tiene correlación

estadísticamente significativa con la dispersión del ángulo de enrollamiento.

Aunque el origen de la formación de los brazos espirales es aún desconocido, los resultados

obtenidos en esta tesis nos dan indicios sobre el siguiente paso a dar con respecto a la

formación de estas estructuras morfológicas. Además se extenderá el análisis a corrimientos

al rojo mayores que z = 0.2435 permitiéndonos tener una visión mayor de la evolución de
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estas galaxias.



Apéndice A

Interpolación Bilineal

Uno de los algoritmos más simples para la interpolación en un dominio en dos dimensiones

es la interpolación bilineal (mostrada por ejemplo en [2]). Definimos el dominio bi-unitario

en dos dimensiones como el producto cartesiano de las variables ξ ∈ [−1, 1] y η ∈ [−1, 1]

mostrado en la Figura A.1.

1 2

34

(-1,-1) (+1,-1)

(+1,+1)(-1,+1)

Figura A.1: Definición del dominio bi-unitario en dos dimensiones. La enumeración de
nodos se tomó contra las manecillas del reloj y tomando como primer nodo el punto (-1,-
1).

Para cada uno de los nodos en el dominio definimos una función bilineal NA(ξ, η) llamada

función base, con A = 1, 2, 3, 4 siendo el número de nodo tal que

57
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Figura A.2: Evaluación de la función base correspondiente al primer nodo N1(ξ, η) en el
dominio bi-unitario en dos dimensiones. Es importante notar que los valores en los nodos
son cero a excepción del 1.

NA(ξB, ηB) = δAB (A.1)

donde (ξB, ηB), B = 1, 2, 3, 4 corresponden a las coordenadas de cada uno de los nodos.

Es decir la función base correspondiente al nodo 1 evaluada en cualquier otro nodo tendrá

valor 0. Dicho esto definimos las funciones base para cada uno de los nodos de la siguiente

manera

N1 = 1
4
(1− ξ)(1− η)

N2 = 1
4
(1 + ξ)(1− η)

N3 = 1
4
(1 + ξ)(1 + η)

N4 = 1
4
(1− ξ)(1 + η)

(A.2)

Además de tener la propiedad de delta de kronecker (Ecuación A.1) las funciones base

tienen la propiedad de que la combinación lineal de todas las funciones base dentro del
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dominio suman 1, es decir

4∑
A=1

NA(ξ, η) = 1 (A.3)

Una vez definidas las funciones base para este dominio bi-unitario en dos dimensiones es

necesario definir una transformación de coordenadas entre las variables de interés, digamos

x, y y las variables ξ, η. Haciendo uso de las funciones base antes definidas tenemos

x(ξ, η) =
4∑

A=1

NA(ξ, η)xA

y(ξ, η) =
4∑

A=1

NA(ξ, η)yA
(A.4)

en donde xA e yA corresponden a las coordenadas x e y del nodo A. Para el caso especial

en el que tenemos un dominio físico cuadrado perfecto (como es el caso de las tablas de

interpolación de los modelos C&B), es decir

x1 = x4, x2 = x3

y1 = y4, y2 = y3

entonces las representaciones mostradas en la ecuación A.4 simplifican a

x(ξ) =
1− ξ

2
x1 +

1 + ξ

2
x2 ⇒ ξ(x) =

2x− (x1 + x2)

x2 − x1

y(η) =
1− η

2
y1 +

1 + η

2
y2 ⇒ η(y) =

2y − (y1 + y2)

y2 − y1

(A.5)

De esta forma teniendo una función f(x, y) evaluada en los 4 nodos podemos generar una

representación usando las funciones base definidas anteriormente como una combinación

lineal

f(x, y) =
4∑

A=1

NA(ξ(x), η(y))fA (A.6)

con fA siendo la función a interpolar evaluada en el nodo A.



Apéndice B

Proyección de cara para las galaxias

Dado el vector de momento angular total de la componente estelar de las galaxias ob-

tenemos el vector unitario correspondiente (en lo sucesivo se asume que los vectores son

vectores columna),

j ≡ J

|J|
(B.1)

el cual corresponderá con el nuevo eje z de la proyección. Para generar la nueva base

ortonormal procedemos obteniendo los nuevos vectores unitarios por medio del producto

cruz entre los vectores unitarios

e3 = j

e1 = e3 × [0, 0, 1]T

e2 = e3 × e1

(B.2)

Y usando estos vectores podemos generar una matriz de proyección

M =


e1

T

e2
T

e3
T

 =


e11 e21 e31

e12 e22 e32

e13 e23 e33

 (B.3)

donde cada uno de los superíndices indica el elemento del vector correspondiente. Para cada

una de los vectores de posición de las estrellas podemos obtener su coordenada proyectada
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simplemente multiplicando

x′ = Mx (B.4)

donde x′ son las coordenadas proyectadas, M la matriz de transformación y x las coorde-

nadas originales.



Apéndice C

Pruebas de Kernels

Con el objetivo de resaltar las estructuras ligadas en la imagen y minimizar la contribución

de las fuentes puntuales se probaron diferentes kernels

C.1. Unsharp mask filter

Figura C.1: Aplicación del Unsharp mask filter a una imagen de la galaxia con ID=441709
en z = 0. En el pánel izquierdo podemos ver la imagen original mientras que en el derecho
podemos observar la imágen con el filtro aplicado con n = 3.
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Este kernel nos ayuda a resaltar los contrastes de las imágenes al restar una versión sua-

vizada de la misma. Este kernel está definido como
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en donde n es un multiplicador para modular el efecto del filtro. En la Figura C.1 podemos

observar el efecto de aplicar este kernel a la imagen.
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Figura C.2: Ejemplo de la influencia en la elección del radio inicial y final para la galaxia
con ID=421295 en el snapshot 81 de la simulación IllustrisTNG transformada usando el
kernel Unsharp mask (con n = 3). En la primera columna podemos observar la imágen
procesada dentro de los 7.5 radios a media masa más internos (arriba) y la región confinada
entre 1 y 3 radios a media masa (abajo). En la segunda columna podemos observar las
amplitudes normalizadas de los modos de Fourier para cada radio de la imagen tanto de
la región completa (arriba) como de 1 a 3 radios a media masa (abajo). En la tercera
columna tenemos el ángulo de enrollamiento correspondiente a los modos de Fourier para
diferentes radios de toda la imagen (arriba) y la región delimitada por 1 y 3 radios a media
masa (abajo).
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