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Abstract

Fifty percent of the disk galaxies in the universe have star bars. These bars have an
important influence on the evolution of galaxies. The importance of these structures motivates
the development of new studies that help us analyze and understand their nature and evolution.
Specifically, we focus on the study of bars in galaxies with low surface brightness (LSBs) because
a significant fraction of the population of galaxies belongs to this type, which makes them
the major recipients of baryonic matter in the universe. In this work we study the presence
of stellar bars in LSBs in contrast with high surface brightness galaxies (HSBs), using the
TNG100 magnetohydrodydamic cosmological simulation of the project IllustrisTNG. The sample
is limited to galaxies with a stellar mass above 10'° M, and is composed of 4,244 disc galaxies
with a redshift z = 0, from which 652 are LSBs and the rest 3,572 are HSBs. We find that the
bar fraction in LSBs is 24 4 1.73%, statistically lower than the 28 4 0.79% founded for HSBs,
consistent with observational studies. At masses lower than 10'* My we found that the barred
galaxy fraction (fu,,) is always superior for the HSBs sample than the LSBs one, while this
trend reverses at the high mass end. Analyzing different parameters that could be generating
this difference in bar fraction, we explore the effect of the dark matter halo spin parameter, the
gas mass fraction and the bulge-to-total mass ratio (B/T'). For this we build different control
samples where the LSB and HSB galaxies with the same chosen parameters distribution are
compared. From this comparison we find for low masses (< 10" M) the difference in the
barred galaxies fraction between LSBs and HSBs is due to the LSBs systematically have higher
values in the spin parameter and a greater gas fraction than HSBs, being both parameters
suppressors in the formation/growth of stellar bars. At high masses, the barred galaxy fraction
is greater for LSBs due to, in this case, the low B/T fraction when compared with HSBs. This

suggests that small bulges stimulate the presence of bars in this kind of galaxies.
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Resumen

El ~ 50 % de las galaxias disco en el universo presentan barras estelares. Estas barras tienen
una importante influencia en la evolucion de las galaxias. La importancia de estas estructuras
motiva el desarrollo de nuevos estudios que busquen analizar y comprender su naturaleza
y evolucion. En especifico, nos enfocamos en el estudio de barras en galaxias de bajo brillo
superficial (LSBs por sus siglas en inglés) debido a que una fraccién significante de la poblacién
galaxias son de este tipo, lo que las convierte en los mayores recipientes de materia barionica
en el universo. En este trabajo estudiamos la presencia de barras estelares en galaxias de bajo
brillo superficial en contraposicién de galaxias de alto brillo superficial (HSBs), empleando la
simulacién cosmolégica magneto hidrodinamica TNG100 del proyecto IllustrisTNG. La muestra
estd limitada a galaxias con masa estelar mayor a 10 My y se compone de 4,224 galaxias
de disco a un corrimiento al rojo z = 0, de las cuales 652 son LSBs y las restantes 3,572 son
HSBs. La fraccién de galaxias barradas en las LSBs es de 24 + 1.73 %, estadisticamente menor
al 28 4 0.79 % encontrado para el caso de HSBs, tal como se reporta en estudios observacionales.
A masas menores de 10'* My, encontramos que la fraccion de galaxias barradas (fye,) es siempre
superior para la muestra HSBs que para la muestra de LSBs, con una inversion en la tendencia
a altas masas. Analizando diferentes parametros que pudieran estar provocando esta diferencia
en la fraccion de galaxias barradas, exploramos el efecto que tiene el parametro de espin del
halo de materia oscura, la fraccién de masa en gas y la fraccién en masa bulbo-total (B/T).
Para ello construimos diferentes muestras de control donde se hizo la comparacién de la muestra
de galaxias LSBs con galaxias HSBs que poseen las mismas distribuciones de los parametros
elegidos. A partir de estas comparaciones encontramos que a bajas masas (< 10" M) la
diferencia de la fraccion de galaxias barradas entre LSBs y HSBs se debe a que las LSBs tienen
sistematicamente valores mayores del parametro de espin y una fraccién de gas mayor que las

HSBs, siendo ambos pardametros supresores de la formacién/crecimiento de barras estelares. A

ii
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altas masas, la fraccién de galaxias barradas es mayor para el caso de LSBs debido a que éstas
presentan fraccién de B/T menor con respecto a las HSBs. Esto sugiere que bulbos pequetios

favorecen la presencia de barras en este tipo de galaxias.
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CAPITULO

Introduccion

En el contexto de la astrofisica moderna, el estudio de la formacién y evolucion de galaxias es uno
de los temas mas activos en la actualidad y tiene como objetivo entender y estudiar los procesos
fisicos que empujan la evolucion del Universo como un todo. Gracias a los avances tecnologicos
actuales, los nuevos telescopios y detectores a lo largo del espectro electromagnético, hemos
podido mejorar nuestra comprension tedrica del universo mismo, permitiéndonos refinar modelos
tedricos para poder predecir acontecimientos en el cosmos. Un ejemplo de esto es el telescopio
espacial James Webb (JWST, por sus siglas en inglés), que ha empezado a generar datos e

informaciéon valiosa de las galaxias en épocas tempranas del universo. JWST sera capaz de

encontrar galaxias con un corrimiento al rojo de z = 15 para un estudio de campo ultraprofundo.

Con los nuevos datos obtenidos a partir de las nuevas facilidades astronémicas, se podran poner
nuevas restricciones a los modelos de la formacién y la evolucién de galaxias, especialmente para
galaxias tempranas y masivas.

Una de las herramientas mas relevantes y que ha avanzado en los ultimo afos en el estudio

de la formacion y evolucion de galaxias ha sido las simulaciones hidrodindmicas cosmoldgicas.
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Estas simulaciones fueron disenada para reproducir propiedades de las galaxias en el universo

local y actualmente existen diversos proyectos encargados del desarrollo de estas simulaciones.

Un ejemplo de esto es el proyecto EAGLE ! cuyo principal objetivo es examinar la formacién
de galaxias y su evolucién en entornos gaseosos. También tenemos el proyecto Illustris ? y su
sucesor, [llustrisTNG 2, el cual serd una pieza clave en este estudio. Illustris es un conjunto de
simulaciones cosmolodgicas de formacion de galaxias completadas a finales de 2013; aunque su
sucesor (IustrisTNG, la cual serd detallada més adelante), sigue las mismas motivaciones. Esta
presenta mejoras en los procesos fisicos incluidos en los c6digos, lo que mejora los resultados de
las simulaciones.

Al comparar los resultados de las simulaciones con las observaciones del Universo actual, es
posible entender e identificar los procesos fisicos que moldean a las galaxias que observamos
actualmente. El caso especifico que nos interesa en este trabajo es el estudio de galaxias barradas
dentro de la simulacion IlustrisTNG y su comparaciéon con el Universo observable. Antes
de adentrarnos en la metodologia y los resultados obtenidos que acometen este estudio, es

importante sentar las bases sobre las cuales se trabajara a lo largo de este trabajo de tesis.

1.1 Galaxias y parametros de caracterizacion.

Las galaxias son sistemas masivos ligados gravitacionalmente con una amplia gama de morfologias
y propiedades. Estan compuestas de estrellas, materia interestelar (compuesta de gas y polvo),
un agujero negro supermasivo en el centro y una gran cantidad de materia oscura (DM, por sus
siglas en inglés). La formacion y evolucion de las galaxias es un proceso complejo que puede

conducir a diferentes estructuras debido a interacciones (colisiones o fusiones) con otras galaxias.

thttps:/ /eagle.strw.leidenuniv.nl/
https://www.illustris-project.org/
3https://www.tng-project.org/
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En la figura 1.1 observamos la reciente imagen revelada por el JWST donde apreciamos el grupo
de galaxias conocido como "Quinteto de Stephan'. Estas galaxias se encuentran interaccionando
gravitacionalmente entre si y podemos apreciar regiones de brotes de formacion estelar, colas de

marea de gas, polvo y estrellas.
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Figura 1.1: Imagen tomada por el James Webb Space Telescope del grupo galactico conocido como “El
quinteto se Stephan”, el cual muestra galaxias en interaccion gravitatoria y donde se pueden observar
colas de marea, brotes estelares y caminos de gas y polvo. Créditos: NASA, ESA, CSA, and STScl.

Para poder caracterizar a las galaxias es necesario estudiar un gran nimero de parametros

tros de caracter

mencionados a continuacién y que son profundizados, por ejemplo en Binney and Tremaine

[2011] y Mo et al. [2010].

,

ias y parame

» Morfologia: A grandes rasgos, las galaxias se pueden clasificar entre elipticas y espirales.

Una clasificacién general se puede encontrar en el diagrama de Hubble de la figura 1.2, en

Galax
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1.1 Galaxias y parametros de caracterizacion.

donde tenemos las galaxias de tipo temprano (elipticas) a la izquierda y las de tipo tardio
a la derecha (espirales). Las galaxias elipticas se caracterizan por ser sistemas elipsoidales
ligeramente aplanados y que contienen poca presencia (o ausencia) de gas y polvo. Las
estrellas en este tipo de galaxias son por lo general viejas, con edades que se pueden
comparar con la edad del universo. Estos sistemas estan soportados por dispersién de
velocidades de las estrellas; en regiones poco densas del universo sélo el 10 % son elipticas
mientras que en cimulos galacticos esta cantidad aumenta hasta el 40 % (Finkelstein
[2014]). Por otro lado, las galaxias espirales presentan discos aplanados prominentes con
brazos espirales, el disco es sostenido por rotacion y se conforma de estrellas, gas y polvo;
el ejemplo claro de este tipo de galaxias es la Via Lactea. En regiones del universo de baja
densidad, el 60 % de las galaxias luminosas son espirales, mientras que en los cimulos solo el
10 % son de este tipo (Binney and Tremaine [2011]). Dentro de este tipo de galaxias existen
dos subtipos: espirales no barradas (denotadas como Sa, Sb, Sc) y espirales barradas (SBa,
SBb, SBc), estas ultimas presentan una estructura rigida larga que atraviesa su centro
y de la cual parecen salir los brazos espirales. En el extremo derecho del diagrama de

Hubble encontramos también galaxias irregulares que no tienen una estructura geométrica

definida.

{Normal spirals)

(Ellipticals) Sa Sh 50 Im
B o - O]
E0 E3 E& S0
S &) () 3s
S5Ba SBhb SBe IBm

{Barred spirals)

Figura 1.2: Representacion esquematica de la secuencia de Hubble para la morfologia de las galaxias (Mo
et al. [2010]).
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o Luminosidad: con respecto a este parametro, las galaxias se pueden encontrar en un gran
rango de luminosidades, desde 1000 Ly, hasta 10'? L. La luminosidad estd directamente
relacionada con la cantidad de estrellas que contenga la galaxia y asi, con su masa estelar
M,. Para describir el nimero de galaxias dentro de cierto rango de luminosidades se usa
la funcién de luminosidad ¢ (L), una aproximacion para esta funcién es dada por la ley de
Schechter en la Ecuacién 1.1, donde ¢, = 4.9 x 1022 Mpc3, a = —1.1y L, = 2.9 x 10"
h;2Le.

dL

L )aexp(—L/L*). (1.1)

SL)L = . (7 .

La figura 1.3 tomada de Croton et al. [2005], muestra la dependencia de la funcién de
luminosidad en la banda bJ para una muestra de galaxias tomadas del 2dF Galaxy
Redshift Survey. Notamos que ¢(L) decrece sisteméticamente hacia galaxias més brillantes.
También se observan las distribuciones de galaxias de tipo temprano y tardio separando
las regiones vacias (curvas inferiores) y de cimulos (curvas superiores). La imagen nos
confirma lo mencionado en el primer punto de esta lista, una poblacién poco densa o
“vacia” estd conformada principalmente por galaxias de tipo tardio, mientras que en los
cumulos predominan los tipos tempranos.

o Tamano: Dado que las galaxias no tienen limites definidos, hay diferentes métodos para
definir el tamano de una galaxia, uno de ellos es tomar el radio que encierra la mitad de
la luminosidad total de la galaxia, conocido como el radio efectivo R, asi las galaxias mas
luminosas serian las mas grandes.

o Brillo superficial: Es por definicién, la luminosidad recibida por unidad de area, sus
unidades son mag arsec 2 y su valor va a depender de la banda en la que se esté observando

aunque por lo general se usa la banda B o r. Un brillo superficial (1) tipico de las galaxias
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1.1 Galaxias y parametros de caracterizacion.
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Figura 1.3: Comparacién entre funciones de luminosidad ¢(L) de galaxias en ambientes vacios (curvas
inferiores) y cimulos (curvas superiores). Como se aprecia, en ambientes vacios dominan las galaxias

tenues de tipo tardio (curvas azules) mientras que en los cimulos predominan galaxias mas brillantes
(Croton et al. [2005]).

es de 18 mag arsec™?2

, aunque existen galaxias por encima y por debajo de este valor. ()
puede usarse para clasificar galaxias segiin su brillo superficial, en la banda r se puede
usar como valor limite de 22 mag arsec™? (Pérez-Montafio et al. [2022]). Galaxias que
tienen valores por debajo de este limite se consideran galaxias de alto brillo superficial, y
por encima se toman como galaxias de bajo brillo superficial.

Fraccion de gas: Este es otro parametro ttil para describir a las galaxias segin su
contenido de gas frio (cold). Se define como feas = Meoid/[Meola + M,], donde Megq y
M, es la masa del gas frio y de estrellas, respectivamente. Esta relacién nos indica con
qué eficiencia el gas frio se ha convertido en estrellas. Para galaxias elipticas, fgs €s muy

pequena mientras que para galaxias de disco la fracciéon aumenta significativamente con la

disminucion del brillo superficial (Mo et al. [2010]).
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o Actividad nuclear: Una fraccion pequena de todas las galaxias, denominadas galaxias
activas, muestran una componente no estelar adicional en su distribuciéon de energia
espectral. Esta emision es originada en una pequefia regiéon central llamada Nicleo
Galactico Activo (AGN, por sus siglas en inglés) y esta asociada con la acrecién de materia
en el agujero negro supermasivo central. Considerando la actividad nuclear podemos
segregar las galaxias entre activas y normales. En el trabajo de Véron-Cetty and Véron
[2010] se clasificaron diferentes tipos de AGNs del Sloan Digital Sky Survey (SDSS), entre
los que se encuentran los quasares, clasificados como tal de acuerdo al brillo de su nicleo

estelar. Otros tipos de AGNs se clasificaron de acuerdo a su espectro.

1.2 Galaxias de Disco.

Los parametros anteriores nos sirven para poder caracterizar una galaxia y analizar sus pro-
piedades. Con respecto a su morfologia vimos que podemos segregar a las galaxias en dos
submuestras principales: elipticas o espirales; para el caso particular de este estudio se analizaran
principalmente las galaxias de disco dentro de las cuales se encuentran las espirales. Por ello
vale la pena una concepcion resumida de las galaxias de disco.

Las galaxias de disco, dentro de las cuales se encuentran las espirales, nacen y se desarrollan
dentro de los halos de materia oscura (al igual que el resto de las galaxias). Estos halos juegan
un papel importante en la evolucién de las componentes de las galaxias como se planteara mas
adelante. Este tipo de galaxias consisten en un disco estelar delgado con soporte rotacional, brazos
en espiral formados de estrellas y gas; y a menudo, una barra estelar, mas una protuberancia
central (bulbo). Un ejemplo de galaxia espiral es nuestra propia galaxia, la Via Lactea (Figura
1.4), la cual contiene los elementos antes mencionados. Idealmente, para observar la estructura

espiral es mejor ver la galaxia frontalmente (face-on), asi se pueden apreciar estrellas jovenes,
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contenido de polvo, gas, entre otros. El gas presente en las galaxias espirales es principalmente
hidrégeno neutro (HI) e hidrégeno molecular (H2). Mapas de distribuciones de estas componentes
(asi como de CO) se pueden encontrar en Young and Scoville [1991]. La fracciéon de gas decrece
del 80 % para galaxias de disco de baja masa y bajo brillo superficial hasta 5% en espirales
masivas de tipo temprano como Sa/SBa (McGaugh and De Blok [1997]). Para determinar la
abundancia de metales en estas galaxias se analiza la emision de las regiones HII donde se

encuentra que la metalicidad disminuye con el radio ( Mo et al. [2010]).

Figura 1.4: Representacion visual de la Via Lactea obtenida por NASA/JPL-Caltech/R. Hurt (SSC/Cal-
tech).

Respecto a la coloracion de estas galaxias, tenemos que tienden a ser mas azules que las
elipticas de la misma luminosidad. Esto se debe a que las galaxias de disco se encuentran
formando estrellas activamente, asi que tienen poblaciones estelares jovenes que son azules. En
de Jong [1996] se menciona que dentro de este tipo de galaxias de disco se presentan gradientes

de color, siendo las regiones exteriores mas azules que las interiores como también se puede

apreciar en la figura 1.4 con el centro mas amarillento y los brazos mas azulados, lo que nos
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indica un proceso de formacién de adentro hacia afuera, con las poblaciones estelares mas viejas
en las partes centrales de las galaxias y las generaciones mas jévenes en las regiones externas.

Como se vio con anterioridad, las galaxias de disco presentan numerosas estructuras morfo-
logicas internas, siendo las principales la barra estelar y los brazos espirales. Por un lado, mas
de la mitad de todas las galaxias espirales presentan una estructura en forma de barra en sus
regiones internas (Sheth et al. [2008]). Las barras tienen isofotas de forma cuadrada-rectangular
debido a que son bastante alargadas, la manera ideal de observar una barra es teniendo una vista
face-on (de frente) de la galaxia. El grosor de las barras estelares no esté bien determinado sin
embargo se pueden establecer limites que sugieren que son tan delgadas como el disco galactico.
Profundizaremos en estas estructuras que son nuestro tema central un poco méas adelante. Por
otro lado, tenemos los brazos espirales que se forman por ondas de densidad (Lin and Shu [1987]),
que se propagan por el disco. Como las estrellas y gas en el disco perturbado tienen velocidades
angulares (£2) diferentes a la del patron se van moviendo dentro y fuera de la espiral asi, el
material que conforma el brazo en una galaxia cambia constantemente. Los brazos espirales en
las galaxias de disco pueden tener una amplia gama de radios; se clasifican como delanteros o
traseros segun el sentido en el que la espiral se enrolla en relacion con el sentido de rotacion del
disco (Mo et al. [2010]). Galaxias de disco de tipo temprano tienen brazos espirales fuertemente
enrollados mientras que las de tipo tardio presentan brazos mas extendidos y abiertos.

Las estrellas y gas frio en los discos de estas galaxias se mueven en orbitas circulares por lo
que la cinemdtica de las galaxias de disco se especifica por su curva de rotaciéon V,»(r) que nos
indica la velocidad de rotacion como funcién de la distancia al centro de la galaxia. A partir de

esto, la masa total encerrada dentro de un determinado radio se puede obtener como:

M(r) =V, (r)/G (1.2)
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Esto indicaria que M (r) o« r, sin embargo la masa calculada de las galaxias no parece
explicarse con la masa estelar, el hecho de que las curvas de rotacion de estas galaxias sean
planas a grandes rasgos es una evidencia indirecta de la presencia de halos de materia oscura

(Bertone and Hooper [2018]).

1.3 Barras estelares

Las galaxias barradas conforman alrededor del ~ 50% de las galaxias disco en el universo
(Sellwood and Wilkinson [1993], Masters et al. [2011], Vera et al. [2016]). Presentan una estructura
rigida formada de estrellas que rota rapidamente alrededor del eje normal al plano del disco
(Sellwood and Wilkinson [1993]). Las barras tienen una influencia importante en la evolucién
de las galaxias y estdn involucradas con la existencia de brazos espirales (Schwarz [1981]) y/o
pseudobulbos (Athanassoula [2005]). La importancia de estas estructuras motiva al desarrollo
de nuevos estudios que busquen analizar y comprender su naturaleza y evolucion.

En una galaxia barrada se distingue la barra como una estructura elongada que atraviesa
la galaxia y de la cual se extienden los brazos espirales, un ejemplo de este tipo de galaxias es
NGC 4394 (figura 1.5).

Siguiendo el modelo presentado en Kormendy et al. [2013], una barra estelar es una onda
de densidad en el disco galactico por lo que el patron de barra gira a una velocidad angular
especifica (£2,) de manera rigida a diferencia del material del disco, el cual tiene una variacién
con el radio, Q(r). Las barras y los brazos espirales tienen ciertas similitudes y la clave para
entenderlas es a través de las resonancias orbitales presentes en galaxias de disco. Se tienen tres
resonancias principales conocidas como la resonancia interna y externa de Lindblad (llamadas de
ahora en adelante ILR y OLR, respectivamente) y la resonancia de corrotacion. Una estrella en la

resonancia de corrotacion, 2 = €2, girard con una velocidad igual a la de la barra mientras gira
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Figura 1.5: Galaxia espiral barrada NGC 4394. Créditos: ESA/Hubble & NASA.

alrededor del centro de la galaxia, por lo que en el marco giratorio parecerd no moverse (Ceverino

and Klypin [2007]), su movimiento se describe por un harmonico simple en sentido contrario a

las manecillas del reloj de una elipse cerrada, esto es a lo que se le llama aprozimacion epiciclica.

En la parte externa de la galaxia tenemos la OLR donde €, = 2 + £/2 siendo & la frecuencia
epiciclica, es decir, la frecuencia a la cual un objeto oscila en movimiento circular. En esta
resonancia la estrella gira mas lento que la barra; por otro lado, en la region interna esta la ILR
(Q, = Q — k/2), aqui la estrella gira mas rapido que el patrén de barra y es en esta resonancia
donde la estrella interactiia mas fuertemente con el patron global que en cualquier otra parte del
disco, asi, la ILR es clave para el entendimiento de la dinamica de barras; si las 6rbitas cerradas
de la resonancia interna de Lindblad se acomodan de tal manera que producen un aumento
de densidad pueden producir como se muestra en la figura 1.6 una espiral (izquierda) o una
barra (derecha) cuyas 6rbitas precesionardn juntas al mismo valor de 2 — k/2 conservando asi la

espiral o barra. Aunque esto es meramente tedrico, en realidad para conservar estas estructuras
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de ondas de densidad se necesita que la gravedad mantenga las orbitas en precesion juntas

(Kormendy et al. [2013]).

Figura 1.6: En la imagen de la izquierda se observan la alineacién de érbitas ILR elipticas las cuales
producen una onda de densidad en espiral que da lugar a los brazos espirales de una galaxia disco
(Kalnajs [1973]). En el panel derecho vemos las érbitas de las familias principales que conforman una
barra orientada en este caso a 45° (Englmaier and Gerhard [1997]).

Las barras estelares son los conductores mas importantes de la evolucion secular (Kormendy
et al. [2013]) ya que durante su tiempo de vida pueden redistribuir el momento angular de los
bariones y la materia oscura de una galaxia (Sellwood [1980], Holley-Bockelmann et al. [2005]).
El momento angular emitido es debido principalmente al material estelar que sera absorbido por
el halo, bulbo (componentes esferoidales) y el disco (Athanassoula [2003]). Este intercambio de
momento es el principal impulsor de la barra y su eficiencia depende de la distribucién de masa
y dispersion de velocidades. Una distribucién de masa alta y una baja dispersion de velocidades
(baja temperatura) favorecen la redistribuciéon de momento angular (Sheth et al. [2012]). Esta
redistribucién también permite a las barras impulsar gas y estrellas a la regién central de la
galaxia teniendo como consecuencia la formacién de pseudobulbos (Athanassoula [2005]) y la
formacién estelar en la region galactocéntrica (Pierre [1995], Khoperskov et al. [2018]).

La cantidad de barras encontrada en una muestra tiene una dependencia con la masa estelar,
la cual es la propiedad fisica principal de las galaxias. Nair and Abraham [2010b], usando el

catalogo presentado en Nair and Abraham [2010a] de ~ 14000 galaxias del SDSS Data Release
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4 (DRA4), encontr6 que el ntimero de barras es una fuerte funcién de la masa estelar, con un
aumento en la fraccién de barras al incrementar la masa estelar de la galaxia. Esta fraccion de
barras también resulta muy sensible a la concentracion central de las galaxias. El incremento de
barras con la masa es también encontrada en diferentes trabajos como Diaz-Garcia et al. [2016],
Rosas-Guevara et al. [2020], Zhao et al. [2020]. El comportamiento anterior se puede apreciar en
la figura 1.7 tomada de Roshan et al. [2021], muestra la fraccién de barras fi,, (definida en la
expresion 1.3), como funcién de la masa estelar M, para diferentes simulaciones de los proyectos

MlustrisTNG y EAGLE, también muestra resultados observaciones del SDSS.

Numero de galaxias barradas en la muestra

foar = 1.3
ar Total de la muestra (1.3)
—e— TNG100
1.0f —e— TNGS50
EAGLE100
TNG100 (Zhao+, 2020)
————— S*G fit (Erwin 2018)
0.8| --&- SDSS (Oht+, 2012)
L 06
©
Q0
Y =4
0.4
0.2 h
0.0

16.0 10.2 10.4 10.6 10.8 11.0 11.2
l0g10(M /M)

Figura 1.7: Evolucion de barras como funcién de la masa estelar para diferentes simulaciones (lllustrisTNG
y EAGLE) y datos observacionales del Sloan Digital Sky Survey (Roshan et al. [2021]).

Otro parametro importante en las galaxias con barras es el espin del halo de materia

oscura (A). Long et al. [2014] usando simulaciones numéricas de galaxias aisladas con diferente
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parametro de espin, concluy6 que al ir aumentando A, el crecimiento de la barra se suprime
durante la evolucién secular. Esto debido a que al aumentar el pardametro de espin del halo,
reduce su habilidad para absorber el momento angular de la componente estelar y asi permitir
el ralentizamiento del patrén de rotacion de la barra y aumentar su longitud.

Algunos de los resultados presentados por Long et al. [2014] se muestran en la figura 1.8. En
el panel superior observamos la variacién de la amplitud de la barra Ay (arriba) y del patrén de
velocidades wy, con respecto al valor de A (abajo). Como se ve, un valor alto de espin acelera la
formacion de la barra en su fase dindmica, sin embargo, durante la fase secular la barra ya no
crece. Su mayor crecimiento en esta segunda fase se observa para valores de espin mas pequenos
e incluso nulo (modelo A = 0). El patrén de velocidades de la barra es menor para valores bajos
de espin lo que indica que la barra tiene un menor periodo que le permite crecer como se dijo
anteriormente.

En el panel inferior se presenta la tasa de flujo de momento angular para particulas del halo
(arriba) y para particulas del disco (abajo) para 3 halos de A = 0.0, 0.03 y 0.06, denotados
como P00, P30 y P60, respectivamente. El cddigo de colores indica tasas de ganancia/pérdida
(rojo/azul) de momento angular. Notamos que para el modelo P00, el halo actia como un buen

sumidero de momento angular, favoreciendo el crecimiento de la barra. Por otro lado, en el

modelo de mayor valor de espin la ganancia de momento del halo disminuye significativamente.

Existen ademas, varios factores dentro de la galaxia que pueden estar correlacionados con
la presencia de barras estelares, entre estos factores se encuentra el contenido de gas, giro
del halo de materia oscura y la estructura interna de la galaxia. Primeramente tenemos que
las barras presentan una dependencia con el contenido de gas (Shlosman and Noguchi [1993],

Berentzen et al. [1998], Villa-Vargas et al. [2010]). Estudios con simulaciones de N-cuerpos como

el Athanassoula et al. [2013] han demostrado que el gas tiene un efecto en la fuerza de la barra.

Como se aprecia en las graficas superiores de la figura 1.9, modelos ricos en gas poseen barras
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Figura 1.8: Panel superior: evolucién de la amplitud de la barra A, (arriba) y de su patron de velocidades
wp (abajo) para modelos de galaxias con valores diferentes de espin del halo (\). Panel inferior: Tasas de
flujo de momento angular para el halo (arriba) y el disco (abajo). La paleta de colores corresponde a las
tasas de ganancia/pérdida (rojo/azul) usando una escala logaritmica en color (Long et al. [2014])

mas fuertes en comparacion con aquellos con poco o nulo contenido de gas. Durante la evolucion
secular, para los modelos carentes de gas la evolucion de la barra se da a un ritmo mas lento.

Athanassoula et al. [2013] también presenta los efectos del gas en el crecimiento y evolucién
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Figura 1.9: Evolucién temporal de la fuerza de la barra A, (arriba), la relacién axial del halo en el plano
ecuatorial b/a (centro) y el aplanamiento del halo ¢/a (abajo) para tres halos con diferentes fracciones de
gas (Athanassoula et al. [2013]).

de las barras que a veces pueden ser opuestos entre si. Estos son:

i Dado que las componentes frias responden con mas fuerza que las calientes y considerando

que el gas es frio, se esperaria que las barras fuertes se formen en galaxias ricas en gas.

ii Para simulaciones sin contenido de gas, el momento angular es emitido por las estrellas de
la regién de la barra y absorbido por el material del halo y el disco méas externo, por lo
que el momento del disco disminuye y el del halo aumenta en igual cantidad. De tener
la presencia de un bulbo, éste también absorberia momento angular. Ademaés, como el
gas proporciona momento a la barra, dificulta su crecimiento. Asi, la fuerza de la barra

disminuye al aumentar el contenido en gas en la galaxia.

iii La presencia de una concentracién de masa central gaseosa (CMC, por sus siglas en inglés)
masiva y compacta debilita la resistencia de la barra. Esta CMC se puede formar a partir

de la barra cuando ésta empuja el gas hacia adentro de la galaxia.
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iv. Con respecto al efecto del disco delgado en la barra se encuentra que las simulaciones con
més gas y estrellas jovenes, tendran una fraccion mayor de su masa en un componente

delgado, dando lugar a barras cortas y débiles.

Trabajos observacionales han encontrado resultados similares. Por ejemplo, Masters et al.

[2012], tomando 2090 galaxias de disco del proyecto Galaxy Zoo 2 para estudiar el efecto del
gas en galaxias fuertemente barradas, encuentra que las galaxias ricas en gas son mas propensas
a albergar barras fuertes, mientras que aquellas ricas en gas son no barradas o débilmente
barradas. Cervantes Sodi [2017] también encontraron que la fraccién de barras disminuye al
aumentar la masa de gas, especialmente para barras fuertes. Por otro lado, la cantidad de barras
débiles parece tener un ligero aumento conforme aumenta la masa de gas, tal como se muestra

en la figura 1.10.

06 [~ ——r T T
[ All —o—i ]
r Strong k-H--2 ]
05 Weak F—2— o
0.4 F .
Y
3§ 03l ]
=l [ ]
02 .
01 F .
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-1 -0.5 0 0.5

log (MHI/M*)

Figura 1.10: Fraccién de barras como funcién de la fraccion de masa de gas para barras fuertes (linea
roja), débiles (linea azul) y barras totales (linea gris). Se aprecia que a mayor contenido de gas, las barras
fuertes disminuyen considerablemente mientras que las barras débiles parecen tener un ligero aumento al
incrementar la fraccion de gas (Cervantes Sodi [2017]).

Con respecto al bulbo, el trabajo de Masters et al. [2011] mostr6 que existe un aumento en

el nimero de barras en galaxias que presentan un bulbo més prominente. Aqui es importante
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aclarar que existen dos tipos de protuberancias, por una parte tenemos los bulbos cldsicos que
existen en tiempos anteriores a la barra por lo que influird en su formacién y evolucién, durante
la fase dinamica de formacion, el bulbo clasico ralentiza la formacion de la barra; durante la
evolucion secular ayudan al crecimiento de la barra al absorber momento angular dando como
resultado barras més fuertes (Athanassoula and Misiriotis [2002], Athanassoula [2003]). Por otro
lado, los pseudobulbos discales (en forma de disco) se forman a partir de la barra durante la
evolucion secular por lo que éstos no pueden influir en su proceso de formacién. Barras fuertes
empujan més gas hacia adentro que resulta en bulbos discales méas masivos.

Otra consecuencia de la presencia de gas en la galaxia tiene lugar durante la evolucién de
la barra estelar. Las barras fuertes tienden a sufrir una inestabilidad de pandeo o Buckling
instability (Combes et al. [1990], Athanassoula [2016], Smirnov and Sotnikova [2019]), este
periodo de inestabilidad fue detectado por simulaciones y provoca que la barra se debilite y
engrose. También puede formar una estructura cuadrada/cacahuete en sus partes centrales. Se
cree que el Buckling instability se relacionan con la inestabilidad vertical de las érbitas estelares
que sostienen la barra (Lokas [2019]). Collier [2020] usando simulaciones de N cuerpos, encontré6
que la inestabilidad esta dictada por las propiedades cinematicas y la geometria de la barra y
que un pandeo fuerte o violento no destruye las barras, mientras que uno mas enérgico podria
llegar incluso a disolver la barra. Debattista et al. [2006] y Villa-Vargas et al. [2010] han sugerido
que este pandeo puede ser suprimido por la presencia de gas.

Como se ve, existen multiples factores que pueden influir en el crecimiento de las barras
estelares por lo que el objetivo del presente trabajo es justamente analizar qué factores son los

que mas influyen que la cantidad de barras encontradas en una muestra.
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1.3.1 Estabilidad del disco: Criterio ELN.

Al ser las barras un factor importante en galaxias de disco, es importante saber si una galaxia
es propensa a la formacién de una barra estelar. Para esto es comiin usar lo que se conoce como
el criterio ELN explicado a continuacién.

En el trabajo realizado por Efstathiou et al. [1982] se estudi6 la estabilidad del disco galactico
contra la formacion de barra, de aqui surge el criterio ELN expresado en términos de la velocidad
maxima de rotacién V., la constante gravitacional GG, la masa total del disco My y la longitud
de escala del disco Ry, la expresion se puede ver en la ecuacion 1.4 que correponde a una medida
de la autogravedad del disco.

Vinax

T (GMdisk/Rd)lm. 4

Esta expresion analitica simple ayuda a distinguir entre discos propensos a la formacién de
una barra y los que no lo son. Galaxias con valores € > 1.1, poseen un componente caliente
lo suficientemente grande como para estabilizar el disco, es decir, fueron estables frente a la
inestabilidad de la barra. Por otro lado, galaxias con € < 1.1 tienen discos estelares que se
vuelven inestables (Mo et al. [1998]). Trabajos posteriores a Efstathiou et al. [1982] como los de
Debattista and Sellwood [1998], Dubinski et al. [2009] y Saha and Naab [2013]; se enfocaron
en el papel que juega la materia oscura, en el proceso de formaciéon de barras; incluyendo
halos de DM que fueran capaces de interactuar dindmicamente con la estructura estelar. Una
mayor concentracion de halo desarrolla una barra mas fuerte, grande y delgada en comparacion
con galaxias con una menor concentracién de halo (Athanassoula and Misiriotis [2002]). Halos
masivos albergan galaxias con las barras mas fuertes mientras que los menos masivos presentan
barras estelares débiles.

Para evaluar el desempernio del criterio ELN de inestabilidad del disco, Izquierdo-Villalba
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et al. [2022] us6 muestras de galaxias de disco fuertemente barradas y no barradas provenientes
de las simulaciones TNG100 y TNG50 a un corrimiento al rojo z = 0. Concluyé que el criterio
logra identificar con éxito el ~ 75 % y ~ 80 % de las galaxias fuertemente barradas y no barradas,
respectivamente. Estos valores indican que el criterio ELN esta vigente en la identificacion de
barras.

Una relacién entre € y el pardametro de espin es presentado por Cervantes Sodi et al. [2013] y

se muestra en la ecuacién 1.5:

2= (1.5)

donde f,; es la fraccién de masa del disco en términos de la densidad de la superficie estelar.

Dado que la inestabilidad de barra en el disco ocurrird si ¢ < 1.1, entonces esperamos

encontrar un mayor numero de barras a valores bajos de espin.

1.3.2 Efecto de las barras en las galaxias.

Como se ha visto, las barras son un factor clave en la evolucién de las galaxias y pueden
alterar varias de sus propiedades en escalas de tiempo cortas. Entre las propiedades que se ven
afectadas por la presencia de una barra estan la formacién estelar, color, estructura galactica
(Athanassoula [1983]), composicién quimica (Combes and Elmegreen [1993]) y tal como se
mencioné con anterioridad, la formacion de pseudobulbos.

De acuerdo con Hawarden et al. [1986], las barras podrian aumentar la tasa de formacién
estelar, teniendo luminosidades infrarrojas medias de 4.3 x 109 L, mas del doble comparado
con galaxias no barradas que presentan luminosidades de 1.7 x 109 L. Este fenémeno se puede
atribuir a una regiéon de formacion estelar ubicada cerca de donde se acumula el material de

flujo de entrada impulsado por barras. Estudios pioneros han sugerido que la presencia de
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una barra no es garantia de una mayor SFR (Martinet and Friedli [1997], Chapelon et al.

[1999]). Sin embargo, trabajos més recientes como el de Lin et al. [2017], quien usé el survey
Calar Alto Legacy Integral Field Area (CALIFA), el cual contiene cerca de ~ 600 galaxias del
universo local observadas en un rango de longitud de onda de 3700 — 7100 A con espectroscopia
de campo integral; analizdé 57 galaxias espirales concluyendo que la barra, al impulsar gas al
centro, desencadena la formacion de estrellas en esta region y funciona como un canal para
crecer /rejuvenecer a los pseudobulbos. Con respecto a la metalicidad también se han encontrado
diferentes resultados. Estos resultados contradictorios se podrian deber a la morfologia de la
galaxia huésped o las caracteristicas de la barra como su longitud y fuerza (Elmegreen and
Elmegreen [1985], Menéndez-Delmestre et al. [2007]).

En Vera et al. [2016], se utilizaron datos observacionales del Sloan Digital Sky Survey Data

Release y Galaxy Zoo para obtener una muestra de galaxias barradas (débiles y fuertes) y

no barradas con el fin de analizar como difieren las propiedades de sus galaxias anfitrionas.

En primer lugar, se encontré que una fraccién importante de galaxias fuertemente barradas
son de tipo SBO, es decir, galaxias lenticulares, por lo que de encontrar una barra en este
tipo de galaxias, es muy probable que sea de tipo fuerte, esto es consistente con Aguerri and
Gonzalez-Garcia [2009] y Laurikainen et al. [2009]. Con respecto a sus poblaciones estelares, se
encontré que galaxias no barradas presentan poblaciones de estrellas més jévenes y tasas de
formacion estelar mas altas, en comparacion de las galaxias con barras que tienen poblaciones
estelares viejas. Las barras débiles presentan tendencias intermedias entre las mencionadas
anteriormente. Esto es una senal de que la barra podria estar acelerando el procesamiento del
gas por lo que es natural pensar que galaxias barradas tendran un menor contenido de gas. En
el caso de galaxias ricas en gas, las barras llevan el gas a la regién central y desencadena un
estallido de formacién estelar por lo que existe una evolucién dinamica de las galaxias impulsada

por barras (Jogee et al. [2005]), asi, las propiedades de la galaxia y la barra se modifican en el
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tiempo. Spinoso et al. [2016] usando la simulacién hidrodindmica cosmoldgica ErisBH encontré6
que cuando la barra alcanza su maximo en longitud y fuerza y se da el estallido en la formacién
de estrellas, provoca que la region central de la galaxia (~ 2 kpc) se queda sin gas, cuando la
regién galactocéntrica ya se ha extinguido es mas facil para las observaciones identificar una
barra prominente.

Con respecto al color, Vera et al. [2016] encontré que las galaxias con barras fuertes se
agrupan principalmente en la region roja a diferencia de las galaxias con barras débiles o no
barradas que abarcan mas que nada la region azul. En el citado trabajo también se concluyo
que la metalicidad es mayor en galaxias fuertemente barradas mientras que las barras débiles
o galaxias sin barras presentan una distribucién similar; esto indicaria que las barras fuertes

aceleran el procesamiento del gas.

1.3.3 Meétodos para determinar propiedades de las barras.

Las propiedades que caracterizan a una barra son tres: la longitud de la barra, la fuerza de la
barra (bar strength) y la velocidad del patrén (speed pattern). A continuacién, se explicardn los
métodos mas comunes que se usan como proxies de las dos primeras propiedades.

Longitud de la barra. Una de las caracteristicas mas importantes de una barra es su
tamano, cuyo valor esta influenciado por la masa de la galaxia, su tamano, contenido de gas y
su grado de interaccién con la componente esferoidal del halo. La longitud de la barra (l4,) se
vuelve importante cuando se quiere interpretar la frecuencia de barras en grandes muestras ya
que barras cortas seran mas dificiles de identificar, especialmente a mayores distancias. Para
poder medir la longitud de la barra se utilizan diferentes técnicas, mencionando a continuacion

algunas de las més importantes y que estan presentadas en Peters and Kuzio de Naray [2018].

o Isofotas elipticas. La luz de la galaxia se puede ajustar con isofotas (curvas que conectan
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puntos con igual luminosidad). Con ellas se puede encontrar la barra analizando la
excentricidad y sus angulos de posicion. En este método, para determinar la longitud de la
barra se suele usar el radio de maxima elipticidad (Wozniak et al. [1995]) o el radio donde
la elipticidad cambia discontinuamente como una indicacién de que el final de la barra
ha sido alcanzado (Aguerri et al. [2000]). Usando el radio donde se presenta el maximo
en la elipticidad podria conducir a una subestimacion en el tamano de la barra mientras
que elegir el radio de discontinuidad podria proporcionarnos una sobreeestimacion de la
longitud de la barra (Aguerri et al. [2000]).

o Perfiles de luz azimutal. Otra forma de determinar [, es analizando el comportamiento
de la luz en funcion del angulo y el radio azimutales, lo que seria el perfil de luz azimutal.
Estos perfiles en las partes mas internas de una galaxia deberian ser constantes debido a
la presencia del bulbo o el ntcleo. Si existiese una barra en la galaxia, estos perfiles de luz
deberian presentar dos “jorobas” con una separacién de ~ 180° en un dngulo azimutal a
todos los radios. Fuera de la barra si por ejemplo, hay dos brazos espirales, las jorobas
comenzarian a moverse en diferentes angulos ya que los brazos no estan a un angulo

azimutal constante (Ohta et al. [1990]).

Finalmente, para medir la longitud de la barra se pueden ajustar gaussianas a cada joroba
para medir el angulo azimutal y la intensidad maxima, sabiendo que el angulo debe ser de
180° y de intensidad similar, donde veamos que hay un cambio significativo en el angulo
se definird como lp,,.

o Andlisis de Fourier. Este método es ampliamente utilizado para medir a la barra. Consiste
en descomponer perfiles de luz azimutal /,.(f) mediante la transformada de Fourier:

F(r) = / " 1.(0) exp (—2i6)db, (1.6)

—T
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donde los coeficientes de Fourier estan expresados como:

A (r) = i [ 1) cosno)de y Bu(r) = i [ 16)sin(moyas, (1.7
y las amplitudes son:
Io(r) = Aozm = /A2 (r) + B2 (r). (1.8)

Las amplitudes nos pueden servir para identificar la presencia de la barra y medir su
tamano. Dentro de la barra las amplitudes o modos m = 2 y m = 4 son mas fuertes en
comparacién de otros (Ohta et al. [1990]); el modo m = 2 es usado cominmente debido a
que hay una correlacién positiva entre su amplitud y la longitud de la barra (Durbala et al.
[2009]). Para medir el tamafio de la barra se usan intensidades de barra [, e interbarra I;

(Aguerri et al. [2000]) donde la regién de la barra se define como:

I 1 I I I
LI (2 IR ) il 1.9
]i»b 2 [(IZ b)max <1i7b>min‘| " (Il‘b)min7 ( )

]b:IQ+IQ+I4+]6 y Ii,b:+10_]2+j4_16- (110)

donde:

El dltimo radio donde la condicién de la ecuacién 1.9 se cumple se toma como el radio de
la barra. Aunque este método, como se encontrd en Aguerri et al. [2000], tiende a dar un
valor mas alto de la longitud de la barra cuando se compara con otros métodos, parece ser
que el uso del analisis de Fourier incluye brazos espirales ademas de la barra, dando como

resultado barras méas largas.

Fuerza de la barra. Anteriormente se han mencionado barras fuertes o débiles, esta
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clasificacion esta directamente relacionada con la fuerza de la barra, la cual funciona como
marcador de su potencial gravitacional. Este pardametro se clasificaba de acuerdo a la longitud
y brillo de la barra (Vaucouleurs [1959]). Sin embargo, actualmente es posible cuantificarla
mediante varios métodos. Por ejemplo, Buta and Block [2001] estableci6 que en una galaxia
de disco barrada, el valor maximo de la relacion entre la fuerza tangencial y la fuerza radial
axisimétrica media, denotada como (), proporciona una medida cuantitativa de la fuerza de
una barra, aunque este método no mide la elipticidad ni la forma de la barra. La expresion de
@y se da en la ecuacion 1.11, donde Qy; es el valor maximo del de la razén de los campos de

fuerza medios radiales axisimétricos y tangenciales en el cuadrante .

4 .
szz%. (1.11)

Otro método seria usar la elipticidad de las isofotas definida por Pierre [1995], en donde la
fuerza de la barra estd definido como €, = 10(1 — b/a) donde a y b son los semi ejes mayor y
menor proyectados, respectivamente. Las barras fuertes muestran ¢, ~ 8 mientras que los bulbos
perfectamente esféricos presentan ¢, = 0, la incertidumbre que presenta este método es de cerca
del 20 % (Aguerri [1999]). En Aguerri et al. [2000] se da otro método para medir la fuerza de la

barra, definiéndola cémo se expresa en la ecuacién 1.12:

1 e I
S = /b = (1.12)
0

T'bar I 0

donde 7y, es el radio de la barra, I e Iy son las amplitudes de Fourier para m =2y m = 0.

Este método mide la prominencia de la barra en la galaxia.

Las fuerzas de las barras encontradas por este método se encuentran en el orden de 0.1.

Peters and Kuzio de Naray [2018] encontr6 que para galaxias de bajo brillo (explicadas en la

siguiente seccién), las fuerzas de las barras usando este ultimo método van de 0.13 a 0.29 donde

25

n
2]
S
[
3]
Q0
n
=
Q
o
n
Q
o)
3]
o)
=
Q
o
S
Q
[
®
g
=
S
Q
-~
Q
o
2]
S
3]
Q
n
O
o)
o
-~
‘éﬁ




"\
X 1.4 Galaxias LSB

IRVA

valores mas pequenos indican barras débiles que son pequenias y menos brillantes. Con respecto
a las galaxias de alto brillo superficial, Peters and Kuzio de Naray [2019] encontré que tienen

valores de fuerza de barra arriba de 0.37.

1.4 Galaxias LSB

Las galaxias LSB barradas seran nuestro objeto de estudio por lo que es importante mencionar
las caracteristicas generales de este tipo de galaxias y la formacion de sus barras estelares.
Como se menciondé en la seccion 1.1, las galaxias se pueden clasificar segiin su brillo superficial
1. En este trabajo adoptaremos, para la segregacion, el valor limite propuesto por Pérez-Montano
et al. [2022] de u(r) = 22 mag arsec™2, galaxias por encima de este valor se definirdn como
galaxias de bajo brillo superficial (LSB/LSBs), de lo contrario se definirdn como galaxias de

alto brillo superficial (HSB/HSBs).

1.4.1 Caracteristicas generales.

Las galaxias de bajo brillo superficial emiten mucha menos luz por area que las galaxias normales
lo que las hacen dificiles de detectar. Sin embargo, en los tdltimos anos, un gran nimero de
investigaciones han ayudado a esclarecer nuestro entendimiento de este tipo de galaxias. La
diferencia clave entre las LSBs y HSBs es que las galaxias de bajo brillo presentan una densidad
de masa superficial estelar baja lo que resulta en su poca luminosidad que las caracteriza debido
a la separacién promedio entre sus estrellas. A pesar de esto, las LSBs abarcan todos los rangos
de masa (McGaugh et al. [1995]), aunque la mayoria se encuentran a masas menores con respecto
a las HSB (Pérez-Montano et al. [2022]), como se aprecia en el histograma superior central de
la figura 1.11. La importancia de estudiar estas galaxias es que estudios observacionales como

el de Impey and Bothun [1997], han sugerido que una fraccién significativa de la poblacién de
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galaxias son LSB. Las curvas de rotacién obtenidas por De Blok et al. [2001] para las LSBs,
indica que la materia oscura domina (DM) a todos los radios, pero con halos de DM menos
densos que sus contrapartes mas brillantes.

Otra caracteristica de las galaxias LSB es que tienen una baja tasa de formacién estelar
(SFR, por sus siglas en inglés). De hecho, su SFR por unidad de masa estelar es un factor de 10
menor que otras galaxias de la misma masa bariénica (Schombert et al. [2011]). Un resultado
distinto se puede observar en la figura 1.11 donde se aprecia en el extremo superior derecho que
la SFR entre LSBs y HSBs no difiere significativamente. Con respecto a su contenido en gas, las
LSBs son mas ricas en gas que las HSBs lo que sugiere que pueden ser sistemas relativamente
no evolucionados. Sus densidades de gas estan muy por debajo del umbral critico de densidad
para la formacion de estrellas, lo que resulta en una baja tasa de formacién estelar como se
mencion6. También son pobres en su contenido de polvo ya que sélo existen algunas LSBs con
componentes de polvo detectables (Hinz et al. [2007]) y generalmente sus discos parecen ser
pobres en metales (De Naray et al. [2004]).

El medio ambiente en el que se desarrollan es localmente aislado de otras galaxias, cuando

se tratan de galaxias espirales LSB gigantes. Otras morfologias de este tipo de galaxias como

irregulares o enanas se encuentran tanto en medios poco como muy densos (Honey et al. [2018]).

Las LSBs se desarrollan en los mismos progenitores que las HSBs en a un corrimiento z > 2 con
fracciones de gas similares. Segtin Martin et al. [2019], la evolucién de las galaxias de bajo brillo
es mucho mas rapida, especialmente a z < 1, lo que hace que diverjan evolutivamente de las
galaxias de alto brillo superficial. La rapida formacion estelar provoca una retroalimentacion
de supernova mas concentrada que aplana los perfiles de densidad de la componente gaseosa
creando perfiles estelares més susceptibles a ser perturbados por fuerzas de marea de galaxias
vecinas. Las mareas amplian las distribuciones estelares resultando en galaxias LSB gigantes

difusas que también pueden ser pobres en gas; otro efecto de las mareas es el calentamiento
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continuo del gas que apaga su formacién estelar en z = 0.25.

En el trabajo reciente de Pérez-Montano et al. [2022] se concluye que los parametros de
espin de los halos que albergan las HSB y LSB presentan una divergencia a z ~ 2 que resulta en
los diferentes trayectos evolutivos de otras propiedades de estos tipos diferentes de galaxias. Los
altos valores del momento angular especifico estelar y el espin del halo serian los responsables de
su naturaleza extendida, dado que las LSBs nacen en halos de espin alto, hecho que presentaron
diversos pioneros como los de Dalcanton et al. [1997], Mo et al. [1998], Jimenez et al. [1998], entre
otros. Pérez-Montano et al. [2022] también confirma trabajos anteriores sobre las caracteristicas
generales de las LSB cuyas distribuciones se muestran en la figura 1.11, donde M,. es la magnitud
absoluta en la banda r, M, es la masa estelar total, r,.¢ es el radio de la esfera que contiene la
mitad de la masa estelar total, 750, es el radio efectivo proyectado que contiene el 50 % de la
luminosidad en la banda r, SFR la tasa de formacion estelar y sSFR la tasa especifica. Como
se aprecia en el segundo panel superior, las LSB se concentran principalmente a bajas masas
mientras que las HSB abarcan un mayor rango; la SFR es insignificantemente menor en las
galaxias de bajo brillo y presentan radios ruq y 750, mayores considerando que las LSB son
mas extendidas espacialmente que las HSB.

Como se mencioné del trabajo anteriormente citado, las LSBs son galaxias que presentan
discos dispersos embebidos en halos de materia oscura de alto momento angular. Al conservarse
el momento angular especifico de los bariones e igualarse con el del halo de DM (Fall and
Efstathiou [1980]), la longitud de escala del disco estara regulada por el espin del halo de materia
oscura A. Las LSBs presentan valores de A > 0.05 segiin Boissier et al. [2003] y Kim and Lee
[2013]. Con estas caracteristicas, las LSB son estables frente a inestabilidades de disco (Mihos
et al. [1997]) por lo que estructuras como barras estelares son raras de encontrar en galaxias
LSB, tal como encuentra McGaugh and Bothun [1993] que de una muestra 36 LSBs, tinicamente

1 parece presentar una estructura de barra.
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Figura 1.11: Distribuciones de los seis principales parametros de las galaxias para HSBs y LSBs a z = 0, las
lineas verticales corresponden a los valores promedios de cada parametro (Pérez-Montaiio et al. [2022]).

1.4.2 Barras en LSBs

Hasta ahora hemos visto que las barras en galaxias de bajo brillo superficial deberian ser raras
dado que sus discos son estables frente a la formaciéon de barras debido la baja autogravedad
del disco y su alto contenido de materia oscura (Mihos et al. [1997]). La cantidad de barras
encontradas en LSBs es muy baja. Por ejemplo, Honey et al. [2016] encuentra una fraccién de
galaxias (fyar) barradas del 8.3 % para una muestra de 856 galaxias, mientras que el trabajo
de Cervantes Sodi and Sanchez-Garcia [2017] calcula una fraccién del 20 %. Cada uno de estos
resultados resulta ser mucho menor a la fraccién de barras encontrada para las galaxias de alto
brillo que es de alrededor del 60 % (Eskridge et al. [2000], Menéndez-Delmestre et al. [2007]).

Esta diferencia se atribuye comtinmente a la diferencia en el contenido de gas en ambos tipos de
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galaxias, siendo las LSBs mas ricas en esta componente. Vale la pena preguntarse entonces cémo
es que se da la formacién de barras en galaxias de bajo brillo superficial teniendo caracteristicas
que pueden estar suprimiendo o ralentizando la formacién y evoluciéon de las barras.

Mihos et al. [1997], usando simulaciones numéricas para modelar un encuentro entre una
galaxia LSB y una HSB, explor6 la estabilidad dindmica de discos LSBs para analizar su
respuesta a perturbaciones externas. Encontré que a pesar de que los discos de las LSBs son
mas estables contra la formacion de barras, las colisiones podrian generar inestabilidades locales
que desencadenaria formacién de barras aunque en general, los discos de las LSBs son lo
suficientemente estables como para generar y amplificar inestabilidades ya sea locales o globales.
Por otro lado, Mayer and Wadsley [2004] encontr6 que para que las LSBs sean capaces de formar
barras, éstas deben ser mas masivas (en un factor de dos mas alto) de lo que se cree. Un disco
altamente gaseoso puede formar una barra si el halo tiene una concentracion muy baja y la
componente estelar mas alta que la observada para galaxias de bajo brillo superficial. Las barras
en estos modelos de LSB son notablemente mas cortas que el radio de escala del halo, por lo
que su contenido de momento angular es bajo y una vez formada la barra, ésta evoluciona hacia
estructuras similares a bulbos en unos pocos giga anos. Por lo tanto, una componente similar a
un bulbo deberia estar presente en cualquier LSB que se haya vuelvo inestable en el pasado.

Peters and Kuzio de Naray [2018] estudiaron 4 galaxias LSB barradas encontrando que
las galaxias de bajo brillo barradas presentan morfologias complejas y que pueden presentar
barras dobles o espirales internas dentro de la regién de la barra. En su estudio concluyen que
la longitud de las barras en LSBs es comparable a las encontradas en las HSB de tipo tardio y
que en general son mas débiles aunque no de manera drastica.

Finalmente, Cervantes Sodi and Sanchez-Garcia [2017] usé una muestra de galaxias prove-
nientes del proyecto Galaxy Zoo 2 en donde reportan fracciones de galaxias barradas de del 20 %

y 30 % para galaxias LSB y HSB, respectivamente. Esta diferencia se debe a la dependencia de
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la fraccion de barras con el brillo superficial central, galaxias mas brillantes tendran una mayor
cantidad de barras. La diferencia de f,, en LSBs y HSBs también se atribuyé al contenido de
gas, al ser las galaxias de bajo brillo més ricas en gas, estas tendran menor cantidad de barras
por el efecto inhibidor del gas en la formacion de barras. Otro parametro al que se le atribuye la
diferencia en la fraccién de barras es al espin. Dado que las LSBs presentan parametros de espin
mas altos que las HSBs, entonces el aumento de la fraccion de barras con el brillo esta impulsada
por su anticorrelacion con A, es decir que fp,, disminuye al aumentar el espin (Cervantes Sodi
et al. [2013]). Los altos valores de espin en LSBs hace que sus discos sean mas dispersos y menos
autogravitantes como para presentar inestabilidad de barra. Finalmente, las barras encontradas
en las LSBs tienden a ser de menor tamano que las encontradas en sus contrapartes de alto
brillo.

Dado que el objetivo de este trabajo es estudiar y analizar las barras en LSBs en contraposicion
con las HSBs dentro de la simulacion IllustrisTNG, es importante describir a grandes rasgos
esta simulacién. En la siguiente seccion se explicard en qué consiste la simulaciéon usada en
este estudio. Posteriormente en la metodologia se hablara de los catalogos requeridos para la

construccién de nuestra muestra.
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CAPITULO

La simulacion llustris TNG

El proyecto IustrisTNG (The Next Generation) (Nelson et al. [2018], Naiman et al. [2018],
Pillepich et al. [2018a], Marinacci et al. [2018], Springel et al. [2018]), estd conformado por un
conjunto de simulaciones gravo-magneto-hidrodinamicas cosmolégicas de formacion de galaxias,
que se ejecutan con el coédigo AREPO, descrito y propuesto por Springel [2010]. El cédigo
emplea un algoritmo de malla de particulas de arbol, con el fin de resolver la gravedad a través
de la ecuaciéon de Poisson; también emplea un esquema de volumen finito en una malla de
Voronoi completamente dindmica para las ecuaciones de la magnetohidrodindmica ideal. Permite
ajustar la resolucién espacial de forma automatica y continua, aspecto clave para simulaciones
de crecimiento de estructuras cosmologicas.

MlustrisTNG es el sucesor de la simulacién Illustris, descrita en Vogelsberger et al. [2014];
Genel et al. [2014] y Sijacki et al. [2015]. A diferencia de su predecesor, TNG incorpora un
modelo actualizado de formacién de galaxias que involucra mejoras en los procesos fisicos que

se desarrollan dentro de la simulacién; también toma en cuenta el impacto de los campos
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magnéticos en los procesos. Algunas de las mejoras puntuales que presenta IllustrisTNG en
comparacion con Illustris son: 1) incrementar el rango de masas de las galaxias simuladas, 2)
adopcion de un mejorado modelo numérico y astrofisico, 3) abordar las deficiencias identificadas
de las simulaciones de Illustris (Nelson et al. [2015]).

TNG esta esencialmente conformada por 3 simulaciones principales con diferentes voliimenes
de 50 , 100 y 300 Mpc?® (figura 2.1), a los que se denominan TNG50, TNG100 y TNG300
respectivamente. Las simulaciones modelan la formacién y evolucion de galaxias dentro del

paradigma A CDM (Pillepich et al. [2018a]), e incluyen un modelo de formacién galactica que

se puede seguir a través del tiempo césmico (Weinberger et al. [2016], Pillepich et al. [2018b]).

Estas simulaciones resuelven la evolucion acoplada de diversos objetos astronémicos tales como
la materia oscura (DM, por sus siglas en inglés), gas cdsmico, material estelar y agujeros negros
supermasivos desde un corrimiento al rojo de z = 127, hasta el universo actual correspondiente

az=0.

300 Mpc

Figura 2.1: Representacion de los tres volimenes de simulacién que conforman lllustrisTNG: TNG50,
TNG100 y TNG300; como se aprecia, el nombre de cada una denota la longitud del lado de la caja en
Mpc. Créditos: lllustrisTNG project.
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Las tres simulaciones presentadas se complementan entre si, lo que permite investigar
diferentes aspectos de la formacién de galaxias. Por un lado tenemos el volumen mas grande,
TNG300 que permite estudiar objetos raros y masivos, tales como los cimulos de galaxias.
La simulacién de volumen mas pequeno, denominada TNG50 nos proporciona una resolucion
100 veces mejor que TNG300 y da una vista méas detallada de las propiedades de las galaxias,
asi como de los fendémenos relacionados con el gas. Finalmente, la simulacion TNG100 que se
encuentra entre las dos anteriores, es 1til para estudiar la evolucién de las galaxias ya que tiene
un equilibrio ideal entre el volumen y la resolucién, especialmente para halos de masa intermedia.
TNG100 también usa las mismas condiciones iniciales que el original Illustris (ajustada para la
cosmologia actualizada), por ello es posible hacer comparaciones entre los resultados de ambas
simulaciones. En la figura 2.2 vemos una representacion visual de las simulaciones TNG100 y
TNG300 a z = 0.

Para TNG100 y TNG300 se tienen tres niveles de resolucion y cuatro para TNGH0. Las
simulaciones de mas alto nivel para cada volumen se definen como TNG50-1, TNG100-1 Y
TNG300-1, las cuales incluyen 2 x 21603, 2 x 1820° y 2 x 2510% elementos de resolucion,

respectivamente.

2.1 Cosmologia empleada

Las simulaciones adoptan los pardmetros cosmolégicos de Planck (Collaboration et al. [2016]):
Qp o = 0.6911, Q,, o = 0.3089, o = 0.0486, 2s = 0.8159 y h = 0.6774 donde Q24 ¢, o v o
son los parametros de densidad de la energia oscura, materia y bariones en unidades de densidad
critica para un corrimiento al rojo de z = 0, {2g es la raiz cuadrada de la varianza lineal y h
es el parametro de Hubble. Estas condiciones iniciales son consistentes con la autogravedad

newtoniana, resuelta para un universo en expansion. Las ejecuciones de TNG incluyen procesos
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X 2.1 Cosmologia empleada

31 42 5.3
Stellar Column Density [log M, kpc?]

320 kpe

160 kpe

55 6 6.8 s 82
Dark Matter Column Density [log M, kpc]

Figura 2.2: Representacion visual del alcance y volimenes abarcados en las simulaciones TNG100 y
TNG300 de lllustrisTNG a z = 0, presentada en Pillepich et al. [2018a]. El fondo representa el campo
de densidad de materia oscura (DM) al lo largo del volumen de 300 Mpc, los recuadros a la izquierda
muestran galaxias identificadas en TNG300 asi como las interacciones galaxia-galaxia. En la esquina
superior derecha de muestra la distribucién de masa estelar en el volumen de 100 Mpc y debajo ejemplos
de galaxias simuladas dentro de TNG100 con masa estelar superior a 10!! M.

fisicos adicionales (Weinberger et al. [2016]; Pillepich et al. [2018b]) entre los que se encuentran:

« Formacién de estrellas en el gas del medio interestelar (ISM) denso.

o FEnergia expulsada al ISM por las supernovas no resueltas, conocido como retroalimentacion
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por supervonas.

« Evolucién de las poblaciones estelares, con el enriquecimiento quimico asociado y la pérdida
de masa. Toma en cuenta las estrellas tipo supernova (SN) Ia/II, AGB y las fusiones de
estrellas de neutrones.

« Crecimiento y evolucién de agujeros negros (BH, por sus siglas en inglés) supermasivos,
asi como su retroalimentacion mecanica. Los agujeros negros liberarian energia en dos
modos, a tasas grandes de acrecion (lo que se denomina modo "quasar') y tasas bajas de
acrecién (modo "vientos cinéticos".)

o Campos magnéticos.

La simulacion TNG es capaz también de reproducir varias propiedades de las galaxias
observadas a z = 0 como la masa estelar, el contenido de gas dentro del radio virial, r5q9, de
grupos masivos, las relaciones de masa BH-galaxia, entre otras. El modelo también reproduce
una amplia gama de galaxias inusuales, rastreando colas de poblacién de galaxias, incluidas las

galaxias de bajo brillo superficial (Zhu et al. [2018]) y medusas.

2.2 Identificacién de halos y galaxias.

Dentro de la simulacién, para poder identificar los halos, subhalos y sus propiedades se emplean
los algoritmos FOF (Friends of Friends) y SUBFIND (Davis et al. [1985], Springel et al. [2001],
Dolag et al. [2009]) en cada una de las 100 instantdneas o snapshots almacenadas desde z ~ 20
hasta z = 0.

El algoritmo FOF es una herramienta usada cominmente para identificar grupos de parti-
culas en una simulacion, se puede usar, por ejemplo, para identificar halos en una simulacién
cosmolégica. Trabaja mediante el parametro denominado longitud de enlace (1), exige que

cualquier particula que encuentra a otra dentro de una determinada distancia [, se vincule a

36

o)
i
X
e
%
&b
>
n
2
<
-~
D
T
=
2
O
&
Q
=
=
)
.
|




"\ ,
N 2.3 La simulacion TNG100

IRVA

ella para formar un grupo. Asi, una particula estara vinculada directamente a todas las demas
dentro de [ (sus amigos) e indirectamente a todas las particulas a las que estan vinculadas sus
amigos (sus amigos de amigos o FOF); con esto se crean redes de particulas enlazadas que se
denominan grupos y cuyo tamafio es el nimero de particulas que contiene. Dentro del algoritmo,
se puede establecer un umbral minimo de particulas para denominar un grupo y aquellos por
debajo de este umbral se descartan. Por otro lado, el algoritmo SUBFIND (desarrollado por
Springel et al. [2001]), se usa para identificar la subestructura dentro de los grupos formados
en las simulaciones, el algoritmo define los “subhalos” como grupos de particulas autoligados
localmente.

A partir de lo anterior, la simulacion considera como galaxia a cualquier subhalo luminoso, es
decir, a cualquier objeto ligado gravitacionalmente con una componente estelar que sea distinta
de cero, como se menciona en Pillepich et al. [2018a]. Primero se ejecuta un buscador de halos
FOF, usando una longitud de enlace de [ = 0.2 (en unidades de la separacién media entre
particulas), dentro de los cuales se ubican y caracterizan jerdrquicamente las subestructuras
ligadas gravitacionalmente (galaxias); por debajo de este umbral las particulas no se consideran
asociadas. El catalogo de objetos SUBFIND incluye subhalos centrales y satélites. La definicién
de grupos y ciumulos galacticos, galaxias centrales y satélites se presentan en la tabla 2.1 y
provienen del trabajo de Pillepich et al. [2018a], donde se toma como radio virial Ragc 6 Rsooe

que incluye materia oscura, gas, estrellas y agujeros negros.

2.3 La simulacion TING100

Como se mencion6 previamente, [llustrisTNG esta conformada por 3 volimenes principales:
50 , 100 y 300 Mpc?® denominados TNG50, TNG100 Y TNG300 de acuerdo a la longitud de

un lado de la caja en la cual se desarrollan. En el presente trabajo se usara especificamente la
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Cuadro 2.1: Definiciones de grupo y cimulo de galaxias, galaxia central y satélite usada dentro del contexto de
la simulacién IllustrisTNG.

Nombre Definicién

Grupos y ciumulos de galaxias Objetos con una masa de halo de sobredensidad esférica
total de 10 M.

Galaxia central Galaxia en el minimo de potencial de un grupo o ciimulo,

éste no esta dentro del radio virial de un halo mas grande.
Su masa estelar se obtiene de sumar todas las masas de
particulas estelares dentro de aperturas fijas, por ejemplo
de 10, 30, 100 kpc fisicos o comoviles.

Galaxia satélite Cualquier galaxia dentro del radio virial de una central. Su
masa estelar se define como la suma de la masa de todas las
particulas estelares que estan unidas gravitacionalmente
segun el algoritmo SUBFIND.

simulacién intermedia TNG100 con un volumen exacto de 110.73 Mpc? a un corrimiento de z=0;
las caracteristicas generales de la simulacién se muestran en la tabla 2.2.

La motivacion de usar en especifico esta simulacion es que ofrece una gran relacién entre
volumen cosmolodgico y resolucion que nos permitira el estudio de la evolucion de las galaxias asi
como sus componentes morfolégicas. Entre estas componentes se encuentra la barra estelar, tema
central del presente trabajo. TNG100 tiene un limite de resolucién por debajo del kiloparsec,
lo que permite resolver el tamano de las barras en el universo cercano. Los valores tipicos
observados de la longitud de la barra se presentan en el trabajo de Erwin [2019] y se muestran
en la figura 2.3, donde podemos ver que los valores se encuentran alrededor de 1 kpc por lo que
no tendremos problemas en resolver las barras de nuestra muestra detallada més adelante.

Por lo mencionado anteriormente, TNG100 nos ayudard a entender la naturaleza de las
galaxias barradas, su formacién y evolucién, a través del analisis de sus diferentes parametros.
Ademas, es usando TNG100 que se han obtenido catdlogos que describen las barras galacticas,
éstos son: el catdlogo de Rosas-Guevara et al. [2020] y Zhao et al. [2020] que serdn explicados

en la siguiente seccion.
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2.3 La simulacion TNG100
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Figura 2.3: Valores tipicos de la longitud de la barra presentados en Erwin [2019]. En ambos paneles se
presentan los tamaios del semi eje mayor de la barra como funcién de la masa estelar asi como diferentes

ajustes.

Cuadro 2.2: Principal informacién sobre la simulacién TNG100 donde se presenta (de arriba a abajo) el volumen
de la simulacién, la longitud de la caja, nimero de elementos resolubles de gas y materia oscura (DM) y masa

inicial de celdas de gas y particulas de DM.

Propiedad Unidades TNG100

\ [Mpc?] 110.7°
Lbox [Mpc/h] 75

Ngas - 18203
Npus - 18203

mgas [M@] 1.4 x 108

mpyy Mg)] 7.5 x 10°
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CAPITULO

Metodologia

3.1 Catalogo TNG100

Dentro del proyecto IllustrisTNG existen dos tipos de snapshots o instantaneas denominadas
“completas” y “mini”. Aunque ambas abarcan todo el volumen, las denominadas “mini” s6lo
tienen un subconjunto de campo de particulas disponible mientras que las completas contienen
todos los subconjuntos (Nelson et al. [2019]). TNG esta conformado de 80 snapshots mini y 20
consideradas completas las cuales se presentan en la tabla 3.1.

Dentro de la lista de las consideradas completas se encuentra la que se usard como catalogo
base para nuestros andlisis, esta es la instantdnea 99 a un corrimiento al rojo de z = 0 y donde se
encuentran los subhalos identificados como galaxias. Para cada snapshot se tienen cinco grupos

correspondientes a los diferentes tipos de particulas presentes en la simulacién:

o PartType0: Gas

o PartTypel: Materia Oscura
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Cuadro 3.1: Lista de las 20 instantdneas completas de IllustrisTNG, cada una presenta el nimero de snapshot,
el factor de escala correspondiente y su corrimiento al rojo.

Snap a z | Snap a z
2 0.0769 12| 33 0.3333 2
3 0.0833 11| 40 04 1.5
4 0.0909 10| 50 0.5 1

6 0.1 9 59  0.5882 0.7
8 0.1111 8 67  0.6667 0.5
11 0.125 7 72 0.7143 04
13 0.1429 6 78 0.7692 0.3
17 0.1667 5 84  0.8333 0.2
21 0.2 4 91  0.9091 0.1
25 025 3 99 1 0

PartType2: Sin uso

PartType3: Particulas trazadoras

PartType4: Estrellas y particulas de viento

PartTypeb: Agujeros negros

Para el snapshot correspondiente tenemos un total de 4,371,211 galaxias y para cada uno de
estas podemos encontrar diferentes pardmetros tales como la tasa de formacién estelar (SFR,
por sus siglas en inglés), su masa (ya sea contando todas las particulas o por tipo), momento
angular especifico entre otros tantos datos que ayudan a caracterizar cada galaxia a partir de
sus parametros fisicos. Para referirnos a un subhalo en especifico se usa el ID que corresponde a
la indexacién de la galaxia dentro de nuestro arreglo de més de 4 millones de elementos. Asi,

con el indice correspondiente podemos seleccionar inicamente las galaxias que nos interesan.

3.2 Catalogos suplementarios

Para la simulacion TNG100 hay dos catalogos disponibles en la literatura que describen la

presencia y propiedades de las barras galacticas, tema al que esta dirigido este trabajo. Estos
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son los catdlogos de Rosas-Guevara et al. [2020] y Zhao et al. [2020] descritos a continuacién.

3.2.1 Catélogo de Rosas-Guevara et al. [2020]

Este estudio se concentra en galaxias de disco dominante que posean suficientes elementos de
resolucién (mas de 10* particulas estelares dentro del radio de media masa) para asi poder
estudiar los diferentes componentes morfologicos como discos, bulbos y barras. Para seleccionar
la muestra inicialmente se tomé un rango en masa de 1094 — 10 M, haciendo este corte en
masa se encontraron 2,500 galaxias. Para identificar galaxias de disco se usé la descomposicion
cinemético bulbo a disco del catdlogo de Genel et al. [2015] (explicado més adelante) que define

el pardmetro de circularidad cémo:

€= —— (3.1)

donde J, es el momento angular especifico de la particula al rededor de los ejes de simetria
y J(F) es el mdximo momento angular especifico posible de cada particula estelar. La masa
del disco estelar esta basado en las particulas estelares con, € > 0.7 mientras que la masa del
bulbo esta definida como dos veces las masas de particulas estelares con € < 0; considerando
estos pardametros se encontraron mas de 300 galaxias disco. Por tltimo, para llegar a la muestra
final, el trabajo de Rosas-Guevara et al. se interesé especificamente en galaxias con morfologia
bien definida, por lo que sélo se seleccionaron aquellas con D/T + B/T > 0.7, donde D/T es la
relacién masa disco estelar-total y B/T la relacién masa bulbo-total. Para tomar galaxias de
disco dominante inicamente, se consideran aquellas con D/T > 0.5, llegando a una muestra final
de 270 galaxias de las cuales 213 son centrales (las mas masivas del grupo al cual pertenecen) y
57 son consideradas como satélites.

Las galaxias se clasificaron por su tipo de barra, ya sea si presentan barras fuertes, débiles o
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si no tienen barras. Para la identificacién de la barra en la galaxia se usé la descomposicion de
Fourier de la densidad superficial estelar teniendo una vista frontal del objeto y calculando asi,
la razon entre el segundo término y el término cero de la descomposicién, Ay cuya expresion se

muestra en la ecuacién 3.2:

_ | Zj mj€2i9j |

A>(R) S om;
J J

, (3-2)

donde m; es la masa de la j-ésima particula y 6, es la coordenada angular en el plano
galactico.

Se tomd como fuerza de la barra el valor mas alto de este parametro al que se le denominé
Ag maz ¥ que se alcanza en la ubicacion tomada como la longitud de la barra (Rosas-Guevara
et al. [2020]). También se asegurd que la fase del modo m = 2, ®(r), sea constante dentro de la

extension de la barra,

d(r) = ;arctan [Zj m; sin (2@)] .

3.3
> my cos (20;) (3:3)
Usando las cantidades antes mencionadas se definié una galaxia como barrada si A e, > 0.2,

Thar > 1 kpC y o < Tbar-

Finalmente, se dividi6 la muestra total en tres submuestras:

« Fuertemente barradas: Agmax > 0.3.
« Débilmente barradas: 0.2 < Ag max < 0.3.

» No barradas: Todas las galaxias restantes.

En la figura 3.1 se presentan ejemplos de una galaxia fuertemente barrada y una no
barrada con sus perfiles radiales de As; también se muestran los perfiles acumulativos de A,
(Aot = A2(< R)) y su fase como referencia. El término 7,4, indica el radio donde el pico de

A, es alcanzado mientras que rg es el radio dentro del cual la fase de A; permanece constante,
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ambos radios se han utilizado en la literatura como sustitutos alternativos para la longitud de
la barra. Se puede apreciar claramente que la descomposicién de Fourier de las dos galaxias
es muy diferente, la galaxia en el panel superior presenta un perfil de A, tipico de una galaxia
con barra, mientras que la del panel inferior no exhibe una estructura de barra. En los paneles
centrales observamos mapas de densidades estelares vistas de frente de ambas galaxias. A la

derecha estan los paneles que muestran las galaxias, nuevamente de frente, simuladas por Nelson

et al. [2018] para los filtros JWST NIRCam F200W, F115W, y FOT0W.

D = strongly barred

galaxy

Ay

n n " . 1 .
1
GalaxyIDj= 0441141

—

[15)

20 kpe ks
: . i z-os

Thar i Tmax | Ty
L n 13 L n L

S - ;—1? GalaxyID =0487244 unbarred
DU e
= — At galaxy
' 0.25
9
0.00 ; j .
GalaxyID = 0487244 .«

N ———

[4))

j?[kpc]

Figura 3.1: Ejemplo de una galaxia fuertemente barrada (arriba) y una no barrada (abajo) con una masa
estelar similar (~ 10'%-7 M) presentadas en Rosas-Guevara et al. [2020]. Arriba a la izquierda tenemos en
el panel superior, el perfil A; para la descomposicion de Fourier de la densidad superficial de estrellas con
una vista frontal (linea verde) asi como su distribucion acumulada A, ¢, (linea roja); en el panel inferior
tenemos los perfiles correspondientes de la fase . La linea vertical continua nos senala el lugar donde se
da el pico de A, y se usa como proxy para la longitud de la barra (7bar), la linea punteada sefiala rmyax
que es donde se tiene el pico de A, ¢, finalmente la linea discontinua nos marca rs donde A, permanece
constante. Para la graficas de la galaxia inferior, a la izquierda se tienen graficas similares pero para una
galaxia no barrada. Los paneles centrales corresponden al mapa de densidad de superficie estelar vista de
frente para ambos tipo de galaxia. Arriba y abajo a la derecha tenemos imagenes simuladas en diferentes
filtros mencionados en el texto.
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Con la clasificacion anterior, se encontraron un total de 107 galaxias barradas de las cuales
59 presentan barras fuertes y 48 son de barras débiles de formacién reciente. Asi, de la muestra
total de galaxias de disco, el 40 % son barradas siendo un 22 % con barras fuertes y un 18 % con
barras débiles. En el panel superior de la figura 3.2 observamos la fracciéon de barras en funcion
de la masa estelar presentada por Rosas-Guevara et al. [2020]. En el panel inferior se presenta
la reproduccién de la misma grafica obtenida usando este mismo catalogo. En este trabajo
denotaremos de aqui en adelante, a la fraccion de barras como fi,., y definida anteriormente en
la ecuacién 1.3.

Al calcular las fracciones de barras de manera independiente obtenemos que de toda la
muestra, el 39.6 % es barrada de los cuales 21.8 % es fuertemente barrada (strong bars) y 17.7 %
presenta barra débil (weak bars), como vemos las cantidades son practicamente iguales. La fia;

total de toda la muestra es consistente con trabajos previos que han encontrado una fraccién

entre 30 % y 52 % (Barazza et al. [2008], Nair and Abraham [2010b], Cervantes Sodi et al. [2015]).

Observando la Figura 3.2 notamos a primera vista que a mayor masa estelar en la galaxia
tenemos un aumento en f,,, considerable, este comportamiento es consistente con trabajos
recientes como el de Roshan et al. [2021] donde se presenta la fraccién de barras como funcién
de la masa para diferentes simulaciones de IllustrisTNG. También observamos que a masas
bajas, tenemos una fraccién similar de galaxias fuertes y débiles, la diferencia se va haciendo
mas marcada al considerar galaxias méas masivas donde vemos que predominan mayormente las
barras fuertes en comparacion de las débiles.

Ademaés de fiar, en este trabajo también se buscé analizar la evolucion de la fuerza y la
longitud de la barra a través del tiempo para asi determinar cuando la barra comienza a ser una
caracteristica dinamica de la galaxia y a partir de ésto, establecer la edad de la barra ty,,, que se

define como el tiempo retrospectivo tioknback €N €l que se cumplen las siguientes condiciones:

M A2,ma:1: (tlookback) 2 02 para tlookback < tbar
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Figura 3.2: Comparacion de la fraccion de barras como funcion de la masa estelar. En el panel superior se
presenta el obtenido por Rosas-Guevara et al. [2020] y en el inferior la reproduccién del mismo calculo
para barras fuertes y débiles.

o | (A2 maz(tbar) — A2 maz (tbar — At))/As(thar) | < 0.4 donde At ~ 300 Myrs corresponde al
tiempo transcurrido entre la salida cuando la barra se forma y dos salidas anteriores de la

simulacién.

La primera condiciéon asegura que la barra es una caracteristica estable mientras que la
segunda nos ayuda a establecer el tiempo en el que la barra es estable y ya no es un componente
transitorio sujeto a fuertes fluctuaciones. En la figura 3.3 podemos observar ty,, como funciéon
de la masa estelar para galaxias fuerte y débilmente barradas, en donde vemos que la edad de

la barra aumenta al aumentar M,, mientras que las barras débiles son de formacién reciente.
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Figura 3.3: Valores medianos de la edad de la barra t},,, como funcién de la masa estelar M, para la
muestra de barras fuertes y débiles presentada en Rosas-Guevara et al. [2020]

Este catdlogo es muy valioso porque nos permite observar cémo se comporta la fraccion
de barras con la masa estelar de las galaxias haciendo una segregacion en galaxias con barras
fuertes y prominentes y débiles. También nos deja ver la evolucion de la edad de la barra con la
M, en la etapa en la que es estable (condicion de ty,,). Sin embargo, debido al tamafio reducido
de la muestra no seria ideal su uso para los fines del presente trabajo debido a que de las 270

galaxias, inicamente 61 son de bajo brillo superficial, las restantes 201 se consideran HSB.

3.2.2 Catalogo de Zhao et al. [2020]

En Zhao et al. [2020] se tomaron 6507 galaxias de la simulaciéon TNG100 a z = 0 con masas
estelares M, > 10190 M, calculadas dentro de un radio de 30 kpc, con este criterio tendremos
suficientes particulas estelares (> 10?) para resolver su estructura. También se usé el valor del
parametro k,o; = U?ﬁ /v? que mide la fraccién entre la velocidad azimutal y la total de cada
particula estelar dentro del mismo radio para definir galaxias de disco las cuales tendrian un

valor de kyo; > 0.5 (las galaxias con valor k.o, = 1/3 serian para galaxias esferoidales no tomadas
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en cuenta). Considerando la condicién en ko se obtuvo una muestra principal de 3,866 galaxias
correspondiente al 59 % de todas las galaxias en este rango de masas.

Para la deteccién de la barra en la muestra de Zhao et al. 2020 se us6 el método de ajuste
de elipse que, como se menciond, consiste en ajustar elipses a los contornos de isodensidad
mirando frontalmente a las galaxias, midiendo asi la elipticidad (¢), el dngulo de posicién (PA)
y la densidad superficial. Para considerar la presencia de una barra estelar en la galaxia se toma
e > 0.25 y el PA deberia variar < 10°. Ademas del ajuste de elipses, también se inspecciond
visualmente las imagenes para asegurar morfologias razonables de galaxias barradas, de este
analisis se encontrd que ~ 3% de las galaxias estan clasificadas erréneamente como barradas,
cuando en realidad se trata de estructuras irregulares en las regiones internas de la galaxia por
lo que fueron excluidas para evitar contaminar la muestra de galaxias con barras. Analisis de
elipticidad y PA se presentan en la Figura 3.4 donde vemos dos ejemplos de galaxias barradas y
una no barrada; en las galaxias del centro y derecha se nota una clara estructura de barra y una
poca variacion en el angulo de posicion a diferencia de la galaxia no barrada. En este trabajo se
consider6é una barra fuerte si € > 0.4, debajo de este valor se considera débil.

Para poder medir el tamafno de la barra estelar se emplearon dos métodos que estiman
su eje semi-mayor. El primero es usando el radio Rggsmax donde € se reduce al 85 % del valor
méximo, Martinez-Valpuesta et al. [2006] sugiri6 que Rpgsmax puede ser usado como estimador
confiable del tamano de la barra. El segundo método usa el valor de R, definido como el radio
a €max, €ste valor es cominmente usado, aunque diversos estudios tedricos y observacionales han
sugerido que R,,.x en realidad es una sobreestimacién del tamano real de la barra estelar. En
TNG100, Rygsmax €s estadisticamente mas grande que R, por ~ 0.14 dex, con una relacion
de mejor ajuste encontrada tal que Ry gsmax = 0.96 Ryax + 0.14.

Entre los calculos presentados en el trabajo de Zhao se encuentran la fraccién de galaxias

barradas como funcién de la masa estelar, tal como se puede observar en el panel izquierdo de la
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Figura 3.4: Ejemplo de galaxia no barrada (izquierda), galaxia débilmente barrada (centro) y fuertemente
barrada (derecha) presentadas por Zhao et al. [2020]. Todas fueron identificadas por el analisis de
contornos de isodensidad elipticos y usando los mapas de densidad frontales de las galaxias en TNG100.
También se presenta en los paneles inferiores, los perfiles de elipticidad ¢, angulo de posicion PA y
densidad de masa superficial.

figura 3.5, con un incremento sistematico de fy,, al aumentar M,, en sintonia con los resultados
de Rosas-Guevara et al. [2020]. Es importante hacer notar que el mayor incremento de fya,
ocurre en el rango de 10 — 10* M, mientras que por encima de este rango, la fraccién de
barras permanece casi constante, con una fp. &~ 0.5 — 0.6. Estos resultados son consistentes con
el trabajo de Zhou et al. [2020] que usa una muestra similar a la de Zhao, pero empleando el
método de Fourier, el cual es menos sensible para la deteccién de barras que el de ajuste por
elipses, lo que produce que las fracciones de galaxias barradas encontradas por Zhou et al. sean
entre 10 % y 20 % menor a las de Zhao.

En el panel derecho de la figura 3.5 presentamos la reproducciéon de la grafica de Zhao
empleando nuestra muestra, cuya construccion se detalla mas adelante en este mismo capitulo

en la seccién 3.3.
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Figura 3.5: Fraccion de barras como funcién de la masa estelar. Del lado izquierdo se presenta el obtenido
por Zhao et al. [2020] y su comparacion con trabajos previos, los puntos azul oscuro representa la fraccion
de barras general de la TNG100 mientras que las color cyan muestran la fraccion si se excluyen las barras
cortas. A la derecha, la reproduccion del mismo calculo con nuestra muestra que abarca el mismo rango
de masas estelares pero en nimero resulta ser un catalogo mas grande, su construccion se explica a
detalle en la seccion 3.3.

En el catdlogo publico de Zhao et al. [2020], accesible a través del sitio oficial de IllustrisTNG,
!'los autores incluyen exclusivamente las galaxias barradas de su seleccién, siendo un total de
1,179. Para completar el catdlogo incluyendo las galaxias no barradas hacemos una selecciéon a
partir del catalogo general de IllustrisTNG, imponiendo los mismos criterios de seleccion i.e.,
M, > 10 Mg, kot > 0.5, lo que nos permite identificar las galaxias no barradas complementarias
que resultan en las 3,866 galaxias del catalogo completo.

Con el objetivo de comparar los dos trabajos anteriores, se analiz6 el parametro k... de sus
respectivos catalogos obteniendo los histogramas de la figura 3.6. Se observa que las galaxias
contenidas en el catdlogo de Zhao et al. [2020] abarcan un mayor rango de valores, teniendo
una variacion mas grande de tipo morfologico, mientras que las galaxias del catdlogo de Rosas-

Guevara et al. [2020] se concentran hacia valores més grandes de ko, con tipos morfolégicos

! Acceso a datos piblicos: https://www.tng-project.org/data/docs/specifications/sec5f
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tardios. Para abarcar un mayor nimero de galaxias con un valor amplio de k. vy segregar entre

galaxias barradas y no barradas, se selecciond preferentemente el catédlogo de Zhao et al. [2020].

F T T T T
| B Zhao
| BB Cruce Rosas Guevara-Zhao

8r

0. . 0.7
krot

Figura 3.6: Distribucion de valores del parametro k.ot para los catalogos de Rosas-Guevara et al. [2020] y
Zhao et al. [2020].

3.2.3 Catalogo de Pérez-Montaio et al. [2022]

Dado que el presente trabajo estd centrado en analizar como diferentes parametros influyen
en la fraccion de barras para las galaxias de bajo brillo superficial y ver como difieren de sus
contrapartes de alto brillo, es necesaria la identificacién de este tipo de galaxias para hacer una
segregacion de la muestra general en galaxias LSB y HSB. Para la segregacién de nuestra muestra
adoptamos la metodologia presentada por Pérez-Montafio et al. [2022], quien usé la simulacién
TNG100 y donde se clasifican las galaxias tomando un rango de masas entre M, = 10° — 10'?

Mg a un corrimiento al rojo z = 0. Un punto importante en este estudio es que las galaxias
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analizadas fueron observadas desde una perspectiva frontal, orientando el vector de momento
_>

angular estelar (J,) a lo largo de la linea de visién. Para segregar la muestra en LSBs y HSBs

se calcul6 el brillo superficial central en la banda r del SDSS usando la ecuacion 3.4 donde m,

es la magnitud aparente dentro del radio (r50,) de media luz proyectada.

iy = m, + 2.5 log(mr%,,) (3.4)

En esta muestra no se toma en cuenta la atenuacién del polvo interestelar debido a que
Kulier et al. [2020], usando galaxias de la simulacién cosmolégica hidrodindmica EAGLE y el
c6digo de transferencia radiativa SKIRT (Baes et al. [2003], Baes et al. [2011], Camps and Baes
[2015]), demostrd que este efecto no juega un papel importante en la seleccién de la muestra de
galaxias LSB, especialmente cuando éstas son vistas de frente, es decir, el tamano de la muestra
no se ve modificada por este parametro. Para el calculo del flujo se usaron modelos de sintesis
de poblaciones estelares de Bruzual and Charlot [2003].

Tomando estos criterios de seleccién se encuentra una muestra total de 22, 554 galaxias. Para
segregar entre galaxias LSB y HSB se tom el valor limitante de p, = 22.0 mag arcsec 2. Por
encima de este valor se considera como una galaxia de bajo brillo superficial de las cuales se
encontraron 5, 814 galaxias; por debajo de este valor se toma como una galaxia de alto brillo
superficial de las cuales se hallaron 16, 714. En la figura 3.7 se muestran imagenes sintéticas
de dos galaxias en este catdlogo, en el panel izquierdo observamos un ejemplo aleatorio de una
galaxia LLSB y en el derecho un ejemplo de HSB, ambas con una masa estelar similar. Se puede
apreciar que las galaxias consideradas de bajo brillo son visiblemente més extendidas y difusas
comparadas con las de alto brillo.

Para poder distinguir entre galaxias espirales y elipticas se us6 un criterio cinematico basado

en el pardmetro k,,; que, como se definié para el catalogo de Zhao, es la razén entre la energia
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ur = 21.67 mag/arcsec?
rso = 7.10 kpc

u- = 23.53 mag/arcsec?
rso = 11.41 kpc

Figura 3.7: Comparacion entre una galaxia LSB (izquierda) y una HSB (derecha) del catalogo de Pérez-
Montaiio et al. [2022], ambas con la misma masa estelar ~ 10 M.

cinética a lo largo de la componente azimutal y la energia cinética estelar total. Valores de
k.o > 0.5 se atribuyen a galaxias de tipo tardio o espirales y elipticas por debajo de este valor.
En la figura 3.8 se muestra la distribucién de tipos morfoldgicos en el plano p, vs My, segregando
la muestra entre LSB y HSB. Es notorio que en la submuestra de LSB dominan los tipos tardios,
que son de interés en el presente estudio porque es en donde se pueden desarrollar barras
estelares. Por otro lado, las HSB presentan un rango méas amplio de morfologias. Sin embargo, a
altas masas las que mas predominan son las tipo eliptico con valores de k.. tipicamente por
debajo de 0.5.

Ademas de contar con una segregacion por brillo superficial y tipo morfologico, Pérez-
Montano también distingue entre galaxias centrales y satélites, siendo las primeras las galaxias
mas masivas del grupo al que pertenecen de acuerdo al algoritmo subfind. En la muestra del
catalogo se tienen 7,240 LSB y 11,779 HSB centrales. En la figura 3.9 se observa la fraccién de

LSB a una masa estelar dada y su segregacion entre centrales y satélites; a bajas masas existe una
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Figura 3.8: Brillo superficial . como funcién de la masa estelar usando como cddigo de color los valores
respectivos de su k.,; (Pérez-Montaiio et al. [2022]).

fraccion importante de galaxias LSB, lo que es de esperarse dado que éstas son principalmente
galaxias de baja masa, hacia masas mayores la fraccion va decreciendo presentando un repunte
nuevamente a M, ~ 10'%5 M. Con respecto a la segregaciéon de la submuestra tenemos que la
mayoria de las LSB son centrales como se mencioné anteriormente y una pequena fraccién son

satélites.

3.2.4 Catalogo de Genel et al. [2015]

El trabajo de Genel et al. [2015] nos presenta el estudio del momento angular estelar de miles de
galaxias a z=0 usando la simulacién [lustris. Una de las propiedades principales de una galaxia
es su contenido de momento angular, el cual estd relacionado con su masa y el tipo de galaxia.

Segun la teoria, en la formacion de galaxias de disco, los bariones retienen su momento angular
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Figura 3.9: Fraccion de LSB como funcién de la masas estelar y su segregacion en centrales y satélites
(Pérez-Montaiio et al. [2022]).

especifico definido como j = J/M, donde J es el momento angular y M es la masa, a medida
que colapsan en el centro del halo.

Para tener una poblacion de galaxias diversa con un contenido de momento angular aproxima-
damente realista se us6 una combinacién de simulaciones diferentes en volumen y resolucion. Por
un lado tenemos la simulacién Illustris con un volumen de (106.5Mpc)?® que contiene 2 x 1820°
elementos resueltos, una masa tipica de bariones de 1.26 x 10° M, y diversos procesos fisicos que
hacen evolucionar el sistema entre los que se encuentran el enfriamiento del gas, la formacion de
estrellas, produccion de metales, formacion, acrecion y retroalimentacion de agujeros negros,
entre otros. También se desarrollé un volumen menor de (35.5Mpc)? con una masa de bariones
de 1.7 x 10" M, y con variaciones en torno al modelo fiduciario, en algunas de estas variaciones

se quitaron ciertos ingredientes del proceso y en otras se aumentd o disminuyé la fuerza de
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algunos procesos de retroalimentacion.

Para las galaxias generadas se calculé el momento angular incluyendo todas las particulas
estelares que pertenecen al subhalo, es decir, aquellas unidas a su pico de densidad y que no
pertenecen a las satélites. No se aplicé ninguna restriccion en radio en la medicion ya que la
mayor contribuciéon al momento angular proviene del material que se encuentra principalmente
mas alld del radio de media masa (Romanowsky and Fall [2012]).

Para distinguir entre las componentes morfologicas de las galaxias en su muestra, se usé el
pardmetro de circularidad definido como € = J,/J(FE), donde J, es el momento angular especifico
para cada particula y J(E) es el momento angular maximo de las particulas estelares, estando
en una posicion entre 50 antes y después en una lista donde estan ordenadas por energia de
enlace. Definimos entonces como estrellas del disco, para identificar esta componente, a aquellas
con € > 0.7, ya que poseen un soporte rotacional significativo. Por otro lado, las estrellas con
€ < 0 se consideran como parte del bulbo, definiendo asi esta componente morfolégico.

Entre los resultados obtenidos por Genel et al. [2015] encontraron que para todas las galaxias
de Mlustris con M, > 10° M, a z=0, siendo una muestra total de 29, 203 galaxias, el momento
angular especifico estelar j, aumenta al incrementar la masa estelar de la galaxia. En la Figura
3.10 podemos ver esta tendencia en tres diferentes paneles donde se analizan diferentes cantidades
como se describe a continuacién. En el panel izquierdo se segregd la muestra en funcion de
la relacién axial, midiendo el segundo momento de la distribucién de masa en cada direccién
cartesiana M; = (Zk mkr,?i)l/z /(X mk)l/ ? donde k corre sobre las particulas estelares e i
corresponde a las coordenadas cartesianas (x,y, z). Asi, se definen como galaxias planas si
M, /(M,M,)"? < 0.55 y redondas si M,/(M,M,)? > 0.9. En el panel central se separa la
muestra de acuerdo a su morfologia definiendo la estadistica de bulbo F(G, Myy) (Snyder
et al. [2015]), se consideran galaxias difusas como aquellas donde F' < —1, presentando bulbos

pequenos mientras que galaxias con £ > 0.1 se consideran concentradas ya que tienen bulbos de
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tamafo considerable. Finalmente, en el panel derecho se segrega la muestra por tasa especifica
de formacién estelar (sSFR por sus siglas en inglés), considerando como galaxias con formacidn
de estrellas si sSSFR> 0.2 Gyr~! e inactivas si sSSFR< 0.01 Gyr~!. En todos los paneles las lineas
punteadas representan ajustes a las correlaciones observadas (Fall and Romanowsky [2013])
para galaxias de tipo tardio (azul) y temprano (rojo). Para las galaxias de Illustris, tomando en
cuenta la segregacion por las tres cantidades antes mencionadas, se muestran los tipos tardios en
color cyan mientras que las tempranas se muestran en las lineas purpuras. Como vemos, existe
una buena concordancia entre las curvas correspondientes, tomando en cuenta las incertidumbres
en las cantidades observadas.Este tipo de estudios permite concluir que las galaxia a z = 0 en

[lustris son consistentes con un contenido de momento angular que esta de acuerdo con las

observaciones.
4
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Figura 3.10: Relacion entre el momento angular estelar especifico y la masa estelar. En el panel izquierdo
vemos la separacién de la muestra por relacién axial. En el panel central tenemos la segregacion por
morfologia. Finalmente en el derecho se dividen las galaxias por tasa de formacion estelar especifica donde
ademas, los cuadrados azules muestran las galaxias lllustris de tipo tardio y los rojos de tipo temprano
seleccionadas visualmente por Vogelsberger et al. [2014]. Imagen tomada de Genel et al. [2015].

Haciendo un andlisis similar al anterior, pero esta vez de la evolucion del momento angular

estelar especifico como funciéon de la masa del halo en lugar de la masa estelar, se encontrd
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que las galaxias de tipo tardio simuladas tienen un factor de retencion de momento angular
(nj = j«/Jipm) del 100 %, es decir, no presentan pérdida de momento angular, mientras que las
galaxias de tipo temprano tienen sélo 7; ~ 30 % de su momento angular especifico original.

El catalogo publico de Genel también se puede encontrar en el sitio oficial de Ilustris,
dentro de éste se incluyen diversos parametros, tal como el momento angular especifico de la
componente estelar j,, cuyo calculo se mencion6 anteriormente. También proporciona la fraccion
en masa de las componentes morfologicas del disco y el bulbo con las condiciones de circularidad

€ ya planteadas.

3.3 Construccién y descripcién de la muestra

Para la construccién de la muestra utilizada en este trabajo se tomoé como base el catalogo
TNG100 para la instantanea completa 99 a z = 0. Como se mencion6 con anterioridad, este
catalogo contiene un total de 4,371,211 subhalos o galaxias. Para referirnos a una galaxia
en particular se toma su respectivo ID (también llamado SubhalolD o SubfindID) dentro del
arreglo, a partir de este identificador, podemos obtener los parametros correspondientes para
las galaxias de interés. Entre estas cantidades encontramos la masa total, que incluye todas las
particulas miembro unidas a cada subhalo y separadas por tipo (PartType) tomando asi, el tipo
de particulas que sera de utilidad para nuestro estudio. En este caso se extrajo primeramente la
masa estelar (M, ) que corresponde al PartType4.

Para segregar las galaxias por brillo superficial u, se usé el catdlogo de Pérez-Montano
descrito anteriormente, el cual incluye galaxias en el rango de masas estelares M, = 10° — 102
Mg, con estas masas se aseguran objetos bien resueltos. Sin embargo, dado que el objetivo de
nuestro trabajo es estudiar las barras estelares en nuestra muestra, restringimos un poco mas el

catdlogo considerando solo aquellas galaxias cuyas masas sean mayores a 10'° My y asi poder
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usar el catdlogo de Zhao, para el cual es posible la identificacion de la barra. Haciendo estas
consideraciones en masa y tomando valores de k,o; > 0.5 encontramos 4, 224 galaxias, la cual se
considera como nuestra muestra final y de las cuales, con ayuda del catalogo de Pérez-Montaiio,
identificamos 652 LSB y 3,572 HSB, usando este mismo catalogo segregamos entre galaxias
centrales y satélites encontrando que 489 LSB y 1772 HSB son centrales.

Finalmente, para distinguir entre galaxias barradas y no barradas se usé el catalogo publico
de Zhao que, como se mencioné anteriormente, incluye unicamente galaxias barradas que
cumplen con k,,; > 0.5 y € > 0.25, siendo un total de 1,179. Entonces, para las galaxias de
nuestra muestra, se consideraron barradas si aparecen en el catdlogo de Zhao et al. [2020]. Por
el contrario, si no aparece dentro de su catalogo, la tomamos como una galaxia no barrada. Asi,
nuestra muestra de 4,224 contiene 1, 172 galaxias barradas y 3,052 que no presentan estructura
de barra. Para nuestras submuestras de alto y bajo brillo superficial tenemos que 1,011 galaxias
HSB y 161 LSB son barradas. La composiciéon de nuestra muestra final se observa en la tabla
3.2.

En la figura 3.11 se presentan imagenes de algunas galaxias centrales dentro de la muestra
final, calculadas en Nelson et al. [2018] para los filtros F200W, F115W y FOT0W del JWST. En
el panel superior izquierdo vemos claramente un ejemplo de galaxia de bajo brillo superficial
con estructura de barra estelar, mientras que en el panel superior derecho tenemos el ejemplo
de una LSB que no presenta estructura de barra en su centro. En los paneles inferiores se
muestran dos ejemplos de galaxias de alto brillo: barrada en el panel izquierdo donde es méas
visible la estructura alargada caracteristica de la barra, y no barrada a la derecha. Los ejemplos
de galaxias barradas presentan masas similares de M, ~ 10'% M mientras que las no barradas

tienen masas M, ~ 10108 M.
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Cuadro 3.2: Composicion general de la muestra de galaxias construida, segregadas segtin su brillo superficial
(1r), si presentan o no barra estelar y, finalmente si se consideran centrales o satélites.

Muestra total: 4,224 galaxias.

HSB: 3,572 LSB: 652
Barradas 1,011 161
No barradas 2,561 491
Centrales 1,772 489
Satélites 1,800 163

3.3.1 Parametros de la muestra

Como el objetivo de este trabajo es estudiar y analizar cémo los pardmetros de las LSB y HSB
afectan la fraccion de barras encontrada en cada tipo, a continuacién describimos el computo de
las propiedades seleccionadas: fraccion de gas, el parametro de espin y la fraccién de bulbo, las
cuales estan relacionadas con la formacion y evolucién de barras (Masters et al. [2012], Long
et al. [2014], Kataria and Das [2018]).

Primero tenemos la fracciéon de gas, la cual es una caracteristica de las galaxias que nos
habla de cémo es su contenido en gas. La expresion para este parametro se aprecia en la ecuacion

3.5:

Myas

Jore = M+ M

(3.5)

expresion que estd en funcion de la masa de gas My,s y la masa estelar M,. La masa del gas
se puede encontrar de la misma manera que la masa estelar, usando el catalogo general TNG100,

pero especificando para PartType0, correspondiente al total de masa de gas en el subhalo.

Dado que las galaxias LSB se caracterizan por ser galaxias ricas en gas (Schombert et al.

[1992], McGaugh and De Blok [1997]), exploramos si las galaxias identificadas como LSB en
nuestra muestra cumplen esta condicion. En la figura 3.12 se muestra la distribucién de la

fraccion de gas para nuestra muestra, segregando galaxias entre LSB y HSB. En la figura se
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Galaxia LSB
No barrada

Galaxia LSB
Barrada

Log M, = 109
ID 383723

Log M, = 108
ID 377804

x| ekpesh|

Galaxia HSB
No barrada

Galaxia HSB
Barrada

Log M, = 109
ID 375909

Log M, = 10.8
ID 375401

Figura 3.11: A la izquierda tenemos un ejemplo de galaxia LSB (panel superior) y HSB (panel inferior)
barrada, ambas galaxias presentan masas estelares similares ~ 10!°° M. En los paneles de la derecha
tenemos de la misma manera, un ejemplo de LSB (arriba) y HSB (abajo) que no presentan estructura de
barra estelar, ambas con una masa similar de ~ 10!%% M.

observa que tanto las galaxias LSB como las HSB abarcan el mismo rango en la fraccién de
masa en gas, pero sus distribuciones son diferentes, a pesar de que ambas tienen un primer pico
a valores bajos de fraccion de gas, hay considerablemente mas galaxias HSBs en este rango. El

segundo pico en la distribucién de f,.s se da a valores pequeinios para galaxias de alto brillo
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mientras que para las de bajo brillo se extiende a valores més grandes. En la misma figura
también se indica el valor de la mediana de fgas para ambas submuestras, con el valor para LSB
(0.207) siendo casi dos veces mayor al valor presentado por HSBs (0.122), también se presentan
en las lineas sombreadas los percentiles 25 y 75 para cada submuestra. Este resultado confirma
que las galaxias LSB de nuestra muestra son ricas en gas en contraposicion de las galaxias
HSB. Los valores medianos de la fraccién de masa en gas en ambas submuestras pueden ser
comparados con los encontrados en el trabajo observacional de O’Neil et al. [2004], donde se
reportan valores de 0.01 y 0.006 para LSBs y HSBs, respectivamente, nuevamente presentando

que las galaxias de bajo brillo resultan ser més ricas en gas.

: T —
1 LsSB
1 HSB

050 —— 02 04 0.6
fgas

Figura 3.12: Distribucion de la fraccion de gas fgas en nuestra muestra de 4, 224 galaxias segregadas en LSB
y HSB. Las lineas verticales segmentadas corresponden a los valores medianos para ambas submuestras
(0.207 y 0.122 para galaxias LSB y HSB, respectivamente), también se presentan los percentiles 25 y 75.

La segunda propiedad a analizar es el parametro de espin del halo de materia oscura
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A, haciendo hincapié en que este parametro esta bien definido tinicamente para las galaxias
méas masivas de un grupo, es decir, las consideradas centrales (Pérez-Montanio et al. [2022]), es
por eso que de nuestra muestra final inicamente se tomaran este tipo de galaxias. En nuestras
submuestras, 489 LSB y 1,772 HSB son consideradas centrales, dando un total de 2,261 galaxias
(53 % de la muestra total), tal como se present6 en la tabla 3.2.

La motivacién principal para estudiar este parametro es que podria tener un efecto directo
en la formacién y crecimiento de la barra estelar. Para calcular su valor, utilizamos la expresion

propuesta por Bullock et al. [2001]:

__
V2MRV

(3.6)
donde J es el momento angular total del halo, R es el radio virial, M la masa virial y V' la
velocidad circular virial.

Para J tomamos los valores proporcionados por el catalogo TNG100, en donde se presentan
valores de momento angular por eje (x,y, z), calculados como la suma ponderada de la masa de
la coordenada relativa multiplicada por la velocidad relativa de todas las particulas; entonces
para J se toma el médulo de estas tres cantidades (J = \/m), como los términos estan
ponderados por la masa, entonces se cancela por el factor M del denominador en la ecuacién de
A. Para los valores de Ry V' se usé el trabajo de Ayromlou et al. [2021]. Dentro de este catdlogo,
publico en la base de datos de IllustrisTNG, se define R como el radio virial del grupo FOF
en el que reside la galaxia y donde la densidad de la materia es igual a 200 veces la densidad
critica del universo, si el sistema esta compuesto de disco y bulbo, entonces el radio se calcula

/4 Finalmente V es la velocidad

suponiendo un disco exponencial y un bulbo de potencia r
virial del subhalo. La relaciéon entre la masa de la galaxia, R y V' se muestra en la ecuacion 3.7

presentada por Henriques et al. [2015]:
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100
Mopoe = 7H2(2)R§00c =

- (3.7)

donde H(z) es la constante de Hubble a determinado corrimiento al rojo z,

Centrandonos en nuestra muestra final de 4,224 galaxias podemos obtener, al igual que para
la fraccion de gas, la distribucion del pardametro de espin del halo de materia oscura que se
muestra en la Figura 3.13, en donde podemos observar que los valores de espin corresponden con
la literatura, con las LSB presentando valores mas altos de A en comparaciéon con las HSB tal
como se vio en Pérez-Montano et al. [2022]. También apreciamos que la mayoria de las galaxias
de alto brillo superficial se concentran hacia valores méas pequenos de A\, aunque presentando una
cola mas prominente que las LSB; el valor de la mediana para ambas distribuciones es de 0.043
y 0.070 para las HSB y LSB, respectivamente, es decir, las galaxias de bajo brillo presentan
cantidades ~ (.03 mayores.

Para observar el comportamiento y los valores que toman los parametros de espin, se graficd
A de las galaxias centrales contenidas en el catalogo de Henriques et al., obteniendo la grafica
de la derecha de la figura 3.14, la cual se compara con la figura del lado izquierdo obtenida
por Pérez-Montano et al. [2022]. Las barras de error presentadas en esta y la siguiente seccién
de esta seccion, fueron obtenidas a través del método de bootstrap, el cual se basa en generar
pseudo-muestras del mismo tamafnio que la muestra original, mediante un muestreo repetido y
aleatorio de los datos disponibles. Los invervalos de confianza representan 1o de las distribuciones,

resultado de la realizacion de 1000 pseudo-muestras aleatorias.

Como podemos ver, los comportamientos son practicamente iguales a todo el rango de masas.

En ambos paneles observamos que las LSB presentan sistematicamente valores mayores de
pardmetro de espin (linea roja el panel izquierdo), con respecto a sus contrapartes HSB. También

se aprecia una variacion significativa de A con la masa estelar en las galaxias de bajo brillo
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Figura 3.13: Distribucion del parametro de espin en nuestra muestra de 4,224 galaxias segregadas entre
LSB y HSB. Las lineas punteadas representan el valor de la mediana de ambas submuestras (0.043 y
0.070 para las HSB y LSB, respectivamente), mientras que las lineas sombreadas muestan los percentiles
25y 75.

superficial, especialmente a bajas masas donde tenemos un aumento prominente del pardmetro
de espin, a masas intermedias permanece relativamente constante y se desploma a masas grandes
(~ 10'2 Mg). En las galaxias de alto brillo, notamos que no hay grandes cambios en los valores
de A al aumentar la masa estelar.

Podemos también analizar la retencion de momento angular; es decir, el cociente entre el

momento angular especifico de la componente estelar j, y el del halo de materia oscura jpyy.

En la figura 3.15 tenemos del lado izquierdo la grafica de Pérez-Montano et al. [2022] y del lado
derecho la reproduccion de la misma para todas las LSB y HSB centrales. Los valores para

la componente j, fueron hallados dentro del catalogo de Genel et al. [2015]. Segtn resultados
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Figura 3.14: Comparacion entre los comportamientos obtenidos para el parametro de espin del halo de
materia oscura en funciéon de la masa estelar, del lado izquierdo vemos el obtenido con el catalogo de
Pérez-Montaiio et al. [2022] (las lineas rojas corresponden a las LSB y las negras a las HSB) y del lado
derecho usando los datos del catalogo de Henriques.

encontrados por Zavala et al. [2016], existe una correlacién entre estas dos componentes que
también presenta una marcada dependencia con otro factor importante: el tipo morfoldgico de la
galaxia, por ejemplo, las galaxias de disco presentan una mayor retenciéon de momento angular
con respecto a otro tipo de galaxias, conclusion a la que se lleg6 en Fall and Romanowsky [2013],
donde también se tiene que j, aumenta conforme la masa estelar va en aumento. En nuestra
imagen podemos ver cémo el cociente de estas dos cantidades (j./jpas) aumenta al inicio para
bajas masas, a partir de M, ~ 10!° M, se presenta una disminucién en la retencién bastante
significativa.

En la figura también se puede ver que las galaxias de bajo brillo superficial presentan
sistematicamente valores mas grandes de retenciéon de momento angular con respecto a sus
contrapartes de alto brillo.

El dltimo parametro a analizar relacionado con la formaciéon de barras es la fraccion

de masa bulbo-total B/T presente en las galaxias de la muestra. Se define como la masa
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Figura 3.15: Transferencia de momento angular entre la componente bariénica del momento angular
especifico j, y la componente de materia oscura jpys como funcién de la masa estelar. Del lado izquierdo
tenemos el presentado por Pérez-Montaiio et al. [2022] y del lado derecho la reproducciéon de la misma
para todas las galaxias centrales de bajo y alto brillo superficial.

del componente esferoidal central o “bulbo” con respecto a la masa total de la galaxia. Los
valores de este pardmetro se extrajeron del catdlogo de Genel et al. [2015] el cual fue explicado
anteriormente.

Segun Galaz et al. [2006], quien estudi6 la evolucién del disco en galaxias de bajo brillo
superficial, la relacién entre el tamano del bulbo y del disco (B/D) para las galaxias HSB parece
ser idéntica a la observada para las galaxias LSB. Algo similar encontramos al observar las
distribuciones de B/T en la figura 3.16, donde vemos que las muestras presentan una distribucion
bastante similar para todos los valores de B/T que van desde 0 hasta ~ 0.9.

Aunque puede ser un poco dificil de notar a simple vista, en el extremo izquierdo de la
imagen se puede apreciar que algunas HSB tienen valores un poco mas pequenos que las LSB y
que se extienden por un mayor rango de valores. Sin embargo, la mayoria se concentra a valores
menores a ~ 0.5; por otro lado las galaxias de alto brillo superficial abarcan un rango menor

pero también se concentran principalmente a valores pequenos de B/T. Las distribuciones, a
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pesar de ser similares presentan medianas ligeramente diferentes, por un lado, el valor mediano
de las HSB es de 0.257 mientras que el de las LSB esta por debajo con 0.238. En ambos casos
tenemos masas de bulbo pequenas con respecto a la masa total de la galaxia. En la siguiente
seccién veremos como afectan estos valores a nuestra fraccién de barras y si es un pardametro

importante a considerar en particular para nuestra muestra.

, H| =1 Lss
» | i =] HsB
ar 1o .

I [
I -
i T
3l n | 1
» |
1 |
n |
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n L
In ::
I
I
] .
II "
I
i 1
| 1 e
0.3 0.6 0.9
B/T

Figura 3.16: Distribucion del parametro de fraccion de bulbo B/T en nuestra muestra de 4,224 galaxias
segregadas entre LSB y HSB. Las lineas punteadas representan los valores de la mediana para las
submuestras (0.257 y 0.238 para galaxias HSB y LSB, respectivamente). Las lineas sombreadas muestran
los percentiles 25 y 75.

Adicionalmente a los tres principales parametros mencionados anteriormente, también se
obtuvo la distribucién del parametro k.o, para nuestras submuestras que se presenta en la figura
3.17. Como podemos ver, las galaxias de alto brillo superficial poseen principalmente valores

bajos de k.o con un valor mediano de 0.620, mientras que las LSBs se concentran principalmente
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a valores mas altos, con una mediana de 0.652. Este resultado es consistente con el trabajo de
Pérez-Montano et al. [2022], cuya distribucion de valores de ko, se muestra también en la figura
3.8 donde se aprecia que las LSBs tienen valores mas altos de este parametro, lo que indica que

corresponden a tipos morfolégicos mas tardios.
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Figura 3.17: Distribucion del parametro k..t para la muestra total de 4, 224 galaxias, segregada en LSB y
HSB. Las lineas punteadas representan los valores de la mediana para las submuestras (0.620 y 0.652 para
galaxias HSB y LSB, respectivamente). Las lineas sombreadas sefialan los percentiles 25 y 75.

Hasta ahora, hemos descrito como se obtuvo nuestra muestra final y como se calcularon o
extrajeron los parametros mas importantes a analizar para nuestro propésito; en la siguiente
seccion de resultados se presentaran y se interpretaran de manera general las graficas obtenidas
y sus respectivos analisis, también veremos cémo las propiedades antes mencionadas estan

afectando la cantidad de barras encontradas para las submuestras HSB y LSB.
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CAPITULO

Resultados

Como se menciond, la muestra construida para este trabajo se obtuvo haciendo uso de los
catdlogos descritos en la seccién 3 y estd conformada por un total de 4,224 galaxias a un
corrimiento al rojo z = 0; De la muestra completa se encontrd que el 27.75 £0.68 % contienen
barras, tal como se aprecia en la figura 4.1. La fracciéon de galaxias barradas encontrada es
bastante cercana a los resultados obtenidos en trabajos observacionales previos como el de Lee
et al. [2012], cuya muestra estd conformada por 10,674 galaxias de tipo tardio extraidas del
KIAS VAGC (Korea Institute for Advanced Study Value-Added Galaxy Catalog) y donde se usé
como deteccion de barras la inspeccién visual encontrando una fi,., = 20.4 %. Nuestra fraccién
es también compatible con los resultados obtenidos por Cervantes Sodi and Sanchez-Garcia
[2017], en donde se estim6 una fraccién de galaxias barradas del 25 %, en una muestra de 10, 430
galaxias tomadas del proyecto Galaxy Zoo 2 (descrito en Lintott et al. [2008]). La identificacién
de la barra se lleva a cabo por internautas voluntarios que han completado un proceso de

adiestramiento. Para esta muestra en particular se exigié un ntimero minimo de 20 votos por
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galaxia con una fraccién de votacion mayor a > 0.6 para la identificacion de la barra estelar.

Muestra total

Barras

No barras

Figura 4.1: Fraccion de galaxias barradas y no barradas de la muestra total construida por 4,224 galaxias.

Al segregar la muestra total en submuestras de galaxias LSB y HSB (con la condicién de
brillo superficial mencionada en la metodologia para el valor limite de y, = 22 mag arcsec™2),
se espera una diferencia entre la fraccion de galaxias barradas, debido a que en su naturaleza,
las galaxias LSB y HSB tienen caracteristicas inherentes diferentes, tal como se menciona en
los capitulos previos. La diferencia en estas caracteristicas pueden, ya sea inhibir o favorecer el
crecimiento/formacién de la barra estelar.

En teoria, se espera una mayor fracciéon de galaxias barradas en las HSB con respecto a
las LSB (Cervantes Sodi and Sanchez-Garcia [2017]) y es justamente lo que se aprecia en los
graficos de pastel de la figura 4.2. Se muestra que la fracciéon de galaxias barradas f,, para
la submuestra de 652 galaxias LSB es de 24.73 £+1.73 %, mientras que para las 3,572 galaxias
HSB la fraccién fi,,, alcanza un valor de 28.11 +0.79 %. Los valores encontrados para las
submuestras son también compatibles con los obtenidos por Cervantes Sodi and Sanchez-Garcia
[2017]. Ellos encontraron una fraccién de galaxias barradas para las LSBs de 20 %, menor
que el ~ 30 % encontrado para las HSBs. En la figura 4.3 podemos ver la dependencia entre
la fraccién de galaxias barradas y el brillo superficial en las bandas B y r (panel superior e

inferior, respectivamente). La linea vertical en el panel superior indica la segregacién entre las
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galaxias LSB a la izquierda y las HSB a la derecha, este mismo valor limite se puede usar en
la banda r. Observamos un comportamiento inversamente proporcional, para valores altos de
brillo superficial, que corresponden a galaxias menos luminosas como las LSB, tenemos fya,
menores en comparacion con las galaxias mas brillantes o HSB. Esta tendencia no cambia al
pasar de una banda a otra, sin embargo es ligeramente menos marcada si observamos la banda

r donde la pendiente es menos pronunciada.

LSB HSB

Barras
Barras

No barras No barras

Figura 4.2: Fracciéon de galaxias barradas para las submuestras LSB (izquierda) y HSB (derecha), como
se observa, las HSB presentan una mayor cantidad de barras con respecto a las LSB.
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Figura 4.3: f,ar como funcién del brillo superficial en la banda B (panel izquierdo) y en la banda r (panel
derecho) encontrada por Cervantes Sodi and Sanchez-Garcia [2017].
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La fraccion de galaxias barradas como funcién de la masa estelar (M, ) en la muestra total

se presenta en la figura 4.4.

0.6f

0.5f

0.4f

fbar

0.3f

0.2f

0.1

10.0 105 11.0 115
logM. [My]

Figura 4.4: Fraccién de galaxias barradas fp,,, como funcién de la masa estelar M, contenida en la galaxia
para nuestra muestra total de 4,224 galaxias.

En la figura se observa un incremento de la fraccién de galaxias barradas en el rango de
masas M,= 10'° — 10'%7 M, desde valores menores al 10 % hasta alcanzar un maximo de
casi el 60 %. A masas por encima de este rango fp.r se desploma. El comportamiento es el
mismo que el reportado originalmente por Zhao et al. [2020] (panel izquierdo de la figura 3.5) y
consistente con los valores reportados por Zhao y Rosas-Guervara, quienes también emplean
muestras provenientes de IllustrisTNG. Cualitativamente, el comportamiento reportado es
también compatible con lo ampliamente reportado por estudios observacionales (Eskridge et al.
[2000], Lee et al. [2012], Cervantes Sodi et al. [2015], Erwin [2019], Diaz-Garcia et al. [2016)),
donde se muestra que la fraccién de galaxias barradas aumenta para el caso de galaxias masivas,
éstas galaxias tienen discos grandes autogravitantes, lo que favorece la formacién y crecimiento

de las barras por inestabilidades gravitacionales (Algorry et al. [2017], Rosas-Guevara et al.
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[2020]).

En la figura 4.5 se muestran los valores de fy,, para las submuestras LSBs y HSBs como
funcion de la masa estelar donde se observa el mismo comportamiento que para la muestra total,
un aumento de fi,, al incrementar la masa estelar. En el rango de 10'°-101%® M, se observa una
clara diferencia entre las submuestras, con valores de f,, sistematicamente mayores para el caso
de galaxias HSB en comparacion con las LSBs, tal como esperabamos obtener considerando
estudios previos con este tipo de galaxias. Galaxias de alto brillo superficial tienden a presentar
una mayor cantidad de galaxias capaces de formar una barra estable (Masters et al. [2011],
Pahwa and Saha [2018]). Sin embargo, a masas mayores (> 10'%?) vemos que la tendencia de fya;
se invierte, mostrando que las LSBs presentan mayor cantidad de barras que sus contrapartes

més brillantes.

& Lss
0.7f —$— HSB

0.1f 1

0.0, . | |
10.0 10.5 11.0 11.

. logM. [My]

Uil

Figura 4.5: Fraccion de galaxias barradas como funcion de la masa estelar para la segregacion por brillo
superficial (LSBs y HSBs) en nuestra muestra. La figura muestra el incremento de fp., al incrementar la
masa estelar de las galaxias para ambas submuestras. Sin embargo, estas fracciones son sistematicamente
menores para el caso de las LSBs en el rango 10'° — 10!! M, con una inversién en el comportamiento
para masas mayores a este rango.
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4.1 Dependencia de la f;,, con diferentes parametros
estructurales de la muestra.

Para entender el por qué diverge el valor de la fraccion de galaxias barradas para las muestras de
LSBs y HSBs a una masa constante, se exploré una serie de parametros fisicos de estos sistemas
que podrian tener injerencia en la forma que las barras se forman y crecen. Los parametros
especificados en la seccién 3.3.1 se analizaran para ver como influye en la cantidad de barras
encontradas. Estos fueron la fraccién de gas fgas, €l pardmetro de espin adimensional X y la

fraccién en masa del bulbo B/T.

4.1.1  fpar vs fraccidon de gas fgas

El primer pardmetro que analizaremos es la fraccién de gas fzs (ecuacién 3.5) presente en
las galaxias de nuestra muestra. Una mayor cantidad de gas actia como efecto inhibidor de
la formacion y crecimiento de las barras estelares (Masters et al. [2012], Rosas-Guevara et al.
[2022]). En el trabajo realizado por Zhou et al. [2021] se encontré que las galaxias de baja masa
y ricas en gas presentan barras cortas (~ 2 kpc), mientras que aquellas galaxias que tiene una
mayor masa estelar y que son pobres en gas presentan longitudes mayores (2 — 6 kpc). A masas
estelares fijas, la longitud relativa de la barra muestra un decremento con el aumento de la
fraccién de gas indicdndonos el efecto supresor antes mencionado. La dependencia de f,,, con
feas €n nuestra muestra se presenta en el panel izquierdo de la figura 4.6, donde se aprecia que
para toda la muestra, la fracciéon de galaxias barradas depende fuertemente de la fraccién de
gas. Comprobamos que, conforme aumenta el contenido de gas en la galaxia, nuestra fraccion
de galaxias barradas disminuye sistematicamente tal como se reporta en la literatura citada

previamente. Nuestra fraccion de galaxias barradas fi,., decae en mas de 40 %.
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En el panel derecho de la misma imagen apreciamos, para la muestra segregada en LSBs
y HSBs, la fraccién de gas como funcién de la masa estelar. Es notorio que en promedio, las
LSBs poseen una fg,s tres veces mayor con respecto a las HSBs. Vemos también que en general,
el contenido de gas disminuye hacia masas estelares mayores para ambas submuestras. Sin
embargo, a M, > 10196 y M, > 10"2 M, para HSBs y LSBs, respectivamente, fy.s comienza a
aumentar ligeramente, presentando un cruce en M~ 1012 M. Es a partir de estos valores de M,
donde tenemos nuestra inversion en la fraccion de galaxias barradas de la muestra segregada. El
contenido de gas en ambas galaxias es consistente con la teorfa (De Blok et al. [1996], Burkholder
et al. [2001]), con las LSBs siendo galaxias més extendidas, tenues y ricas en gas mientras que
sus contrapartes HSBs son mas compactas, brillantes y con un contenido de gas menor. Si nos
fijasemos tnicamente en su contenido de gas y dado el efecto inhibidor en la formacion de barras

del gas, podriamos esperar que las HSBs presenten mayor cantidad de barras que las LSBs.

0.5f E 0.35F ~fF- LSB ]

—$— HSB
0.30F
0.4f
0.25}F
0.3f
o « 0.20F
g S
0.2, . 015’
0.10F
0.1f
0.05}F
0.0 ‘ ‘ ‘ ’ 0.00F__ ‘ ‘ K
0.15 0.30 0.45 10.0 105 11.0 11.5
fgas logM. [Mo]

Figura 4.6: lzquierda: fraccion de galaxias barradas como funcién de la fraccion de gas para la muestra
total. Derecha: Fraccion de gas como funcion de la masa estelar para la segregacion LSBs y HSBs.
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4.1.2 fpar Vs parametro de espin A

El segundo parametro a analizar para ver su influencia en la fraccién de galaxias barradas es el
parametro adimensional de espin del halo de materia oscura A (ecuacién 3.6), en el cual estd
embebida la galaxia. El efecto o influencia del valor de A en la barra estelar se estudia en Long
et al. [2014], donde se construyeron modelos de galaxias usando simulaciones de N-cuerpos y
estableciendo valores iniciales para diferentes parametros; todos los modelos presentaban la
misma distribucién de masa, tanto estelar como de materia oscura pero con valores del parametro
de espin distintos. En el trabajo tinicamente se analizaron valores de A ~ 0 — 0.09, asi, cualquier
diferencia en la evoluciéon de las galaxias deberia estar relacionada con la distribucién inicial de
momento angular del halo y su redistribucién dentro del sistema barra-disco-halo. Los resultados
mostraron, como se observa en el panel superior de la figura 1.8, que existe una supresion en el
crecimiento de las barras estelares en los halos de materia oscura con rotaciéon importante. Esta
inhibicion se da en la fase de evolucion secular. El estudio concluye que, a un valor de espin
A > 0.03, tenemos que se inhibe el crecimiento de la barra. En el panel superior observamos
la evolucién de la amplitud de la barra Ay/Ag como funcién del tiempo en donde podemos
apreciar que la formacion de la barra y el maximo de la misma se obtiene para sistemas con
valores elevados del espin. A tiempos posteriores, la barra se debilita y su amplitud se suprime
conforme aumenta el valor de .

En particular, en este trabajo se calcularon los valores de A para la muestra sin segregacion,
considerando exclusivamente galaxias centrales y para las submuestras LSBs y HSBs, como se
menciono en la metodologia. La figura 4.7 muestra la fraccién de galaxias barradas en funcién
de A\ (panel izquierdo), en donde se observa que f,,, decrece al aumentar el pardametro de
espin en el rango 0 < A < 0.07, cayendo de un valor superior al 30 % a un no cerca de ~ 24 %,

estabilizdndose en ese valor. A comparacion de la dependencia de la fracciéon de galaxias barradas
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con la masa estelar o la fraccion de gas, la dependencia con \ parece ser no tan relevante. En
la misma figura pero ahora en el panel derecho, observamos los valores de espin que toman
las submuestras segregadas LSBs y HSBs, como funcién de la masa estelar. Como se aprecia,
las LSB tienen sistematicamente valores de A mayores, a todo el rango de masas, con respecto
a los valores para las HSBs. A pesar de que a partir de ~ 10'%4 M, se aprecia un aumento
en el parametro de espin de las galaxias de alto brillo, éstas no sobrepasan los valores de
sus contrapartes de bajo brillo superficial. Habiendo mencionando que valores altos de espin
suprimen la presencia o fuerza de las barras estelares, entonces es natural esperar que la fraccion
de galaxias barradas sea menor en el caso de las LSBs en comparaciéon con las HSBs, analizando

Unicamente el pardmetro de espin.

‘ ‘ ‘ W e ‘ ‘ ‘ 1
0.35} i —§— HSB
0.08} .
0.30f :
0.07f 1
o
30.25* b ~
oS
i 0.06} ]
0.20f :
0.05 1
0.15} :
0.04f 1
0.05 0.10 0.15 10.0 10.4 10.8 11.2
A logM. [Me]

Figura 4.7: Fraccion de galaxias barradas como funcién del parametro de espin de la muestra de galaxias
centrales (izquierda), donde se aprecia una caida moderada de f,,, para galaxias con valores moderados
a altos de ). En el panel derecho observamos los valores de de la muestra segregada como funcién de la
masa estelar teniendo valores sistematicamente mayores las LSB.
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4.1.3 fpar Vs fraccion de masa bulbo-total B/T

Finalmente analizamos otro parametro que en principio podria afectar la cantidad de barras
encontradas en nuestra muestra: la componente esferoidal central de la galaxia: el bulbo, mas
especificamente la fraccion en masa bulbo-total.

En un estudio realizado por Kataria and Das [2018], se usaron simulaciones de N-cuerpos
para estudiar dos tipos de muestras, una con bulbos densos y otra con protuberancias menos
densas, con el fin de observar el efecto de esta componente central en la barra estelar de la
galaxia. Encontrando que la fraccién de galaxias barradas disminuye al aumentar la masa del
bulbo. Para los modelos donde el bulbo es menos denso, la escala de tiempo de formacién de
barras aumenta conforme va aumentando la masa del bulbo y se encuentra que ya no se forman
barras cuando la fraccién bulbo-disco (B/D) > 0.6. En la muestra donde se tienen bulbos
densos se encontré que una barra estelar se forma antes para galaxias sin bulbo en comparacién
a las que si los presentan, en este caso no se forman barras cuando B/D > 0.3. En el trabajo
mencionado también se analiz6 la dependencia de la fuerza de la barra como funcién de la fuerza
fraccional de la protuberancia (Fiuge/Fiot), la cual es directamente proporcional a la masa del
bulbo, encontrando el comportamiento presentado en la figura 4.8. En esta figura observamos
un decremento en la fuerza de la barra conforme aumenta Fyyge/ Fior-

Para explorar el impacto de la fracciéon bulbo-disco en las galaxias de nuestra muestra se usé
la fraccién de masa del bulbo presentada en el catdlogo de Genel et al. [2015] en donde, como
se menciond en la seccién anterior, proporcionan fracciones de bulbo con respecto a la masa
total (B/T) de las galaxias que conforman la muestra. En el trabajo de Genel et al. [2015] se
menciona que para clasificar entre galaxias difusas con bulbos pequenos y galaxias concentradas
con bulbos significativos se usé la estadistica de bulbo F(G, Myy) (Snyder et al. [2015]), donde

valores de F' positivos corresponde a una galaxia de bulbo dominante y valores negativos para
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Figura 4.8: Fuerza de la barra como funcion de la fuerza fraccional del bulbo para todos los modelos
de formacion de barras de bulbos densos (linea punteada) y no tan densos (linea sdlida) presentada en
Kataria and Das [2018].

las disco dominante. A manera de recordatorio, en el trabajo de Genel se tomaron los valores de

F < —1y F > 0.1 para definir entre galaxias difusas y concentradas, respectivamente.

0.35} 0.350
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0.25f 0.300}

EO.ZO* t0.2757

2 [ea)

0.15f 0.250}

0.05} 0.200}
0.00} ‘ ‘ ‘ ‘ 0.175F | ‘ ‘ ]
0.25 0.50 0.75 1.00 10.0 10.5 11.0 115

B/T log M. [Me]

Figura 4.9: lzquierda: fraccion de galaxias barradas como funcion de fracciéon de masa del bulbo-total para
la muestra total de centrales y satélites. Derecha: Fraccion de bulbo como funcién de la masa estelar
para la las submuestras LSBs y HSBs, los valores de B/T se obtuvieron de Genel et al. [2015].
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En la figura 4.9 se presenta la fraccion de barras como funcién de la fraccién bulbo-total (panel
izquierdo) para toda la muestra de galaxias centrales y satélites. Se aprecia una disminucién
pronunciada de fp,, especialmente a valores bajos de B/T (< 0.50). Después de esta caida la
fraccion de barras se aplana y se mantiene mas o menos contante hasta los valores mas altos que
alcanza la fraccion de bulbo-total en la muestra. Tenemos entonces una relaciéon inversamente
proporcional entre la protuberancia y la fraccion de barras. Este comportamiento es consistente
con las conclusiones de Kataria and Das [2018], quienes encontraron que para fracciones de
masa bulbo-disco > 0.6 no se presenta formacién de barras.

En el panel derecho tenemos la fracciéon de masa de bulbo-total como funcién de la masa
estelar. Observamos que a partir de masas estelares ~ 10'°2 tenemos un aumento gradual en
B/T para las HSB, presentando su valor mas alto en el ultimo bin con B/T ~ 0.3. Las LSB
van decreciendo y tienen una caida significativa en fraccién de bulbo hasta una masa estelar
~ 1012 aproximadamente a este valor de masa es donde presentamos la inversién en nuestra
fraccién de galaxias barradas (Figura 4.5). Dado que una fraccién de bulbo menor fortalece el
nacimiento y crecimiento de las barras entonces con la caida de B/T en LSB tendremos, a esas
masas correspondientes, una mayor fracciéon de galaxias barradas en LSB que en HSB, por la
influencia de la componente esferoidal central. Mientras que para las HSB B/T aumenta a casi
todo el rango de masas, para las LSB en general disminuye aunque en los tltimos dos bines
aumente considerablemente. Es importante hacer notar que el incremento subito de la fraccién
B/T que presenta la muestra de galaxias LSB a altas masas es inusual y no parece reproducir
el comportamiento observado en galaxias observadas en el universo local, en donde las galaxias
LSB tienden a tener una fraccién B/T menor a la presentada por las galaxias HSB, incluso para
el caso de altas masas (Pahwa and Saha [2018]).

Otro catalogo ptblico que nos proporciona los valores de B/T es el de Du et al. [2019], con

el que podemos comparar los comportamientos obtenidos por Genel. Para esto tomamos la
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clasificacion 1 de Du, la cual descompone la galaxia en diferentes componentes (disco frio, disco

caliente, bulbo y halo), y consideramos el valor dentro de 3 veces el radio de media masa estelar.

Con estas consideraciones, se encontraron los comportamientos presentados en la Figura 4.10,
para la el panel izquierdo, podemos ver la fracciéon de galaxias barradas como funcién de la
fraccion B/T para la muestra total donde se aprecia una caida significativa en la fraccién de
barras al incrementar B/T. Sin embargo, para valores de B/T > 0.4 vemos que hay un ligero
aumento de fi,., para luego decaer nuevamente. En el panel derecho observamos la dependencia
de la fraccién de masa bulbo-total como funciéon de la masa estelar. Es notorio que conforme
aumentamos M, tenemos una fraccion de masa bulbo-total menor. Se esperaria que a mayores
masas estelares, B/T aumente, sin embargo esto no se ve reflejado en la figura. Lo que si se
aprecia es que a casi todo el rango de masas, tenemos una fracciéon bulbo mayor para las LSBs

mientras que las HSBs presentan un valor menor pudiendo indicar bulbos no tan prominentes.

0.275
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0.30r |
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0.25F i 0.200f
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s & 0175
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0.15fF 1 0.100}F
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Figura 4.10: Panel izquierdo: fraccion de galaxias barradas como funcion de fraccion de masa del bulbo-
total para la muestra total. Panel derecho: Fraccion de bulbo como funcién de la masa estelar para las
submuestras, los valores de B/T se obtuvieron del catalogo de Du et al. [2019].

Usando el catdlogo de Du et al. [2019] tenemos que B/T disminuye al aumentar la masa

estelar. Con respecto al valor de f,, como funcién de la fracciéon de masa bulbo-total, se aprecia
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una ligera disminucién conforme aumentamos B/T aunque no se aprecia un comportamiento
claro. Estos comportamientos se explican en el trabajo de Du et al. [2019], en donde se menciona
que el método usado para la identificacién de estructuras cinematicas falla para el caso de
galaxias barradas. Lo anterior debido a la complejidad de la cinemética de las particulas que se
mueven en érbitas de barra. Por ello, el citado trabajo se centra en el estudio (principalmente)
de galaxias no barradas y no es conveniente el uso de su catalogo para nuestro fin. Dado que las
particulas de barra pueden contaminar significativamente componentes, como el disco caliente
o el bulbo, se podria esperar por ejemplo, una sobre estimacion en la masa de este ultimo. El
comportamiento mostrado en el panel derecho de la Figura 4.10 también se aprecia en el trabajo

de Du et al. [2019].

4.2 Muestras de control

En la seccion anterior analizamos cémo se comportaba la fraccion de galaxias barradas en nuestra
muestra total y segregada ante diferentes propiedades de las galaxias (masa estelar, contenido de
gas, parametro de espin y la fraccion de bulbo). En esta seccién se generardn muestras de control
que nos ayudaran a ver como cambia fi., controlando estos parametros, cuyas distribuciones
originales para nuestra muestra se encuentran en la secciéon 3 de metodologia.

Para todas las muestras de control se tomé como base las galaxias de bajo brillo superficial
dado que es el caso en particular que nos interesa; asi, para cada galaxia LSB, se busca una
galaxia de la submuestra de HSB cuyas caracteristicas caigan dentro de cierto valor definido, de
tal manera que ambas compartan parametros similares en valor y asi analizar si controlando
estas cantidades cesa la diferencia entre la fraccion de galaxias barradas en las submuestras;
especialmente a masas grandes donde tenemos la inversién de la tendencia. Dado que las HSB no

se pueden repetir en la muestra de control, idealmente deberiamos obtener una nueva muestra
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del tamario de la poblacién de las galaxias de bajo brillo superficial y entre ambas (LSB y HSB),

sus caracteristicas deben ser muy similares.

4.2.1 Primera muestra de control

La primera muestra de control (MC1) se construyé tomando los primeros 3 parametros

mencionados anteriormente: masa estelar, fraccion de gas y el parametro adimensional de espin.

Aqui estamos suponiendo que la diferencia en la fraccion de galaxias barradas se debe a estos
tres parametros, ya que, como apreciamos en las figuras 4.5, 4.6 y 4.7, fu., tiene una tendencia
marcada con estos parametros. La cantidad de barras aumenta para galaxias con masas estelares
més altas, es decir, méas masivas, pero con respecto a fgs vemos una relacién inversamente
proporcional, mayor contenido de gas indica menos presencia de barras. Aunque la fracciéon de
galaxias barradas como funcién del pardmetro de espin no sea muy marcada (ya que vemos
un comportamiento casi lineal), es importante estudiar al menos para nuestra muestra que
tanto afecta este factor. Las tres cantidades se consideran de tal manera que la diferencia
entre los parametros de las LSB y HSB tengan una buena concordancia, es decir, que estén lo
suficientemente proximos. Para la masa estelar se buscaron galaxias de alto brillo superficial
tal que A M, = 0.1 dex, tolerancia de masa usada cominmente en galaxias en otros trabajos
del area como en Ellison et al. [2013]. Para la cantidad de gas presente se usé A Mg, = 0.1
dex y para el pardmetro de espin se tomaron valores dentro del rango A A\ = 0.01 teniendo en
cuenta que los valores que toma A son del orden de 1072, Debido a que el pardmetro de espin
unicamente estd bien definido para galaxias centrales, entonces para MC1 se us6 nuestra muestra
filtrada de 2,261, que consta de 489 LSB y 1,772 HSB centrales. Para MC1 se encontraron 393
parejas LSB-HSB que cumplen con las condiciones establecidas.

Para verificar que las distribuciones de las propiedades involucradas en la muestra de control

hayan sido extraidas de la misma poblacién original correspondiente, se realizé la prueba de

84

IS
£
=
@]
&)
)
o)
®
-
+
n
Q
)
g
2]
-
Q
E
Sl
ol




"\
N 4.2 Muestras de control
IRYVA

Kolmogorov-Smirnov (KS) que nos proporciona la probabilidad (p) de que esto sea cierto. Altas
probabilidades nos da un buen indicio de que los parametros de las parejas obtenidas provengan
de la misma muestra. Los valores obtenidos para MC1 se muestran en la tabla 4.1. En la figura
4.11 presentamos las distribuciones de la masa de gas (panel izquierdo) y del pardmetro de espin
(panel derecho) obtenidas para MC1. Como era de esperarse y por las condiciones establecidas,
las distribuciones son practicamente iguales para ambas submuestras. La mayoria de las galaxias
presentan masas de gas mayores a ~ 10% My y parametros de espin de ~ 0.06.

Cuadro 4.1: Valores de probabilidad p de la pruebas KS para los parametros utilizados en MC1.

Pardametro | p
M, 0.63
Mas 0.98
A 0.62
0.8f= s ‘ ‘ E— i ‘ ‘ =T
1 HsB 17.5 =1 HsB
0.7}
15.0f
0.6}
12.5}
0.5}
10.0f
=2 0.4} =2
7.5}
0.3}
0.2 5.0
0.1} 2.5¢
0.0 6.0 75 9.0 0.0 0.05 0.10 0.15
logMgas [Mo] A

Figura 4.11: Distribuciones obtenidas de masa de gas (panel izquierdo) y parametro de espin (panel
derecho) para la primera muestra de control MC1. Como se observa, en ambos casos las distribuciones
son practicamente iguales.

El resultado de fi., para MC1 se presenta en la figura 4.12 donde observamos que para la

muestra segregada, el valor de fi.. colapsa a masas pequenas, de hecho, los primeros cuatro

85

©
-
+
g
@]
&)
Q
o)
2]
-
+
n
Q
:
2]
-
=
=
ol




"\
N 4.2 Muestras de control
IRYVA

bines tienen practicamente los mismos valores. Si tomamos en cuenta las barras de error
obtenemos fracciones iguales hasta M, ~ 1016 M.. A partir de ~ 10'%® M, observamos
que las galaxias de bajo brillo superficial siguen presentando una fy,, mayor. Sin embargo, si
tomamos en consideracion nuestras barras de error se podria decir que los valores se acercan
considerablemente. En general, se presenta una menor discrepancia entre las fracciones barradas
con respecto a la figura 4.5, donde notamos una diferencia mas marcada. MC1 nos indica que
en realidad los 3 parametros considerados si estan teniendo una influencia en fy,,, v que si
nuestras galaxias de alto y bajo brillo superficial se pareciesen en estas cantidades, entonces
encontrariamos un nimero practicamente igual de barras en LSB que en HSB, especialmente si

nos enfocamos en el rango de masas bajas.

4.2.2 Segunda muestra de control

A pesar de que controlando el valor de la masa estelar, la fracciéon de gas y el espin galactico,
la fraccion de galaxias barradas entre nuestras submuestras de LSBs y HSBs es practicamente
el mismo, atn nos falta identificar el parametro responsable de la diferencia en el rango de
altas masa. Es por ello que la segunda muestra de control (MC2) generada tomé en cuenta
tnicamente la fracciéon de masa bulbo-total B/T, usando los valores presentados en el catdlogo
de Genel et al. [2015]. Como se mencioné anteriormente, el pardmetro B/T tiene una influencia
marcada en la fraccion de galaxias barradas, conforme consideramos bulbos més grandes tenemos
un decremento constante en fy,, a todo el rango de masas y presentando sisteméticamente una
mayor cantidad de barras en las HSBs. Es por ello que el tamafio del bulbo en la galaxia es un
factor importante a considerar en la presencia de barras estelares, un bulbo extendido o denso
podria desestabilizar o desintegrar a la barra por afectaciones en el potencial. Para ver como
afecta este parametro se tomé una AB/T = 0.005 usando nuestra muestra total que considera

galaxias centrales y satélites. La muestra MC2 contempla 652 pares de galaxias LSB-HSB que
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Figura 4.12: Fraccién de galaxias barradas como funcién de la masa estelar controlando 1,, fgas y A.

cumplen con la condicién establecida. La prueba KS para MC2 arroja un valor de probabilidad
p como se muestra en la tabla 4.2.

Cuadro 4.2: Valores de probabilidad p de la pruebas KS para los pardmetros utilizados en MC2.

Pardametro | p
B/T 0.99

La distribucion obtenida de B /T para MC2 se presenta en la figura 4.13 donde vemos que las
submuestras presentan practicamente las mismas distribuciones, ambas parecen estar encimadas
con la mayoria de las galaxias presentando valores de B/T ~ 0.25.

En la figura 4.14 se muestra la fraccion de galaxias barradas como funcion de la masa estelar
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Figura 4.13: Distribucion de la fraccion en masa bulbo-total para la segunda muestra de control.

obtenida para MC2. Al controlar la componente esferoidal del bulbo, observamos como a masas
menores a log M, < 11 tenemos una mayor cantidad de barras estelares para las HSBs con
respecto a las LSBs. Para masas mayores a 10'* M, encontramos que el valor de fi,,, para las
dos submuestras es compatible, considerando la extension de las barras de error, lo que nos

indica que las diferencias en fi,,, en este rango de masas es mayormente debido a la diferencia

de la fracciéon B/T.

4.2.3 Tercera muestra de control

Finalmente construimos una tercera muestra de control (MC3) considerando los parametros

que parecen tener mas influencia en la fraccion de galaxias barradas: la masa estelar, la fraccion
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Figura 4.14: fraccion de galaxias barradas como funcién de la masa estelar para la muestra de control
considerando la fraccién de bulbo B/T.

de gas y la fraccion de bulbo. En este caso excluimos A ya que como se apreci6 en la figura
4.7, en nuestra muestra en particular, no parece tener una influencia apreciable con la fracciéon
de galaxias barradas ya que notamos un comportamiento casi constante y solo se aprecia una
pequena disminucién de fi, al aumentar A. Sin embargo el decremento no es muy significativo;
al no considerar el espin entonces podemos tomar nuestra muestra total de 4224 galaxias, sin
limitarla a galaxias centrales.

Los valores de las diferencias (A) usadas son las mismas que las mencionadas para las
muestras de control anteriores (0.1 dex para M, y Mg,s, v 0.005 para la fraccién de masa bulbo-

total B/T). Para esta muestra, de las 652 galaxias de bajo brillo superficial, se encontraron 398
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parejas LSB-HSB que cumplen con los rangos especificados. Los valores para la prueba KS para
los parametros considerados en MC3 se encuentran en la tabla 4.3.

Cuadro 4.3: Valores de probabilidad p de la pruebas KS para los pardametros utilizados en MC3.

Pardmetro | p
M, 0.75
Myas 0.86
B/T 0.99

Las distribuciones de la masa de gas (panel izquierdo) y la fraccién de bulbo (panel derecho)
de esta tultima muestra de control se presentan en la figura 4.15. Notamos que la mayoria de
las galaxias para MC3 presentan valores de Mg,s mayores a 10® Mg, y B/T ~ 0.16, para ambas

submuestras las distribuciones son muy parecidas como también se comprobé con la prueba KS.

= ‘ T 6f ‘ ‘ =
1 HsB 1 HSB
0.8 ] ol
0.6f 1 ar
=2 =2 3
0.4}
2,
0.2}
1,
0.0 6.0 7.5 9.0 0 0.15 0.30 0.45
logMgas [Mo] BIT

Figura 4.15: Distribuciones obtenidas de masa de gas (panel izquierdo) y fraccion de masa bulbo-total
(panel derecho) para la tercera muestra de control MC3. Como se observa, las submuestras presentan
distribuciones muy similares.

En la figura 4.16 se muestra el comportamiento de fi,,, como funcién de la masa estelar para

MC3, como se aprecia, esta muestra de control presentd mejores resultados.
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Figura 4.16: fraccion de galaxias barradas como funcion de la masa estelar para la muestra de control
considerando B/T, M, y fgas.

La tercera muestra de control fue la que presenté mejores resultados debido a que, como
se observa, a todo el rango de masas estelares presentamos cantidades encontradas de barras
estelares practicamente iguales. La mejor concordancia la presentamos nuevamente a masas
bajas (< 10196 M), para M, ~ 1017 M, vemos que las HSBs tienen una fi,,, més grande en
comparacién a las LSB, comportamiento esperado y respaldado por la teorfa. A M, > 108 M,
correspondiente a los dos ultimos bines, tenemos una ligera inversiéon. Sin embargo, las barras
de error presentadas estan practicamente sobrepuestas por lo que se podria tener practicamente
el mismo valor. Podemos senalar entonces que los parametros principales que influyen en la

cantidad de galaxias barradas encontradas en nuestra muestra son, primeramente, la propiedad
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mas importante en cualquier objeto astronémico: la masa, a mayor masa estelar tendremos un
aumento de fy,.,. La cantidad de gas presente en las galaxias también influye en los resultados
ya que como mencionamos con anterioridad, funciona como un factor inhibidor del crecimiento
de la barra. Finalmente, la fraccion de bulbo-total, al igual que dos parametros anteriores, jugd
un papel importante ya que la cantidad de barras parece tener una correlaciéon negativa con
este pardmetro. Haciendo un control de estas 3 cantidades, las galaxias de alto y bajo brillo
superficial se comportan basicamente de la misma manera con respecto a su presencia de barras
estelares.

En la tabla 4.4 se presenta un compilado de valores de p obtenidos para las pruebas
Kolmogorov-Smirnov, aplicadas a los respectivos pardmetros utilizados en las tres muestras de
control presentadas anteriormente. Observamos que los mejores valores de p se obtienen para
la tercera muestra con valores mayores a 0.7. Para MC2 y MC3 tenemos que el parametro de
B/T es el que presenta los valores de probabilidad més altos tal como se pudo apreciar en sus
respectivas distribuciones obtenidas.

Cuadro 4.4: Valores de probabilidad p de las pruebas K-S para los pardmetros utilizados en las tres muestras
de control realizadas.

Pardametro MC1 MC2 MCQC3

M, 063 - 075
My, 098 - 086
A 062 - -
B/T - 099 0.99
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CAPITULO

Discusion y conclusiones.

En este trabajo se empleo la simulaciéon cosmoldgica TNG100 del proyecto IllustrisTNG para
estudiar y analizar la presencia de barras estelares en galaxias de bajo brillo superficial (LSBs),
en contraposicién de galaxias de alto brillo (HSBs). Con base en algunos de los catalogos ptiblicos
presentes en el sitio oficial del proyecto IllustrisTNG, se generé la muestra final utilizada en
este trabajo; recordando que la identificacion de la barra se obtuvo con el método de ajuste de
elipses y para la segregacién entre LSBs y HSBs, se empled valor limite para el brillo superficial
central de 22 mag arcsec™2 en la banda r. Nuestra muestra total entonces estd compuesta por
una total de 4,224 galaxias de disco a un corrimiento al rojo z = 0 y con masas M, > 10'° M,
de las cuales 652 corresponde a galaxias LSB y 3,572 son HSBs.

Entre los resultados obtenidos, se encontré que de la muestra total, 1,172 galaxias presentan

barras estelares, esto nos da una fracciéon de galaxias barradas del 27.75%. Este resultado

es consistente con trabajos observacionales como los de Masters et al. [2011] y Vera et al.

[2016] quienes reportaron fracciones de galaxias barradas de ~ 29% y 25.82 %, respectivamente.
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También es consistente con trabajos tedéricos como el de Rosas-Guevara et al. [2022] quien
encontrd, para la simulacién TNG50, una fya = 30 % para galaxias a z = 0. El trabajo de
Cavanagh et al. [2022], usando la simulaciéon EAGLE, encontré la misma fraccién de galaxias
barradas (~ 30 %). En nuestra muestra, f,,, aumenta con la masa estelar hasta alcanzar un
méaximo de ~ 60% a M, ~ 1096 M, , este valor resulta ser consistente con el trabajo de

Eskridge et al. [2000] quien encontrd este misma fraccion para galaxias observadas en el infrarrojo

cercano. A masas mayores tenemos que la fraccién se desploma hasta tomar valores del ~ 20 %.

Analizando nuestras submuestras de galaxias LSB y HSB, encontramos que las galaxias de
alto brillo superficial presentan una fraccién de galaxias barradas del 28.11 %, lo que indica que
de las 3,572 galaxias que conforman la submuestra, 1,011 presentan estructura de barra. De la
submuestra de galaxias de bajo brillo tenemos una fp,, = 24.73 %, con 161 galaxias barradas
de la submuestra total de 652. Estos valores son consistentes con los resultados presentados

en el trabajo de Cervantes Sodi and Sanchez-Garcia [2017], quienes reportaron fracciones de

galaxias barradas del 30 % y 20 % para las HSBs y LSBs, respectivamente; en Masters et al.

[2011] y Pahwa and Saha [2018] se concluye también que las galaxias de alto brillo superficial
tienden a presentar mayor cantidad de galaxias que pueden formar una barra estable. El hecho
de que las HSBs presenten una mayor cantidad de barras con respecto a sus contrapartes LSBs
en nuestra muestra, indica que las diferencias entre los parametros estructurales de cada tipo
de galaxias puede influenciar la cantidad de barras encontradas. En particular se analizaron
4 pardmetros: masa estelar M,, fraccién de gas fgs, fraccién de masa bulbo-total B/T y el
parametro adimensional de espin A.

Con respecto a la dependencia de fy,, con M,, a casi todo el rango de masas, la fraccion
de galaxias barradas aumenta con el incremento de la masa estelar, tal como se present6 en la
figura 4.4. Esto es consistente con trabajos previos como Cervantes Sodi [2017], Rosas-Guevara

et al. [2020], Zhao et al. [2020] quienes presentan el mismo comportamiento. La dependencia del
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numero de barras encontradas en funciéon de la masa es muy marcada ya que a masas pequenas
presenta un aumento significativo y luego tiene una caida a masas grandes. Para la segregacion
de nuestra muestra en LSBs y HSBs se tiene el mismo comportamiento. A masas estelares entre
1019 — 10 My, las LSBs presentan menores fracciones de galaxias barradas que las HSB sin
embargo se observa una inversion en la tendencia a masas mas grandes. La dependencia de la
fraccion de galaxias barradas con la masa estelar suele atribuirse a la necesidad de tener un disco
autogravitante, lo suficientemente masivo para que, una vez que se presente una inestabilidad
gravitacional, ésta se amplifique y pueda dar pie a la formacién de la barra. En este sentido,
mientras mas masiva sea la galaxia, més probable es que estas inestabilidades se presenten y
amplifiquen. El hecho de que f,,, sea menor para la submuestra de galaxias LSB a masa estelar
fija puede también atribuirse a que, aunque la galaxia tenga suficiente masa para albergar y
amplificar inestabilidades de barra, el disco estelar es tan poco denso que la inestabilidad es
suprimida por algtn otro factor (i.e. el halo de materia oscura o la componente de gas).

De acuerdo con diversos trabajos (Masters et al. [2012], Cervantes Sodi [2017], Rosas-Guevara
et al. [2022]), el contenido del gas en la galaxia actiia como un efecto inhibidor en la formacién y
crecimiento de la barra estelar, a mayor contenido de gas tendremos una fy,,, mas pequena. De
acuerdo con Cervantes Sodi [2017], la fraccién de gas decrece al incrementar la masa estelar, por
lo que el hecho de que fi,: disminuya al aumentar el contenido de gas puede ser una consecuencia
de la dependencia de la fraccién de galaxias barradas con M, previamente mencionada. El
comportamiento de fy, con fgas para nuestra muestra es consistente con la teoria ya que
también presentamos una disminucion significativa de fi., a fracciones de gas grandes, tal como
se muestra en la Figura 4.6. En nuestras submuestras, las LSBs presentan sisteméticamente una
mayor cantidad de gas con respecto a las HSBs, por lo que es de esperar que las LSBs tengan una
menor cantidad de barras que sus contrapartes HSBs. En el trabajo de Shlosman and Noguchi

[1993] concluyeron que un alto contenido en gas forma ciimulos de esta componente gaseosa
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que son capaces de interactuar con la componente estelar y generar un aumento considerable
en la dispersion de velocidades del disco galactico lo que provoca una disminucion o supresion
completa de la inestabilidad de la barra.

Por otro lado, Villa-Vargas et al. [2010], a través de experimentos numéricos, analizé el
efecto del contenido de gas (fy) y de la resolucién espacial (egay) del gas en la evolucion de la
barra. Para modelos pobres y ricos en gas encontrd que la fuerza de la barra tiene una evolucion
inicial correspondiente a etapa dinamica similar en todos los modelos, independientemente de
su contenido en gas: se muestra un crecimiento acelerado y un pico seguido de una caida que
denota la inestabilidad de pandeo, que conduce a un debilitamiento de la barra pero no la
disuelve completamente (Martinez-Valpuesta and Shlosman [2004]). El pico es més alto para los
tres modelos pobres en gas (fy < 0.15) con respecto a los modelos ricos en gas, lo que indica
una mayor fuerza de la barra. El contenido de gas no afecta la evolucion dindmica para modelos
pobres a cualquier resolucion pero en los modelos ricos la dependencia varia dependiendo de la
resolucion. Después del pandeo, durante la evolucién secular, para los modelos pobres en gas la
barra reanuda su crecimiento pero a un ritmo mas gradual en comparaciéon con el crecimiento
dindmico mientras que en los modelos ricos en gas la fuerza disminuye durante el tiempo de
simulacion y el crecimiento se estanca. Berentzen et al. [1998] explica que las inestabilidades
dinamicas se vuelven mas leves con la presencia de gas, con Orbitas estelares desestabilizadas
conforme se acumula gas en el centro, provocando una barra de menor amplitud y debilitandola
sustancialmente. Con respecto al tamafio de la barra, Villa-Vargas et al. [2010] concluye que los
modelos ricos en gas presentan barras sustancialmente mas pequenas durante la fase secular en
comparacion con los modelos pobres en gas.

Athanassoula et al. [2013] también estudio el efecto del gas en la barra a través de simulaciones
de N-cuerpos, concluyendo que los modelos ricos en gas presentan discos que mantienen sus

simetria axisimétrica por mas tiempo con respecto a los pobres en gas, y cuando la barra
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comienza a crecer, lo hace de forma mas lenta. Asi, para discos con mayor cantidad de gas,
las barras se forman mas tarde y resultan mas débiles al final de la simulacion mientras que
para los modelos pobres o sin gas la barra crece hasta hacerse mas larga presentando una
mayor amplitud. En este trabajo se enfatiza que no sélo la fraccién de gas da estos efectos, en
las simulaciones sin gas, las caracteristicas de la barra como el tamano y la fuerza estan mas
relacionadas con el momento angular redistribuido en la galaxia.

En el presente trabajo se encontr6é también que la dependencia de la fraccion de galaxias
barradas con el espin es inversamente proporcional. En la figura 4.7 se observo que fp,, disminuye
con el aumento de A\, comportamiento consistente con el presentado en la literatura (Saha and
Naab [2013], Long et al. [2014]) donde ademds se concluye que para valores de espin crecientes,
se apaga el crecimiento en tamano y fuerza de la barra. En nuestra muestra, a pesar de que se
observa la disminucion en fy,,, el decremento no parece ser muy significativo, especialmente a
valores medios y altos de espin. Para nuestras submuestras obtuvimos que las LSBs presentan
sistematicamente mayores valores A en comparacion a las HSBs, por lo que, teniendo en cuenta
este parametro se tendran f,,, menores para las galaxias de bajo brillo superficial comparado con
sus contrapartes de alto brillo. En Long et al. [2014] se muestra que un halo con parametro de
espin elevado tendra una capacidad menor para absorber momento angular en comparacion con
un halo con espin menor. Dado que para formar barras estelares, las particulas estelares deben
perder momento angular y asi caer en érbitas elipticas al centro de la distribucion liberandose
alrededor de la barra, la limitante que pone tener un halo de alto espin naturalmente inhibe la
formacion de barras o, en su caso, limita su crecimiento. En las graficas presentadas por Long et
al. (figura 1.8), se observa la ganancia/pérdida de momento angular y se distingue claramente
que el mayor intercambio se logra con un halo de lambda pequeno. Al tener valores altos de

espin también tendremos discos espacialmente mas dispersos lo que hace que las inestabilidades

se supriman o amortigiien provocando una disminucién en la cantidad de galaxias barradas (e.g.
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Cervantes Sodi et al. [2013]).

Finalmente, para la dependencia de fi., con la fraccién de masa bulbo-total, también se
encontré una dependencia inversamente proporcional (Figura 4.9), con una disminucion de la
fraccién de galaxias barradas con el aumento de B/T para la muestra total. Para la muestra

segregada se obtiene que las HSBs tienen sistematicamente bulbos mas grandes en comparacion

a las LSBs, sin embargo, las LSBs presentan una caida prominente a masas grandes en B/T.

El efecto del bulbo sobre la barra es también presentado en Kataria and Das [2018] quien
concluye, a través de simulaciones, que hay valores limite en la fraccion de masa bulbo-disco
(B/D) para los cuales las barras no pueden ser formadas. Este valor es mas pequenio para
bulbos densos en comparacion con aquellos de menor densidad. Lo anterior es consecuencia de
que la transferencia de momento angular entre los componentes de la galaxia se amortigua al
aumentar la dispersion de velocidades de las estrellas cuando hay un bulbo masivo por lo que
protuberancias fuertes no formaran barras facilmente en sus discos. Un bulbo prominente hace
que el disco sea extremadamente estable. Un resultado en direccién opuesto es presentado por
Athanassoula and Martinet [1980], Pierre [1995] y Athanassoula [2003] quienes muestran una
correlacion entre la longitud de la barra y el tamano del bulbo, una componente del bulbo mas
grande absorbera una mayor cantidad de momento angular (junto con el halo) y, a medida que
la barra pierda momento, se volvera mas fuerte y girard mas lento. De hecho, las barras son mas

fuertes en galaxias tipo temprano las cuales presentan bulbos més fuertes (més masivos o mas

densos). Con respecto a los pseudobulbos, estudios observacionales como el de Cheung et al.

[2013] apuntan a que son més masivos en galaxias que tienen mas probabilidades de albergar
barras, ya que recordemos que el pseudobulbo es el resultado de la evolucion de la barra cuando
ésta empuja material hacia la parte central del disco.

Para demostrar que efectivamente los parametros antes mencionados estan afectando la

fraccion de galaxias barradas encontradas en la muestra, se procedié a generar 3 muestras de
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control, denominadas MC1, MC2 y MC3. En cada una se controlaron diferentes parametros
para estudiar la dependencia de f,, con los pardmetros en cuestién. Se tomaron como base las
galaxias de bajo brillo superficial y se buscé encontrar pares de galaxias LSB y HSB que tengan
parametros similares de manera que las distribuciones de los parametros controlados en ambas
muestras también fueran similares estadisticamente. Las condiciones usadas fueron A M, < 0.1
dex, A My,s < 0.1 dex, AX < 0.01 y AB/T < 0.005.

En MC1 se controlé por masa estelar, masa de gas y parametro de espin. Dado que A solo
estd bien definido para las galaxias centrales, se usaron inicamente las 2,261 galaxias de nuestra
muestra total que corresponden a galaxias centrales. Imponiendo las condiciones para los tres
parametros encontramos el mismo valor fp,, para las submuestras LSBs y HSBs de la MC1 en el
rango de bajas masas (10 — 10196 M), tal como se aprecia en la figura 4.12. A masas mayores,
las galaxias LSB siguen presentando fy,, mayores a las HSB, aunque esta diferencia es menos
marcada que con la muestra original. El hecho de que hayamos presentado una disminucién
significativa en la diferencia de las fy,, para las submuestras nos indica que efectivamente, estos
tres parametros estan influyendo en la cantidad de barras encontradas.

Para analizar el cuarto parametro, en MC2 se tomo la fraccién en masa bulbo-total B/T
como parametro de control, obteniendo que la fraccién de galaxias barradas, a casi todo el rango
de masas es mayor para las HSBs que para las LSBs (figura 4.14), como se encuentra en la
literatura. Sin embargo, para esta muestra de control f,, no colapsa en las dos submuestras
aunque si parece tener una influencia en su valor, ya que a masas grandes > 10! M, la inversién
en la tendencia original se amortigua.

La mejor muestra de control obtenida fue MC3, en la que se toma como parametros de
control la masa estelar, el contenido de gas y la fraccién de bulbo. Con estos parametros, de las
652 galaxias de bajo brillo superficial, se encontraron 398 pares LSB-HSB que cumplen con las

condiciones establecidas y se obtuvo (figura 4.16) que la fraccién de galaxias barradas colapsa
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para ambas submuestras a todo el rango de masas, es decir, la diferencia de fy,, para las LSBs
y HSBs desaparece si controlamos estos parametros. Concluimos entonces que para nuestra
muestra, los parametros (en conjunto) que mas parecen estar influyendo en la fia, son M,, My,
v B/T, que en la literatura también se encuentra que influyen significativamente en la formacién
y crecimiento de las barras estelares.

Aunque se ha comprobado que los parametros antes mencionados afectan nuestros resultados,
no son los Unicos. Hay una correlacion entre el agujero negro supermasivo de las galaxias y las
barras. En el trabajo de Rosas-Guevara et al. [2020] quienes usan la simulacién TNG100, se
muestra que las galaxias con barras fuertes tienen una masa del agujero negro central mayor
que aquellas galaxias sin barras. Debido que las barras transfieren gas al centro de la galaxia,
éste puede ser usado como material para alimentar el agujero negro central, volviéndose mas
masivo, lo que parece explicar el resultado encontrado en el trabajo antes citado.

El medio ambiente en el que se desarrollan las galaxias también tiene efectos importantes en
el crecimiento/formacion de las barras. Dado que las galaxias de bajo brillo superficial crecen en
ambientes aislados, interacciones con otras galaxias no son comunes. Sin embargo, se ha visto
que las interacciones de galaxias afectan directamente a la barra. Observacionalmente, trabajos
como los de Lee et al. [2012] y Lin et al. [2014] han encontrado que la formacién/crecimiento de
la barra puede verse suprimida en aquellas galaxias que estan experimentando algin tipo de
interaccion con un vecino cercano y que las barras fuertes se destruyen por fuertes interacciones
de mareas. En simulaciones se han encontrado diferentes efectos de las interacciones. Por un
lado, en el trabajo de Zana et al. [2018] se concluye que, independientemente de las interacciones,
un disco lo suficiente masivo, formara una barra inevitablemente y que de hecho, una interaccion
podria retrasar el tiempo de formacién de la barra. Por otro lado, Lokas et al. [2016] encuentran
que las barras inducidas por efecto de mareas resultan ser mas fuertes, mas largas y su formacion

se da en tiempos anteriores, por lo que las interacciones favorecen el crecimiento/formacién de
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la barra. En el presente trabajo no se analiz6 el efecto de las interacciones pero en la siguiente
seccion sobre trabajo a futuro se expresa la intencion de hacerlo debido a su importancia, al
igual de como varia la fraccion de galaxias barradas como funcion de la distancia al centro de

grupos a los cuales pertenecen porque estaria influenciada por las interacciones.
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CAPITULO

Trabajo Futuro.

A pesar de que los resultados obtenidos en el presente trabajo nos ayudan a comprender los
factores que influyen en la formacién (o no) de barras estelares, en galaxias de bajo brillo
superficial, aiin quedan varios aspectos por analizar.

A futuro y como continuacion de este trabajo, se espera estudiar la formacién y crecimiento
de la barra a través del tiempo, es decir, observar cémo evolucionan las galaxias barradas y sus
respectivos parametros que las describen a través de diferentes corrimientos al rojo, tomando asi
un enfoque evolutivo. Una de las lineas de investigacion abiertas en el tema de galaxias barradas
es su proceso de formacion. A pesar de que existen modelos que nos plantean escenarios de
formacién de barras, ain no se sabe con exactitud como las galaxias (en este caso, de bajo brillo
superficial), llegan a desarrollar estructuras de barra en su centro. Es crucial investigar qué
condiciones fisicas y mecanismos controlan el proceso de formacion de este tipo de estructuras
dindmicas, que suelen ser comunes en galaxias de tipo tardio en el universo observable.

Por todo lo anterior, se buscara estudiar y analizar el proceso de evolucion de galaxias

barradas a través de diferentes tiempos cosmicos y comparar si, a dia de hoy, los resultados
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obtenidos concuerdan con el universo observable. Para nuestro caso en particular, estudiaremos
la naturaleza del brillo superficial de nuestras galaxias, con el fin de determinar si las barras
detectadas en la submuestra de LSBs se formaron en galaxias que ya eran LSBs o, si la formacién

se llevo a cabo en una etapa en la que estos sistemas eran mas propensos a la formacién de barras

presentando altos brillos superficiales (y por consiguiente, altas densidades de masa estelar).

Con este enfoque estudiaremos, en diferentes rangos de masa estelar, la evolucion de las galaxias
LSB barradas y no barradas, el intercambio de momento angular entre sus componentes, su
medio ambiente y sus historias de formacion estelar. Como se expreso al final de la discusiéon
y dada la importancia del medio ambiente en el que se desarrollan las galaxias, se pretende

estudiar las interacciones y sus efectos en la formacién de barras. También exploraremos el

efecto del bulbo en la formacién y evolucién de la barra considerando el tipo de bulbo presente.

Todo lo anterior con miras a tener un esquema bien estructurado para entender los mecanismos
de formacion y crecimiento de barras en galaxias LSB y el efecto de éstas en sus poblaciones

estelares.
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