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Resumen

En este trabajo se estudia el fendmeno conocido como “Friccion Dindmica” en
sistemas no-colisionales, el cual a lo largo del texto se presenta como el efecto de
frenado que experimenta un objeto masivo debido a la respuesta de un sistema
de particulas en el cual se encuentra inmerso, incluyendo el signo del intercambio

de energia del perturbador con la respuesta del medio a la perturbacion.

Debido a las limitaciones del enfoque utilizado por Chandrasekhar en 1943
como son: suponer un medio infinito, homogéneo e isotrépico y de los trabajos
en los que se aborda el problema con teoria de perturbacién lineal (e.g Binney
& Tremaine, 1987), lo que se propone hacer en este trabajo es relajar algunas
de las simplificaciones comunmente utilizadas e iniciar un analisis del problema
de la friccién dindamica en diferentes tipos de sistemas finitos, homogéneos e in-
homogéneos, con perfiles de densidad tipo core y tipo cuspy y con mas de un

perturbador simultaneamente.

Como punto de partida consideramos los trabajos realizados por Tremaine &
Weinberg (1984), Read et al. (2006), Boylan-Kolchin et al. (2008) e Inoue (2009),
buscando realizar un analisis mas completo en el que se intentan capturar varios
de los modos de respuesta en diferentes tipos de sistemas, con la idea de que un
peturbador no solo puede perder energia orbital debido a su interaccion con otras
particulas del medio de manera individual, sino que puede sufrir una aceleracion
debido a la respuesta del medio (efectos colectivos) y a la interaccién con la
respuesta ocasionada por otros perturbadores, lo cual se ha sugerido que puede ser
un mecanismo de supresion o aumento de la fricciéon dinamica poco considerado
antes, asi como tampoco se ha estudiado el caso de la friccién dindmica en un
halo triaxial con varios perturbadores. El analisis con simulaciones de N-cuerpos
permite estudiar el problema de manera mas realista ya que considera los efectos
de marea y los efectos colectivos y dependiendo del nimero de particulas se

pueden capturar varios de los modos u ondas que integran la respuesta del sistema

8



Resumen 9

anfitrién. El objetivo de este analisis es comprobar que los efectos colectivos
tienen consecuencias en el comportamiento de los perturbadores en el contexto del
aumento o disminucién de la friccion dinamica. Los diferentes sistemas simulados
incluyen modelos con perfiles de densidad tipo cuspy (Hernquist (1993); Navarro
et al. (1996)) y tipo core (King (1962); Zhao (1996)).

Las condiciones iniciales son generadas con el método de muestreo de la fun-
cién de distribucion de espacio fase, método descrito por Kuijken & Dubinski
(1994) y Kazantzidis et al. (2004) y usando el cédigo mkhalo de McMillan &
Dehnen (2007) para crearlas, posteriormente se evolucionan utilizando el c6digo
de érbol gyrfalcON de Dehnen (2002).

Algunos de los resultados mas importantes que obtuvimos son: cuando existen
varios perturbadores, cada uno genera una respuesta que a su vez interactua con
los demas perturbadores, durante esta interaccion los perturbadores pueden inter-
cambiar energia y momento angular, es decir, el perturbador puede ganar energia
ademas de la pérdida que sufre por el proceso de friccion dinamica clésico, lo que
hace que los tiempos de caida de satélites en sistemas mas masivos sea mayor que
las estimaciones basadas en calculos o experimentos con un perturbador. En el
caso de los experimentos con halo triaxial obtuvimos que el comportamiento de
la friccién dindmica es muy diferente en cada plano del halo triaxial, es decir, los
tiempos de caida pueden variar dependiendo del plano en el que el satélite cae;
la caida del satélite depende de la triaxialidad.

En el caso del halo triaxial con perfil de densidad constante observamos el
estancamiento de la friccion en la zona del radio de core, pero en la etapa pre-
via a esto el feedback dindmico puede hacer desaparecer la fase de caida Super-
Chandrasekhar, la cual es una fase en la que la friccién dindmica es muy fuerte y
posteriormente esta se detiene (Read et al. (2006)).

De los resultados obtenidos concluimos que el conocer los tiempos de caida de
varios perturbadores dentro de un halo de materia oscura permite restringir las
propiedades de la estructura de densidad del mismo. Los tiempos de caida obte-
nidos resultan mayores a los estimados en el enfoque clésico de Chandrasekhar y
esto podria explicar la presencia de cimulos globulares en galaxias como Fornax,
NGC6822 y Eridanus II.
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Introduccion

1.1. El modelo de materia oscura fria y energia

oscCura

Empezaremos esta tesis hablando del modelo cosmolégico més aceptado: el
modelo de materia oscura fria y energia oscura (ACDM). El modelo ACDM es
el escenario contemporéaneo de formacion de estructuras (incluyendo las galaxias)
mas exitoso. Este modelo implica un periodo de expansion exponencial llamado
inflacion o periodo inflacionario el cual precede a la teoria conocida como “Teoria
de la Gran Explosion”, este escenario trata de explicar el crecimiento de las
inhomogeneidades en densidad las cuales se observan en la radiaciéon césmica de
fondo. Estas inhomogeneidades crecen por inestabilidad gravitacional dentro de
un universo en expansion, lo que da lugar a toda la estructura que observamos al
dia de hoy que va desde galaxias (las cuales son resultado de un complejo proceso
de enfriamiento de los bariones) a grupos, cimulos, filamentos, paredes y huecos.
Dentro de este escenario las galaxias habitan dentro de estructuras llamadas halos
de materia oscura los cuales se requieren para explicar la dindmica interna de las

galaxias, como las curvas de rotacion y las lentes gravitacionales.

1.2. Las galaxias

Las galaxias son conjuntos de decenas de miles de millones de estrellas, gas
interestelar, polvo y materia oscura, ligadas gravitacionalmente. Se encuentran

distribuidas a lo largo de todo el universo observable y sus rangos de masas van
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Figura 1.1: El esquema de clasificacion de Hubble o también llamado diagrama
de Tuning-Fork, en el que se muestra una secuencia de galaxias elipticas, galaxias
espirales sin barra, galaxias espirales barradas y galaxias irregulares. Crédito:
NASA, Space Telescope Science Institute, NAS5-26555, 2008.

desde cerca de 10®Mg que corresponden a galaxias enanas hasta 102M, que
corresponde a las galaxias mds masivas, los valores precisos de ambos limites son

aun tema de investigacion.

1.2.1. Clasificacion Morfologica de Galaxias

Edwin Hubble presenté un esquema de clasificacién relacionado con su mor-
fologia, que se conoce actualmente como “La clasificacion de Hubble”.
Las galaxias pueden ser divididas en cuatro tipos de acuerdo al esquema de

clasificacion presentado por Hubble:

a) Galaxias elipticas (tipo temprano): Sistemas estelares que contienen poco
o casi nada de gas interestelar frio o polvo, estas galaxias no presentan un disco
estelar ni estructuras como una barra o brazos espirales. Las estrellas que forman
a las galaxias elipticas son en su mayoria estrellas frias, de baja masa y de edades
altas, por lo que no suelen tener trazadores de formacion estelar.Hubble clasifico

a las galaxias elipticas basado en su elipticidad observada, la cual estd dada por
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Figura 1.2: Galaxia eliptica IC-2006 tomada con el Telescopio Espacial Hubble,

NASA/ESA. ESA/Hubble & NASA Crédito: Judy Schmidt, J. Blakeslee (Domi-
nion Astrophysical Observatory), M. Carollo (ETH, Switzerland).

la relacion,

e = 1-b/a, donde b/a es la razén entre el semi-eje mayor y el semi-eje menor.

En la clasificacion de Hubble las galaxias elipticas se denotan por los simbolos
EO0, E1, ..., E7, donde una galaxia de tipo En tiene un radio axial b/a=1-n/10; b
es el semieje mayor y a es el semieje-menor de la elipse y b/a la razén axial. (ver
Figura 1.2).

b) Galaxias espirales (tipo “tardio”): las galaxias espirales, como la Via
Lactea contienen un disco prominente compuesto por estrellas jovenes, gas y pol-
vo. Lo que caracteriza a estas galaxias es la presencia de una estructura filamen-
taria llamada “brazos espirales”. De acuerdo al esquema de Hubble las galaxias
espirales se dividen en cuatro tipos : Sa, Sh, Sc, Sd. Esta subclasificacion surge
debido a cuatro propiedades que son las que cambian a lo largo de la secuencia
que va de Sa a Sd: la luminosidad relativa del bulbo decrece, los brazos se vuel-
ven menos enrollados, la masa relativa de gas incrementa y los brazos espirales
se hacen mas grumosos, es decir, las regiones HII se hacen més prominentes.

Las galaxias espirales se dividen también en espirales “normales” y espirales
“barradas”. Las galaxias espirales barradas presentan una componente de “ba-
rra”, un sistema estelar elongado y ubicado hacia el centro galdctico (Figuras 1.5
y 1.6).

c) Galaxias lenticulares: Llamadas galaxias de transicién entre galaxias

elipticas y galaxias espirales, contienen un disco que rota rapidamente, un bulbo
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Figura 1.3: NGC 6861. Crédito: ESA Hubble, NASA, J. Barrington.

y en ocasiones una barra, el disco obedece una ley de brillo superficial expo-
nencial, esta es una caracteristica de las galaxias espirales. A semejanza de las
galaxias elipticas poseen poco o nada de gas frio o formacion estelar reciente, y
no presentan caracteristicas prominentes como brazos espirales. Las galaxias len-
ticulares aparecen en el esquema de Hubble como SO o SBO si existe una barra,
fig 1.3.

d) Galaxias irregulares: A lo largo de la secuencia que va de Sc a Sd,
las galaxias se vuelven menos luminosas y su estructura espiral se hace menos
definida. Esta tendencia continia més all4 de Sd: podemos encontrar galaxias
de disco de baja luminosidad (“enanas”) en las cuales las estrellas jovenes se
acomodan de manera cadtica en lugar de formar una estructura “espiral” regular

y simétrica. En la secuencia de Hubble estas galaxias se clasifican como Sm o Im.

1.3. La Via Lactea

Nuestro planeta y el sistema que lo contiene, es decir, el Sistema Solar, habitan
a su vez en un sistema de mayor dimension al cual actualmente llamamos La Via

Lactea debido a que los seres humanos lo hemos observado durante miles de
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anos como una franja luminosa en el cielo la cual es en realidad parte del disco,
observada asi debido a que nos encontramos habitando en el plano medio del
disco de la galaxia. La Via Lactea es en realidad una galaxia. Las galaxias son
sistemas compuestos por decenas de miles de millones de estrellas individuales,
cada una formada a partir de gas transformado a través de reacciones nucleares,

en las cuales se han sintetizado la mayoria de los elementos quimicos.

Figura 1.4: La Via Léactea vista como una banda luminosa a través del cielo
nocturno en el hemisferio sur. Crédito: A.Fitzsimmons/ESO

1.3.1. Componentes de nuestra galaxia

El disco: Una estructura aplanada, sostenida por rotacion principalmente,
que contiene a la mayoria de las estrellas de la Galaxia. El disco de la galaxia se

compone a su vez de dos estructuras mayores,

El disco delgado: esta compuesto de estrellas jévenes masivas, polvo y gas, con
alta formacién estelar y con una altura sobre el plano medio que se extiende apro-

ximadamente hasta 400 pc.

El disco grueso: contiene estrellas de poblacién mas vieja que el disco delgado y
su altura se extiende hasta 1 kpc, fig 1.5. El diametro del disco, incluyendo el
polvo, gas y estrellas se extiende hasta aproximadamente 30 kpc, con el Sol a 8

kpc del centro (Sparke & Gallagher (2000)).
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Figura 1.5: Respresentacion esquematica de la Via Lactea y sus diferentes com-
ponentes. Crédito: Galaxies in the universe, Linda Sparke 2000, seccién 1.1.

Se ha observado que el gas HI del disco tiene un efecto de alabeo o perturba-
cién hacia la parte externa del disco, efecto llamado warp, el cual se cree que es
causado por la interaccion de marea de una galaxia satélite como la Gran Nube
de Magallanes con el disco galactico (Levine et al. (2008)), estudios recientes han
mostrado que el disco puede hacerse més grueso a distancias més grandes del
centro galdctico, lo que se conoce como flare (Alard (2000)).

Bulbo clasico: Hacia el centro de la galaxia la distribucién de estrellas se
vuelve verticalmente gruesa lo cual da lugar al bulbo césico de la Via Léctea
el cual es una aglomeracién esferoidal de estrellas en su mayoria viejas hacia el
centro de la galaxia, esta componente es dificil de estudiar debido a que el polvo
y el gas en el disco bloquean nuestra vision, ya que generan efectos de extincion
y enrojecimiento, por lo que no se conocen muy bien ain las propiedades de las
estructuras internas ni las que conforman el disco.

Bulbo triaxial: Sistema estelar, de forma elipsoidal, localizado en el centro,
que se extiende hasta 3 o 4 kpc. Estd compuesto por estrellas que datan de
la época de la formacién de la Galaxia y su masa total es aproximadamente
101 M. Debido a su triaxialidad y por ser una estructura elongada y que rota
rapidamente, esta componente es frecuentemente asociada a la barra, fig 1.6.

Halo estelar: Contiene aproximadamente el 1% de la masa estelar de la

galaxia, es decir, ~ 108 — 10°M, y contiene en su mayoria estrellas viejas de
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Figura 1.6: Representacién artistica de la Via Lactea, en la cual se puede observar
el bulbo brillante en el centro, cubierto por una banda de polvo y gas del disco
visto de canto. Crédito: ESO/NASA /JPL-Caltech/M. Kornmesser /R. Hurt 2013.

baja metalicidad. Tiene poca rotaciéon y una distribucién de densidad esférica
y una ley de distribucién de densidad que va como r~3 y se extiende hasta 50
kpc (Fukushima et al. (2018)). La baja metalicidad de los ciimulos globulares
(de los cuales no estd claro su origen) que lo componen sugieren que fue de las
primeras componentes de la galaxia en formarse. Gran parte del material que lo
conforma proviene de escombros dejados por galaxias satélites desarmadas por
efectos gravitacionales (De Lucia & Helmi (2008); Purcell et al. (2010)).

Halo de materia oscura: La masa de todas las componentes luminosas de la
Galaxia, es aproximadamente 9 x 10!° M. Si bien este valor concuerda con el mo-
vimiento orbital del Sol alrededor del centro Galactico, no explica las velocidades
de las estrellas y gas a distancias galactocéntricas grandes; este comportamiento
parece indicar que existe una componente muy importante en cuanto a la can-
tidad de masa se refiere, esta componente parece extenderse alrededor de toda
la Galaxia y es conocida como el “halo de materia oscura”. La materia oscura
fue propuesta por Fritz Zwicky en 1933 ante la evidencia de una masa no visi-
ble que no emite suficiente radiacion electromagnética para ser detectada con los
medios actuales. Su existencia se puede deducir a partir de sus efectos gravita-
cionales en la materia visible, tales como las estrellas o las galaxias, asi como en
las anisotropias del fondo cosmico de microondas presentes en el universo.

La Via Lactea se encuentra sumergida en un halo de materia oscura aproxima-

damente esférico, aunque trabajos més recientes postulan su probable triaxialidad
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Figura 1.7: Representacion artistica de la Via Lactea, que muestra los brazos
espirales y la componente central de la Galaxia, la cual, vista de frente, presenta
una estructura barrada. El Sol se ubica en la regién interna cercana al brazo

de Cisne-Orion. Crédito: Imagen contruida a partir observaciones del telescopio
Spitzer. NASA /JPL-Caltech/R. Hurt (SSC-Caltech).
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(Law & Majewski (2010)). Simulaciones realizadas por Gammaldi et al. (2016);
Diemand et al. (2007), predicen la existencia de subhalos y subestructura en el
halo de la Galaxia, esta subestructura podria estar en forma de materia oscura.

Este trabajo de tesis estda basado en la hipdtesis mas aceptada y que tiene
mayor apoyo en las observaciones y teorias de formacion y evolucion de galaxias
que es la de la existencia de una componente oscura de materia no bariénica que
domina en las galaxias, el modelo (ACDM), pero no se descartan otras hipfesis

como teorfas de gravedad modificada “MOND” (Modified Newtonian dynamics).

1.4. Historia de formacion de la Via Lactea

Nuestra Galaxia, la Via Lactea, es un sistema compuesto de miles de millo-
nes de estrellas ligadas gravitacionalmente en el que nos encontramos embebidos,
se considera que nuestra galaxia es de tipo tardio con brazos espirales, un bul-
bo y una componente de barra, dentro de la secuencia evolutiva de Hubble su
clasificacion corresponde a una galaxia tipo SBb o SBc. Este sistema a su vez
pertenece a un conjunto de galaxias conocido como el ’Grupo Local’ cuyas ga-
laxias en interaccion gravitacional se cree que colisionaran aproximadamente en
10'2anos. El modelo més aceptado conocido como “Modelo de Materia Oscura
Fria” o por sus siglas en Inglés “CDM?”, establece que en las primeras etapas del
universo las primeras galaxias que se formaron estando tan préximas entre ellas
colisionaron dando lugar a sistemas mas grandes y mas masivos, dentro de este
esquema de formacién de galaxias, la nuestra se formé por la colision de miles de
sistemas mas pequenos compuestos de materia oscura que fueron absorbidos por
un sistema mas masivo, que ahora representa nuestra galaxia. Sin embargo para
soportar esta teoria del modelo de Materia Oscura Fria, tendriamos que observar
en las fronteras de nuestra propia galaxia miles de remanentes de estos sistemas
que alguna vez se unieron para conformarla, lo cuales identificamos como gala-
xias enanas orbitando la nuestra, en la actualidad solo observamos unos cuantos
sistemas de este tipo. Existen otras propuestas para la materia oscura como ma-
teria oscura caliente, Warm dark matter. En escenarios que utilizan este tipo de
materia oscura la formacién de estructuras se ve suprimida a escalas pequenas
con respecto a la materia oscura fria, lo que reduce el nimero de halos de baja
masa, asi como la fraccion de gas ionizado a altos corrimientos al rojo por lo

se retrasa el periodo de reionizacién (Lopez-Honorez, Mena, Palomares-Ruiz, &
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Villanueva-Domingo (2017)).

En los tultimos 30 anos el avance tecnologico, la mejora en la precision de los
instrumentos astronémicos y el surgimiento de diferentes Surveys Astronémicos
(SDSS,GAIA,DESI etc...) nos ha proporcionado una cantidad de datos impresio-
nante cuyo analisis ha cambiado nuestro entendimiento del universo de manera

asombrosa.

1.5. Procesos de formacion jerarquica de gala-

x1as

1.5.1. Fusion de galaxias

Para poder estudiar el ensamblaje de la Via Lactea y de las galaxias en el
universo se requiere estudiar las fusiones. El principal mecanismo por el cual se
dan estas fusiones es la friccion dinamica, los efectos de marea también juegan
un papel importante ya que pueden llegar a ocasionar pérdida de masa, cuando
el sistema pierde masa el efecto de la fricciéon dinamica puede verse reducido. En
secciones posteriores hablaremos con més detalle de la friccién dindmica y en un
trabajo posterior consideraremos los efectos de marea utilizando sistemas vivos

para tomar en cuenta la pérdida de masa.

Consideremos el caso de dos sistemas estelares con miles de millones de estre-
llas que se aproximan entre ellos; un ejemplo de tal interaccion puede verse con
nuestra Galaxia y la galaxia de Andrémeda M31. Debido a que las distancias en-
tre las estrellas son muy grandes la tasa de colisiones entre ellas es muy baja, sin
embargo, la distribucién de las estrellas cambia porque las érbitas de las estrellas
pueden verse alteradas debido a un proceso de relajacién violenta. A medida que
los sistemas se encuentren surgiran efectos dinamicos como friccién dindmica y
efectos de marea los cuales ocasionan que los sistemas se fusionen, en el caso de
la friccion dindamica la pérdida de energia orbital de las estrellas ocasionaria que
estas colapsen hacia el centro del sistema. El resultado de esta fusiéon también

llamado remanente es algo totalmente diferente a los sistemas originales.
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1.5.2. Fusion de Halos de materia oscura

Cuando dos halos de materia oscura son de diferentes tamanos el mas pequeno
orbita dentro del mas grande en una trayectoria que decae estacionariamente de-
bido a la friccion dinamica. Conforme la érbita decae, el satélite estd sujeto a
procesos disruptivos que crecen en fuerza. Entre estos efectos podemos conside-
rar fuerzas de marea estacionarias, debido a la accion de la galaxia mas grande.
Materia estelar es separada del sistema en forma de delgadas estructuras de cola
que dejan evidencia de los procesos disruptivos. El sistema es afectado completa-
mente por efectos disruptivos y termina sufriendo un mezclado de fase de estrellas

y materia oscura con el sistema anfitrion.

1.5.3. Friccion dinamica

En astrofisica la friccion dindmica es un proceso fundamental que conduce la
evolucion de la mayoria de las estructuras césmicas incluyendo desde los satélites
en las galaxias hasta los grandes cimulos de galaxias.

Los satélites o las galaxias pueden decaer hacia el centro de los halos conforme
la friccion dinamica hace que el satélite pierda energia orbital y momento angular.

Cuando el satélite o perturbador entra a un medio con muchas particulas
menos masivas que el perturbador se genera una fuerza de arrastre sobre el per-
turbador a la cual llamamos friccion dinamica. Esta engloba el intercambio de
energia entre las particulas del medio y el satélite asi como una fuerza de frena-
do, consecuencia de la reaccion o respuesta que se genera por la perturbacion que
causa la gravedad del satélite en el campo de densidad.

A lo largo de este trabajo hablaremos de diferentes enfoques que existen en la
literatura para abordar el fenémeno de la friccion dinamica, como son el enfoque
de Chandrasekhar (1943) a la friccién dindmica, la “Teoria de Perturbacién Li-
neal” propuesta principalmente por Tremaine & Weinberg (1984) y Lynden-Bell
& Kalnajs (1972) y el estudio a través de las simulaciones de N-cuerpos (Read
et al. (2006); Inoue (2009); Klypin et al. (1999)), por citar algunos ejemplos.

1.5.4. Simulaciones de N-cuerpos

En las simulaciones de N-cuerpos se simulan de manera aditiva las interac-
ciones entre todas las particulas que forman un sistema. En un sistema tipico

cada particula influye en el resto de las particulas que lo constituyen a través de
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la Ley de Gravitacién de Newton. Un cddigo de N-cuerpos sigue las trayectorias
espaciales de la coleccion de N particulas que forman al sistema. Sabemos que
no se pueden resolver de manera analitica las ecuaciones de movimiento para sis-
temas de mas de dos cuerpos, como lo demostré Henri Poincaré en 1890, por lo
que es necesario utilizar algoritmos que permitan resolver el problema de manera
numérica. Las simulaciones de N-cuerpos puros se usan para simular sistemas en
donde la fuerza dominante que rige la evolucion del mismo es la gravedad.

En el contexto de este trabajo las simulaciones de N-cuerpos ofrecen un la-
boratorio mas o menos realista para estudiar el problema de la interaccién entre
diferentes objetos compuestos de miles de millones de particulas, las cuales pue-
den tratarse como estrellas o como particulas de materia oscura. Las simulaciones
de N-cuerpos permiten capturar la fisica del problema en cuestion, de manera mas
completa tomando en cuenta los efectos de marea y efectos colectivos sobre los di-
ferentes sistemas de particulas, mas adelante se detallan las ecuaciones a resolver

en las simulaciones de N-cuerpos.

1.6. Objetivos de la tesis

Durante este trabajo de tesis se abordaron diversos trabajos que estudian el
fenémeno de la friccion dindmica en diferentes contextos astrofisicos. Como se
ha mencionado, la mayoria de estos trabajos estan basados en la aproximacion
de Chandrasekhar (1943), la cual debido a que tiene muchas restricciones puede
llegar a sobreestimar los tiempos de caida de satélites o perturbadores hacia el
centro de sistemas masivos. En este sentido, las simulaciones de N-cuerpos al ser
mas realistas nos permiten estudiar la friccién dinamica tomando en cuenta todos
los fenémenos que pueden tener influencia sobre la friccion dinamica. Lo que nos
proponemos en este trabajo es relajar las suposiciones hechas en la aproximacion
de Chandrasekhar (1943) y el trabajo realizado por Boylan-Kolchin et al. (2008),
tomando en cuenta el hecho de que en los grandes sistemas puede haber mas de un
perturbador y tomando en cuenta también que estos sistemas no necesariamente
son esféricos, sino que pueden ser triaxiales. Durante este trabajo intentamos
resolver la cuestién de que sucede con la friccién dindmica en sistemas triaxiales
considerando los casos de galaxias que tiene perfiles de densidad tipo core o
cuspy. Si bien ya hay intentos de estudiar estos casos, no hay en la literatura un

analisis de la friccién dinamica en estos sistemas tomando en cuenta la presencia
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de varios perturbadores. Los resultados obtenidos en este trabajo son importantes
ya que revelan que el hecho de que existan varios perturbadores puede cambiar
la dindamica del sistema completamente, al inyectar energia a los satélites y en
algunos casos previenen la caida de sistemas como cimulos globulares hacia el
centro de las galaxias, lo cual implica que los tiempos de caida pueden llegar a

ser mayores a lo estimado con la aproximacién de Chandrasekhar (1943).
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Teoria Analitica de la Friccion

Dinamica

2.1. Estudios existentes acerca de la friccion dinami-

Ca

Subrahmanyan Chandrasekhar en 1943 fue el primero en discutir el problema
de la pérdida de momento y energia cinética de cuerpos que se mueven inter-
actuando gravitacionalmente con la materia y el espacio que los rodean, a esta
pérdida se le llamé después friccion dinamica. En el enfoque de Chandrasekhar
solo se considera la suma de las interacciones de dos cuerpos entre un objeto ma-
sivo y una particula del medio con el cual interactua. Aunque como veremos mas
adelante la friccién dindmica engloba fenomenos fisicos mas alla de las interac-
ciones de dos cuerpos, en este trabajo consideramos que para estudiar la friccion
dinamica debe incluirse la respuesta o feedback dinamico del medio, el cual puede

también inyectar energia al sistema, ver Inoue (2011).

A lo largo de este trabajo consideramos la friccién dindmica como un efecto
de frenado neto que sufre un perturbador debido a los efectos colectivos (efectos
no locales) generados por la respuesta en el medio que lo rodea, que ocasionan

que intercambie momento angular.

23
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Friccion dinamica en sistemas con varios perturbadores y el problema

de los camulos globulares

A lo largo de este trabajo nos interesa estudiar la respuesta de un perturbador
en un medio debido a la presencia de otros perturbadores y sistemas inhomogéneos
y como esto afecta sus tiempos de caida.

Uno de los casos de interés que surge de considerar a la friccién dindmica
como el principal mecanismo encargado del intercambio de momento angular y
de energia entre diferentes sistemas, surge al considerar el tiempo de decaimiento
de los cimulos globulares en sistemas como lo son las galaxias enanas. Al es-
tudiar el decaimiento por fricciéon dindamica los modelos predicen que el tiempo
de decaimiento de los cimulos globulares en este tipo de galaxias es ~ 1 Gyr
(Tremaine (1976); Hernandez & Gilmore (1998); Oh et al. (2000)), sin embargo,
en la actualidad se pueden observar estos cimulos globulares y se observa que
mantienen su movimiento orbital y el tiempo de vida de algunos de estos sistemas
llega a ser comparable con la edad del universo. Se estudia la friccion dindmica
en las galaxias enanas ya que no son muy calientes, es decir, su dispersiéon de
velocidades no es muy grande comparada con la de los cimulos globulares, por
lo que las perturbaciones no se ven amortiguadas por la dispersiéon, como seria el
caso de galaxias més masivas como la Via Lactea.

Algunos trabajos han estudiado galaxias con perfiles de densidad constante o
tipo core hacia la regién central (Goerdt et al. (2006); Read et al. (2006)), estos
perfiles han demostrado un debilitamiento en la friccién dindmica y se han pro-
puesto como una solucion al problema del tiempo de caida de ciimulos globulares.

Read et al. (2006) propone que los estados corrotantes actuan como supresores
de la friccién dindmica en halos con perfiles de densidad tipo core. Los estados
corrotantes representan un estado de equilibrio, en el cual una parte del halo rota
junto con los cumulos globulares.

Inoue (2009) analiza los estados corrotantes propuestos por Read et al. (2006)
y utiliza simulaciones de N-cuerpos con 1,5 y 30 perturbadores para analizar
este problema proponiendo que si bien los estados corrotantes si suprimen la
friccion dinamica, los cimulos globulares pueden sufrir perturbaciones de otros
cumulos globulares en el sistema, estas perturbaciones romperian facilmente los
estados corrotantes. También muestra que un perfil de densidad constante hacia
el centro debilita en gran medida la fricciéon dindamica, aun en presencia de varios

perturbadores. Sin embargo, el caso de un halo con perfil tipo cuspy que incluye
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varios perturbadores, asi como el caso de un halo triaxial indistintamente de si
tiene un perfil cuspy/core, no han sido estudiados de manera sistemética en la
literatura.

El caso de la galaxia enana Fornax es interesante ya que se han observado
cinco cimulos globulares orbitandola. Diferentes trabajos como Lotz et al. (2001);
Sénchez-Salcedo et al. (2006); Lotz et al. (2001); Oh et al. (2000); Cowsik et al.
(2009), han estudiado el problema del decaimiento en esta galaxia, aunque es
muy importante aclarar que todos estos trabajos basan su andlisis de la friccion
dindmica en la aproximacién de Chandrasekhar, que como se postula a lo largo de
todo este trabajo sobrestima los tiempos de caida de perturbadores en galaxias,

calculando tiempos mas cortos de lo que las simulaciones de N-cuerpos predicen.

Friccién dinamica sobre un satélite que se mueve alrededor de una

galaxia esférica

Otros enfoques, como la teoria de respuesta lineal, como veremos mas adelante,
considera que el sistema es perturbado débilmente, por lo que se trunca a orden
lineal para estudiar la respuesta del sistema a la influencia del satélite. Esta
técnica perturbativa es utilizada para calcular la fuerza que desacelera al satélite
por Colpi & Pallavicini (1998). Ellos también encuentran que durante su paso el
satélite puede inducir efectos globales de marea en la distribucion estelar y de
materia oscura, incluyendo una onda o sobredensidad que se va formando detras
del perturbador la cual se puede ver como la sobredensidad que desacelera al
perturbador en el enfoque de Chandrasekhar. En el caso en el que el satélite o
perturbador se encuentre fuera de la distribucion la férmula de Chandrasekhar
ya no es valida y suele emplearse el enfoque perturbativo para calcular la friccion
dindmica.

El enfoque perturbativo fué utilizado por Lynden-Bell & Kalnajs (1972) para
describir la interaccién de satélites con un medio auto-gravitante de particulas
puntuales, encontrando que el momento angular se intercambia de manera secular
con aquellas estrellas cuyas orbitas son conmensurables, i.e, se encuentran en
resonancia con la érbita del satélite.

La friccion dinamica juega un papel importante en diferentes procesos as-
trofisicos: evolucién de galaxias que acretan satélites mds pequenos (Sanchez-
Salcedo et al. (2006)), en el canibalismo galdctico y en la colisién y fusién de
galaxias (Tremaine & Weinberg (1984)).
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Bontekoe & van Albada (1987) exploraron la evolucién de un satélite orbi-
tando alrededor de una galaxia primaria en una érbita externa a la distribucién
de masa, encontrando que después de unas cuantas revoluciones, el satélite, per-
diendo energia y momento angular de manera progresiva, entra en la distribucion
estelar y se fusiona por completo. Este caso ilustra lo inadecuado que es usar
la formula de Chandrasekhar, la cual predice que un satélite orbitando fuera del
borde externo de la galaxia anfitriona no sufriria arrastre por friccién dindmica. El
satélite sufre una desaceleracién que surge como respuesta a la perturbacién que
es inducida o excitada en el campo estelar durante la interaccion. Este fenomeno
global puede ser explicado en términos de la interaccion con estrellas resonantes
en la galaxia (Tremaine & Weinberg (1984)).

2.2. Friccién dinamica estudiada por Chandra-

sekhar

La friccién dindmica como fue estudiada por Chandrasekhar (1943) es el arras-
tre gravitacional que sufre un cuerpo de masa M >> m (donde M es la masa
del perturbador y m es la masa de una particula perteneciente al medio pertur-
bado) debido a su movimiento a través de un medio de particulas mds ligeras
lo que ocasiona que el cuerpo sufra una desaceleracion transfiriendo momento
angular y energia a las particulas de lo rodean. El arrastre se da debido a la
concentracion de particulas que queda detras de la trayectoria del perturbador,
la concentracion, también llamada estela gravitacional, forma una sobredensidad,
la cual actua gravitacionalmente sobre el perturbador desacelerandolo.

La féormula de Chandrasekhar ha sido una herramienta extremadamente til
en el estudio de la interaccion entre perturbadores y sistemas con muchas particu-
las, como cumulos globulares sumergidos en el disco de la galaxia y para entender
el modo en que las estrellas en galaxias que estan interactuando, intercambian
informacion entre ellas. Este enfoque fue uno de los primeros intentos para en-
tender el intercambio de energia y la desaceleracién sufrida por el perturbador a
causa de la interaccion.

Esta férmula se basa principalmente en las siguientes hipotesis:

a) El perturbador y las particulas del medio se consideran masas puntuales.

b) El medio en el cual el perturbador se encuentra sumergido puede considerarse
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como infinito, homogéneo e isotropico.

¢) La auto-gravedad del medio es despreciada.

Para construir la formula de Chandrasekhar es necesario recordar la solucién
al problema de Kepler para un campo de fuerza central; estudiar el problema
de 2-cuerpos como un problema de 1-cuerpo simplifica el problema. El objetivo
es obtener una férmula que describa el cambio en velocidad para una particula
masiva cuando estd sumergida en un medio de particulas menos masivas que el
perturbador.

Al hablar de la férmula de Chandrasekhar, es necesario considerar sus limi-
taciones; esta férmula funciona solamente en el caso en que un solo perturbador
se encuentra dentro de la distribucion de particulas que estan siendo perturba-
das, ya que depende de la distribucion de densidad de las particulas del campo.
Otra consideracion es que el medio se supone infinito, lo cual no es realista; esta
formula también depende del factor Coulombiano A, el cual a su vez depende
del pardmetro de impacto. En un medio infinito el pardmetro de impacto maxi-
mo b, deberia ser infinito también, pero en la féormula de Chandrasekhar el

parametro de impacto tiene que ser finito.

2.2.1. Obteniendo la formula de Chandrasekhar

A continuacién se reproduce el desarrollo de Arcavi (2011) y Binney & Tre-
maine (1987) para obtener la férmula de Chandrasekhar para la friccién dindmica.

Consideremos el caso de un cuerpo de masa M que se mueve a través de una
poblacion de estrellas cada una de masa m.

Para facilitar el problema consideremos primero el encuentro de la particula
de masa M con una particula de masa m perteneciente al medio de particulas.

Sea X7,V v X, V), las posiciones y velocidades de M y m respectivamente.

Sea r=X,,-X s el vector de separacion relativo.

La ecuacion de movimiento para una particula cuya masa es la masa reducida

es,

mM Mm
P =—G———¢é, 2.1
m+]\/[r r2 c (2.1)

Esta es la ecuacién de movimiento de una particula ficticia con masa m = 1
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en un potencial Kepleriano generado por un cuerpo con masa M-+m.
Sea,

Por la conservacién de momento,

mAV,, + MAVy = 0 (2.3)

Cuando se sustituye AV, de la ecuacién 2.2 en la ecuacion 2.3, el cambio en

la velocidad de M debido al arrastre esta dado por,

m

AVy = —
M m+ M

AV (2.4)

AV es el cambio en la velocidad de la particula reducida.
Cuando t — —o0, V=V v b es el parametro de impacto.

Entonces L=bV, es el tamano del momento angular por unidad de masa

conservado.

Considerando que el potencial es Kepleriano de la solucién a la ecuacién de

movimiento obtenemos,

M+m

1
; = CCOS(\I/ — \Ijo) + GW (25)
donde C'y ¥, son constantes que dependen de las condiciones iniciales.
Diferenciando dos veces con respecto al tiempo,
i = Cr*Wsin(V — Uy) = CbVysin(¥ — ) (2.6)

Por conservacién de momento angular r?i) = b 1},
Cuando t — —o0, r — ooy W=0.

Por lo tanto,

— Vo = CbVysin(—Vy) (2.7)
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M+m
CCOS(—\IJ[)) + GW (28)
Eliminando C obtenemos,
bVo
tan(Vy)) = —————— 2.9
an(¥o) = = Zar +m) (2:9)
Uy es el angulo de maxima aproximacién al centro de fuerza.
El dangulo de deflexién esta dado por,
edeﬂ = 2\110 — T (210)

2.2.2. Descomponiendo el problema en dos direcciones

Componente perpendicular de la velocidad.

. 20V RAC R
| AV |= Vosin(Oaen) = 2 0 )21 (2.11)

G(M +m) [ R
Componente paralela de la velocidad.
b2‘/b2 -1
AV |= Vo — 0 =2 |14+ —4——— 2.12
| AV = Vo = Voeos(Ouu) =200 |14 gy (212)
AV) apunta en la direccién contraria de V.

Las componentes del cambio en velocidad del perturbador de masa M son,

2bmV3 b2V2 !
AV, |= 0 1 0 2.1
| AVaro | G(M + m)? { GQ(M+m)2} (2.13)
2mY v 17!
| AV |= O tm) GO L) (2.14)

2.2.3. Perturbador en un medio homogéneo

Si el perturbador de masa M viaja a través de un medio homogéneo de estre-

llas, por simetria,

> AVy = 0 pero Y AV # 0 ya que todos los vectores apuntan en la
misma direccion, esto se debe a que M deflecta a las particulas de masa menor

m creando una sobredensidad detras de ella.
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La funcién de distribucion f(V) nos da el nimero de estrellas encontradas con

velocidades y pardmetros de impacto en el intervalo v,, & d3V,, y b & db.

Entonces la tasa de encuentros de estas estrellas es,

21bdbVy f (V) A0y, (2.15)

El cambio neto de V), debido a estos encuentros es,

dVM 3 /b’ma:L' Qm% b2‘/02 -1
— |, = Vof(Vin)d*V,, 14+ —————| 27bdb
g 1o = VoS (Vi) . m+M| T@eM+m)|
(2.16)
Vin — Vi

2\ 12 3

brnaz VE .
donde A = GZ\ZZ%)’ como A es muy grande podemos hacer la siguiente apro-

ximacion,

In(1+ A?)

5 =In(A)

La ecuacion 2.16 establece que las estrellas que tienen velocidad V,, ejercen
una fuerza sobre M que actua paralela a V,,, — V), y es inversamente proporcional

al cuadrado de este vector.

Al integrar la aceleracién % |, sobre todos los v,,’s es equivalente a encon-
trar el campo gravitacional en el punto con vector de velocidad V,, generado por

la distribucién de densidad de masa,

p(Vin) = 4dmin(A)Gm(m + M) f(v,,) (2.17)

Si las estrellas se mueven de manera isotrépica la distribucion de densidad es
esférica y aplicando los teoremas de Newton la aceleracién total de M es igual a
G veces la masa total que yace a velocidades V,,, < vy;. Por lo tanto para una

distribucién isotréopica de velocidades:

A%V

v
— = —167%In(N)G*m(M + m)/ f(vm)v?ndvmVTM (2.18)
dt 0 vy
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2.3. Casos limites de la formula de Chandrasek-

har

2.3.1. Dependencia de la masa

dt

La fricciéon dinamica es proporcional a la densidad de masa de las particulas

x M (2.19)

del medio y proporcional a la suma de las masas individuales de las particulas
de campo y a la masa de la particula de prueba de masa M. Por lo tanto entre
mas masivo sea el perturbador se vera afectado en mayor medida por la friccién

dindmica.

2.3.2. Dependencia de la velocidad en el caso de movi-

miento lento
En el limite de movimiento lento ,es decir, vy, << v,,

AV

UM VM
X —/0 f(vm)v?ndvmﬁ (2.20)

podemos decir que f(v,,) = f(0), y la friccién dindmica es,

AV
dt

Entre mas lento se mueva el perturbador, la friccion dinamica le afectard en

= —1672In(A)G*m(M + m) f(0)vy (2.21)
mayor medida.

2.3.3. Dependencia de la velocidad en el caso de movi-

miento rapido
En el limite de movimiento répido, i.e, vy; >> v,

AV

[ 2 2.22
e o (222)

AV 1

— X — 2.2
dt O(U%/[ (223)
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Si vy es grande el efecto de la friccion dinamica disminuye, el efecto disminuye

para velocidades suficientemente grandes de la particula prueba.

2.3.4. Limites de la teoria de Chandrasekhar

En los tltimos anos diversos trabajos como Lynden-Bell & Kalnajs (1972),
Tremaine (1976) y Tremaine & Weinberg (1984) han demostrado las limitaciones

de la aproximacién de Chandrasekhar:

1. En la aproximacion de Chandrasekhar la friccién dinamica solo se da sobre
perturbadores que se encuentran dentro del medio de particulas. Pero trabajos
como el de Tremaine & Weinberg (1984) han demostrado que la friccién dindmica

se da para objetos fuera de la distribucién de particulas.

2. La friccién dinamica en el enfoque de Chandrasekhar solo estudia el caso de
un perturbador que se mueve en una trayectoria recta en un medio de particulas,
pero no es suficiente para explicar como es la friccién dindmica en sistemas que

orbitan alrededor de otro sistema més masivo.

3. Los sistemas reales pueden tener mas de un perturbador (la galaxia enana
Fornax con cinco cimulos globulares por ejemplo), en la aproximacién de Chan-

drasekhar se analiza la friccion dindmica con un solo perturbador.

4. La respuesta o respuestas que se generan cuando en un sistema masivo hay
més de un perturbador (e.g varios ciimulos globulares) juegan un papel impor-
tante en la friccion dinamica que no puede ser estudiado con la aproximacién de

Chandrasekhar.

5. Como hemos venido hablando a lo largo de este trabajo en sistemas con
perfiles de densidad tipo core se da un efecto llamado estancamiento de la friccion

dindmica que ha intentado ser explicado por Read et al. (2006) e Inoue (2009).

6. No se ha estudiado a fondo el comportamiento de la friccién dinamica
en sistemas triaxiales, aunque trabajos como Capuzzo-Dolcetta & Vicari (2005)

si estudian el caso de sistemas triaxiales, siguen el enfoque de la férmula de
Chandrasekhar.
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2.4. Teoria de respuesta lineal

La teoria de respuesta lineal que se desarrolla a continuacion es necesaria para
entender las diferentes extensiones que han surgido a la férmula de Chandrasekhar
debido a sus restricciones. Entre los trabajos que utilizan este enfoque podemos
encontrar los de Lynden-Bell & Kalnajs (1972) y Tremaine & Weinberg (1984)
que estudian la fricciéon dinamica en sistemas esféricos obteniendo conclusiones
que se contradicen con las suposiciones de la férmula de Chandrasekhar como

veremos mas adelante.

2.4.1. Teoria de respuesta lineal

La teoria de respuesta lineal suele utilizarse para estudiar la estabilidad y
respuesta en sistemas de fluidos y sistemas estelares. Los sistemas estelares mas
simples a estudiar son los sistemas esféricos homogéneos y autogravitantes.

El enfoque presentado a continuacion fue tomado de Binney & Tremaine
(1987). Empezaremos examinando un sistema en equilibrio con una densidad
ps que es forzada por un potencial gravitacional externo —eV®,, donde | VO, |
es del mismo orden que el campo gravitacional en el sistema en equilibrio y € < 1.

La distribucién de densidad que generaria este campo es € p.(x,t) donde,

V20, = 47Gp, (2.24)

Ya que la perturbacién es débil, la respuesta es lineal y por lo tanto también
proporcional a ¢€; de este modo podemos escribir la perturbacién de densidad in-

ducida como ep,(x,t). La funcion de respuesta R(x,x’,7) se define como,

psi(x,t) = /dgxdt'R(m,x’,t — ") pe(2', 1) (2.25)

y relaciona la densidad respuesta pg (z,t) a la densidad forzada p.(z',t'). La
respuesta depende solamente de las diferencias entre t y t” ya que el sistema en
equilibrio es independiente del tiempo, asi que la respuesta al tiempo t desde un
impulso instantaneo a t’ pueden depender solamente del retraso t-t’. La causalidad
requiere que R(x,x’,7) = 0 para 7 < 0 (El efecto no puede preceder a la causa).

La densidad forzada o forzante p. y la densidad respuesta contribuyen al

potencial gravitacional y el potencial total perturbante ®; = &, + 4 el que
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determina la dindmica del sistema. La densidad correspondiente es p; = pe + ps1-
La funcién de polarizacién P(x,x’,7) relaciona la densidad respuesta pg; a la den-

sidad total p;:

psi(z,t) = /d%dt'P(x,x’,t —t)p1 (2, 1) (2.26)

Nuevamente, P(x,x’,7) =0 para 7 < 0.

Es importante entender la diferencia fisica entre la funcién de respuesta y la
funcion de polarizacion. La funcién de respuesta describe la densidad respuesta a
un potencial externo perturbativo, mientras que la funcién de polarizacion des-
cribe la densidad respuesta a la fuerza total perturbativa. Si la autogravedad de
la densidad respuesta es despreciable, las funciones de polarizacién y respuesta

son idénticas.
Toda funciéon de respuesta se puede descomponer en Fourier y estas pertur-

baciones en Fourier pueden conformar un sistema de modos.

2.4.2. Amortiguamiento de Landau y Modos de Van Kam-

pen

El amortiguamiento de Landau surge a causa de que la singularidad en el

integrando de la funcién de polarizacion,

k-v—w=0 (2.27)

donde v es la velocidad de la estrella, k el nimero de onda y w la frecuencia
angular.

No se considera que las ondas amortiguadas por Landau sean modos. Un modo
es una solucion de la ecuacién de Boltzmann y la ecuacion de Poisson linearizadas

que se comportan como o exp(-iwt) a todos los tiempos.

—0 (2.28)

V2@, = 4nG / v fy (2.29)
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Soluciones de la relacién de dispersion,

P(k,w) =1, Im(w) >0 (2.30)

son modos solo en la parte del plano w-complejo donde la funcion de polari-
zacion existe.

Las propiedades de las ondas amortiguadas por Landau son determinadas por
la continuacién analitica de la funcién de polarizacién a Im(w) > 0 donde los
modos no existen.

Existen modos de un sistema estelar homogéneo con k > k; pero estos Modos
de Van Kampen son diferentes a las ondas amortiguadas por Landau: Existen

para todo w real y k > k; y tienen funciones de distribucién singulares.

2.4.3. Extensiones a la formula de Chandrasekhar

Es conocido que las hipdtesis detréds de la formula de Chandrasekhar son muy
restrictivas.

Boylan-Kolchin et al. (2008) renuncia al enfoque analitico e intenta corregir
la férmula de Chandrasekhar, es decir, los tiempos de caida de un satélite, to-
mando en cuenta la elipticidad o circularidad de las érbitas, la energia orbital y
el cociente de masas satélite-galaxia. De este modo demuestra que la férmula de
Chandrasekhar requiere de extensiones. Su enfoque es muy utilizado en modelos
de formacién de galaxias que utilizan enfoques semianaliticos.

Tremaine & Weinberg (1984) utilizan la teoria de respuesta lineal de la seccién
2.4 y utilizan una base de funciones ortogonales para analizar el caso de la friccién
dinamica en sistemas esféricos mas alla del régimen de estudio de la férmula de
Chandrasekhar.

Hay dos resultados criticos de este trabajo:
1. La friccién dinamica puede ocurrir incluso aunque el perturbador se en-
cuentre fuera de la distribucién de masa, por lo cual la friccién dinamica no es

un fenémeno colisional entre pares de particulas como supuso Chandrasekhar.

2. La friccion dindmica puede dejar de ocurrir en una distribucién homogénea

debido al feedback dindmico o también llamada funcién de respuesta, (Inoue
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(2011)).

Existe una serie de estudios los cuales corrigen la férmula de Chandrasekhar
introduciendo una dependencia temporal y espacial para el logaritmo Coulom-
biano, la cual debilita de manera efectiva la friccion dinamica, sin embargo, no
captura todos los procesos asociados (Dierickx & Loeb (2017); Hashimoto et al.
(2003)).

2.5. Halos triaxiales y su importancia en el es-

tudio de la estructura de la Galaxia

En esta tesis nos interesa estudiar diferentes fenomenos relacionados con fric-
cion dinamica: uno de ellos es el efecto de tener varios perturbadores en un sistema
sobre la friccion dindmica, es decir, queremos analizar la importancia que los efec-
tos colectivos tienen en la friccién dindmica que sufre un perturbador en presencia
de otros perturbadores. Dado que la prediccién general de los modelos cosmologi-
cos para la estructura de los halos, es que son estructuras triaxiales, se busca
estudiar los fenémenos mencionados en sistemas triaxiales y sistemas esféricos
con perfiles de densidad tipo cuspy y tipo core. Las complicaciones matemati-
cas han limitado tal tipo de estudios de manera analitica, por lo que decidimos
realizar el estudio a través de simulaciones de N-cuerpos. Dentro de los pocos es-
tudios existentes en sistemas triaxiales (Ostriker et al. (1989); Capuzzo-Dolcetta
& Vicari (2005)) la mayorfa utilizan el enfoque de friccién dindmica de Chandra-
sekhar (1943) a pesar de que no se cumplen las hipétesis para su derivacién. Las
simulaciones de N-cuerpos en este sentido nos permiten analizar el problema de
manera mas general, considerando los efectos colectivos en la friccion dinamica

dentro del limite de su resolucién.

En la literatura los sistemas triaxiales han sido ampliamente estudiados por
Merritt (1997),Valluri & Merritt (1998),Rojas-Nino et al. (2012),Valenzuela et al.
(2014),Rojas-Nino et al. (2015), quienes han estudiado la teoria de las érbitas en
diferentes tipos de elipsoides y configuraciones de sistemas triaxiales. Sin embargo,
el caso que nos interesa, es decir, la friccién dindmica en halos triaxiales con
diferentes perfiles de densidad, ha sido abordado en escasos trabajos y de manera

incompleta.
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Capuzzo-Dolcetta & Vicari (2005) extienden el estudio de la evolucién de érbi-
tas de cumulos globulares en galaxias elipticas mediante la integracién numérica
de un amplio niimero de orbitas en modelos triaxiales galacticos rigidos, auto-
consistentes, caracterizados por un perfil central tipo core (Read et al. (2006);
Inoue (2009)).

De acuerdo con ellos, la friccion dinamica es la causa de la evolucion para
sistemas de cumulos globulares en galaxias elipticas con cualquier masa o razéon
axial. La friccién dindamica puede llevar a estos sistemas hacia la region central en
tiempos de decaimiento menores a la edad de la galaxia, lo que puede alimentar

su centro y acretar un objeto compacto.
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Metodologia

3.0.1. Simulaciones de N-cuerpos

Las simulaciones de N-cuerpos juegan un papel importante en la cosmologia
y dindmica moderna, al proporcionar informacion vital de la evolucion de la
materia oscura y la componente estelar: su agrupamiento y movimiento, y las
complejas interacciones entre tales componentes. En particular, el poder capturar
de manera autoconsistente la evolucién fuera de equilibrio o estados transitorios
de los sistemas dinamicos, son las principales razones por las que la comunidad

cientifica utiliza y continua desarrollando tal tipo de técnicas.

3.0.2. Principales ecuaciones en el problema de N-cuerpos
La ecuacién de Boltzmann constituye la descripcion mas completa de un sis-
tema de N-cuerpos a través de la funcién de distribucién f(r,p,t), con p = mw:
v Vo =0 (3.1)
el potencial ®(x) estd determinado por la ecuacién de Poisson que estd dada
por,
V2® = 47G(p(x)) (3.2)

La solucién f del par de ecuaciones anteriores Boltzmann-Poisson, constitu-
ye una descripcion autoconsistente de la evolucion del sistema dinamico de N
particulas. Desafortunadamente la posicién y la velocidad se definen como vec-

tores de 3 dimensiones, por lo que la ecuacién se define en 6 dimensiones o al-

38
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ternativamente el problema se puede reducir a 6/N ecuaciones. Esta descripcién
puede ser muy costosa particularmente en memoria, y una malla de mas de 256°
raya en el limite de las supercomputadoras modernas. La utilizacion de méto-
dos de momentos o simetrias en el espacio fase, pueden permitir una descripcion
utilizando la ecuacién de Boltzmann abordable con las computadoras contem-
poraneas. Alternativamente se puede seguir la trayectoria de cada particula bajo
la influencia gravitacional de todas las demas. Lo anterior constituye un muestreo
de f(r,p,t) o un problema de Montecarlo para cada instante. Este es el enfoque de
las simulaciones de N-cuerpos tradicionales, las cuales adoptaremos en esta tesis.

Para derivar las ecuaciones para el problema de N-cuerpos definamos las coor-

denadas r, v, a, t relacionadas como,

v(t) = #(t) (3.3)
a(t) = o(t) (3.4)
a;(t) = wy G (3.5)

T (i —ry)?

Los c6digos de N-cuerpos llamados de integracién directa resuelven el sistema
de ecuaciones mostrado arriba. Su costo computacional escala como N2, por lo que
las simulaciones de mayor tamaio incluyen 10% particulas, aunque la utilizacién

de tarjetas graficas GPU promete ampliar estos nimeros (Capuzzo-Dolcetta &

Vicari (2005)).

3.1. Cdbdigo y las condiciones iniciales en las si-

mulaciones de este trabajo

3.1.1. Cdbdigos de arbol

El cédigo de drbol de Barnes & Hut (1986) trabaja agrupando particulas
usando una jerarquia de cubos o celdas cibicas arregladas en una estructura de
arbol octal, donde cada nodo en el arbol tiene ocho hijos, ver fig. 3.1.

El sistema es primero rodeado por una sola celda cibica que engloba a todas
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las particulas. La celda principal es entonces subdividida en ocho sub-celdas cada

una conteniendo su propio suconjunto de particulas.

La estructura de arbol continua hacia abajo en escala hasta que las celdas

contengan una sola particula.

Para cada celda o nodo en el arbol se calcula la masa total, el centro de
masa, y los momentos multipolares de orden alto (hasta orden cuadrupolar). Esta
estructura de arbol puede construirse rapidamente haciendola que se reconstruya

en cada paso de tiempo.

La fuerza sobre una particula puede ser evaluada haciendo una Caminata que

recorra al arbol nivel por nivel sobre la celda superior.

En cada nivel una celda es agregada a una lista de interaccion si la celda esta

lo suficientemente distante para una evaluacién de la fuerza.

Si la celda es muy cercana es abierta y las ocho sub-celdas son utilizadas
para la evaluacién de la fuerza o abiertas aun mas. Si el nodo interno no esta lo
suficientemente lejos del cuerpo o particula, se atraviesa recursivamente cada una

de las subceldas.

Para determinar si un nodo esté lo suficientemente lejos se calcula el cociende
s/d donde s es el ancho de la regién representada por el nodo interno y d es la

distancia entre el cuerpo y el centro de masa del nodo.

Entonces se compara este cociente con un valor limite 6 llamado dngulo de

apertura.

Si s/d < 6 el nodo interno estd lo suficientemente lejos. Se ajusta € para

cambiar la precision y velocidad de la simulacién.

La caminata termina cuando todas las celdas que pasan la prueba de apertura

y todas las particulas individuales son tomadas en cuenta.

A la lista acumulada de celdas interactuantes y particulas se le aplica un ciclo
a través del cual se calcula la fuerza sobre una particula dada y esto se agrega al

computo total del problema.

El nimero de interacciones calculada es mas pequeno que el método directo

de N-cuerpos por lo que la complejidad en tiempo de computo es O(NlogN).
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Figura 3.1: Dibujo esquematico de un arbol octal, octree, visto como una estruc-
tura de datos en ciencias computacionales. Crédito: CC BY-SA 3.0

3.1.2. Como funciona gyrfalcON

El cédigo utilizado en este trabajo para la realizacién de los experimentos con
simulaciones de N-cuerpos es llamado gyrfalcON. gyrfalcON es un cédigo basado
en el algoritmo de fuerza implementado por Dehnen (2002) el cual se describe a

continuacion.

Algoritmo para el calculo de la fuerza

El codigo de arbol tradicional consiste en ordenar primero los cuerpos o
particulas en una jerarquia de celdas cibicas y precalcular los momentos mul-
tipolares de cada celda, ver fig. 3.1.

Después calcula la fuerza en una posicién arbitraria de los cuerpos la cual es
generada por los contenidos de alguna celda por medio de una expansion multipo-
lar, si la celda se encuentra bien separada de la particula, de otro modo las fuerzas
generadas por los nodos-hijo de la celda se toman en cuenta, este procedimiento
reduce el nimero de interacciones por cuerpo a O(N log N).

gyrfalcON se basa en estructuras jerarquicas de arbol de celdas cubicas, con

un algoritmo que calcula las interacciones mutuas entre celdas obtenidas a través
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de la expansion de Taylor en coordenadas cartesianas de un modo simétrico por
lo que el momento total se conserva.

El criterio de aceptacién multipolar (Multipolar Acceptance Criterion o por
sus siglas en inglés MAC') empleado reduce el error en el calculo de la fuerza y el
costo computacional, llegando a tener una complejidad O(N) lo que hace que el

codigo sea més rapido que el codigo de arbol estandar de Barnes & Hut (1986).

Criterio de Aceptaciéon Multipolar

Consiste en ordenar primero los cuerpos en una jerarquia de mallas anidadas,
precalculando los momentos multipolares de cada celda y entonces calcular las
fuerzas entre las celdas de la malla por medio de una expansién multipolar en
armonicos esféricos.

En este procedimiento las celdas no actuan solo como fuentes sino también
como sumideros lo cual reduce la complejidad hasta O(N).

El cédigo empleado estd disenado para aplicarse en el régimen de baja pre-
cision combinando el cédigo de arbol tradicional con el “Método de Multipolos
Répido”, siendo completamente adaptivo al utilizar celdas cubicas ordenadas en
una jerarquia de estructura de arbol.

La fuerza es calculada empleando interacciones mutuas entre celdas, siendo
fuentes y sumideros simultaneamente.

El “Criterio de Aceptacién Multipolar” se utiliza para decidir cuando una

interaccién celda-celda dada se ejecuta o debe ser dividida.

3.2. Formula de Eddington para la funcién de
distribucion
3.2.1. Funcién de distribucion para sistemas esféricos

Los sistemas estelares que se consideran mas simples para su estudio son los
sistemas esféricos. Los modelos esféricos son interesantes ya que algunas galaxias
elipticas y la mayoria de los camulos globulares suelen ser aproximados de esta
manera. Una de las cosas que se consideran dentro de este trabajo es que los siste-
mas esféricos poseen una tunica poblacién estelar de modo que todas las estrellas

son idénticas y con una sola funciéon de distribucion f.
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Suponer de manera general que la densidad de masa que genera al potencial
gravitacional del sistema es proporcional a [ d*vf implica que los sistemas que
estudiamos puedan considerarse como autoconsistentes debido a que la distribu-
cion de densidad determina el potencial a través de la ecuacién de Poisson y el
potencial determina la densidad autoconsistentemente a través de la ecuacién de
Boltzmann no-colisional.

Es conveniente definir un nuevo potencial gravitacional y una nueva energia.
Si ®( es constante el potencial relativo U y la energia relativa £ de una estrella

pueden definirse como,

1
=0+ 0, y 85—H+f1>0:\1!—§v2 (3.6)

dpestal que f >0 para& >0y f =0 para & < 0.
Si un sistema aislado se extiende a infinito, ®y y la energia relativa es igual
a la energia de ligadura. El potencial relativo de un sistema aislado satisface la

ecuacion de Poisson en la forma,

V20 = —47Gp, (3.7)

esta ecuacién estd sujeta a la condicién de frontera ¥ — @, conforme |x| —

3.2.2. Foérmula de Eddington y sistemas ergddicos

Consideremos el caso de un sistema estelar esférico el cual se encuentra confi-
nado por un potencial esférico conocido ®(r). Es posible derivar para este sistema
una funcién de distribucién ergodica que dependa de las coordenadas del espa-
cio fase solo a través del Hamiltoniano H(x,v) (Teorema de Jeans) (Binney &
Tremaine (1987)).

Lo que queremos es obtener la funciéon de distribucion del sistema en este
caso, en términos de la energfa relativa, es decir, f(£). Para obtener la funcién
de distribucién definimos la densidad de probabilidad v(r) como la integral de la

funcién de distribucion f sobre todo el espacio de velocidades. Entonces,

u(r) = 47r/dv PF( — %2}2) _ 47/0 JEFENRT ), (38
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®( es una constante en la definicién de £ tal que f = 0 para & < 0. Ya que ¥
es una funciéon monotona de r en cualquier sistema esférico, podemos considerar

a v como una funcién de ¥ en lugar de r. Entonces,

1 v
(V) =2 /0 4E F(E)/ (T — &) (3.9)

Derivando ambos lados obtenemos la ecuacién reescrita como,

1 dv /
—_— = dE ——— 3.10
\/gﬂ' d\If 0 \/ (\If - 5) ( )
La cual es una ecuacion de Abel cuya solucion es,
1 d (Y dav dv
fle) = (3.11)

VEn2dE J, \JE— U dV

De manera equivalente,

1 Yooqv d% 1 [dv
| N

Esta ultima ecuacion es llamada “Férmula de Eddington”.

Dado una distribucién de densidad para un sistema esférico, de la formula de
Eddington puede obtenerse una funcién de distribucion ergddica que genere un
modelo con la ley de densidad dada. No existe garantia de que la solucién f(E)
a la ecuacién 3.12 cumplird con la restriccion fisica de ser no negativa en todos
lados. De las ecuaciones 3.11 y 3.12 se concluye que una distribucién de densidad
esférica v(r) en el potencial ®(r) puede obtenerse de una funcién de distribucién

ergddica si y solo si,

£ AU dv
0 VE—TdV

es una funcién creciente de £.

(3.13)

La férmula de Eddington, (ecuacién 3.12) se utilizé para obtener la funcién de
distribucién a partir de una ley de densidad dada, lo cual es utilizado por Dehnen
(2002) y Kazantzidis et al. (2004) para la creacién de las condiciones iniciales de

sistemas esféricos que se utilizan en las simulaciones de N-cuerpos de este trabajo.
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3.2.3. Construyendo el Halo triaxial

Generar de manera autoconsistente posiciones y velocidades para un halo
triaxial no es un problema resuelto de manera general. El método de Eddington
(seccibn 3.2.2) no puede aplicarse en este caso dado que la energia no solo depende
de la distancia. Existen métodos iterativos que pueden transformar un halo esféri-
co en uno triaxial modificando adiabaticamente las velocidades, sin embargo, el
procedimiento es complejo (Rodionov & Sotnikova (2006); Rodionov et al. (2009);
Athanassoula et al. (2013)). En un futuro exploraremos tales técnicas sin embargo
en esta tesis adoptaremos una estrategia alternativa. El halo triaxial utilizado en
este trabajo se construyé haciendo fusionar a tres sistemas masivos con las mis-
mas propiedades (masa, tamano, nimero de particulas) en dos etapas. Primero se
simulé la colisién radial de dos sistemas con una separacion inicial proporcional
al tamano del sistema sobre el eje x dejando que el sistema evolucione durante
30 Gyr hasta que se encuentre relajado. Al resultado de esta primera interaccion
se le hace colisionar un tercer sistema con una separacion con el sistema original
sobre el eje z, ortogonal al encuentro anterior. El resultado de la evolucién del
sistema da como resultado un halo triaxial, ver figura 3.3d y sus pardmetros en
la tabla 3.1. Cabe mencionar que el método de Rodionov & Sotnikova (2006) es
una version controlada de tal proceso. En este capitulo ilustramos graficamente el
proceso de construccion y en el capitulo 5 se presentan propiedades cuantitativas

de los sistemas triaxiales.

Parametros Descripcion Halo
Modelo Potencial NEW
Mhalo(Mg) Masa total del Halo | 0.45x10"2
n-body Particulas en el Halo | 1x10°
R200c¢,z=0(kpc) | Radio de virial actual | 206

rs (kpe) Radio de escala 38.35

e (kpc) Suavizamiento 1.5

Cuadro 3.1: Los parametros mostrados en esta tabla muestran el modelo fiducial,
que se utilizo como modelo para hacer colisionar halos y construir el halo triaxial
tipo cuspy.
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(c) 30 Gyr

Figura 3.2: Diferentes partes del proceso de construccion del halo triaxial. Se
muestra el remanente a punto de ser impactado por un segundo sistema esférico
en la direccion de x. La figura ¢) muestra el remanente de esta colision. Iméagenes
obtenidas con el software Tipsy N-body tool, utilizando un kernel spline (SPH)
para calcular la densidad con base en los vecinos.
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(a) 0 Gyr (b) 15 Gyr

(c) 30 Gyr

Figura 3.3: Diferentes partes del proceso de construccion del halo triaxial. Se
muestra el remanente de la figura 3.2¢ a punto de ser impactado por un tercer
sistema esférico en la direccién de z. La figura ¢) muestra el remanente o halo
triaxial de esta colision el cual es el halo triaxial que se busca crear. Imagen
obtenida con el software Tipsy N-body tool, utilizando un kernel spline (SPH)
para calcular la densidad con base en los vecinos.



Capitulo 4

Friccion Dinamica en halos
esféricos con perturbadores

multiples

Como hemos establecido anteriormente, los sistemas esféricos representan el
caso mas utilizado para representar cimulos de estrellas, bulbos de galaxias, ga-
laxias esferoidales y halos de materia oscura. Desde el punto de vista dinamico,
es posible construir su funciéon de distribucién por lo que generar sistemas de
particulas en equilibrio con un dado perfil de densidad es un problema bien plan-
teado y soluble. Existen ademas numerosos estudios de la friccién dindmica en
tales tipos de sistemas considerando un unico satélite que cae en el mismo por lo
que ser capaz de recuperar algunos de estos resultados es un requisito para pos-
teriormente explorar sistemas mas generales y complicados. La figura 4.1 ilustra
el proceso de caida de un satélite dentro de un halo oscuro esférico con un perfil
de densidad cuspy de acuerdo a la ley de densidad de Navarro et al. (1996), el
halo fue representado por 10° particulas.

Como referencia se integré la ecuacion de Chandrasekhar y posteriormente se
incluyé un modelo semianalitico de pérdida de masa por marea (King (1962)). Es
importante incluir estd pérdida ya que cuando un sistema pierde masa el efecto
de la friccion dindmica disminuye por la dependencia de la friccién con la masa
del perturbador como se vio en la seccién 2.3.1.

Estas pruebas nos dan certidumbre en nuestros parametros numéricos, y pode-
mos concluir que si incluimos nuevos elementos fisicos, estos seran los responsables

de cualquier diferencia.

48
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1.4
~——— sf cusp N-body + 1 sat xy
1.2 - sf cusp SA sin perdida de masa+ 1 sat xy + DF
sf cusp SA+ 1 sate xy + DF + Perdida de masa
14
_ 0.8
2z
= 0.6
0.4 1
0.2 A
0 T T T T T T T
0 2 4 6 8 10 12 14

t/tdyn

Figura 4.1: Para el caso del halo esférico cuspy se compard el comportamiento de
la caida del satélite en la simulacién de N-cuerpos con un modelo semianalitico
que incluye una funcién de pérdida de masa de King (1962) y friccién dindmica de
Chandrasekhar (1943). Para resolver las ecuaciones de movimiento en el modelo
semianalitico se utilizé un integrador Runge-Kutta. Los pardmetros utilizados en
esta simulacién estan en la tabla 4.1.

Parametros | Descripcion Halo Satélite
Modelo NFW Part. suavizada
Mhalo(Mg,) | Masa total del Halo | 1.25x10'? | 1.3x10
n-body Particulas en el Halo | 1x10° 1.

R,z=0(kpc) | Radio de virial actual | 130

rs (kpc) Radio de escala NFW | 50

e (kpc) Suavizamiento 1.5 3

Cuadro 4.1: Parametros correspondientes al modelo empleado para las particulas
del sistema. Los pardmetros considerados son tomados de Dierickx & Loeb (2017)
para el sistema ilustrado en la figura 4.1.

En la figura 4.1 se muestra una comparacién del comportamiento de un satéli-
te en un halo esférico con perfil de densidad tipo cuspy en una simulacién de
N-cuerpos con un modelo semianalitico con pérdida de masa (linea negra) y sin
pérdida de masa (linea azul). Podemos ver que en este caso la férmula de Chan-
drasekhar sin pérdida de masa, predice tiempos de caida menores a lo que se
obtiene con la simulacién de N-cuerpos (linea roja). En el caso en el que se in-

cluye la pérdida de masa vemos que la caida se retrasa de manera considerable,
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ya que al perder masa el satélite el efecto de la friccion dinamica sobre el, dismi-
nuye. Lo importante de esto es que este resultado concuerda con lo obtenido en
la literatura, que muestra que Chandrasekhar puede sobreestimar los tiempos de

caida de satélites.

4.0.1. Primeros experimentos con simulaciones de N-cuerpos

utilizando mas de un perturbador

El objetivo de este experimento es investigar el aumento o disminucién de
la friccion dinamica sobre una particula masiva en presencia de uno o mas per-
turbadores simultaneos. La figura 4.2 representa un sistema tipo Via Lactea con
dos satélites tipo Sagitario en términos de masa (ver tabla 4.2), representados
como particulas individuales con un suavizamiento de 9.81 kpc, colocadas a 180°
entre ellas. Cada una colocada de manera antisimétrica en orbitas elipticas. El
halo anfitrién considera 10° particulas con un suavizamiento de 200 pc cercano a
la separacion promedio entre particulas del halo. En este caso podemos observar
que los satélites interactuan en fase durante los primeros 5 Gyr de la simulacién,
lo cual es un comportamiento naturalmente esperado debido a la simetria del
problema la cual ocasiona que los efectos colectivos se vean anulados, por lo que
no esperamos un efecto mayor para alguno de los satélites. Podemos observar que
los perturbadores se desfasan después de 5.5 Gyr, lo cual puede deberse a que
el satélite alcanza la resolucién a la cual la interaccién se vuelve Newtoniana. El
suavizamiento para cada satélite es de 9.81 kpc, lo cual fue motivado por la posi-
ble estructura interna del satélite y para minimizar fuertemente la colisionalidad,
la fuerza se vuelve Newtoniana, es decir, los efectos de colisionalidad surgen a
partir de ~ 20 kpc. Esta resolucion sugiere que el defasamiento observado a 5
Gyrs en la figura 4.2 podria estar relacionado con esto o con la precisiéon para

definir el centro en las condiciones iniciales.
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Experimento con dos particulas colocadas con orientacion de 180°

= Particula 1 2part180
= Particula 2,2part180
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Figura 4.2: En esta grafica seguimos a las particulas alrededor del centro de masa
del sistema durante el tiempo de la simulacién. La linea roja representa a la
particula 2, la linea azul representa a la particula 1.

Particula | x (kpc) | v (kpe) | z (kpe) | vx (km/s) | vy (km/s) | vz (km/s)
1 125 0 -10 70
2 -125 0 10 -70

Cuadro 4.2: Condicién inicial de las particulas del sistema de la figura 4.2.

4.0.2. Primeros experimentos con simulaciones de N-cuerpos

en un halo esférico tipo cuspy utilizando mas de un

perturbador con dos particulas a 90°

En este experimento se colocaron 2 particulas con una orientacién de 90°
entre ellas. El objetivo es averiguar si cuando el arreglo inicial de los satélites
no es simétrico, efectivamente el efecto de respuesta del sistema debido a cada
satélite no se cancela uno al otro y esto origina un cambio en la tasa de caida de
los perturbadores. Las coordenadas de este sistema se muestran en la tabla 4.4.
Este experimento se realizé con el objetivo de analizar el comportamiento de la

fricciéon dindmica en una configuracion de particulas no simétrica.
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Figura 4.3: Error porcentual de la energia en el tiempo para el experimento de un
Halo esférico cuspy con 2 satélites a 180° entre ellos. Correspondiente a un paso
de integracion de 10 Myr y un ¢=9.81.

Puede observarse un desfasamiento en la trayectoria de los satélites alrededor
del centro de masa del sistema desde el inicio de la simulacién. Después de 2 Gyr
es claro que el satélite o particula 2 se ve mas afectada por la friccién dinamica,
lo cual puede verse en el hecho de que se acerca méas rapidamente hacia la region
central que la particula 1. Después de 7 Gyr la particula 2 ha caido totalmente
hacia el centro del sistema. El efecto de decaimiento sobre la particula 1 es clara-
mente menor lo cual puede deberse a encuentros con la particula 2 (aunque esta
interaccién esté fuertemente suprimida por el alto suavizamiento del satélite) o a
la interaccion con la respuesta en el halo estimulada por la particula que hacen que
gane energia orbital y caiga hacia el centro en menos tiempo que la particula 2.
Los resultados son alentadores y van en una direccién que sugiere modificaciones
al comportamiento tradicional de la friccién dinamica, sin embargo hay algunos
aspectos no claros. Dado que la érbita inicial es elongada, los satélites se acercan
desde el inicio a la zona no bien resuelta del centro (~ 20kpc), lo cual podria al
menos parcialmente tener un efecto en la evolucién del sistema, en los siguientes
experimentos intentaremos relajar tales limitantes. Cabe mencionar que la buena

conservacion de la energia descarta grandes problemas en la simulacion.
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Experimento con dos particulas a 90°
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Figura 4.4: En esta grafica seguimos a las particulas alrededor del centro de masa
del sistema durante el tiempo de la simulacién. La linea azul representa a la
particula 1, la linea roja representa a la particula 2.

Parametros Descripcion Halo Satélite
Modelo Hernquist | Part. suavizada
Mhalo(Mg) Masa total del Halo | 1.25x10' | 1.3x10"
n-body Particulas en el Halo | 1.16x10° | 1.
R200c,z=0(kpc) | Radio de virial actual | 206

rs (kpc) Radio de escala 38.35

e (kpe) Suavizamiento 0.214 9.81

Cuadro 4.3: Parametros correspondientes al modelo empleado para las particulas
del sistema. Los pardametros considerados son tomados de Dierickx & Loeb (2017).

Particula | x (kpc) | v (kpc) | z (kpe) | vx (km/s) | vy (km/s) | vz (km/s)
1 125 0 -10 70
2 0 125 -10 -70

Cuadro 4.4: Condicién inicial de las particulas en el experimento a 90° del sistema

de la figura 4.4, con la condicién inicial de Dierickx & Loeb (2017).
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Figura 4.5: Error porcentual de la energia en el tiempo para el experimento de un
Halo esférico cuspy con 2 satélites a 90° entre ellos. Correspondiente a un paso
de integracion de 10 Myr y un €=9.81.

4.0.3. Experimentos con simulaciones de N-cuerpos con 4

satélites con orientacion de 90° entre cada uno

Como extension natural a los experimentos anteriores, consideramos el mismo
halo esférico con perfil de Hernquist (1993), pero ahora con 4 satélites colocados
en una Orbita eliptica, ver tabla 4.5. La figura 4.6 muestra la evolucién incluyendo
el caso de un unico satélite como referencia (linea negra). Se observan desviaciones
con respecto al caso de referencia, para uno de los satélites, se observa desde muy
temprano en la simulacion que algunos de los satélites parecen ganar energia
desde el inicio, este defasamiento parece aumentar en periodos de poco méas de 1
Gyr, lo que hace que al final de la simulacion disten entre 40 y 30 kpc con respecto
al caso de referencia. El satélite que inicialmente tiene la misma configuracién en
posicién y velocidad que el satélite en el experimento de un solo perturbador tiene
un comportamiento opuesto a partir de 2 Gyrs y cae a una tasa mayor que el
caso de referencia. Aunque interesantes estos resultados podrian estar afectados
por la fuerte supresion a la colisionalidad en los satélites. El defase inicial podria
deberse a imprecisiones en la velocidad circular inicial que al calcularse no se
considero a los demads satélites, aunque cabe mencionar que la diferencia en masa

es del 4% por lo que esto no afecta al feedback dindamico.
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Figura 4.6: Experimento con 4 satélites, comparado con 1 satélite en un halo tipo
Via Lactea, (Dierickx & Loeb (2017)).

Particula | x (kpc) | y (kpc) | z (kpc) | vx (km/s) | vy (km/s) | vz (km/s)
1 0 0 -125 10 0 70
2 0 0 125 -10 0 -70
3 125 0 0 -10 0 70
4 -125 0 0 10 0 -70

Cuadro 4.5: Condiciéon inicial de las particulas en el experimento a 90° en el
experimento con 4 satélites de la figura 4.6.
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Figura 4.7: Error porcentual de la energia en el tiempo para el experimento de un
Halo esférico cuspy con 4 satélites en Orbitas elipticas, ver tabla 4.5. Simulacion
con un paso de integracion de 10 Myr.

4.1. Fricciéon dinamica con multiples perturba-
dores en halos esféricos con satélites en orbi-

ta circular

4.1.1. Halos con perfil de densidad tipo cuspy

Experimento con 2 particulas con orientacion de 180° para un halo
esférico con perfil de densidad tipo Ccspy en el plano xy con orbita

circular.

El siguiente experimento es equivalente al experimento presentado en la sec-
cién anterior, utilizando un suavizamiento de menor tamano que en el caso an-
terior. Los satélites fueron colocados en un érbita circular con una orientacion
de 180° entre ellos, es decir, colocados de una manera simétrica para estudiar el
efecto de la friccién dinamica en el caso en el que las contribuciones tienen cierta
simetria. La eleccion de la o6rbita circular junto con el tamano del suavizamiento

evitan que la resolucién espacial limite la simulacion.
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Figura 4.8: La figura ilustra el cambio en la distancia de cada satélite con respecto
al centro de masa del sistema. La linea verde indica el cambio de la particula 1
en interaccion con la particula 2, la linea azul indica el cambio de la particula
2 en interaccion con la particula 1. La linea roja corresponde a un experimento
colocando solo la particula 1.

En el experimento ilustrado en la figura 4.8 podemos ver que en el caso en
el que hay mas de un perturbador la particula 1 se mantiene en su trayectoria
original (linea azul vs linea verde), sin embargo, la particula 2 gana energia cuando
ambas particulas logran completar un periodo de su orbita a aproximadamente
a 4 Gyr. Las particulas empiezan a desfasarse en su movimiento a partir de 4.5
Gyr.

Algo importante de este experimento es que al ser colocadas las particulas de
manera anti-simétrica lo que se espera es que los efectos colectivos que pudie-
ra sentir algun perturbador sobre la fricciéon dindamica que experimenta se vean
equilibrados por la contribucién del segundo perturbador por lo que los satéli-
tes deberfan mantenerse en fase la mayor parte del tiempo de la simulacién, sin
embargo vemos que esto deja de pasar a 4.5 Gyr, ganando la segunda particula
energia. Lo que muestra posiblemente el feedback dindmico discutido por Tremai-
ne & Weinberg (1984) y Colpi & Pallavicini (1998). La figura 4.9 muestra que la
calidad de la integraciéon es razonablemente buena, el hecho de que experimen-

tos en la seccién anterior con un suavizamiento mayor lograran capturar efectos
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similares, robustece la interpretacién anterior.

Parametros | Descripcion Halo Satélite
Modelo NFW Part. suavizada
Mhalo(Mg) | Masa total del Halo | 1.25x10'? | 1.3x10"
n-body Particulas en el Halo | 1x10° 1.

R,z=0(kpc) | Radio de virial actual | 130

rs (kpc) Radio de escala NFW | 50

e (kpe) Suavizamiento 1.5 3

Cuadro 4.6: Parametros correspondientes al modelo empleado para las particulas
del sistema. Los pardmetros considerados son tomados de Dierickx & Loeb (2017)
para el sistema ilustrado en la figura 4.8.

Particula | x (kpc) | y (kpc) | z (kpc) | vx (km/s) | vy (km/s) | vz (km/s)
1 100 0 0 0 118
2 -100 0 0 -118

Cuadro 4.7: Condicién inicial de las particulas en el experimento a 180° para el
sistema de la figura 4.8.
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Figura 4.9: Error porcentual de la energia en el tiempo para el experimento de
un Halo esférico cuspy con 2 satélites a 180°. Correspondiente a un paso de

integracién de 10 Myr.
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Experimento con 2 particulas con orientacion de 90° para el experi-
mento del halo esférico NFW con perfil de densidad tipo cuspy en el

plano xy

El siguiente experimento ilustra el comportamiento en la distancia de dos
satélites con respecto al centro de masa un sistema masivo colocados en una

orientacion de 90° entre ellos, es decir, de manera no simétrica.

100 4= —— sf cuspy N body + Sat ais
—— sf cuspy, Sat1, 2 part, 90°
—— sf cuspy, Sat 2, 2 part, 9¢
80 -
— 60
(&}
a
=
5 40
[m]
20 1
0 T T T T T T T T
0 2 4 6 8 10 12 14 16

Figura 4.10: La figura ilustra el cambio en la distancia de cada satélite con res-
pecto al centro de masa del sistema. La linea azul indica el cambio de la particula
1 en interaccién con la particula 2, la linea azul indica el cambio de la particula
2 en interaccion con la particula 1. La linea roja corresponde a un experimento
colocando solo la particula 1.

Lo que podemos observar en este experimento es que la particula 2 sufre
una ganancia de energia a costa de la pérdida de energia de la particula 1, esta
ganancia es claramente mayor que en el caso de perturbadores orientados a 180°
de la figura 4.8, en este experimento ilustrado en la figura 4.10 vemos nuevamente

posible evidencia del feedback dinamico.
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Particula | x (kpc) | v (kpe) | z (kpe) | vx (km/s) | vy (km/s) | vz (km/s)
1 100 0 0 0 118
2 -100 0 0 -118

Cuadro 4.8: Condicién inicial de las particulas en el experimento a 90° de la figura
4.10.

En las figuras 4.8 y 4.10 podemos observar como existe una dependencia con la
fase en las caida de los perturbadores, también es claro que el hecho de que exista
mas de un perturbador puede modificar el comportamiento de la fricciéon dinamica
en estos perturbadores, dandoles energia o quitandoles energia respectivamente,

lo que se conoce como feedback dinamico.
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Figura 4.11: Error porcentual de la energia en el tiempo para el experimento de un
Halo esférico cuspy con 2 satélites a 90°, correspondiente a un paso de integracion
de 10 Myr.
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Resultados de los experimentos con 4 particulas en el plano xy para

un halo con perfil de densidad tipo cuspy, NFW.

Siguiendo la misma progresion que en los experimentos iniciales con halo
esférico que tenian perfil tipo cuspy, Hernquist (1993), consideramos ahora el
caso de un sistema esférico con un perfil de densidad tipo cuspy colocando 4 per-
turbadores en una configuraciéon en el plano xy cada uno colocado en un punto
sobre los ejes positivos y negativos a una misma distancia y con velocidad circular

en el eje perpendicular al eje en el que fueron colocados.

100 1 sf cuspy + Satl ais
sf cuspy, Satl
sf cuspy, Sat2
80 1 sf cuspy, Sat3
sf cuspy, Sat4
< 60
(o}
=
o
40 1
20 4
0 T T T T L T 1 T
0 2 4 6 8 10 12 14 16

Figura 4.12: Experimento con 4 satélites colocados en una érbita circular colo-
cados a la misma distancia con orientacién de 90° entre cada uno. La linea roja
ilustra el mismo experimento pero con solo el satélite 1 para ilustrar la diferencia
en el tiempo de caida que sufre un perturbador.
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Figura 4.13: Ampliacién del comportamiento del sistema con 4 satélites de la
figura 4.12.

Particula | x (kpc) |y (kpc) | z (kpe) | vx (km/s) | vy (km/s) | vz (km/s)

1 100 0 0 0 118 0

2 0 100 0 -118 0 0

3 -100 0 0 0 -118 0

4 0 -100 0 118 0 0
Cuadro 4.9: Condicién inicial de las particulas en el experimento a 90° en el

experimento con 4 satélites de la figura 4.12.

En el experimento de las figuras 4.12 y 4.13, podemos observar claramente
intercambio de energia entre todos los perturbadores y una serie de comporta-
mientos interesantes: El aplanamiento de linea azul nos indica un estancamiento
temporal de la érbita de la particula 1, las particulas 2 y 3 parecen llegar a tener
un encuentro cercano aproximadamente a 8 Gyr al alcanzar una distancia con
respecto al centro de masa del sistema de 40 kpc. Claramente vemos que todas
las particulas alcanzan un nivel de energia mayor al caso en el que solo existe
un perturbador ilustrado por la linea roja. Otro efecto claro es el retraso de los

tiempos de caida presente en todos los perturbadores. Hay un intercambio de
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energia con signo opuesto entre las particulas 2 y 3 como podemos observar en
la figura 4.13, cuando una alcanza radios mayores la otra cae més rapidamente.
Este resultado es dificil de ser capturado por los trabajos realizados utilizando
la aproximacién de Chandrasekhar para la estimacién de los tiempos de caida
de perturbadores que calculan tiempos de aproximadamente 1 Gyr de caida. Es
importante enfatizar que el retraso sustancial en la caida se da desde 2 Gyrs,
cuando los satélites distan entre si de manera considerable, esto minimiza el pa-
pel de cualquier encuentro directo entre los satélites como explicacion del retraso

en la caida.
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Figura 4.14: Error porcentual de la energia en el tiempo para el experimento de
un Halo esférico cuspy con 4 satélites. Correspondiente a un paso de integracion
de 10 Myr.
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4.2. Experimentos con 4 satélites colocados a di-
ferentes radios en el plano xy en un halo

esférico tipo cuspy

El siguiente experimento consiste en analizar el comportamiento de 4 satélites
(como en el caso anterior) en 6rbita circular en el plano xy pero a diferentes radios

y observar si el feedback dinamico esta presente.

Particula | x (kpc) | v (kpe) | z (kpe) | vx (km/s) | vy (km/s) | vz (km/s)
1 100 0 0 0 118 0
2 0 70.1 0 -120.262 0 0
3 -150 0 0 0 -116.77 0
4 0 -206 0 106.613 0 0

Cuadro 4.10: Condicién inicial de las particulas en el experimento a 90° en el
experimento con 4 satélites de la figura 4.16.

Figura 4.15: Esta figura es solo para ejemplificar como se colocan los satélites y
la orientacién que tiene su velocidad. Los satélites son colocados inicialmente en
una orbita circular. Imagen obtenida con el software Tipsy N-body tool, utilizando
un kernel spline (SPH) para calcular la densidad con base en los vecinos.
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Figura 4.16: Experimento con 4 satélites colocados en una orbita circular colo-
cados a la misma distancia con orientacion de 90° entre cada uno colocados a
diferentes distancias del centro del sistema, en érbita circular al radio respectivo.

En la figura 4.16 podemos ver claramente la importancia del feedback dindmi-
co. El satélite 3 y 4 (Lineas Morada y negra) experimentan un intercambio de
momento angular casi inmediato en la simulacion, en el caso del satélite 3 su
tiempo de caida se ve totalmente retrasado, cayendo hacia la regién central en
una escala de tiempo mayor que la de Hubble. Este resultado es importante pues
nos confirma que con diferentes orientaciones, distancias, resoluciones y tipo de
orbita, el intercambio de energia o feedback dindamico estd presente y tiene un

efecto importante en la tasa de caida de los perturbadores.
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Figura 4.17: Error porcentual de la energia en el tiempo para el experimento de
un Halo esférico cuspy con 4 satélites colocados a diferente distancia del centro
del sistema. Correspondiente a un paso de integracion de 10 Myr.

4.3. Pruebas de suavizamiento, nimero de particu-
las y orientacién para un halo con perfil de

densidad tipo cuspy

En este trabajo se utilizan las simulaciones de N-cuerpos como herramienta
de exploracion y analisis. Tomando en cuenta las limitaciones de este tipo de
simulaciones realizamos pruebas para acotar la dependencia de los resultados
con los parametros numéricos como el nimero de particulas, el suavizamiento
y la orientacion de los satélites. Aunque éstas pruebas no son exhaustivas nos
permiten asegurar que los efectos detectados representan un limite inferior para
los procesos que estudiamos y dan robustez a los resultados obtenidos a través

de simulaciones de N-cuerpos presentados en este trabajo.
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4.3.1. Prueba de suavizamiento en un halo esférico con

perfil de densidad tipo cuspy

La figura 4.18 nos ilustra el efecto de cambios dentro de un factor 6 para
el suavizamiento, es decir la resolucién espacial, para el problema de un halo
esférico tipo cuspy con 2 satélites colocados a 180 ¢ iniciando a 200 kpc. El efecto
es despreciable salvo para el caso con suavizamiento de 6 kpc y al final de la
simualcién cuando la distancia al centro es comparable con la resolucién (linea
morada). Podemos afirmar que nuestros resultados son robustos a la resolucién

espacial y a una posible colisionalidad del sistema.
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Figura 4.18: En esta figura se muestran tres experimentos: Un experimento con-
siste de dos particulas orientadas a 90° con un suavizamiento para el satélite, con
suavizamiento € = 1. El segundo experimento consiste de dos particulas orien-
tadas a 90° con un suavizamiento para el satélite, e = 3. El tercer experimento
consiste de dos particulas orientadas a 90° con un suavizamiento para el satélite,
e = 6.

4.3.2. Prueba de ntimero de particulas en un halo esférico

con perfil de densidad tipo cuspy

La figura 4.19 muestra los resultados para el mismo sistema tipo cuspy con
2 satélites, modificando el nimero de particulas entre 10° y 10°.Este pardmetro
afecta la colisionalidad asi como la precisién con que la estructura de densidad
del halo es representada. El efecto es apenas detectable pero no altera el compor-

tamiento de manera cuantitativa. Por lo que concluimos de nuevo que nuestros
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resultados son robustos al nimero de particulas.
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Figura 4.19: En esta figura se muestran dos experimentos: Un experimento con-
siste de dos particulas orientadas a 90° en un halo compuesto de 10° particulas.
El segundo experimento consiste de dos particulas orientadas a 90° en un halo
compuesto de 10° particulas.

4.3.3. Prueba de orientacion de los satélites en un halo

esférico con perfil de densidad tipo cuspy

La figura 4.20 estudia el caso en que la separacién angular entre los satélites
cambia, los resultados en este caso tiene dependencia sistemadtica, por lo que
concluimos que no son un artefacto numérico y dependen de la fase en que cada
satélite encuentra la respuesta en el medio debido a los otros satélites asi como
la suya misma, similar a lo que discuten Tremaine & Weinberg (1984) y Colpi &
Pallavicini (1998).
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Figura 4.20: En esta figura se muestran dos experimentos: Un experimento con-
siste de dos particulas orientadas a 90°. El segundo experimento consiste de dos
particulas orientadas a 75° inicialmente.

4.3.4. Experimentos con Halos con perfil de densidad tipo

core

Esta serie de experimentos busca ilustrar el comportamiento de la friccion
dindamica en el caso en el que el perfil del halo de materia oscura es un perfil del
tipo core, Zhao (1996). En este caso es interesante analizar como puede cambiar
el efecto conocido como estancamiento al radio de core cuando hay més de un
perturbador, si se mantendra o se anularéa. El caso de un halo esférico con varios
perturbadores en realidad ya ha sido abordado por Read et al. (2006). Sin embar-
go su trabajo estd enfocado en estudiar el estancamiento al radio de core y no el
feedback dindamico como si es el caso de la presente tesis. También Boldrini et al.
(2018) estudian el caso de la galaxia enana Fornax, la cual tiene varios perturba-
dores y modela los cimulos globulares como sistemas vivos simulando uno a la
vez para restringir el tipo de perfil de densidad que tiene Fornax, pero no esté

en posicion de analizar el feedback dinamico al solo considerar un satélite a la vez.
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Parametros | Descripcion Halo Satélite
Modelo Zhao (y=0,a=1,5=3) | Part. suavizada
Mhalo(Mg) | Masa total del Halo | 1.25x10"? 1.3x10'°
n-body Particulas en el Halo | 1x10° 1.

R,z=0(kpc) | Radio de virial 120

rs (kpc) Radio de escala 40

e (kpc) Suavizamiento 1.5 3

rcore (kpc) | Radio de core 14

Cuadro 4.11: Pardmetros correspondientes al modelo empleado para las particulas
del sistema ilustrado en la figuras 4.21 y 4.23.

Para modelar la estructura de en la zona central del halo anfitrién utilizamos
una parametrizacién de la densidad de la forma Hernquist (1990), ecuacién 4.1,

utilizando los pardmetros de un modelo de Zhao (1996), a=1,8=3,7=0,

C
p(T) - T’Y<1 +r1/a)(,3—7)/a’ (41)
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Halo esférico con perfil de densidad tipo core experimento con 2 particu-

las en el plano xy con orientacién de 180°.

100 1 —— sfcore + sat 1 xy
—— sfcore + 2 particulas, sat 1 xy
80 4 —— sfcore + 2 particulas, sat 2 xy
a 60
=
=
i
O 40
20 A
0 T Ll T T L} T 1

0 2 4 6 8 10 12 14 16 18
t (Gyr)

Figura 4.21: Experimento con dos particulas a 180° en el caso de un halo con
perfil de densidad tipo core. Podemos observar que durante 6 Gyr practicamente
no hay perturbaciones y los satélites no sufren alteraciones significativas.

Particula | x (kpc) |y (kpc) | z (kpe) | vx (km/s) | vy (km/s) | vz (km/s)
1 100 0 0 0 102.58
2 -100 0 0 -102.58

Cuadro 4.12: Condicién inicial de las particulas en el experimento a 180° de la
figura 4.21.

Podemos observar en la figura 4.21 que la mayor parte de la simulacién los
satélites se mantienen en fase, lo cual es esperado debido a la simetria de los
satélites, sin embargo se detectan desviaciones peridédicas respecto al caso de 1
satélite. En este caso no se da un estancamiento al radio de core comparado con
el experimento en el que solo esta presente el satélite 1. Se puede especular que
cualquiera que sea la explicacién de la saturacién, se ve perturbada por el par de

satélites.
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Figura 4.22: Error porcentual de la energia en el tiempo para el experimento de
un Halo esférico core con 2 satélites colocados a 180° entre ellos. Correspondiente
a un paso de integracion de 10 Myr.

Halo esférico con perfil de densidad tipo core con 2 particula en el

plano xy con orientacién de 90°

100 - — sf core + Satl xy
—— sf core + 2 particulas, Satl xy
- —— sfcore + 2 particulas, Sat2 xy
S 60
=
i
(] 40 -
20 -
0 T T T T
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Figura 4.23: Experimento con dos particulas a 90° en el caso de un halo con perfil
de densidad tipo core. Podemos observar el desfase de las particulas a 2 Gyr.
La particula 1 mostrada como una linea azul claramente sufre una ganancia de
energia después de 4 Gyr comparada con el experimento de esa misma particula
en un experimento aislado, y su tiempo de caida se ve retrasado. Aunque después
de 18 Gyr, ambos satélites decaen.
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Particula | x (kpc) | v (kpe) | z (kpe) | vx (km/s) | vy (km/s) | vz (km/s)
1 100 0 0 0 102.58
2 0 100 0 -102.58 0

Cuadro 4.13: Condicién inicial de las particulas en el experimento a 90° de la
figura 4.23.

La simulacion con dos satélites a 90° muestra un desfase entre las particulas
a aproximadamente 2 Gyr. La particula 1 en interacciéon muestra una pérdida de
energia con respecto a esa misma particula aislada. El estancamiento de la friccion
dinamica al radio de core se mantiene e incluso se amplifica para ambos satélites,
es decir, que existe el feedback dinamico, sin embargo, algo que puede notarse es
que después de 20 Gyr los satélites decaen en contraste con el experimento con
un solo perturbador, este fendmeno no se observa en el experimento similar pero
con un perfil tipo cuspy.

En general podemos observar el desfase de las particulas a 2 Gyr. La particula
1 mostrada como una linea azul claramente sufre una ganancia de energia después
de 4 Gyr comparada con el experimento de esa misma particula en un experimento
aislado, y su tiempo de caida se ve retrasado. El estancamiento de la friccién
dindmica se da a un radio aun mayor al radio de core, los tiempos de caida son

mayores en este caso debido a los efectos colectivos del medio.
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Figura 4.24: Error porcentual de la energia en el tiempo para el experimento de
un Halo esférico core con 2 satélites colocados a 180° entre ellos. Correspondiente
a un paso de integraciéon de 10 Myr.



Capitulo 4. Friccion Dindmica en halos esféricos con perturbadores multiples 76

Halo esférico con perfil de densidad tipo core experimento con 4 particu-

las en el plano xy

En esta seccion presentamos el resultado obtenido al colocar 4 perturbadores
en un configuracion similar a la utilizada en el caso esférico anterior, pero el perfil

del sistema que utilizamos en este halo esférico es un perfil de densidad tipo core,

(Zhao (1996)).

100 —— sf core + Satl ais
—— sf core, Satl
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80 1 —— sf core, Sat3
— sf core
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Figura 4.25: Figura que ilustra el comportamiento de la friccién dindmica en una
simulacién con 4 satélites en un halo con perfil de densidad constante tipo core,
en la cual claramente se ve el estancamiento al radio de core.

50

D (kpc)

t (Gyr)

Figura 4.26: El mismo experimento de la figura 4.25 pero con un acercamiento a
la regién en la que se da el estancamiento de la friccién dindmica.
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Podemos ver en la figura 4.25 que los tiempos de caida para todos los satéli-
tes son mayores que en el caso en el que solo hay un perturbador. Ademas el
estacamiento de la friccién dinamica se extiende a radios mayores al radio de
core original, ver fig. 4.26. El caso de 4 satélites muestra claramente el efecto del

feedback dindmico por el hecho de que haya mas de un perturbador.

En las figuras 4.25 y 4.26 podemos observar algo similar a lo ocurrido en
el caso esférico, existe intercambio de energia entre los perturbadores, aunque
se mantienen con un comportamiento en fase durante los primeros 2 Gyr de la
simulacién. A partir de 12 Gyr parece comenzar el estancamiento de la friccion
dinamica. Lo cual observamos con mas detalle en la figura 4.25 . Vemos que existe
el estancamiento de la friccion dindamica en un sistema con perfil de densidad
tipo core a radios mayores al radio de core original y el estancamiento en la
friccién dinamica se ve afectado por el feedback dindmico de manera bastante
caotica o perturbada. Lo obtenido en este caso con la figura 4.25 estd claramente
en concordancia con lo obtenido por Inoue (2009) como se puede observar al

comparar nuestros resultados con las figuras 4.28 e 4.29 tomadas de Inoue (2009).
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Figura 4.27: Error porcentual de la energia en el tiempo para el experimento de

un Halo esférico core con 4 satélites. Correspondiente a un paso de integracion
de 10 Myr.
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Particula | x (kpc) | v (kpe) | z (kpe) | vx (km/s) | vy (km/s) | vz (km/s)
1 100 0 0 0 102.58 0
2 0 100 0 -102.58 0 0
3 -100 0 0 0 -102.58 0
4 0 -100 0 102.58 0 0

Cuadro 4.14: Condicién inicial de las particulas en el experimento a 90° en el
experimento con 4 satélites de la figura 4.25.

4.3.5. Comparando con los resultados obtenidos por Inoue
(2009)

A modo de comparacion se muestran a continuacién los resultados obtenidos
por Inoue (2009) para experimentos con un halo tipo core con 5 y 30 satélites
puntuales suavizados. En estos experimentos podemos ver como el efecto de la
friccién dindmica puede verse afectado por la presencia de méas de un perturbador,
por ejemplo, para el experimento con 5 satélites podemos ver como el satélite

representado por la figura 4.28 sigue alejandose del centro después de 7 Gyr.
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Figura 4.28: Figura tomada de Inoue (2009). Experimento enfocado en estudiar
el estancamiento de la friccion dindamica en el caso de 5 perturbadores.
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Figura 4.29: Figura tomada de Inoue (2009). Experimento enfocado en estudiar
el estancamiento de la friccién dindmica en el caso de 30 perturbadores.

4.3.6. Resumen

Con base en el estudio de la caida de satélites rigidos en halos esféricos con-

cluimos lo siguiente:

= Recuperamos los resultados de trabajos previos sin fuerte dependencia de
los pardmetros numéricos. En el caso de un unico satélite el tiempo de caida
es menor para un halo tipo core con respecto a la caida del mismo satélite en
un halo esférico tipo cuspy. En el caso con perfil tipo core se observa la caida
inicial y un aumento de la tasa de caida llamado fase Super-Chandrasekhar
asi como la disminucién de la caida misma, lo cual algunos autores llaman
saturacién o core stalling (Read et al. (2006); Goerdt et al. (2006); Inoue
(2009); Boldrini et al. (2018)).

= En el caso de un halo con 2 satélites para un perfil cuspy se observa que
el feedback dinamico es capaz de extender considerablemente el tiempo de
caida de los satélites, este resultado tiene posible dependencia de la fase con

que cada satélite encuentra la respuesta del sistema de particulas.

= En el caso de un halo con 2 satélites para un perfil tipo core, a diferencia
del caso de un satélite, la fase Super-Chandrasekhar es menos evidente y

posteriormente solo se observa una disminucién de la tasa de caida y no
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propiamente el core stalling, posiblemente debido a las perturbaciones de

los demas satélites o feedback dinamico.

= En el caso con 4 satélites en un halo tipo cuspy, el tiempo de caida se
retrasa de manera dramatica, en algunos casos mas de 7 Gyrs. No todos los
satélites son igualmente afectados, seguramente es funcion de la fase con la
que hallan a las perturbaciones, lo cual es un efecto que ocurre al relajar la

hipétesis de medio infinito de Chandrasekhar.

= En el caso con 4 satélites en un halo tipo core, se observa un retraso en la
tasa de caida inicial similar al caso cuspy posiblemente debido al feedback
dindmico, la fase Super-Chandrasekhar desaparece y la saturacién o core
stalling se retrasa considerablemente en ocasiones a un tiempo mayor al
tiempo de Hubble. Hasta donde se siguié la simulacion mas larga, se observa
un acercamiento asintotico al estado de saturacion, sin embargo, algunos de
los satélites no llegan al estado de core stalling. Se requiere mas investigacién

para dar una respuesta definitiva.



Capitulo 5

Friccion dinamica en Halos

triaxiales

Durante las siguientes secciones se presentan diversos experimentos realiza-
dos con halos triaxiales con perfiles de densidad tipo cuspy/core y con multiples
perturbadores. Este analisis es novedoso ya que entre los trabajos existentes que
estudian la friccién dinamica no existe un analisis completo de este fenémeno en
halos triaxiales, Capuzzo-Dolcetta & Vicari (2005) analizan este caso, sin embar-
go, lo hace utilizando el enfoque de Chandrasekhar. Existen trabajos como Binney
(1977) que analiza como se ve afectada la morfologia de los cimulos de galaxias
debido a la friccién dinamica en galaxias muy brillantes no esféricas generalizando
la aproximacion de Chandrasekhar para incluir la anisotropia, Penarrubia et al.
(2004) analizan con simulaciones de N-cuerpos la validez de tal extension, para el
caso de halos oblatos no triaxiales. El trabajo concluye que para halos oblatos la
aproximacién se acerca a los tiempos de caida de sus simulaciones dentro de 4 %,
sin embargo no se verifica el proceso de circularizacién de las 6rbitas predicho por
Binney (1977) y no es claro si se debe a una limitante de las simulaciones o de
la féormula. Estos trabajos analizan un halo con perfil de densidad tipo core, pero
nunca se discute el fenémeno de core stalling, lo cual sugiere que vale la pena una
extension. A lo largo de esta tesis se propone analizar el caso de halos triaxiales
con multiples perturbadores, a través de simulaciones de N-cuerpos (que repre-
sentan a los sistemas de manera mas realista), postulando que es necesario relajar
las suposiciones de la férmula de Chandrasekhar y Boylan-Kolchin et al. (2008),
debido a que la presencia de multiples perturbadores puede cambiar la historia

de formacién de estructuras como se conoce actualmente y en el caso triaxial.

81
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Como veremos mas adelante el comportamiento de los perturbadores depende de

la orientacién que tiene, es decir, depende de la triaxialidad.

5.1. Experimento en halos triaxiales con perfil

de densidad tipo cuspy

En las siguientes secciones se muestran los resultados obtenidos para halos
triaxiales con perfil de densidad tipo cuspy, construidos con el método descrito
en la seccion 3.2.3, con 2 y 4 satélites y sus consecuencias en el comportamiento

de la friccion dindmica.

(b) xz

(c) xy

Figura 5.1: Condicion inicial del halo triaxial con perfil de densidad tipo cuspy
vista en diferentes planos: a) yz, b) xz, ¢) xy. Imagen obtenida con el software
Tipsy N-body tool, utilizando un kernel spline (SPH) para calcular la densidad
con base en los vecinos.
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Figura 5.2: Error porcentual de la energia en el tiempo para el experimento de
un halo triaxial cuspy. Correspondiente a un paso de integracién de 10 Myr.

Utilizando el la rutina moments del software Tipsy N-body tool, la cual calcula
los componentes del tensor de inercia en cascarones esféricos para un sistema de
particulas, se estimé el perfil de la razon de ejes del halo triaxial con perfil de
densidad tipo cuspy. Tal como muestra la figura 5.3 la razén de ejes es 0.6 y
0.5, salvo en los primeros 5 kpc. Vemos que el sistema es genuinamente triaxial.
Cuando se contruyo el halo triaxial con perfil de densidad tipo cuspy se monitored
la conservacion de la energia en el momento en que se hizo colisionar al tercer
sistema en el eje z, esta conservacion se muestra en la figura 5.2, las fluctuaciones
observadas pueden deberse al momento en el que la densidad hacia el centro des
muy grande y el paso de tiempo no es suficiente pequeno para tomar en cuenta
los cambios en esta etapa. La figura 5.1 muestra el halo triaxial tipo cuspy en

diferentes planos.
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Figura 5.3: Razén de ejes para el halo trixial cuspy en la cual claramente podemos
ver que el sistema cumple que a > b > ¢ y por lo tanto es triaxial.
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Figura 5.4: Perfil de densidad y curva de rotacion del sistema triaxial y el sistema
esférico utilizados en este trabajo. Los sistemas son muy semejantes lo que permite
hacer una comparacion entre el caso triaxial y el esférico.

Es importante comparar el perfil de densidad y la curva de velocidad circular
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en el caso esférico y el caso triaxial para el halo con perfil de densidad tipo cuspy,
ver figura 5.4b. Para elaborar las figuras se utilizé el software tipsy y la funcion
profile para el perfil de densidad en cascarones esféricos y la funcién rotcurve la
cual calcula el potencial en base a la interaccién de las particulas, y lo deriva a lo
largo de cada eje del sistema, posteriormente promedia la velocidad circular de
manera azimutal. La figura 5.4 muestra que el acuerdo entre el perfil de densidad y
la velocidad circular de la versiéon esférica y la triaxial es razonablemente cercano,

lo cual permite una comparacién robusta entre estos sistemas.

5.1.1. Experimento halos triaxiales con perfil de densidad

tipo cuspy con 1 satélite en el plano xy, xz, yz

La figura 5.5 muestra 1 satélite lanzado en un halo triaxial con perfil de
densidad tipo cuspy lanzado en diferentes experimentos sobre los diferentes planos
Xy, Xz, yz. Podemos ver que el comportamiento de la friccién dindmica depende de
la orientacién del satélite con respecto a los ejes del halo triaxial, algo que ya habia
sido notado por Penarrubia et al. (2004). En esta tesis se presentan experimentos
en el plano xy, dejando para un trabajo a futuro el andlisis perturbativo con

simulaciones de N-cuerpos y varios perturbadores en los planos xz y yz.
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Figura 5.5: Satélite lanzado en diferentes planos para el caso de un halo triaxial
con perfil de densidad tipo cuspy.

Plano | x (kpc) | v (kpe) | z (kpe) | vx (km/s) | vy (km/s) | vz (km/s)
Xy 100 0 118.5 0

Xz 100 0 0 118.5

vz 0 100 0 118.5 0

Cuadro 5.1: Diferentes configuraciones de la particula 1 en los planos XY ,XZ,YZ
de un halo triaxial con perfil de densidad tipo cuspy. Ver fig. 5.5.

Podemos ver que en el caso en el que el satélite es lanzado en el plano xy el

tiempo de caida es mayor que en los otros planos. En el caso del satélite lanzado

en el plano xz el satélite se mantiene constante durante 2 Gyr.

Los satélites son lanzados con la velocidad circular correspondiente al radio

r al que se encuentran con respecto al centro del sistema. Sin embargo, en el

caso del halo triaxial, como nuestro estimador es un promedio azimutal, el cual

se obtiene con la funcién rotcur de Tipsy. Esto explica que en la figura 5.5 el

satélite 1 (azul) aumenta su radio inmediatamente, su energia cinética inicial es

mayor que la necesaria para estar en érbita circular.
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5.1.2.

D-CM (kpc)

40 A

20

Experimento con halos triaxiales con perfil de den-

sidad tipo cuspy con 2 satélites en el plano xy

—— triaxial cusp + Sat 1 xy ais
—— triaxial cusp + Sat 1 xy
—— triaxial cusp + Sat 2 xy

Figura 5.6: Figura que ilustra el cambio de la distancia de cada satélite al centro
del sistema para un experimento con un halo triaxial con perfil de densidad tipo
cuspy con 2 satélites colocados a 90° entre ellos.

Particula | x (kpc) |y (kpc) | z (kpe) | vx (km/s) | vy (km/s) | vz (km/s)
1 100 0 0 0 118
2 0 100 0 -118 0

Cuadro 5.2: Condicion inicial de los satélites lanzados en el halo triaxial con perfil
de densidad tipo cuspy.

Podemos observar en la figura 5.6 como la interaccion de dos satélites puede

alterar el comportamiento de la friccion dindmica cuando se le compara con el

experimento con una sola particula (rojo). El comportamiento de la particula 1

marcado por una linea azul es claramente diferente del caso aislado después de 4

Gyr, en este caso hay también un retraso en el tiempo de caida aunque no de gran

amplitud. También podemos observar como después de 12 Gyr existe un ligero

estancamiento de la friccién dindmica lo cual puede deberse a la formacion de un
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core pequeno 6 a que se alcanza la resolucion limite de la simulacion, situacién
que aun debe explorarse. Una discusién similar no extensiva es presentada por
Goerdt et al. (2006).

0.04 4

0.02 §

AEfEin (%)

-0.02

-0.04 +

:
0.0 2.5 5.0 7.5 10.0 12.5 15.0 17.5 20.0
HGyr)

Figura 5.7: Error porcentual de la energia en el tiempo para el experimento de
un halo triaxial cuspy con 2 satélites colocados a 90° entre ellos. Correspondiente
a un paso de integraciéon de 10 Myr.
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5.1.3. Experimento halos triaxiales con perfil de densidad

tipo cuspy con 4 satélites en el plano xy
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Figura 5.8: Figura que ilustra el cambio de la distancia de cada satélite al centro
del sistema para un experimento con un halo triaxial con perfil de densidad tipo

cuspy con 4 satélites.

D-CM (kpc)

Figura 5.9: Figura que ilustra una ampliﬁcacicie la posible zona de core de la
figura 5.8.
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Particula | x (kpc) | v (kpe) | z (kpe) | vx (km/s) | vy (km/s) | vz (km/s)
1 100 0 0 0 118 0
2 0 100 0 -118 0 0
3 -100 0 0 0 -118 0
4 0 -100 0 118 0 0

Cuadro 5.3: Condiciones iniciales de los 4 satélites para el halo triaxial con perfil
de densidad tipo cuspy.
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Figura 5.10: Error porcentual de la energia en el tiempo para el experimento de
un halo triaxial cuspy con 4 satélites. Correspondiente a un paso de integracion
de 10 Myr.

Podemos observar en las figuras 5.8 y 5.9 el efecto perturbativo sobre el satélite
1 después de 2.5 Gyr. En el caso de los 4 satélites los tiempos de caida se ven
retrasados, llegando incluso a un estancamiento de la friccion dindamica después

de 12 Gyr, lo que sugiere una posible formacion de un core hacia el centro.

5.2. Experimento en halos triaxiales con perfil

de densidad tipo core

En esta seccion presento los resultados correspondientes a la contraparte de
la seccién anterior. Experimentos incluyen halos triaxiales con perfiles de den-

sidad tipo core. Los perfiles triaxiales han sido poco estudiados en la literatura
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(Capuzzo-Dolcetta & Vicari (2005)), aunque basando su estudio en la férmula de

Chandrasekhar, algunos trabajos como Read et al. (2006), han analizado el core

stalling pero en halos esféricos. Es por eso que proponemos en esta parte estudiar

esos casos incluyendo ademas varios perturbadores para estudiar la respuesta o

feedback dindmico en el caso de sistemas triaxiales y como esto puede afectar el

efecto conocido como core stalling.

Parametros Descripcion Halo

Modelo Potencial Zhao (y=0,a=1,5=3)
Mhalo(Mg) Masa total del halo 0.45x10*2

n-body Particulas en el Halo | 1x10°
R200c,z=0(kpc) | Radio de virial actual | 206

rs (kpc) Radio de escala 38.35

e (kpe) Suavizamiento 1.5

Cuadro 5.4: Los parametros mostrados en esta tabla muestran el modelo fiducial,
que se utilizo como modelo para hacer colisionar halos y construir el halo triaxial

tipo core.
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(b) xz

(c) xy

Figura 5.11: Condicion inicial del halo triaxial con perfil de densidad tipo core
vista en diferentes planos: a) yz, b) xz, ¢) xy. Imagen obtenida con el software
Tipsy N-body tool, utilizando un kernel spline (SPH) para calcular la densidad
con base en los vecinos.
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Figura 5.12: Error porcentual de la energia en el tiempo para el experimento de
un halo triaxial Core. Correspondiente a un paso de integracion de 10 Myr.

5.3. Razoén de ejes en el halo triaxial con perfil

de densidad tipo core
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Figura 5.13: Razon de ejes en el caso de un halo triaxial con perfil de densidad
tipo core. Podemos ver como se cumple la relacion de triaxialidad a > b > c.
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5.4. Comparando el perfil de densidad y la cur-
va de velocidad circular en el caso esférico

y el caso triaxial

La siguientes figuras son para ilustrar que las propiedades del halo triaxial con
perfil de densidad tipo core y el sistema esférico que estan siendo comparados son

similares, lo que permite que nuestro analisis sea robusto.

—— Dens core triaxial 100 1
—— Dens core esferico
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Figura 5.14: Perfiles de densidad del halo triaxial y el halo esférico core y curva
de rotacién para ambos. Se ilustra la semejanza de ambos sistemas lo que permite
un analisis y comparacion mas robustos.

Halo triaxial con perfil de densidad tipo core con 1 particula en dife-

rentes planos xy,xz,yz

En este experimentos colocamos un perturbador en un halo triaxial con perfil

de densidad tipo core en diferentes planos.



Capitulo 5. Friccion dinamica en Halos triaziales

95

D-CM (kpc)

250
—— triaxial core+ sat 1 xy
—— triaxial core + sat 1 xz
200 - —— triaxial core + sat 1 yz
— triaxial core + sat 1 yz2
150 1
100 -
50 1
0 T T T T T
0 5 10 15 20 25
t (Gyr)

30

Figura 5.15: Experimentos con 1 satélite lanzados en diferentes planos XY ,XZ,YZ

del halo triaxial con perfil de densidad tipo core.

Plano | x (kpc) | v (kpe) | z (kpe) | vx (km/s) | vy (km/s) | vz (km/s)
Xy 200 0 0 102 0

Xz 200 0 0 0 102

yz 0 0 200 0 102 0

yz2 0 200 0 0 0 102

Cuadro 5.5: Diferentes configuraciones de la particula 1 en los planos de halo
triaxial con perfil de densidad tipo core, ver fig. 5.15.

Lo que podemos observar en este experimento es que el comportamiento de

la friccién dindmica en cada plano es muy diferente. Lo que quiere decir que el

feedback dinamico serd diferente en cada plano debido a la triaxialidad. En el caso

en el que el perturbador tiene una trayectoria con velocidad aproximadamente

circular en el plano xz vemos que el tiempo de caida es menor. Lo que muestra

claramente una diferencia con el comportamiento estudiado en el caso esférico,

en el sentido de que el perturbador puede ganar o perder energia dependiendo de

su orientacién con respecto a los ejes del halo triaxial, fig. 5.15.
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5.4.1.
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Experimento del halo triaxial con perfil de densidad

tipo core con 2 satélites en el plano xy

rcore=14 kpc

— triaxial core+ Sat1 ais
— triaxial core + Sat1l
—— triaxial core + Sat 2

0 T
0 2

Figura 5.16: Experimento con dos particulas con orientaciéon de 90° entre ellas
(lineas azul y verde) lanzados en el plano XY, también se grafica un experimento
con solo la particula 1 para comparacion (linea roja). En un halo con un perfil de
densidad tipo core. La linea roja discontinua senala la region del radio de core.

Particula | x (kpc) | y (kpc) | z (kpe) | vx (km/s) | vy (km/s) | vz (km/s)
1 100 0 0 0 102.58
2 0 100 0 -102.58 0

Cuadro 5.6: Condicién inicial de los 2 satélites lanzados en el halo triaxial con
perfil de densidad tipo core.

Podemos ver en la figura 5.16 principalmente el estancamiento de la friccién

dindmica a partir de 8 Gyr. Observamos al satélite 1 claramente perturbado

después de 6 Gyr y su tiempo de caida retrasado por una ganancia de energia a

costa de la energia perdida por la particula 2.
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Figura 5.17: Error porcentual de la energia en el tiempo para el experimento de
un halo triaxial Core con 2 satélites colocados a 90° entre ellos. Correspondiente
a un paso de integracion de 10 Myr.

5.4.2. Experimento del halo triaxial con perfil de densidad
tipo core con 4 satélites en el plano xy
Particula | x (kpc) | y (kpc) | z (kpe) | vx (km/s) | vy (km/s) | vz (km/s)
1 100 0 0 0 102.58 0
2 0 100 0 -102.58 0 0
3 -100 0 0 0 -102.58 0
4 0 -100 0 102.58 0 0

Cuadro 5.7: Condiciones iniciales de los 4 satélites para el halo triaxial con perfil
de densidad tipo core.
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Figura 5.18: La figura muestra 4 satélites en una orbita circular alrededor de un
halo triaxial con perfil de densidad tipo core.

El experimento con 4 satélites de la figura 5.18 muestra como los tiempos de
calda son mayores que en el caso de 1 particula aislada. En este caso, cuando
hay varios perturbadores, es dificil hablar de que exista un estancamiento de la
friccion dindmica, ya que algo parecido solo se observa entre 14 y 18 Gyr. En
este caso es claro que los tiempos de caida del satélite 1 se retrasan de manera
considerable. El comportamiento obtenido en este experimento es muy similar
al obtenido en el experimento con perfil tipo core con 4 satélites de la figura
4.25 aunque en este ultimo no se observan las oscilaciones en la regién core que
se observan en la figura 5.18, de existir discrepancias significativas entre el caso

esférico y triaxial, se requiere un andlisis mas profundo para su estudio.
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Figura 5.19: Error porcentual de la energia en el tiempo para el experimento de
un halo triaxial core con 4 satélites. Correspondiente a un paso de integracién de
10 Myr.



Capitulo 6

La galaxia enana Sagitario y la
importancia de su estudio en la

determinacion de la estructura
del halo de la Via Lactea

La galaxia enana de Sagitario es el objeto de estudio de este trabajo, descubier-
ta por Ibata et al. (1995) es una de las galaxias més cercanas a aproximadamente
25 kpc, su estudio nos permitird entender més acerca de la estructura del halo
de nuestra galaxia. Dierickx & Loeb (2017) intentan encontrar un modelo pa-
ra la caida completa de la galaxia enana hacia la Via Lactea hasta alcanzar su
posicion y velocidad actual, utilizando una combinacion de modelos analiticos y
simulaciones de N-cuerpos para aproximar las posibles trayectorias de Sagitario.
La reconstruccién de la historia orbital de Sagitario es importante ya que esto nos
puede dar informacién acerca del potencial subyacente de la Via Lactea. En este
trabajo se intenta reproducir los experimentos realizados por Dierickx & Loeb
(2017) como un primer acercamiento al estudio de Sagitario. De acuerdo con Law
& Majewski (2010) no estéd claro que forma debe tener el halo de la Via Lactea,
i.e, oblato,prolato o esférico sin embargo ellos lo modelan como un halo completa-
mente triaxial lo que estd acorde con el modelo de “Materia Oscura Fria”, (CDM
por sus siglas en inglés) el cual predice que el halo puede describirse como un
elipsoide de densidad triaxial. Por el contrario, un ejemplo de la esfericidad del
halo se da en Fellhauer et al. (2006), que para obtener las coordenadas angulares

de uno de los brazos de Sagitario requiere que el halo en sus modelos sea casi

100



Capitulo 6. La galaria enana Sagitario y la importancia de su estudio en la
determinacion de la estructura del halo de la Via Lactea 101

esférico. Abordar el problema de la triaxialidad del halo aunque no entra en el
marco de este trabajo por el momento, es uno de los problemas que se abordaran
en un futuro.

En este trabajo se intenta reproducir los resultados de Dierickx & Loeb (2017)
concernientes a las condiciones iniciales de un modelo para un posible progenitor
de Sagitario que mejor ajusta las observaciones de su orbita, i.e, su posicién y
velocidad actuales. Para reproducir la 6rbita que mejor se ajusta a las observacio-
nes utilizo un modelo semianalitico el cual incluye un halo tipo Hernquist (1993),
para la galaxia tipo Via Lactea y una galaxia tipo Sagitario. Se modela la friccion
dindmica utilizando la férmula de Chandrasekhar (1943) y utilizando una ley pa-
ra el logaritmo Coulombiano dependiente del radio. Los mismos pardmetros del
modelo semianalitico son utilizados para crear una simulacién de N-cuerpos. Se
compara el tiempo de caida del satélite en el modelo semianalitico y la simulacion

de N-cuerpos.

6.0.1. Modelo Semianalitico para Sagitario

El modelo semianalitico empleado consiste de un halo tipo Hernquist para la
Via Lactea y la galaxia enana de Sagitario.
GMhalo

Pt = — , 6.1
o = = (6.1

Los parametros correspondientes a los modelos de Sgr y la Via Lactea aparecen
en el cuadro 6.1. Es importante mencionar que para los potenciales de halo tipo
Hernquist los parametros se escogieron de modo que la masa encerrada dentro de
un cierto radio de interés coincida con los perfiles en el modelo de Navarro et al.
(1996). Se escoge la condicién inicial a un corrimiento al rojo z=1 correspondiente
a 8 Gyr, al radio virial de la Via Lactea en esa época. Esta decision esta basada en
la edad de estrellas gigantes M del stream estimadas por Bellazzini et al. (2006).
De acuerdo con Barkana & Loeb (2001), la galaxia satélite comenzé a colapsar a
un corrimiento al rojo z=1, a una distancia de 124 kpc, esta distancia es tomada
como condicién inicial.

Para reproducir los resultados de mencionados en la seccién anterior se utilizé
un integrador nimerico que resuelve las ecuaciones de movimiento en el tiempo
utilizando un algoritmo de Runge-Kutta. Se consideran los modelos de Hernquist

vistos en la seccién anterior y utilizando los parametros que corresponden al
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Cuadro 6.1: Parametros para el modelo Semianalitico y simulaciones de N-cuerpos

Parametros | Descripcion MW Sgr dSph

Mhalo Masa total del halo Hernquist | 1.25x10" M, | 1.3x10"YM,
Particulas en el halo 1.16x10° 1.17x10*

R200c,z=0 | Radio de virial al presente 206 kpc 44 kpc

rH Radio de escala Hernquist 38.35 kpc 9.81 kpc

e (kpc) Radio de suavizamiento 0.214 kpc 0.214 kpc

modelo que mejor se ajusta a las observaciones de la 6rbita de Sagitario, =(125
kpc,0,0), v=(-10 km/s,0,70 km/s). Cabe aclarar que no se esta incluyendo la
componente de disco y bulbo en el modelo de la galaxia tipo Via Lactea lo cual
ya marca una diferencia con el trabajo de Dierickx & Loeb (2017). Hay que
considerar también que el potencial de halo es estatico, i.e, su centro permanece
inmoévil a diferencia del trabajo mencionado anteriormente donde el potencial de
la galaxia si se ve afectado por el potencial de la galaxia satélite, sin embargo lo
obtenido por el modelo semianélitico concuerda con la érbita predicha a pesar de
las discrepancias mencionadas.

La aceleracion introducida en el modelo semianalitico debido a friccion dinami-

ca es la siguiente:

47rln(A)G2p(r)MSgr(< )
3

lerf(X) — f/—);ea:p(—XQ)]v, (6.2)

Se adopta una forma del logaritmo Coulombiano dependiente del tiempo (Has-
himoto et al. (2003)).

apr = —

r

) (6.3)

Sagitario experimenta fuerzas de marea conforme se mueve a través del halo
galactico, lo que ocasiona que parte del material del satélite sufra disrupcion. La
pérdida de masa se considera resolviendo el radio de marea a cada tiempo (King
(1962)),

"y [1 (Msg’r(< rt))]l/?) (6.4)

2 MMW(< 7")
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Las simulaciones de N-cuerpos se realizan con el cédigo gyrfalcON, un cédigo de
arbol con la implementacién del Método de Multipolos Rapido el cual aproxima
el potencial gravitacional entres dos particulas o distribuciones de particulas a
través de sus centros de masa como una expansion en serie de Taylor de una
funcion de Green. Este codigo por construccion cumple la tercera ley de Newton

y por lo tanto se conserva el momento.

6.0.2. Resultados

La figura 6.2 representa el resultado obtenido para un progenitor de Sagitario
con una masa de aproximadamente 1.3 x 10YM, utilizando los pardmetros que
mejor ajustan la posicion y velocidad que se observan en la época actual de
Sagitario de acuerdo con Dierickx & Loeb (2017), el tiempo que tarda en llegar
el satélite a esas coordenadas es 7.8 Gyr lo que es congruente con el valor de 7.71
Gyr tomando en cuenta que ellos si consideran el desplazamiento que sufre el
potencial de la Via Lactea debido a su interaccion con Sagitario. Observemos que
la grafica que se obtuvo en este trabajo que representa la distancia de separacion
relativa respecto del tiempo tiene mas congruencia con el tiempo obtenido pues
Dierickx & Loeb (2017) dice que su tiempo de llegada a la posicién actual es
7.71 Gyr pero su grafica se corta a 7 Gyr. Para obtener la o6rbita se considerd la

pérdida de masa como en la ecuacion 6.4.

x (kpe) |y |z | vx (km/s) | vy | vZ | Tyruncin (kpc)
125 010]-10 0 | 70|25

Cuadro 6.2: Condicién inicial orbital obtenida por Dierickx & Loeb (2017) que
mejor se ajusta a las observaciones de Sagitario a la época actual

En la figura 6.2 podemos notar de la simulacién de N-cuerpos que la distancia
del satélite cae muy rapido comparado con el modelo semianalitico.

Explorar el espacio de pardmetros seria complicado a través de simulaciones
de N-cuerpos debido al costo computacional que estas implican, lo mejor es buscar
el modelo que mejor se ajuste la érbita de Sagitario a las observaciones utilizando
modelos semianaliticos. Eso corresponde a lo realizado por Colpi et al. (1999) y si
bien la motivacion de estudiar a esta galaxia es guiada por la idea de explorar la
triaxialidad del halo, combinar los modelos semianaliticos con las simulaciones de

N-cuerpos nos permite tener condiciones iniciales adecuadas al problema y a la
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Figura 6.1: Parte Superior: Esta figura representa una reproduccién de la érbita
obtenida por Dierickx & Loeb (2017) para el modelo que mejor ajusta las obser-
vaciones de las coordenadas de Sagitario. Cémo en el caso mencionado el tiempo
de caida por friccion dindamica 7.8 Gyr esta en concordancia con lo obtenido por
Dierickx & Loeb (2017). Parte Inferior: Resultado obtenido por Dierickx &
Loeb (2017).

vez explorar de manera mas realista el comportamiento de Sagitario a lo largo del
tiempo como primer experimento,se plante realizar el mismo analisis en el caso
del halo triaxial en un trabajo posterior. Se presenta en este trabajo el resultado
del primer acercamiento al estudio de Sagitario, sin embargo, la comparacién con
los experimentos de Dierickx & Loeb (2017) no se considera completa pues es
necesario analizar en la simulacion de N-cuerpos el stream de Sagitario e intentar
compararlo con observaciones actuales. Como trabajo a futuro se propone explo-
rar el catdlogo GAIA DR2 e intentar localizar las estrellas predichas por Dierickx
& Loeb (2017) mas alla de los 100 kpc.

Para reproducir los resultados de las simulaciones de N-cuerpos se requiere un
analisis detallado de los pardametros utilizados pues de acuerdo con la figura 6.2
el satélite cae rapidamente en el tiempo lo que puede deberse a friccién dinamica

muy fuerte y esto pasaria si el satélite fuera muy masivo. Otra alternativa es que
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Figura 6.2: Izquierda: Modelo con Mg,,=0,5 x 10'°M. Derecha: Se muestra
lo obtenido por Dierickx & Loeb (2017) la linea sélida corresponde a la simu-
laciéon de N-cuerpos, la linea punteada corresponde a lo obtenido con el modelo
semianalitico.
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Figura 6.3: Error fracional de la energia vs tiempo. En la grafica podemos ver
que la energia se conserva a lo largo del tiempo en la simulacion dentro de un
intervalo [-0.0001,0.0001].

la mayor parte de la masa del satélite queda ligada al potencial y por lo tanto
el material no sufre disrupcion, por lo que no hay una disminucion de la friccion
dindamica. La buena conservacion de la energia de la figura 6.3 asegura que el

resultado obtenido es robusto.



Capitulo 7

La galaxia enana esferoidal
Fornax, la friccion dinamica y la

estructura de su halo oscuro

Las galaxias enanas esferoidales son las galaxias mas dominadas por materia
oscura en el universo (Mateo (1998)). Estos sistemas proporcionan un laboratorio
excelente para estudiar la materia, en el contexto de la formaciéon y evolucién de
galaxias. En algunas galaxias enanas esferoidales, la materia oscura constituye el
90 % de la masa total, incluso en el centro de la galaxias, de modo que la dindmica

esta determinada completamente por el campo gravitacional de la materia oscura.

Fornax es la galaxia enana més masiva de la Via Lactea y es la tinica conocida
hasta el momento que posee cinco cimulos globulares orbitando en un fondo de
materia oscura aproximadamente a 1 kpc, el estudio de la dinamica de ctiimulos
globulares puede dar lugar a poderosas restricciones al tipo de halo que tiene

Fornax.
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Figura 7.1: Galaxia enana esferoidal Fornax y sus cinco cimulos globulares. De-
rechos: ESO/Digitized Sky Survey 2, 20 de Noviembre de 2014, Hubble Space
Telescope.

Una paradoja que surge del hecho de que Fornax tenga ctimulos globulares
es que no se espera ver ninguno de ellos, si se considera que debieron haberse
perdido al destruirse por caer orbitalmente hacia la region central de la galaxia
por la friccion dinamica, como se ha venido estudiando hasta la época actual,
considerando que la galaxia tenga un perfil de densidad tipo cuspy, de acuerdo
al modelo CDM. De acuerdo con Chandrasekhar (1943), la fuerza de arrastre
ocasionaria que los cimulos globulares se hundieran hacia el centro de la galaxia.

Sin embargo, aun podemos observar estos cimulos globulares orbitando alre-
dedor de Fornax lo cual es llamado en la literatura como el problema del "tiempo
de caida’ de los cuimulos globulares también presente en otras galaxias como Eri-
danus II. Se estudia la fricciéon dindamica en las galaxias enanas ya que no son muy
calientes, es decir, su dispersion de velocidades no es muy grande comparada con
la de los cimulos globulares, por lo que las perturbaciones no se ven amortiguadas
por la dispersién, como seria el caso de galaxias mas masivas como la Via Lactea.

Boldrini et al. (2018) investigan el problema de la forma del perfil de densidad
de materia oscura de Fornax, conocido como el problema del perfil cuspy/core,
usando simulaciones con perturbadores vivos, compuestos de varias particulas,
con el fin de tomar en cuenta de manera correcta la friccién dinamica y los efectos
de marea entre Fornax y sus cumulos globulares, favoreciendo el modelo de una
galaxia con un perfil de densidad tipo core con un radio de core pequeno, aunque

no estudian el feedback dindmico ni la posible triaxialidad de estos sistemas.
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Fornax como ya se menciono, tiene cinco cimulos globulares que se encuentran
a distancias proyectadas de: 1.60, 1.05, 0.43, 0.24 y 1.43 kpc (Mackey & Gilmore
(2003)), asi como subestructura a una distancia proyectada de 0.67 kpc (Coleman
et al. (2005)). Estos cimulos se mueven en un fondo denso de materia oscura y
por lo tanto son afectados por la friccion dinamica, causando que pierdan energia

y hagan movimientos de espiral hacia el centro de la galaxia.

Varios grupos han estudiado el origen de los nicleos de galaxias, Lotz et al.
(2001) utilizan simulaciones Monte-Carlo que muestran que algunos de los nicleos
de galaxias elipticas enanas podrian haberse formado a traves de coalescencia
de sus ciamulos globulares. Ademads observan varias galaxias enanas elipticas y
encuentran que dentro de unas cuantas longitudes de escala internas, su muestra

parece agotarse de cumulos brillantes.

Oh et al. (2000) utilizan simulaciones numéricas para mostrar que en galaxias
enanas con perturbaciones de marea débiles externas, la fricciéon dinamica puede
llevar a un decaimiento orbital considerable de cimulos globulares y a la formacién

de niicleos compactos dentro de una escala de tiempo de Hubble.

Oh & Lin (2000) proponen dos modelos para explicar las distribuciones espa-
ciales observadas de los cimulos en Fornax . Primero es que la materia oscura
consiste de agujeros negros los cuales transfieren energia a los cimulos, previnien-
do asi que caigan hacia la region central de la galaxia. En segundo lugar estudian
una posible fuerte interaccion entre la Via Léactea y Fornax, lo cual podria in-
yectar energia en las érbitas y la regién central de Fornax. La primera opcion es
descartable ya que no se han observado los agujeros negros suficientes para dar
soporte a esta teorfa. Los movimientos propios de Fornax (Dinescu et al. (2004))
sugieren que Fornax estd en su punto mas cercano en una orbita extendida, de
modo que Fornax no puede estar méas cerca de la Via Lactea, lo cual esta en

contradicciéon con el segundo modelo.

Goerdt et al. (2006), investigan la posibilidad de que Fornax carezca de un
nucleo, es decir, que la distribucién central de materia oscura tenga un perfil de
tipo cuspy o core poco profundo, lo que incrementaria las escalas de tiempo de
caida por friccién dinamica, construyen halos de materia oscura con potenciales
tipos cuspy y core y calculan el decaimiento orbital y los tiempos de hundimiento
o caida utilizando simulaciones numéricas de alta resoluciéon junto con calculos
analiticos (Chandrasekhar 1943) y encuentran que los cimulos globulares se es-

tancan a un radio de 200 pc asociado con un perfil de densidad tipo core.
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Cole et al. (2012) exploran el espacio de pardmetros de estos cimulos glo-
bulares analizando un conjunto de 2800 simulaciones de N-cuerpos y encontrar
modelos de masa que correspondan con las restricciones observacionales en esta
galaxia, llegando a la conclusion de que tiene un radio de core.

Nuestro analisis, en el mejor de los casos da como resultado tiempos de caida
mayores a los estimados cuando hay mas de un perturbador, el radio de core
puede verse afectado por la presencia de varios perturbadores, pero el feedback
dinamico esta presente en todas nuestras simulaciones.

En un trabajo posterior presentaremos el mismo andlisis realizado en esta
tesis contruyendo un modelo de Fornax con sus cimulos globulares, que se ajuste
de manera realista a la dindmica de esta galaxia satélite, con una exploracion
estadistica del espacio de parametros similar a la manera en que lo hacen Cole
et al. (2012). Es decir, estudiar el problema de la friccién dindamica con los cinco
perturbadores o satélites de Fornax utilizando sistemas vivos en simulaciones de
N-cuerpos para tomar en cuenta la fricciéon dindmica, considerando el feedback

dinamico y los efectos de marea.



Capitulo 8
Discusion y Conclusiones

En este trabajo de tesis abordamos el problema de la friccion dindmica en
sistemas no colisionales, con especial énfasis en el caso en el que existen varios
perturbadores tanto en sistemas esféricos como triaxiales y con perfiles de den-
sidad tipo cuspy y core. El considerar tales caracteristicas esta motivado por
las predicciones del modelo de formacién de estructura ACDM y nos permiten
discutir la consistencia de las galaxias con las predicciones cosmologicas.

Consideramos como herramienta de exploracion las simulaciones de N-cuerpos.
Realizamos pruebas para acotar la dependencia de los resultados con los parame-
tros numéricos como el numero de particulas o el suavizamiento. Aunque estas
pruebas no son exhaustivas, nos permiten asegurar que los efectos detectados
representan un limite inferior para los procesos que estudiamos.

Encontramos los siguientes resultados:

= Se recuperan los resultados conocidos para la caida de un perturbardor en
halos esféricos. Al compararlos contra la predicciéon de Chandrasekhar se
confirma que la velocidad de caida es menor en las simulaciones debido
a las aproximaciones de la férmula analitica (medio infinito y densidad
constante), ver fig. 4.1. Estas pueden compensarse parcialmente si se incluye
un logaritmo Coulombiano variable con la posicién. De manera general el
caso con un perfil de densidad cuspy implica tiempos de caida menores al

caso con un core central tal como muestra Read et al. (2006).

= En general, para el caso con miultiples perturbadores, independientemente

de que el perfil de densidad sea tipo cuspy o core, los tiempos de caida
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del perturbador por friccién dinamica se ven retrasados de manera consi-
derable. Tal comportamiento puede ser explicado por el feedback dinamico
argumentado por Tremaine & Weinberg (1984) y Colpi & Pallavicini (1998),
sin embargo, un analisis profundo para el caso de multiples perturbadores
no se ha realizado, si bien Inoue (2009) ve este efecto, su trabajo esta enfo-
cado en analizar el estancamiento en la zona del radio de core y no presenta

un analisis del feedback dinamico.

= Los experimentos considerando halos esféricos con multiples perturbadores
tanto en el caso cuspy como core, nos demuestran que el feedback dindmico
debido a las multiples respuestas del medio interactuando con los satélites,
es capaz de retrasar el tiempo de caida de manera importante. Para el caso
con cuatro perturbadores el tiempo de caida es comparable en ambos tipos
de perfiles de halo, hasta que se alcanza la zona del radio de core, en el
experimento con perfil de densidad tipo core. En el caso del experimento
con perfil tipo cuspy con dos satélites de la figura 4.10, se observa una
especie de estancamiento de la friccién dindmica y para el caso core esférico
con dos satélites de la figura 4.23, aunque si se observa el core stalling,
los satélites continuan cayendo después de 20 Gyr, la explicaciéon a este
fenénemo aun necesita explorarse, en el caso triaxial core si se observa el

core stalling, pero no en el caso triaxial cuspy.

= El estancamiento debido al perfil core se ve afectado, aunque sigue estando
presente y no es claro que es mas importante: si el feedback dinamico o
el estancamiento de la friccién dinamica por la estructura de densidad.
La etapa previa al estancamiento, llamada fase Super-Chandrasekhar por
Read et al. (2006), debido a que el perturbador cae mas rapido que lo
predicho por la férmula analitica, no se observa en nuestros experimentos,
sin embargo, no podemos excluirla antes de un estudio mas extensivo. El
llamado estancamiento en el radio de core podria romperse, pero también

puede haber inyeccion de energia por los otros perturbadores.

= Para el caso triaxial vemos que existe una dependencia con la fase y con el
plano en el que se encuentra la érbita del perturbador con respecto a los ejes
del sistema triaxial. El caso de un halo triaxial con perfil tipo core muestra
aun el estancamiento al radio de core. Dado que la estructura orbital es

diferente al caso esférico, esto limita las explicaciones con teoria de orbital
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para tal estancamiento. Un estudio posterior sera necesario para dilucidar

tal punto.

= En anos recientes se ha utilizado la presencia de ctumulos globulares en
galaxias enanas como Fornaz, la cual tiene cinco cimulos y NGC6822 con
seis, asi como en la galaxia ultra débil Eridanus II, y se ha argumentado
que su presencia excluye la posibilidad de que estas galaxias tengan un
halo tipo cuspy. Todos estos estudios se interpretaron en simulaciones de
N-cuerpos con un tnico perturbador, nuestros resultados en el mejor de los
casos, modifican las conclusiones de estos estudios ampliando el espacio de
parametros en el cual estos sistemas son compatibles con un halo tipo cuspy,
debido a la inyeccién de energia por la presencia de varios perturbadores
como se observa en las figuras 4.10, 4.12, 5.6 y 5.8. Un estudio extensivo
de este problema se deja como un proyecto a futuro y podria descartar las

conclusiones de los estudios mencionados para las galaxias anteriores.

» Es muy popular en los modelos semianaliticos de galaxias la utilizacién de la
formula de correcién a la férmula de Chandrasekar de los tiempos de caida y
de fusion en el caso de interacciones entre galaxias y halos de materia oscura
desarrollada por Boylan-Kolchin et al. (2008). Los resultados obtenidos en
esta tesis nos sugieren que esta féormula necesita correcciones debido a la
presencia de un gran nimero de subestructura en los halos predichos por la

cosmologia y debido a la forma triaxial.

» Estimaciones de la estabilidad de grupos compactos de galaxias (Durbala
et al. (2008)), encuentran predicciones tedricas del tiempo de caida de los
sistemas, menores al tiempo de Hubble a pesar de que se observa poca evi-
dencia de fusiones en grupos compactos, como el Sexteto de Seyfert y el
Quinteto de Stefan. Los resultados de los experimentos con varios pertur-
badores sugieren que los tiempos estimados en la formula de Chandrasekhar
necesitan correciones, debido al feedback dinamico. El incluir la pérdida de
masa de manera autoconsistente en nuestras simulaciones es un punto im-

portante a evaluar, lo cual si estd incluido en el trabajo de Boldrini et al.

(2018).

= El andlisis de la estabilidad de las galaxias enanas ultra débiles reciente-

mente discutida por Hernandez (2016) también requiere importantes co-
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rrecciones a la luz de los resultados obtenidos en esta tesis, en particular
concluimos que la aproximacién de Chandrasekhar para un tnico perturba-
dor subestima fuertemente los tiempos de caida de las estrellas en este tipo
de galaxias debido a la interaccion entre las diversas respuestas del medio.
En un trabajo futuro realizaremos un analisis cualitativo referente a estas

galaxias.

= Abordamos el modelaje de la érbita de Sagitario alrededor de la Via Lactea
con simulaciones de N-cuerpos utilizando para las condiciones iniciales siste-
mas esféricos. Sin embargo, hay estudios que analizan la posible triaxialidad
del halo Galdctico como Law & Majewski (2010). En este trabajo nos dimos
cuenta que en el caso de un halo triaxial (ver figs. 5.5,5.15) la dindmica del
perturbador sera diferente dependiendo del plano en el que se encuentre,
por lo que la dindmica de Sagitario puede ser algo muy diferente a lo obte-
nido por Dierickx & Loeb (2017), un caso que se pretende estudiar en un

trabajo futuro.



Apéndice A

Cddigos utilizados en la tesis

A.1. gyrfalcON

gyrfalcON es un cédigo de N-cuerpos que utiliza un integrador simpléctico
Leap-Frog con pasos de tiempo adaptivos individuales en un esquema de bloques
de paso y de complejidad O(N) descrito por Dehnen (2002).

En esta trabajo se utilizé la opcién suavizamiento o softening individual de

gyrfalcON.

El cédigo gyrfalcON aproxima la interaccién entre dos nodos si sus esferas
criticas no se traslapan. Las esferas criticas estan centradas en los centros de

masa de los nodos y tienen un radio,

Terit = rmax/e (A].)

donde 7,4, es el radio de la esfera que contiene todos los cuerpos del nodo y

0 es el parametro de tolerancia.

A lo largo de este trabajo de tesis se utilizé un valor de,
0 =0.6

Experimentos variando el parametro de tolerancia se dejan pendientes para

pruebas en un trabajo posterior.
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A.2. Seleccion de un Kernel para las simulacio-

nes

gyrfalcON permite utilizar varias formas de kernel para el suavizamiento. El
kernel es una funcién para la cual la funcién 1/r Newtoniana es reemplazada para
evitar la divergencia de fuerzas que surgen de interacciones de particulas que se

acercan mucho.

name | density (is proportional to) ap | as of
Py (14 z2)~5/2 00 | 00 1
P, | (1+2)7 T | o0 1.43892

P | 7142¥)™%2-2142)"? |0 |0 2.07244
Py [ 90142)" 12414227920 | —7w/40 | 2.56197

Figura A.1: Tabla tomada de Dehnen (2008) que muestra los diferentes kernels
que pueden utilizarse y el valor del radio en el que la fuerza se vuelve Newtoniana.
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Niveles o
Tolerancia Esquema bloques
Paso de tiempo | Kernel Suavizamiento | de paso
0 . de paso de
de tiempo | .
tiempo
10 Myr 1 0.6 Individual Adaptivo | 5

Cuadro A.1: Tabla con los parametros de integracion utilizados en las simulaciones
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Figura A.2: Potencial, fuerza y densidad para los kernels de la figura A.1. Dehnen

(2008).

En las simulaciones presentadas en la tesis utilizamos el kernel K=1, ya que

es el que mostraba una mejor conservacion de la energia.

El sistema de unidades utilizadas en este trabajo para las simulaciones es,

G =1Uy = 2.32x 10° M,

Ud =1 kpC
U, =1 Gyr
U, =1km/s




Apéndice B

Utilizando el cédigo Rockstar
Halo Finder

Rockstar (Robust Overdensity Calculation using K-Space Topologically Adap-
tive Refinement) (Behroozi, Wechsler, & Wu, 2013) es un algoritmo que sirve para
identificar halos de materia oscura y subestructura como la asociada a efectos de
marea. Su enfoque esta basado en un refinamiento jerarquico adaptivo de gru-
pos friend-of-friends (Tempel et al. (2016)), es decir, agrupamiento de particulas
que se encuentran cercanas entre ellas dentro de una vecindad, en el espacio de
seis dimensiones y en una dimensién temporal lo que permite un rastreo robusto
de subestructura, independiente-de-malla, independiente-de-forma y resistente al
ruido.

A lo largo de este trabajo utilizamos el cédigo Rockstar para localizar el centro
de masa en el caso de los halos triaxiales, esto con el fin de calcular la distancia de
los perturbadores al centro de masa del sistema, lo que da lugar a los resultados

graficos presentados en la seccion 5.

= El volumen de la simulacién se divide en grupos friend-of-friends para una

facil paralelizacion.

= Para cada grupo, las posiciones de las particulas y sus velocidades se dividen
(normalizadas) por la posicién del grupo y las dispersiones de velocidad, lo

que da una métrica natural del espacio fase.

= Una longitud del espacio fase se escoge de manera adaptiva de modo que el

70 % de las particulas del grupo se unan en grupos.
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= Se repite el proceso para cada subgrupo: renormalizacion de una nueva

longitud-enlance y un nuevo nivel de subestrucutra se calculan.

= Una vez que todos los niveles de subestructura son encontrados , los halos
semilla son colocados al nivel mas bajo de subestructura y las particulas son

asignadas jerarquicamente al halo semilla mas cercano en el espacio fase.

= Una vez que las particulas han sido asiganadas a halos, las particulas no
ligadas son removidas y las propiedades del halo (posiciones y velocidades)

son calculadas.

Figura B.1: Resumen visual del algoritmo de asignacién particula-halo de (Beh-
roozi, Wechsler, & Wu, 2013)



Apéndice C

Herramienta de visualizacion
Tipsy N-body Tool.

Tipsy es una herramienta de visualizacién de simulaciones de N-cuerpos, in-
cluida en la lista de paqueterias de N-body shop de la universidad de Washington.
Se utilizo para mostrar la distribucién de particulas en snaps, ver secciéon 5 para
halos triaxiales.

Tipsy realiza las siguientes funciones:

= Muestra de manera visual las particulas como puntos y las velocidades como

segmentos de lineas, desde un punto de vista arbitrario.

= Colorea particulas para mostrar campos escalares (Energia potencial, para

partitculas SPH la densidad y temperatura).
» Encuentra propiedades acumulativas de una coleccién de particulas.

Algunas de sus funciones que se utilizaron en este trabajo son:

gasify - Cambia las particulas de materia oscura a parti¢ulas de gas

profile - Escribe propiedades fisicas (densidad, masa, velocidad circular)

como funcion del radio.

rotationcurve - Calcula las curvas de velocidad circular.

moments Escribe la forma del sistema como una funcién del radio.
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Para mas informacion acerca de tipsy:

http://faculty.washington.edu/trq/hpcc/tools/tipsy/tipsy.html
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