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Resumen

Las galaxias experimentan interacciones con otras galaxias a lo largo de su vida,
fenémenos conocidos como fusiones de galaxias o mergers en inglés, que producen cam-
bios en sus propiedades fisicas y quimicas. Los efectos de una fusion galactica sobre las
galaxias en interaccion varian dependiendo de la masa de las galaxias involucradas y
de la forma en la que interactuaron. Por ejemplo, pueden ocurrir fusiones galacticas en
las que una galaxia masiva colisiona con una de mucho menor masa, de modo que la
galaxia masiva absorbe a la de menor masa sin experimentar cambios en sus compo-
nentes morfoldgicos, mientras que la galaxia menos masiva es absorbida totalmente por
la més grande. Por otro lado, pueden ocurrir fusiones galacticas en las que dos galaxias
de masa similar colisionan de tal manera que todas las componentes estructurales de
las galaxias en interaccion desaparecen y, después de la fusion, el resultado es un siste-
ma galactico formado con el material de las galaxias originales, pero en una estructura
independiente de ellas.

La Via Lactea es una galaxia espiral que actualmente se encuentra en interaccion
con varios sistemas galacticos, algunos mas masivos que otros. La galaxia enana de
Sagitario, por ejemplo, orbita la Via Lactea dejando una estela de material a su paso.
Esta interacciéon en particular no implica un dano en las componentes estructurales
de la Via Lactea. Por otro lado, la galaxia Andromeda (que es una galaxia espiral de
masa comparable con la Via Lactea) también se encuentra en interaccion con la Via
Lactea y se espera que en algunos giga-anos la colision entre estas dos galaxias de masa
comparable de como resultado una nueva galaxia compuesta del material de la Via
Lactea y de Andromeda.

Las estrellas de una galaxia se pueden dividir en dos categorias: 1) la poblacion
estelar in-situ, que son aquellas estrellas que han nacido dentro de la galaxia a la que
pertenecen y 2) las estrellas ex-situ que son aquellas que nacieron fuera de la galaxia
en la que se encuentran, y han sido acretadas en algiin momento de la historia de la
galaxia a través de alguna interaccion galactica.

El estudio de las propiedades fisicas y quimicas de las estrellas en la Via Lactea le ha



permitido a los astronomos entender el origen de dichas estrellas y, con ello, la historia
de formacion de la galaxia. La existencia del disco delgado de una galaxia espiral es
evidencia de que dicha galaxia no ha experimentado una fusion galéctica masiva desde
hace mucho tiempo pues el disco delgado es una estructura dindmicamente fragil, es
decir, una fusion con otra galaxia seria capaz de destruirla. Ademas, el disco delgado de
las galaxias espirales es el lugar de recurrente formacion estelar pues es rico en gas y, por
lo anterior, se compone principalmente de estrellas in-situ. Sin embargo, la posibilidad
de encontrar estrellas ex-situ en el disco delgado no es nula. Desde hace al menos
dos décadas el trabajo de diversos autores ha demostrado la posibilidad de encontrar
estrellas ex-situ en el disco frio de galaxias espirales simuladas, lo que ha motivado
a otros autores a realizar la biisqueda e identificaciéon de una poblaciéon estelar con
origenes posiblemente ez-situ en el disco de la Via Lactea.

El objetivo de la presente tesis es estudiar las propiedades fisicas de la componente
estelar ez-situ en el disco frio de una muestra de 198 galaxias tipo Via Léctea y An-
dréomeda de la simulacion cosmolégica magneto-hidrodindmica Illustris TNG 50 que se
basa en la cosmologia ACDM (Lambda - Cold Dark Matter), con el fin de contribuir
en la caracterizacion de dicha poblaciéon estelar. Realizamos la descomposicion dina-
mica de la muestra de galaxias tipo Via Lactea / Andromeda y medimos la fraccion
de masa estelar de cada componente dinamica de las galaxias, de lo cual obtenemos
que, en promedio, el disco frio contiene el 50 % de la masa estelar total de una galaxia.
Posteriormente realizamos la busqueda de estrellas ex-situ en el disco para estudiar las
diferencias entre las propiedades fisicas de la componente estelar ez-situ e in-situ en
dicha estructura y encontramos, en primer lugar, que la masa estelar ex-situ corres-
ponde al 6 % de la masa estelar total del disco, en promedio, mientras que la mediana
de esta fraccion es el 2%. Calculamos la funcion de distribuciéon de probabilidad de
las estrellas del disco frio en funciéon de su circularidad, su distancia galactocentrica
y su altura respectivamente, y discutimos las tendencias observadas para la totalidad
de la muestra. La distribucion de estrellas ex-situ en el disco frio es mas amplia tanto
radial como verticalmente en comparacién con las escalas de altura de la distribucion
de estrellas in-situ.

Medimos la metalicidad y edades promedio de la componente estelar ex-situ e in-
situ en el disco de todas las galaxias de la muestra y encontramos que, en general, las
estrellas ex-situ del disco frio son pobres en metales y mas viejas en comparacion a las
estrellas in-situ. Sin embargo, para una submuestra de galaxias calculamos la funcion de
distribucion de las estrellas en funciéon de su metalicidad y su edad respectivamente y, en
algunos casos, encontramos estrellas ex-situ en el disco, pobres en metales, pero mucho
mas jovenes que el promedio. Analizamos por separado el historial de ensamblaje de
masa estelar de las estrellas in-situ y ez-situ y encontramos que, mientras la formacion
estelar en el disco de las galaxias sigue muy activa en el tiempo actual, la acreciéon de
masa estelar ex-situ se ha detenido casi totalmente en la mayoria de los casos hace

4



alrededor de 5 Gyr. Finalmente estudiamos el historial de ensamblaje de masa estelar
ezr-situ de dos casos representativos distintos y discutimos como a pesar de que para la
mayoria de las galaxias de la muestra, la acrecion de estrellas ez-situ en el disco termind
hace alrededor de 5 Gyr, existen algunos casos para los que un evento de acrecion de
estrellas importante ocurre hace apenas 2 — 3 Gyr.
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Capitulo 1

Introduccion

Todas las galaxias en el Universo se componen de estrellas, gas y polvo. Las estrellas
son los elementos mas luminosos de las galaxias, emitiendo luz en todo el espectro
electromagnético, mientras que el gas y el polvo absorben y emiten luz en longitudes de
onda especificas. Ademas de estos elementos, algunas galaxias poseen un agujero negro
masivo central, que no emite radiacion electromagnética. Aunque todas estan formadas
de estrellas, gas y polvo, las galaxias se pueden clasificar de acuerdo a su morfologia,
en la Fig. 1.1 se muestra la famosa clasificaciéon taxonémica de galaxias presentada por
Edwin Hubble en 1926, de acuerdo a la cudl existen las galaxias espirales, elipticas,
lenticulares e irregulares. Cada tipo de galaxias es muy diferente de otras de muchas
formas: el tipo de estrellas que las domina, su contenido de gas y polvo, la composicién
quimica del gas, la tasa de formacion estelar, etc. Ademas, el estado en el que observamos
una galaxia no es eterno. Las galaxias también cambian a través del tiempo, desde los
inicios de su formaciéon hasta el momento de observacion.

Todas las galaxias experimentan interacciones con otras galaxias a lo largo de su
vida, fusiones, que producen cambios en sus propiedades fisicas. Una galaxia muy ma-
siva podria acretar completamente al resto de los sistemas galacticos con los que ha
interactuado o podrian simplemente intercambiar material en el proceso. Las eviden-
cias de que una galaxia experiment6 una fusion puede darse, por ejemplo, a través de su
morfologia. Se piensa que las fusiones de galaxias son especialmente importantes para
explicar la transformacion del Universo temprano dominado por galaxias espirales, al
Universo tardio dominado por galaxias elipticas (Binney, J. & Merrifield, M. (1998) [5],
Lintott et al. (2008) [32]). Ya sea que las galaxias en interaccion se fusionen total o
solo parcialmente, al estudiar su composiciéon estelar se distingue entre al menos dos
poblaciones estelares. Una es la poblacién de estrellas in-situ, que es aquella que ha
nacido dentro de la galaxia, y la poblacion de estrellas ez-situ, que ha sido acretada en
algiin momento de la historia de la galaxia a través de algin interaccion galactica como



Edwin Hubble's
Classification
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Ellipticals

Figura 1.1: La clasificacion morfologica de galaxias de Edwin Hubble presentada en
1926. Las galaxias elipticas, espirales no barradas, espirales y lenticulares se representan
con las letras E, S, SB y SO respectivamente. Ademas de la clasificacién por tipo, se
usan letras mintsculas o nimeros para indicar algunas diferencias morfolégicas dentro
de cada categoria. Imagen de NASA & ESA



una fusiéon.

Las simulaciones cosmolégicas son una herramienta esencial para estudiar modelos
de formacion y evoluciéon de galaxias. Un sistema evoluciona de acuerdo al modelo fisico
que se esté considerando, y al evolucionar se puede estudiar el estado del Universo
en diferentes etapas con el fin analizar las implicaciones del modelo en cuestion. En
particular, la simulaciéon cosmolégica magneto-hidrodinamica Illustris TNG 50 (Nelson
et al. (2019) [44], Pillepich et al. (2019) [50]) se basa en la cosmologia ACDM (Lambda
- Cold Dark Matter). Este modelo supone las condiciones inciales del modelo del Big
Bang y considera solo tres componentes en el Universo: la constante cosmologica, la
materia oscura fria y la materia barionica, de la que se componen todas las estrellas,
el gas y polvo del Universo. La cosmologia ACDM logra explicar algunas propiedades
observadas en el Universo: la existencia del fondo de radiacién césmica (CMB), la
estructura a gran escala del Universo, las abundancias de elementos como el hidrégeno
y el helio, y la expansion acelerada del Universo (Ryden (2003) [55]). Esta simulacion
es capaz de seguir la formaciéon y evoluciéon de galaxias a través del tiempo.

El objetivo de la presente tesis es estudiar las propiedades fisicas de la componente
estelar ez-situ en el disco frio de galaxias tipo Via Lactea (en adelante MW por su nom-
bre en inglés, Milky Wy) y Andromeda (también conocida como M31) de la simulacién
Mustris TNG 50. Como discutiremos més adelante, trabajos previos relacionados con
la poblacién de estrellas ex-situ en galaxias espirales simuladas han permitido carac-
terizar hasta cierto punto las propiedades fisicas de esta poblaciéon de estrellas dentro
de las galaxias espirales, en particular, en la componente de disco frio. Sin embargo,
la abundancia de galaxias tipo MW / M31 en la simulacion Illustris TNG 50 supera
considerablemente a otras simulaciones cosmologicas (en la Fig. 1.2 mostramos una
tabla comparativa de la abundancia de este tipo de galaxias en distintas simulaciones
recopilada por Engler et al. (2021) [17]). Por lo anterior, considerando una muestra de
198 galaxias tipo MW / M31, se espera que los resultados presentados en este trabajo
nos permitan analizar tendencias en el comportamiento de las propiedades fisicas de la
poblacién estelar ez-situ en comparacion con la in-situ en el disco de las galaxias tipo

MW / M3I.

En el presente capitulo discutiremos lo siguiente: i) un repaso de algunas de las
propiedades fisicas de la Via Lactea y sus distintas poblaciones estelares ii) una revision
de algunos de los modelos més importantes de formacion de la galaxia iii) antecedentes
observacionales de la poblacion de estrellas ex-situ en el disco y iv) antecedentes tedricos
de las estrellas ez-situ en el disco de galaxias espirales simuladas. En el capitulo 2
describimos las principales caracteristicas de la simulacion Hlustris TNG 50, y del tipo
de datos que utilizamos. En el capitulo 3 presentamos la metodologia: describimos como
se realiza la descomposicion dinamica para las galaxias espirales y como se definen las
de estrellas ex-situ e in-situ. En el capitulo 4 presentamos los resultados divididos en
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Simulation Reference # of Hosts

Aquarnius (DMO) Springel et al. (2008) 6 MW-like
Via Lactea IT (DMO) Dicmand et al. (2008) I MW-like
Phat ELVIS (DMO) Kelley ct al. (2019) 12 MW-like
APOSTLE (bary.) Fattahi et al. (2016b) 12 LG-like
Latte (bary.) Wetzel et al. (2016) I MW-likc
Aunga (bary.) Grand ct al. (2017) 30 MW-like
FIRE-2 (bary.) Gamison-Kimmel et al. (2014, 2017, 2019) 2 LG-like
FIRE-2 (bary.) Garmrison-Kimmel et al. (2014, 2017, 2019) 6 MW-like
ARTEMIS (bary.) Font et al. (2021) 45 MW-like
DC Justice League (bary.) Applebaum et al. (Z021) Z MW-like
TINGSO (bary.) Engler et al. (2021b. this paper) 198 MW/M31-like

Figura 1.2: Lista de la abundancia de galaxias tipo MW / M31 y ctamulos de galaxias
tipo Grupo Local en distintas simulaciones. Tabla de Engler et al. (2021) [17].

secciones: i) primero presentamos los resultados de los parametros dindmicos que se
utilizan para realizar la descomposiciéon dinamica y calculamos la fraccion de masa en
cada componente galactica, ii) estudiamos la distribucion espacial global de las estrellas
de la galaxia y la distribucion de estrellas ex-situ e in-situ en el disco, iii) estudiamos
las diferencias de algunas propiedades fisicas entre la poblacion de estrellas ez-situ e
in-situ y iv) estudiamos el historial de ensamblaje de masa estelar en el disco de las
galaxias. Finalmente en el capitulo 5 presentamos las conclusiones.

1.1. La Via LActea

La galaxia a la que pertenece el Sistema Solar, la Via Lactea, es una galaxia espiral.
Nuestra galaxia es la segunda galaxia mas masiva (M = 1.5 x 10'2M) del ctimulo de
galaxias conocido como el Grupo Local, mientras que Andréomeda, que también es una
galaxia espiral, es la mas masiva (M = 2.01 x 10'2M,) (Carlesi et al. (2022) [8]). El
Grupo Local también contiene alrededor de 40 galaxias enanas (M < 10'°M) (Mateo
(1998) [39]), de las cuales, algunas, orbitan la Via Lactea y Andromeda respectivamente
como satélites. Las galaxias espirales como la Via Lactea y Andréomeda se caracterizan
principalmente por tres grandes componentes: un disco, en el que se extienden dos o
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més brazos espirales formados de gas, polvo y estrellas, un halo de materia oscura con
menos estrellas y poco gas, y un bulbo esferoidal en la regiéon central del disco. Otros
ejemplos de galaxias espirales se encuentran en la Fig. 1.3.

Figura 1.3: Izquierda: Messier 74, creditos: NASA, ESA y la colaboracion Hubble Heri-
tage (STScI/AURA)-ESA /Hubble. Centro: NGC 1300, creditos: Hubble Heritage Team,
ESA, NASA. Derecha: Messier 100, creditos: NASA, ESA y Judy Schmidt

Los astrénomos han logrado comprender en gran medida cada uno de los compo-
nentes que conforman a la Via Léctea, asi como los procesos de formaciéon y evoluciéon
de cada una de sus partes y de todas en conjunto, mediante conteos estelares y analisis
rigurosos de las propiedades fisicas y quimicas de las estrellas, el gas y el polvo de cada
componente. Las galaxias espirales obtienen su nombre debido a los brazos espirales que
se extienden en el plano de este tipo de galaxias. En la Fig. 1.4 se encuentran represen-
tados los cuatro brazos espirales principales de la Via Léctea, y algunos secundarios.
Estos suelen contener una mayor densidad de gas y polvo en comparacion de la media
en la galaxia, asi como una alta tasa de formacion estelar. Radialmente el disco también
luce como una exponencial decreciente, su didmetro es de 36kpc y el Sistema Solar se
encuentra a 8.5kpc del centro galactico.

1.1.1. Disco

El disco de las galaxias espirales es la region més abundante en gas y estrellas, aunque
las estrellas son la principal componente. A partir de conteos estelares se concluyd que
la distribucion vertical de estrellas en el disco de la Via Lactea se aproxima a una ley
exponencial de la forma 6],

n(z) ~ e:rp( - %’), (1.1)

donde h es un factor de escala cuyo valor depende del tipo se estrellas que se este
considerando. Al observar las estrellas en la Vecindad Solar (un cilindro centrado en el
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Figura 1.4: llustracion de la Via Lactea, creditos: NASA /JPL-Caltech/R. Hurt (SSC/-
Caltech)
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Sol, con un radio de ~ 1 kpc y de altura infinita [12]), Gilmore y Reid (1983) encontraron
un exceso de estrellas a alturas muy por encima del plano galéctico, mas alla de lo
que se esperaria de un tnico perfil exponencial, como en la Ec. 1.1. Y asi fue como
descubrieron que en realidad el disco se compone de dos estructuras, el disco delgado y
el disco grueso. El disco delgado es méas denso en estrellas que el disco grueso, y para
éste, la distribucion de estrellas también se puede describir con una ley exponencial,
como en la Eq. 1.1. Verticalmente el disco delgado se extiende hasta 300 £ 50 pc por
sobre y por debajo del plano galéctico mientras que el disco grueso se extiende hasta
900 £+ 50 pc (Bland-Hawthorn y Gerhard (2016) [6]). A través de estudios detallados de
sus abundancias quimicas se ha proporcionado evidencia definitiva de que en efecto se
trata de estructuras verdaderamente distintas (referencias dentro de Helmi (2020) [28]).

Por su parte, en gas, existen dos componentes: una componente dominada por un gas
frio y poco denso, de HI, que se extiende hasta 18 kpc y luego decrece exponencialmente
hasta 36 — 60 kpc, y otra mas fria y densa, de Hy, que se extiende apenas a 12 kpc
(Bland-Hawthorn y Gerhard (2016) [6]).

El disco delgado es el lugar de recurrente formacion estelar dentro de la galaxia, y
por lo tanto, es el principal lugar donde se encontraran estrellas in-situ, pues la gran
mayoria de estrellas que nacieron en nuestra galaxia lo hacen a partir del gas denso y
frio (Hy) que se encuentra en el disco. Por su parte, el disco grueso tiene estrellas que
son més viejas que las estrellas més viejas del disco delgado. De hecho se ha sugerido
una diferencia de edades de al menos ~ 1.6 Gyr (Bland-Hawthorn y Gerhard (2016) [6],
Helmi (2020) [28] y referencias ahi citadas).

Las galaxias espirales como la Via Lactea poseen, como su nombre lo indica, bra-
zos espirales que se extienden en el plano del disco de la galaxia. Se piensa que estas
estructuras son el resultado de ondas de densidad producidas por inestabilidades gravi-
tacionales (Lin & Shu (1964) [31]). La formacion estelar ocurre principalmente a largo
de ellos, resultado del gas y polvo atrapado en las ondas de densidad (Yuan (1969) [74]).

1.1.2. Halo

El halo estelar de la Via Lactea contiene inicamente el 1% de la masa estelar total
de la galaxia. Sin embargo, su estudio y comprension es importante para entender la
historia de formacion de la galaxia. La distribucion espacial de las estrellas y ctimulos
globulares (conglomeraciones esferoidales de estrellas ligadas gravitacionalmente) del
halo suele ajustarse con modelos de densidad esferoidales o axisimétricos de ley de
potencia simple, doble, o perfile radiales de Sérsic (Bland-Hawthorn y Gerhard (2016)
[6]). La densidad estelar del halo refleja la historia de acrecion de la Via Léactea. Debido
a su gran tamano y a que su tasa de formacion estelar es baja, los trazadores del halo
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Figura 1.5: Representacion de la Via Lactea, sus corrientes estelares (puntos de colores),
camulos globulares (simbolos de estrellas) y galaxias enanas (cubos). Imagen de S.
Payne-Wardenaar/K. Malhan, MPIA

deben ser estrellas viejas y muy luminosas. Las estrellas RR Lyrae son estrellas que
se encuentran en la etapa de la rama horizontal y para las cuales esta bien definida
su luminosidad a través de su relacion periodo-luminosidad (Liu et al. (2020) [33]).
Estas estrellas se encuentran distribuidas en todo el halo, de manera que sirven como
trazadores naturales de esta estructura y llegan a alcanzar distancias galactocéntricas
de hasta ~ 100 kpc (Bland-Hawthorn y Gerhard (2016) [6]).

El halo contiene numerosas subestructuras: las Nubes de Magallanes, la Corriente de
Sagitario, la Estructura Estelar Anticentrica Galactica, la Sobredensidad de Virgo, etc.
(Bland-Hawthorn y Gerhard (2016) [6]). En la Fig. 1.5 se encuentra una imagen repre-
sentativa de todas las componentes de la galaxia, en particular el halo y las corrientes
estelares que se extienden en el.

Asi como las Nubes de Magallanes se encuentran actualmente atravesando la Via
Lactea (Besla et al. (2007) [4]), las corrientes estelares como la corriente de Sagitario
son el producto de la interaccion gravitacional entre la Via Léactea y galaxias mas pe-
quenas que han sido desgarradas debido al campo gravitacional de la galaxia (Ramos et
al. (2022) [52]). En la Fig. 1.6 se muestra una representacion de la corriente estelar de
Sagitario dejada atras por la galaxia enana de Sagitario al orbitar alrededor de la Via
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3 billion years ago

Current situation

Figura 1.6: Las tres colisiones entre la galaxia enana de Sagitario y la Via Léctea.
Imagen de ESA/Gaia.

Lactea. Las orbitas de las estrellas y el gas pertenecientes a una galaxia enana suficien-
temente cercana a la Via Léactea, son perturbadas por el potencial gravitacional de la
Via Lactea. Las estrellas nacidas fuera de la Via Lactea, pero que ahora forman parte de
ella, son, precisamente, estrellas ex-situ. De hecho, es debido al contacto gravitacional
de la Via Lactea con sus galaxias satélites que la mayor fraccion de las estrellas ez-situ
de la galaxia se encontrarén en el halo.

1.1.3. Bulbo

El bulbo de la Via Lactea es una estructura compleja, con una distribucion de
densidad de estrellas en forma de una barra elongada, inclinada 27° 4= 2 entre su eje
mayor y la linea que une al Sol y al centro de la Via Lactea (Bland-Hawthorn y Gerhard
(2016) [6], Shen & Zheng (2020) [64] y refencias citadas en estos trabajos), como se
muestra en la Fig. 1.4, y cuya proyecciéon en el plano galactico es tal que la proporcion
de los ejes es ~ (1 : 2.1), donde el eje mayor de la barra se extiende hasta 2kpc. La
densidad de estrellas de la barra cae de forma exponencial a lo largo de los ejes de la
barra, con escalas de altura de (0.70 : 0.44 : 0.18) kpc (Shen & Zheng (2020) [64] y
referencias citadas ahi). Ademés de la barra, se ha observado una estructura en forma
de X conformada de estrellas gigantes de apelotanamiento rojo (RCG por sus siglas en
inglés) que se extienden hasta 3kpc y 1.8 kpc a lo largo de la barra y verticalmente a
ella respectivamente. La mayor parte de las estrellas del bulbo son viejas (> 10 Gyr) y
ricas en metales (|[Fe/H| > —0.5) (Shen & Zheng (2020) [64] y referencias ahi citadas).
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1.2. Historia de formaciéon de la galaxia

1.2.1. Enriquecimiento quimico de la galaxia

Dado que uno de los observables de los que se disponen es la composicién quimica
de las estrellas (a través de sus espectros), estas pueden usarse para entender la historia
del Universo. Con esta idea en mente, expliquemos primero cuéles son los principales
mecanismos de enriquecimiento quimico en el Universo. La metalicidad de una estrella
suele medirse en términos de la abundancia del hierro comparada con la abundancia
del hidrégeno y se normaliza con la abundancia solar en escala logaritmica, es decir,

[Fe/H] = log(Fe/H) — log(Fe/H)q (1.2)

La composicion quimica de la atmodsfera de una estrella refleja la composicion quimi-
ca del medio interestelar del que se formd, en particular si la estrella no ha evolucionado
mas alla de la secuencia principal (Helmi (2020) [28]). Por lo tanto, al estudiar la at-
mosfera de una estrella se tiene acceso a informacién sobre las condiciones quimicas de
su lugar de origen.

De acuerdo al modelo cosmolégico ACDM, en la etapa més temprana del Universo la
materia barionica estaba conformada casi tnicamente de hidrogeno (~ 75 % de la masa
total) y helio (~ 25%), de manera que cuando el Universo se enfrio lo suficiente para
formar las primeras estrellas, éstas se componian tnicamente de estos dos elementos.
A lo largo de sus vidas las estrellas producirian elementos cada vez méas pesados con-
forme atraviesan distintas etapas evolutivas. Finalmente, cuando las estrellas mueren
pueden devolver material enriquecido al medio interestelar, de modo que las siguientes
generaciones de estrellas se formarédn de gas cada més complejo quimicamente.

El contenido quimico del material que devuelve una estrella al morir depende del
material del que se formoé y de la masa de las estrellas al momento de su nacimiento. Las
estrellas de muy baja masa (< 0.8M,) tienen vidas muy largas, incluso mas largas que
la edad actual del Universo, de manera que éstas contribuyen muy poco a la evolucion
quimica del medio. Sin embargo, estas estrellas proven informacién acerca del medio
en el que se formaron, hace mucho tiempo, en el Universo temprano (Frebel & Norris
(2015) [20]). Las estrellas de baja y media masa (0.8 — 8 M) mueren inyectando una
capa de material al medio interestelar, formando estructuras conocidas como nebulosas
planetarias que contienen en su mayoria He, Ca, N. Si bien estas estrellas no producen
Fe por si solas, sabemos que existe el fendmeno de las supernovas tipo Ia (abreviadas
como SN Ia). Estas ocurren de la siguiente manera, en un sistema binario formado
por una enana blanca y una estrella de masa intermedia (una gigante roja) en el que
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Figura 1.7: Tiempo de vida de una estrella en funciéon de su masa. La linea naranja
representa la edad del Universo.

las estrellas se orbitan muy cerca, la enana blanca poco a poco arranca material de la
capa exterior de la gigante roja. En algin punto la enana blanca ha absorbido tanto
material que colapsa bajo su propio peso y se produce una explosion que devuelve
material en el medio interestelar, en su mayoria hierro, algo de azufre, silicio y calcio.
Las supernovas tipo la contribuyen alrededor del 70 % del hierro en la galaxia (Chiappini
et al. (2001) [12]). Entonces, las estrellas de masa baja e intermedia no contribuyen
mayormente al enriquecimiento de elementos-a (elementos creados por el proceso «,
O, C, Ne, Mg, Si, S, etc.), pero si al enriquecimiento de Fe. Finalmente, las estrellas
més masivas (més de 8M) terminan sus vidas explotando como supernovas tipo II
(abreviadas como SN II) a pocos mega anos de su nacimiento, en la Fig. 1.7 se grafica
el tiempo de vida de una estrella en secuencia principal en funcién de su masa. Estas
estrellas enriquecen a la galaxia con muchos elementos, en particular hierro y elementos-

a (O, Ne, Mg, S, Si, Ca) (Chiappini (2001) [12], Matteucci et al. (2021) [41]).

En la Fig. 1.8 se representa la evolucion de la metalicidad general de la galaxia. Esta
figura nos indica lo siguiente. Si durante una época tenemos enriquecimiento principal-
mente por SN II, entonces aumentaran los elementos-a y el Fe de manera simultanea.
Esto implicaria que estrellas de diferentes épocas tendrian el mismo |O/Fe|, pero iria
en aumento el [Fe/H|. Esto es lo que ocurre con la linea roja. Si por el contrario, el
principal enriquecimiento es debido a SN Ia, entonces los elementos-a aumentaran mas
lentamente que el Fe. Esto hace que el [O/Fe| decrezca mientras que el [Fe/H| aumen-
te. Cuando se grafica la metalicidad de las estrellas del halo y de las estrellas del disco
grueso, estas se localizan principalmente a lo largo de la linea roja. Sin embargo, cuando
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Figura 1.8: Metalicidad general de la galaxia. Imagen de Chiappini (2001) [12].

se grafica la metalicidad de las estrellas del disco delgado, éstas se localizan a lo largo
de la linea azul.

Para resumir, una galaxia que presente, por ejemplo [Fe/a] constante como funcién
de |a/H] sera entonces una galaxia enriquecida por supernovas tipo I, pues el aumento
de Fe y de elementos-a se da simultdneamente. Por el contrario, una galaxia donde el
cociente [Fe/a] aumenta, es una galaxia dominada por supernovas tipo Ia, pues el Fe
aumenta sin que aumenten los elementos-«. En términos de su evolucion fisica, podemos
pensar entonces que la primer galaxia esta dominada por una formacién estelar continua,
mientras que la segunda galaxia no tendra formacion estelar importante. Retomaremos
esta discusion en la siguiente seccion.

1.2.2. Modelos de formaciéon de la galaxia

Eggen et al. (1962) [16] propusieron el primer modelo para la formacion de nues-
tra galaxia (conocido como modelo ELS). Este modelo describe un colapso monolitico
rapido, primero formandose el halo, seguido del disco. Searle & Zinn (1978) [61] descu-
brieron un amplio rango de edades y metalicidades en los cimulos globulares del halo.
A partir de sus resultados, Searle & Zinn concluyeron que la distribucién de edades y
metalicidades del halo no coincidia con modelos de formaciéon simple, como el modelo
de colapso monolitico propuesto por Eggen et al. (1962). Searle & Zinn sugieren que
serfa méas adecuado pensar en la fusion de diferentes subsistemas o fragmentos para la
formacion del halo, Fig. 1.9.

19



—

protogalactic fragments in
various stages of evolution

Figura 1.9: Representacion del modelo de formacion del halo de Searle y Zinn (1978) [61].
Imagen de Chiappini (2001) [12].

De hecho, en la cosmologia ACDM, la formacién de estructura procede de forma
jerarquica via interacciones gravitacionales. Las interacciones gravitacionales intensas,
entre galaxias similares, tienden a destruir estructuras como los discos, y a dejar como
resultado final sistemas mas esferoidales. El hecho de que nuestra galaxia hoy dia tenga
un disco implica que de alguna manera, la Via Lactea no ha tenido una interaccion
importante recientemente. Sin embargo, eso no quiere decir que no hayamos tenido
interacciones (Chiappini (2001) [12]). En la Fig 1.10 presentamos la relacion edad -
metalicidad en la Vecindad Solar encontrada por Edvardsson et al. (1993) [15]. En ésta,
la gran dispersion de datos se interpreta como evidencia de que la poblacion estelar en
la Vecindad Solar tiene distintos origenes, como veremos en la seccién de resultados.

La fuente principal de Fe son las supernovas tipo la, las cuales son el resultado de la
explosion de un sistema binario. El sistema binario tipico necesita envejecer 1 Gyr antes
de que explote, de manera que la rodilla de la Fig 1.8 es un indicador del momento (y
de la metalicidad de dicho momento) en que las SN Ia comenzaron a ser una fuente
relevante de enriquecimiento de Fe. Puesto que toma 1 Gyr para que esto ocurra, y dado
que la planicie en la Fig. 1.8 estd dominada por estrellas del halo y del disco grueso,
ahora se sabe que el halo debi6 formarse en el primer giga-ano de vida de la galaxia,
mientras que el disco delgado se form6 mas lentamente (Chiappini (2001) [12]).

Existe una simple explicacion del por qué el halo debe ser més viejo que el disco
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Figura 1.10: Relacion edad - metalicidad de Edvardsson et al. (1993) [15]. La abundancia
de Hierro, elementos-a’ (la media de las abundancias logaritmica de silicio y calcio) y
Bario como funcién de la edad logaritmica de las estrellas. R, es la distancia media
galactocéntrica.

21



delgado. En etapas tempranas del Universo las fusiones entre objetos galécticos eran
mas frecuentes, pues la densidad de objetos era mayor, lo que significa que el disco
de una galaxia era més vulnerable. Un disco delgado como el que posee la Via Lactea
actualmente solo podria formarse en un Universo en el que la actividad de fusiones
galacticas ya no es tan importante (Helmi (2020) [28]).

De hecho, Helmi et al. (2018) [27] estudiaron un grupo de estrellas con metalicida-
des tipicas del disco grueso pero con caracteristicas dindmicas tipicas del halo (segun
mediciones de Gaia DR2). Encontraron que estas estrellas definen una secuencia in-
dependiente al disco grueso en el espacio |a/Fe] vs. [Fe/H], por lo que sugieren que
estas estrellas se formaron en un sistema independiente del disco grueso. En particu-
lar, proponen que estas estrellas fueron acretadas en un objeto masivo conocido como
Gaia-Enceladus hace 10 Gyr, y que este evento representa el tltimo evento de fusion
masiva de la galaxia. Estos autores proponen que, debido a esta interaccion, el disco
grueso se formod, mediante el calentamiento dinamico de un disco delgado temprano.

El modelo de formacion de la galaxia de Chiappini et al. (1997) [11] y Chiappini et
al. (2001) [13] consiste en dos episodios de acrecién masiva de gas: uno inicial del que
se formo el halo, el disco grueso y el bulbo; y un segundo episodio del que se formé el
disco delgado. Sus resultados indican que el segundo evento ocurri6 hace 7 Gyr. En la
Fig. 1.11 se representa la evolucion de cada etapa de la galaxia y su escala de tiempo de
acuerdo al modelo anterior, pero se ha incluido la propuesta de Helmi et al. (2018) [27]
que explica la formacion del disco grueso.

El modelo de Chiappini et al. (1997) [11] ha sido revisado por distintos grupos en
busca de reproducir nuevas observaciones (Matteucci (2021) [41] y referencias citadas
ahi).

1.2.3. La busqueda de estrellas ez-situ en el disco delgado

Como se ha senalado antes, la simple existencia del disco delgado es una senal de
que no ha ocurrido un evento de fusion galactica masivo en los ultimos 10 Gyr, de modo
que su formacion se daria a partir del material recolectado de la interaccién con objetos
muchos menos masivos como galaxias enanas (Chiappini (2001) [12]). La poblaciéon de
estrellas jovenes y de alta metalicidad en el disco delgado coincide con esta idea. Sin
embargo, a lo largo de los anos se ha descubierto un grupo importante de estrellas cuyas
caracteristicas invitan a pensar que su nacimiento no ocurrié dentro de la Via Lactea.

Sestito et al. (2019) [62] usan la base de datos GAIA DR2 para determinar distancias,
orbitas, y otras propiedades dinamicas de todas las estrellas de ultra baja metalicidad
(UMP por sus siglas en inglés Ultra Metal Poor), |[Fe/H| < —4.0. Las estrellas UMP
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suelen encontrarse en el halo. Sin embargo, ellos encuentran 11 estrellas UMP de las
42 de su muestra en orbitas del plano de la Via Lactea (+3 pc arriba y debajo del
plano) y dos de ellas tienen orbitas casi circulares dentro del disco. Una de las posibles
explicaciones es que son el resultado de acrecién de material (incluyendo gas y estrellas)
en fusiones galacticas con galaxias enanas masivas en érbitas co-planares (Gomez et al.
(2017) [26], Abadi et al. (2003) [1] [2]). Sin embargo, de haber ocurrido de este modo, el
gas acretado hubiera iniciado un brote de formacion estelar co-planar al disco, de modo
que deberfamos ver un nimero mucho mayor de estrellas como UMP en la Vecindad
Solar. Otro escenario que explica la presencia de estas estrellas en la galaxia es, segin
los autores, que estas estrellas pertenecieron a aquellos fragmentos que dieron origen al
halo, y cuyas 6rbitas coincidieron con el plano del disco.

Mas tarde, Sesito et al. (2020) [63] estudian una muestra de 1027 estrellas de muy
baja metalicidad (|Fe/H|] < —2.5) provenientes de los catalogos LAMOST y Pristine.
En el panel superior de la Fig. 1.12, donde J, es la acciéon azimutal (equivalente a la
componente-z del momento angular de la estrella) y J, es la accion vertical (la cual
da informacion sobre qué tanto se aleja una estrella del plano galactico en su érbita),
se aprecia claramente un conjunto de estas estrellas muy cerca del plano galactico (J,
pequeno) en oOrbitas circulares, es decir, en érbitas con 0.5 < Jy/Jse < 1.2 (progrado)
y —1.2 > J,/Jse > —0.5 (retrogrado). Como puede verse al comparar los recuadros
negros del panel superior de la Fig. 1.12. Estos autores encuentran que hay una so-
bredensidad de estrellas de muy baja metalicidad en el disco en 6rbita prograda en
comparacion con estrellas en érbita retrograda.

Recientemente, Mardini et al. (2022) [36] identifican una componente independiente
de disco, compuesta de estrellas metalicamente pobres y con origenes ez-situ, cuyo
factor de escala vertical se extiende més alla del disco grueso. Por otro lado, Feuillet et
al. (2022) [18] estudiaron la posibilidad de que el disco dindmicamente frio de la Via
Lactea incluya una poblacion estelar ez-situ antigua. Encuentran una muestra de nueve
estrellas RR-Lyrae de baja abundancia de [Al/Fe] (lo cual es un indicador de origenes
ex-situ, Hasselquist et al. (2021, Fig. 5)) pertenecientes al disco frio, confinadas al plano
galactico y de edades estimadas de 10 Gyr que se acretaron al disco de galaxia hace
apenas 2 Gyr.

1.2.4. Antecedentes en simulaciones: estrellas ex-situ en el disco
de galaxias espirales simuladas

A fin de entender como es la evolucion de las galaxias en simulaciones cosmoldgicas,
es conveniente revisar resultados numéricos basados en la cosmologia A\CDM obtenidos
por diferentes grupos. De acuerdo con la Fig. 1.2, las simulaciones con la mayor abun-

24



1.5 . ————— ] ——

[Fe/H| < -2.5
125 ,_]_4 ] 4109
1F e ]
. s H0.8
Z075F ’ . i g
3 . el q0.7
" osf ; 5 i
" . . . .:- ] 7] 0‘6
025 - X al T aE A e, 1T T 5 =
o A | AP ) 1 . P e . e ) ! 1 . 2
-2 -1.5 -1 0.5 0 0.5 1 15 2 e
45 Ja/Joe 40.4
‘ [Fe/H] < -4.0 4.0 < [Fe/H] < -3.0 -3.0 < [Fe/H] < -2.5 -2.5 < [Fe/H] <-2.0
1.25 .
0.3
= 1
075 - i s A 02
= . ’ w
- 0.5 -
. . See P o ] B LN - Ere g
0.25 s ; Y i, .;‘ji" B il
ot 70 il 3 N e R
2-15-1-050051152-15-1-050051152-151-050051152 -15-1-050051 152
-]of Jse -]d-f Joe Jc;-f Joe '14‘1/ JGT‘.

Figura 1.12: Distribucion de estrellas de ultra baja metalicidad y muy baja metalicidad
en el espacio J, — J de Sestito et al. (2019) [62] y Sestito et al. (2020) [63]. Imagen de
Sestito et al. (2020) [63].

dancia de galaxias tipo MW / M31 son AURIGA con 30 (Grand et al. (2017) [23]),
ARTEMIS con 45 (Font et al. (2020) [19]) e lustris TNG 50 con 198 (Engler et al. [17]).
No obstante, a la fecha solo se han estudiado las propiedades fisicas de las estrellas ez-
situ del disco de algunas simulaciones.

Usando la simulacion AURIGA (Grand et al. (2017) [23]), Gomez et al. (2017) [26]
caracterizan la componente estelar ez-situ del disco frio de galaxias simuladas tipo
MW. Estos autores encuentran que la contribucion de masa estelar ez-situ en el disco
es tal que Moy situ/Min-sitn. < 0.1 para todas las galaxias de su muestra (30 en total)
y solo para 8 de ellas es tal que My st/ Min-sit > 0.05. Los autores reportan, para
estas 8 galaxias, que los discos ez-situ tienden a ser mas gruesos que los in-situ, con
una dispersion vertical tal que o5 /g5 ~ 1.5. Ademas, Gomez et al. (2017) [26]
encuentran que la diferencia en metalicidades entre las dos poblaciones puede ser tan
grande como 0.5 dex, y que la edad media del disco ex-situ, que esta en el rango de
6 — 9Gyr, es significativamente més vieja que la edad media del disco in-situ, con una
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diferencia de edades de hasta 6 Gyr.

Por su parte, Santistevan et al. (2021) [57] usan la simulacion FIRE-2 (Hopkins
et al. (2018) [30]) para estudiar el origen de las estrellas metalicamente pobres (|Fe/H]|
< —2.5) en el disco de galaxias tipo MW /M31 (su muestra es de 12 galaxias). Su andlisis
se concentra unicamente en aquellas estrellas metalicamente pobres en 6rbita prograda
en el disco de sus galaxias dado que este movimiento predomina dicha poblacion. En-
cuentran que solo el 5 — 30 % de estrellas metéalicamente pobres en érbitas progradas
se forman in-situ, mientras que el resto tiene origenes ex-situ y que casi todas estas
estrellas se formaron hace > 12 Gyr.

En la simulacion Ilustris, Rodriguez-Goémez et al. (2016) [54] estudiaron la contri-
buciéon de estrellas in-situ en una muestra para la cudl imponen la tinica condicién de
que la masa estelar de las galaxias sea tal que M, > 10° M. Esto les dio como resultado
una muestra de 29,203 galaxias de todo tipo en z = 0. Ellos encuentran que la fracciéon
de masa estelar ex-situ aumenta conforme mayor es la masa total de la galaxia anfitrion.
Para las galaxias de masa similar a la Via Lactea la contribuciéon de masa estelar ez-situ
en la galaxia ocupa alrededor del ~ 10% de la masa estelar total, mientras que para
las galaxias méas masivas la contribucion de estrellas ez-situ puede superar el 80 % de
la masa estelar total. Esto puede verse en la Fig. 1.13 donde se presenta la dependencia
de la masa estelar en funcion de la distancia galactocéntrica (Rodriguez-Gomez et al.
(2016) |54]). Cada panel corresponde a rangos de masa estelar distintos, M,10°M,
10" Mg, y 102 My, respectivamente. Como se indica en la imagen, la linea negra corres-
ponde al perfil de masa estelar ex-situ en funcion de la distancia y el rojo corresponde
al perfil de la masa estelar in-situ. Para todos los rangos de masa se observa que las
estrellas in-situ dominan casi totalmente la region interior de las galaxias, mientras que
las ez-situ dominan en las regiones externas. Se observa que existe una distancia en la
cual la linea roja y negra se cruzan, lo que significa que el dominio de la masa estelar
cambia a partir de dicha posicion (al que le llaman radio de transicion), y es claro de
esta figura que depende de la masa estelar total de las galaxias. En unidades de rpq, €l
cual representa el radio dentro del cual se concentra la mitad de la masa de la galaxia,
para galaxias de M, ~ 10°M, y 10'' M, el radio de transicion es 105'57’half y 1047“;mlf
respectivamente, mientras que para galaxias con M, ~ 1020, el radio de transicion
es ~ 10%137,,,+. En conclusion, hasta ahora, para las galaxias de la simulacion Illustris
se sabe que las estrellas ex-situ se encuentran principalmente en el halo de las galaxias.
Sin embargo, atin no se conoce su contribucién ni distribuciéon espacial dentro del disco.

Por otro lado, tanto Gomez et al. (2017) [26] con AURIGA, como Santistevan et al.
(2021) [57] con FIRE-2, encuentran que el origen de las estrellas ex-situ en el disco de
sus galaxias proviene principalmente de los escombros de un maximo de tres galaxias

satélites, y que, de hecho, gran parte de la masa estelar ez-situ en el disco siempre
proviene de un tnico contribuidor (> 50 % en AURIGA y ~ 24 % en FIRE-2). Ademas,
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Figura 1.13: La fraccién de masa estelar media como funcion de la distancia galactocen-
trica normalizada. Se muestran estrellas formadas in-situ en rojo, y estrellas formadas
ex-situ en negro. Se senala la interseccion entre las dos lineas con la linea punteada azul
vertical. Imagen de Rodriguez-Gomez (2016) [54].

para las galaxias de la simulacion FIRE-2, Santistevan et al. (2021) [57] reportan que
la fusién galactica responsable de la mayor contribucion de estrellas metalicamente
pobres en movimiento progrado se debe a un evento de fusién ocurrido hace 7 — 12.5
Gyr. En la simulacion Ilustris TNG, si bien se conoce la fraccion de masa estelar ez-
situ en las galaxias en funciéon de su masa estelar total, y se sabe, ademas, que la
concentracion de estrellas ex-situ cerca del centro galactico es mucho menor que en el
exterior, se desconoce aun la contribucion de estrellas ex-situ especifica en el disco frio
de las galaxias y por lo tanto tampoco se conoce la histora de acreciéon de masa estelar
ex-situ en el disco.

Para concluir esta secciéon introductoria, en el contexto de la formacion del disco
de la galaxia, las simulaciones cosmologicas han posibilitado el rastreo del origen de
poblaciones estelares con distintas caracteristicas dentro de las galaxias simuladas. Atn
con sesgos, esto permite analizar hasta cierto grado, la viabilidad de un modelo para
explicar la historia de formaciéon de la Via Lactea. Dado que los datos observacionales
tanto de metalicidad, como cinemaéticos, sugieren que existe una poblacion de estrellas
ex-situ en el disco delgado de la MW, en el presente trabajo proponemos el estudio de
simulaciones cosmologicas a fin de caracterizar y entender la relevancia de la poblaciéon
ez-situ en galaxias tipo MW /M31.
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Capitulo 2

Illustris TNG

Las simulaciones hidrodinamicas de N-cuerpos resuelven las ecuaciones fisicas de
gravedad e hidrodindmicas numéricamente. Simulaciones de N-cuerpos de pura materia
oscura han sido exitosas para reproducir la estructura a gran escala del Universo (a es-
calas de megaparsecs y mayores) (Silk et al. [65] y referencias ahi citadas). Sin embargo,
los fenomenos fisicos a escalas pequenas (escala de parsecs), como la formacion estelar
y el enriquecimiento quimico por supernovas y AGN, deben introducirse manualmente
usando aproximaciones semi-analiticas. A este tratamiento se le conoce como sub-grid.
Las simulaciones hidrodinédmicas se dividen principalmente en dos tipos: basadas en
malla y basadas en particulas (Silk et al. [65] y referencias ahi citadas).

Mlustris TNG (Proyecto Ilustris TNG [45], [48], [37], [69], [42], [43], [50], [44]) es una
simulacién magneto-hidrodindmica de N-cuerpos basada en el codigo de malla movil
AREPO, la cual resuelve las ecuaciones acopladas de la magneto-hidrodinamica y la
auto-gravedad. El modelo de Illustris TNG ha sido disenado para reproducir varias
de las propiedades basicas de las galaxias observadas, algunas son: la funciéon de masa
estelar de galaxias, la relacion masa estelar - masa del halo, el contenido total de masa
de gas dentro del radio virial de grupos masivos, la relacién de masa - tamano estelar
y la relacion masa de agujero negro - masa de la galaxia, entre otras (Nelson et al.

(2019) [45]).

Nelson et al. (2019) [45] y referencias ahi citadas muestran que los resultados de
Ilustris TNG son consistentes con observaciones en distintos marcos, por ejemplo: la
forma y tamano de la secuencia roja y la nube azul de galaxias, la distribuciéon espacial
en cumulos de galaxias azules vs. rojas desde decenas de kilo-parsecs hasta cientos de
mega-parsecs, v la morfologia éptica de galaxias en comparaciéon con observaciones de
Pan-STARRS, entre muchas otras. En la Tabla 2.1 encontramos algunos de los datos
que Nelson et al. (2019) [45] hicieron publicos de la simulacion Ilustris TNG, los cuéles
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Datos Unidades Descripcion

Coordenadas ckpc/h Posicion espacial dentro de la simula-
cion en coordenadas co-moviles.

Velocidades kmy/a/s Velocidad espacial.

Potencial (km/s)?/a Energia potencial gravitacional.

Masas 10"°M /h Masa de las estrellas

Coord. de naci- | ckpc/h Posiciéon espacial dentro de la simula-

miento cion donde se formo esta particula este-

lar. Coordenadas co-moviles. Unidades:
ckpe: kilo-parsecs comoéviles, a: factor
de escala, h: constante de hubble.
Metalicidad Heredada de las celdas de gas con-
vertidas en estrellas al momento de
su nacimiento. Dada en unidades de
My /Mo, donde My es la masa total
de todos los elementos metalicos (supe-
riores a He).

Tiempo de for- El tiempo exacto (dado en unidades del
macion estelar factor de escala) en el que la particula
estelar se formo.

Tabla 2.1: Algunos de los datos publicos de la simulacion Illustris TNG por Nelson et
al. (2019) [45]. Todos los datos en esta tabla corresponden a particulas estelares de la
simulacion.

utilizamos en este trabajo para investigar las caracteristicas de distintas poblaciones
estelares en el disco de galaxias tipo MW / M31.

En lo que resta de este capitulo repasaremos el modelo fisico de la simulacion Ilustris
TNG, los algoritmos para identificaciéon de estructura utilizados y las caracteristicas de
los elementos de resolucion.

Modelo fisico de galaxias

A continuacién describimos las caracteristicas principales del modelo fisico de ga-
laxias de Ilustris TNG 50. Para la formacion estelar se considera lo siguiente: i) una
funcion de masa inicial de Chabrier (2003) [9] ii) se formaran particulas estelares a partir
de gas que tenga una densidad superior a ng = 0.1cm ™2 de acuerdo a la ley empirica de
Kennicutt-Schmidth, la cual consiste en una relacion entre la tasa de formacion estelar
y la densidad superficial del gas. La simulacién incluye evolucion estelar y enriqueci-
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miento quimico por supernovas tipo la, tipo II y por estrellas de la rama asintética
de gigantes. La simulacion registra la producciéon y la evolucion de nueve elementos
(H, He, C, N, O, Ne, Mg, Si y Fe). Ademas, se registra la fraccion total de masa de
elementos mas pesados que He en cada celda de gas y particula estelar, es decir, la me-
talicidad. El gas enriquecido se enfria de forma radiativa en la presencia de un fondo de
radiacion ionizante ultravioleta y a través de lineas de metalicidad. Los agujeros negros
supermasivos se forman en halos de materia oscura suficientemente grandes, acretando
gas del medio circundante e insertando, a su vez, energia en el medio. Finalmente, el
enriquecimiento quimico asociado con la formacion estelar impulsa flujos de tamanos
de escalas galacticas (Proyecto Hlustris TNG (48], [37], [69], [42], [43], [50], [44]).

Resolucion

El proyecto de Illustris TNG esta compuesto por tres simulaciones de distintos vo-
lamenes: TNG 50 (Illustris TNG 50 [50], [44]), TNG 100 y TNG 300 (Ilustris TNG 100
y TNG 300 [48], [37], [69], [42], [43]). Illustris TNG 50 es la simulacién con el volumen
més pequefio, con la més alta resolucion. Incluye 2 x 2160° elementos de resolucion en
una caja de 50 Mpc, con una resolucién de masa bariénica de 8.5 x 10*M,,. Illustris
TNG se basa en el modelo cosmolégico ACDM consistente con las parametrizaciones
de la Colaboracion Planck 2016. Illustris TNG incluye distintos elementos de resolu-
cion: particulas estelares, particulas de materia oscura, celdas de gas, agujeros negros
y particulas de viento. Todas las particulas interaccionan gravitacionalmente.

Las particulas de materia oscura tienen una masa de 4.5 x 10° M, mientras que las
particulas de gas tienen una masa promedio de 8.5 x 10*M,. Las particulas estelares
heredan una masa estelar similar a las particulas de gas para perder masa subsecuen-
temete por medio de la evolucion estelar.

Evolucién estelar

Una particula estelar en la simulacion representa una poblacion de estrellas nacidas
al mismo tiempo de acuerdo a la funciéon de masa inicial dada por Chabrier (2003) [9].
Las estrellas envejecen, evolucionan y devuelven materia al medio interestelar, la cual
es rastreada como funcién del tiempo de tres etapas evolutivas: como estrella de la rama
asintotica de las gigantes (AGB), supernovas tipo II y supernovas tipo Ia. En el modelo
de Tllustris TNG, los autores asumen que las estrellas entre 1 — 8 M, llegarén a la fase
AGB, mientras que las estrellas con masas entre 8 — 100M, llegaréan a explotar como
supernovas tipo II (Proyecto Illustris TNG [48], [37], [69], [42], [43], [50], [44]).
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Identificacion de galaxias en Illustris TNG

Los halos de materia oscura en Ilustris TNG se identifican mediante el algorit-
mo Friends-of-Friends (FoF Davis et al. (1985) [14]), mientras que la identificacion de
(sub)halos dentro de los halos de materia oscura de FoF se realiza mediante el algoritmo
SUBFIND (Springel et al. (2001) [68]).

El algoritmo FoF define una distancia de conexién, [. Si para una particula cual-
quiera, la particula i, se encuentra con otra particula, la particula j, a una distancia
menor o igual a [, entonces las particulas 7 y j estaran conectadas. De este modo la
particula i estard directamente conectada con todas las particulas que se encuentren
a una distancia menor o igual a [ de ella. Estas estrellas seran sus amigas (en inglés
friends). Mas aun, la particula ¢ estard también conectada indirectamente con todas
las amigas de sus amigas (en inglés friends of friends). De modo que la red formada
por todas las particulas conectadas directa e indirectamente es conocida como grupo.

El algoritmo SUBFIND es utilizado para encontrar subestructura dentro de la es-
tructura ya identificada por el FoF. Con SUBFIND, primero se calcula la densidad de
particulas del grupo FoF en observacion con el fin de localizar regiones de sobredensi-
dad local que son catalogadas como candidatos de subestructura. Una vez hecho esto,
se impone que solo las particulas con energia total negativa sean consideradas como
parte del candidato a subestructura, es decir, que esten ligadas gravitacionalmente. De
modo que cada subestructura sea identificada como una regién de sobredensidad ligada
gravitacionalmente. En resumen, SUBFIND descompone un grupo dado de particulas
en un conjunto de sobredensidades auto-gravitantes.

SUBFIND realiza la identificacion de subestructura utilizando como componente
primario la materia oscura. La materia baridénica quedara ligada con las particulas de
materia oscura mas cercanas. De modo que los halos de SUBFIND estdan compuestos
de todos los elementos de resolucion (gas, estrellas, materia oscura y agujeros negros)
(Proyecto Illustris TNG [48], [37], [69], [42], [43], [50], [44]).

En Hlustris TNG, un halo de SUBFIND es considerado una galaxia si dicho halo
posee masa estelar distinta de cero, excluyendo aquellos casos cuya materia oscura
corresponda a menos del 20 % de su masa total (Proyecto Illustris TNG [48], [37], [69],
[42], [43], [50], [44]).

La posicion de un halo de SUBFIND coincide con la posicion de la particula con
el minimo valor de energia potencial gravitacional. Existen dos tipos de galaxias en
Mlustris TNG, las galaxias centrales que son las mas masivas dentro del halo de materia
oscura al que pertenecen y el resto de galaxias dentro de este halo son clasificadas como

galaxias satélite (Proyecto Hlustris TNG [48], [37], [69], [42], [43], [50], [44]).
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Capitulo 3

Metodologia

El objetivo de este trabajo es estudiar la componente estelar ez-situ en el disco de
una muestra de 198 galaxias tipo Milky Way / M31 de Illustris TNG 50. Para este fin, el
primer paso consiste en distinguir la estructura estelar que nos interesa. Esto se realiza
en dos partes: la primera parte se trata de la identificacion de las estrellas de disco en
las galaxias y la segunda parte cosiste en encontrar las estrellas ex-situ e in-situ en ese
disco.

Muestra de galaxias tipo Via Lactea / Andromeda

Nuestra muestra es originalmente seleccionada por Engler et al. (2021) [17] para
estudiar la abundancia de galaxias satelite alrededor de galaxias tipo MW / M31 de la
simulacion Illustris TNG 50.

Engler et al. (2021) [17] indican los siguientes criterios de seleccion de la muestra: i)
se requiere que las galaxias MW / M31 tengan una masa estelar M, = 101%° —10-2M1,
dentro de una apertura de 30 kpc. ii) Se exige que las galaxias de la muestra tengan
una componente estelar en forma de disco. Se realiza una inspeccion visual de imégenes
sintéticas generadas con tres bandas de luz estelar o se utiliza un criterio de seleccion
basado en la proporciéon entre los ejes menor y mayor de su distribucion de masa estelar.
iii) Se aplica un criterio de aislamiento en el tiempo actual que consiste en no tener
ninguna galaxia masiva (M, > 10.5M) proxima en un radio de 500 kpc de la galaxia
principal. iv) Finalmente, se exige que el halo de materia oscura al que pertenece la
galaxia principal no exceda el limite de masa Mgy < 102 M.
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3.1. Descomposiciéon diniAmica

Una vez seleccionada la muestra, realizamos la descomposicion dindmica de la com-
ponente estelar de las 198 galaxias pues nuestro interés principal es estudiar la compo-
nente estelar contenida exclusivamente en la region del disco.

Llevar a cabo la descomposicion dinamica de la componente estelar de una galaxia
significa que distinguiremos cada una de las partes de la galaxia: disco, halo y bulbo,
basandonos en las propiedades dindmicas de sus estrellas y gas: su momento angular,
velocidad, posicion, etc.

Abadi et al. (2003) [2] realizan por primera vez la descomposicion dindmica de una
galaxia espiral simulada basdndose en la existencia de un disco gaseoso para el cual se
define un eje de simetria (de ahora en adelante, el eje z). Definen la circularidad de una
estrella como € = j,/jeirc donde j, es la componente z del momento angular especifico de
la estrella y jeire €s el momento angular que tendria una estrella en 6rbita circular con
la misma energia de ligadura e, definida como e = Ugyq, + v? donde Ugrav s la energia
potencial gravitacional de la estrella y v es la magnitud de su velocidad. El parametro e
nos indica el grado en el que una estrella se mueve en movimiento circular en el plano y
tiene un valor en el rango [—1, 1], € = 1 para orbitas en co-rotacion con la galaxia (6rbita
progrado) y € = —1 para 6rbitas en rotacion contraria (6rbita retrograda). € ~ 0 indican
6rbitas con una componente z de momento angular muy pequena, estas podrian estar
muy inclinadas con respecto al eje de rotacion de la galaxia y/o ser muy excéntricas

(Grand et al. (2017) [23]).

La distribuciéon de la circularidad para todo el conjunto de estrellas en una galaxia
de disco en general presenta dos picos: uno en € ~ 1 y otro en € ~ 0, que corresponden al
disco y al halo respectivamente (Abadi et al. (2003) [2]|, Scannapieco et al. (2009) [59],
Doménech-Moral et al. (2012) [34]). Un ejemplo de estas distribuciones y sus picos se
encuentran en la Fig. 3.1 (tomada de Doménech-Moral et al. (2012) [34]), donde los
autores grafican la fraccion de masa estelar (linea negra) y gas (linea magenta) como
funcién de la circularidad €; para su muestra de galaxias en z = 0. Las lineas azules,
verdes y rojas corresponden a las fracciones de masa del disco delgado, disco grueso y
esferoide respectivamente.

Doménech-Moral et al. (2012) [34] incluyen la energia de ligadura como un parame-
tro adicional para realizar una descomposiciéon dinamica més detallada. La energia de
ligadura se define como

e = Upraw + 0%, (3.1)

donde U4, es la energia potencial gravitacional de la estrella y v es su velocidad,
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Figura 3.1: Imagen de Doménech-Moral et al. (2012) [34]. Los autores grafican la dis-
tribucion de circularidad estelar (ej para ellos, € para nosotros) de 6 galaxias espirales.
Se observan dos picos, uno alrededor de ¢ = 0 y otro cercano a ¢ = 1 que corresponden
al halo y al disco respectivamente.

es decir, la energia de ligadura nos indica que tan ligada se encuentra una estrella al
potencial gravitacional de la galaxia. En particular se utiliza la energia de ligadura nor-
maliza, esto es, se localiza la particula estelar que se encuentra més ligada al potencial
gravitacional de la galaxia, es decir, con el méaximo valor de |e| denotado como |€|naz ¥
se define la variable kK = e/|e| ez, v se define

k= e/|e|maz- (3.2)

En el espacio fase formado por la energia de ligadura normalizada  y la circularidad
¢, la circularidad cuantifica el nivel de alineacion de rotacién de una estrella respecto
al momento angular total de la galaxia y x representa que tan ligada se encuentra la
estrella a su galaxia.

Utilizando algoritmos de identificaciéon de estructura es posible asociar las distintas
partes de una galaxia de disco a valores de estos parametros (Doménech-Moral et al.
(2012) [34], Obreja et al. (2018) [46], Du et al. (2020) [35]). Similarmente, sabemos que
la energia de las estrellas del bulbo estan mas ligadas que las estrellas del halo. Asi,
Du et al. (2020) definen los siguientes limites en el espacio fase vs k: el limite entre el
disco y el resto de la galaxia esta definido por la circularidad. Le llaman disco tibio a
las estrellas con circularidad en el rango 0.5 < € < 0.8 y disco frio a las estrellas con
e > 0.8, mientras que el halo y el bulbo corresponden a toda las estrellas con € < 0.5,
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Figura 3.2: a) Distribucion de la circularidad j,/j. vs. la energia de ligadura normalizada
e/lelmaz de las estrellas de una galaxia espiral. b) distribucién del promedio de las
variables dindmicas j,/j. v €/|€|mar Para una muestra de galaxias de disco barradas.
Imagenes de Du et al. (2020) [35].

y estas dos estructuras quedan separados por el nivel en el que se encuentran ligadas
a la galaxia, el cual esta dado por el valor de k. De acuerdo a anélisis morfologicos,
tipicamente el bulbo es aquella region con kK < —0.75 y el halo es tal que kK > —0.75, es
decir, el bulbo se encuentra méas ligado a la galaxia.

En la Fig. 3.2 presentamos dos de los resultados de Du et al (2020), en la izquierda
los autores grafican la distribucion de la energia normalizada vs. la circularidad de
una galaxia (en su notacion, la circularidad es j,/j., donde j. es para ellos lo que jeire
para nosotros). De acuerdo a los mecanismo utilizados por los autores en esta grafica
las elipses corresponden a 6 componentes gausianas identificadas a nivel sub-estructural
para una galaxia (dos componentes en el halo, una de bulbo, dos de disco tibio y una de
disco frio) y el mapa de la derecha de la Fig. 3.2 representa la distribucion del promedio
de j,/jc v €/|€|mar para una muestra de galaxias de disco barradas.

Como es de imaginarse, la eleccion exacta de estos limites define las razones de
masa entre diferentes componentes. En el presente trabajo hemos decidido restringir
la busqueda de estrellas ex-situ en el mismo limite que define Grand et al. (2017) [23]
para el disco, es decir, aquella region de la galaxia cuya circularidad es € > 0.7.

Calculo de la circularidad

A fin de poder hacer la descomposicién dinamica de la componente estelar de las
galaxias de la muestra el primer paso es definir el plano galactico de cada galaxia.
Definimos este plano con el momento angular total de las estrellas y gas de la galaxia,
es decir J: = Zf\io j:- donde j: = 7; X U; es el momento angular especifico de las estrellas
y particulas de gas de la galaxia, 7; y v¥; son la posicion y velocidad de cada particula
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a) b)
Figura 3.3: a) Espacio vectorial construido a partir del plano galactico, b) proyeccion
del momento angular de una estrella sobre el eje z galactico.
en el sistema de referencia de la simulacion respectivamente y N es el total de estos

componentes.

En la Fig. 3.3a tenemos el vector momento angular de la galaxia J_;, el cual es
perpendicular al disco. De este vector definimos un eje z, es decir,

€3 = J /|| (3.3)
Una vez que tenemos definido un eje z buscamos construir una base ortonormal a
partir de €3, buscamos €; y €5 de la base B = €3, €s, €3. Un vector perpendicular a €3

estard dado por el producto cruz de €3 con cualquier otro vector arbitrario. De manera
arbitraria definimos el eje z de la simulacién, de manera que

ég = ég X (O, 0, 1) (34)

Finalmente el tercer vector de la nueva base, €, debe ser perpendicular a é3 y a és,
por lo que

él = A2 X ég (35)

De modo que ahora podemos escribir cualquier vector en la base B = {€7,€3,€3}.
Proyectamos el momento angular j; de una estrella arbitraria sobre el eje z galactico €3
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y el valor de esta componente se denota como j,; (ver Fig. 3.3b). Definimos jei,. como

jci:c,i = [é X 'U]max = Hﬁzl‘ﬁn Sine]max = ‘R;H/J;’, (36)

donde ﬁl = (r; - €1,7; - €9,7; - €3) es la posicion de la estrella en el sistema de referencia
de la galaxia y v; su velocidad en el tiempo actual. Finalmente, la circularidad de la
estrella esta dada por

L (3.7)

Jcirc,i

3.2. Arboles de fusiones

A lo largo de su evolucion, las galaxias van ganando masa mediante interacciones
con otras galaxias con las cuales chocan, se fusionan. Gracias al trabajo de Pillepich et
al. (2019) [50], quienes aplicaron algoritmos de busqueda de estructura en la simulacion
cosmologica Illustris TNG 50, es posible conocer el momento en el cual se identifica
una estructura o subestructura dada por primera vez en la simulacion y a partir de este
momento también es posible seguirla a través del tiempo en la simulacion y registrar
su historial de interacciones con otros cuerpos de los que también se conoce el historial.
Estos historiales de interaccion y fusion galactica se conocen como arboles de fusion
(merger trees en inglés).

Rodriguez-Gomez et al. (2015) [53] aplicaron algoritmos de bisqueda para la cons-
truccion de los historiales de fusion de los halos de materia oscura en Ilustris TNG 50.
En particular se conocen los &rboles de fusiéon de los halos de materia oscura de cada
galaxia en nuestra muestra. Aunque en la realidad una galaxia puede fusionarse con
una o mas galaxias simultaneamente y tener como resultado una galaxia masiva y una
o varias de menor masa. Con el objetivo de demostrar algunas definiciones relacionadas
con los arboles de fusion a continuacion utilizaremos un ejemplo de fusion galactica
entre solo dos cuerpos y como resultado de dicha fusiéon obtendremos un cuerpo masivo
y a lo mucho un satélite.

Considere un halo de masa M = M, y otro de masa M; < M,, ver Fig. 3.4,
supongamos que estos dos halos colisionan, se fusionan y tienen como resultado un halo
de masa M. En este simple primer caso el halo de masa M es el tinico producto de la
fusion y por lo tanto se le conoce como el descendiente de los halos My y My, v a estos
a su vez se les conoce como los progenitores de M.
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Figura 3.4: Diagrama esquematico del historial de fusién de acuerdo a las definiciones
descritas por Rodriguez-Gomez et al. (2015) [53]

Para la construccion de los arboles de fusion en [lustri-TNG se cumple la siguiente
regla: un halo puede tener muchos progenitores, pero a lo mucho un tinico descendiente.
Supongamos entonces que el halo de masa M se fusiona con otro halo de masa Ms y
como resultado se obtienen dos halos de materia oscura, uno de masa M3 y otro de masa
My, ver Fig. 3.4. Los halos de masa M3 y M, son considerados candidatos a descendiente
de la fusiéon entre M y My al cumplir la condiciéon de poseer particulas en comin con
sus progenitores. La manera en la que se decide cual sera el inico descendiente de la
fusion consiste en el siguiente criterio (Rodriguez-Gomez et al. (2015) [53]). Se mide la
energia de ligadura de las particulas de cada halo candidato a descendiente, denotada
como R;, y se define un puntaje para cada halo candidato dado por:

=Y R, (3.8)

el candidato a descendiente con mayor puntaje seré seleccionado como el tinico descen-
diente. En el ejemplo de la Fig. 3.4, supongamos que el algoritmo ha seleccionado al
halo de masa M3 como el tnico descendiente de la fusion entre M y Ms. Ahora bien, M
y M> son los progenitores de M3 y para los progenitores también existen distintas clases:
el progenitor principal y el progenitor secundario. Se decide cual es cual de acuerdo a
la siguiente definicion (Rodriguez-Gomez et al. (2015) [53])
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= Progenitor principal: El halo progenitor del descendiente en cuestion con el his-
torial mas masivo.

= Progenitor secundario: El halo progenitor del descendiente en cuestion con el
segundo historial mas masivo.

Recordemos que un halo descendiente puede tener mas de dos progenitores, los si-
guientes progenitores seran ordenados de acuerdo al historial mas masivo. En el ejemplo
en cuestion, asumiendo que M tiene un historial més masivo que M, entonces el halo
de masa M es el progenitor principal de M3 mientras que M; es su progenitor secunda-
rio. Méas aun, si My es el progenitor principal de M, surge otra definicion, la de rama
principal, que consiste en el conjunto de halos clasificados como progenitores principales
en el historial de fusion de una galaxia. Para el ejemplo en cuestion, la rama principal
de la galaxia de masa Mj esta compuesta por los halos de masa M y M,.

Finalmente, el arbol de fusién de una galaxia consiste en el conjunto de halos co-
nectados por las relaciones progenitor/descendiente.

Determinacion de estrellas ex-situ

Ahora deseamos explicar la manera en la que distinguiremos las estrellas nacidas
fuera de la galaxia (estrellas ez-situ) de las estrellas que nacieron dentro de la galaxia
(estrellas in-situ), para ello usaremos las definiciones anteriores incluyendo la de rama
principal. Describiremos visualmente las herramientas que usamos para este fin con
dos ejemplos visuales concretos y concluiremos con la definiciéon de estrellas ex-situ y
estrellas in-situ que aplicaremos en este trabajo.

En la Fig. 3.5 graficamos la posiciéon de nacimiento de las estrellas de una galaxia.
El color de las particulas denota la edad de la estrella, siendo las de color azul oscuro
las estrellas mas jovenes, y las de color rojo las estrellas mas viejas. La barra de color
indica la edad en giga anos. El origen de las gréaficas coincide con la posicion actual
(z =0) de la galaxia.

Ademés de la posicion de nacimiento de las estrellas, podemos indicar la posicién
de todos las halos progenitores de esta galaxia, la cual se obtiene como el minimo
de potencial de cada halo progenitor. Esto puede verse en la Fig. 3.6 donde una vez
méas mostramos la posiciéon de nacimiento de las estrellas de las galaxias con el color
que indica su edad y los puntos verdes denotan la posicion de los progenitores. Aqui
podemos ver que todas las estrellas de la galaxia han nacido cerca de la posicion de al
menos un progenitor.
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Figura 3.5: Posiciéon de nacimiento de las estrellas de una galaxia. La barra de color
indica la edad de la estrella en giga anos.
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Figura 3.6: Posicion de nacimiento de las estrellas (en colores) y la posicion del centro
de masa de todos los progenitores de la galaxia (puntos verdes).
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Figura 3.7: Posicion de nacimiento de las estrellas (en colores) y la posicion del centro
de masa de los halos de la rama principal (puntos verdes).

Al graficar inicamente la posicién de los halos de la rama principal se puede dis-
tinguir claramente una trayectoria en este plano, Fig 3.7. Usaremos esta trayectoria
para definir las estrellas in-situ. En esta figura es claro que algunas estrellas nacen més
cerca de la rama principal que otras. Si dibujamos una regiéon alrededor de la rama
principal, por ejemplo un volumen de un radio de media masa de los subhalos de la
rama principal, Fig. 3.8, entonces podriamos clasificar estrellas que han nacido dentro
de esta region y fuera de ella.

La definicion de estrellas ez-situ e in-situ es la siguiente: para una galaxia arbitraria
centrada en (0,0) considere una estrella con posicién de nacimiento EZ-, ver Fig. 3.9, la
posicion de los halos de la rama principal M_Bj y los radios de media masa de cada halo
de la rama principal HMR;.

La estrella con posiciéon de nacimiento B; seréd in-situ si se cumple

\gz — M§j| < HMR; para cualquier j, (3.9)
de lo contrario, sera considerada una estrella ex-situ, esto es
|B; — MBj| > HMR; para todo j. (3.10)

Finalmente, las galaxias que hemos usado como ejemplo en esta secciéon llegan a
convertirse en galaxias espirales en la actualidad. En la Fig. 3.10 presentamos imagenes
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Figura 3.8: Posicion de nacimiento de las estrellas (en colores) y circulos de radio de
media masa alrededor de la posicion del centro de masa de los halos de la rama principal
(puntos verdes en la Fig. 3.7).

Figura 3.9: La posiciéon de nacimiento de una estrella B, (punto rosa), la posicion de un
halo de la rama principal de una galaxia arbitraria, Mﬁj (punto negro) y el radio de
media masa de ese halo de la rama principal HM R;. En este caso la estrella se clasifica
como in-situ pues ha nacido dentro del volumen de radio HMR;.
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sintéticas de estas galaxias que fueron generadas con los filtros gri del SDSS (Sloan
Digital Sky Survey, Stoughton et al. (2002) [70]). El color de una estrella esté relacionado
con su temperatura, y esta a su vez esta relacionada con su espectro de radiacion
electromagnética mediante la ley de desplazamiento de Wien. Un filtro es un dispositivo
que bloquea la radiacion en todas las longitudes de onda salvo en una region de interés.
Los filtros del SDSS corresponden a las siguientes regiones: el verde (g) corresponde
a A = 354.3nm, rojo (r) corresponde a 623.1nm y el filtro de infrarrojo cercano (i)
corresponde a 765.2nm. En el apendice A puede encontrarse el codigo de python con el
cual se encontraron las estrellas in-situ/ez-situ de una galaxia.
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Figura 3.10: Imagenes de la galaxia con ID 388544 y 468590 de Illustris TNG 50,
generada con los filtros gri del SDSS
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Capitulo 4

Resultados

A continuacién presentamos y discutimos los resultados obtenidos acerca de la des-
composicion dindamica de 198 galaxias tipo MW / M31 y sobre la poblacion de estrellas
ex-situ | in-situ encontradas en su disco frio. Para facilitar la lectura considere las
siguientes definiciones: la circularidad una estrella € = j,/jcic, definida en la Ec. 3.7,
su energia de ligadura normalizada k = e/|e| s, definida en la Ec. 3.2, la fraccion de
masa estelar ex-situ relativa a la masa estelar total en el disco 7 = Mex—situ.e>0.7/Mes0.7
y la razon entre la masa estelar en el disco y la masa estelar total de la galaxia D/T

= e>0.7/Mtotal~

Presentamos resultados de la muestra total de 198 galaxias y usamos una gala-
xia para ejemplificar observaciones detalladas. Dividimos la discusion de la siguiente
manera: primero hablamos sobre la descomposicién dinamica de las galaxias, después
sobre la estructura espacial, la cual dividimos en dos partes: estructura espacial global
y distribucién espacial de las estrellas ex-situ e in-situ en el disco. Continuamos con
mas resultados sobre propiedades de las estrellas ex-situ e in-situ, y finalizamos con la
historia de ensamblaje de los discos galacticos.

A manera de ilustracion, en la Fig. 4.1 presentamos la galaxia con ID 526478 de
[lustris TNG 50 con una imagen sintética generada con los filtros gri del SDSS (Sloan
Digital Sky Survey, Stoughton et al. (2002) [70]). Esta galaxia sera utilizada como
ejemplo de resultados particulares en algunas secciones y en adelante nos referiremos a
ella como galaxia G.
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Figura 4.1: Imagen sintética de la galaxia G en z = 0. Panel izquierdo: vista de canto
de la galaxia. Panel derecho: visto de frente.

4.1. Descomposicién dindmica de galaxias

Como referencia, en la Tabla 4.1 tenemos el rango de los pardmetros dinamicos (e
y k) correspondientes a cada region de una galaxia espiral.

En la Fig. 4.2 mostramos la funciéon de distribucion de probabilidad de circularidad,
pdf(e), de las estrellas de la galaxia G. Para ésta, el maximo valor de la distribucion
se encuentra en € > 0.9, denotado como ¢,, reflejando el hecho de que, en efecto, es
una galaxia de disco. Mas atn, en el panel izquierdo de la Fig. 4.3 tenemos la funcion
de distribucion de circularidad pdf(e) de todas las galaxias de la muestra y en el panel

Regién €= jz/jcirc k= e/|e|ma:c
Disco frio e> 0.7 todo el rango
Disco tibio | 0.5 < € < 0.7 | todo el rango

Bulbo €e<0.5 k< —=0.75

Halo € <0.5 k> —0.75

Tabla 4.1: Descomposiciéon dinamica de una galaxia de disco basada en parametros
dindmicos.
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Figura 4.2: Funcion de distribucion de estrellas en funcion de la circularidad (pdf(e)) de
la galaxia G. Esta distribucion estd normalizada tal que el area bajo la curva es igual
al.

derecho de la Fig. 4.3 mostramos la distribucién de méximos de la pdf(e) de las 198
galaxias en la muestra, €,.

0
100 m 11 nE
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3 :fz/fcirc E,'p

Figura 4.3: Izquierda: distribucién de circularidad de todas las galaxias de la muestra
superpuestas. Derecha: histograma con los distintos valores de €, medidos en la muestra.

Estas distribuciones nos han permitido verificar que la descomposiciéon dinédmica
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realizada hasta ahora es congruente con las caracteristicas fotométricas de la muestra,
esto es: se espera que las galaxias tengan una componente estelar importante en la
region € > 0.7, es decir, en el disco. De hecho, encontramos que solo 10 galaxias de la
muestra son tales que €, < 0.7. Més atin, para algunas de ellas incluso ocurre que €, ~ 0,
lo cual se observa en el panel derecho de la Fig. 4.3. Como mencionamos en el capitulo 3,
la muestra fue originalmente seleccionada a partir de una inspecciéon visual de imagenes
sintéticas generadas con tres bandas de luz estelar o mediante un criterio de seleccion
basado en la proporcién entre los ejes menor y mayor de su distribucion de masa estelar.
A fin de entender por qué algunas galaxias tienen €, ~ 0, estudiamos la distribucién
espacial de la componente estelar de aquellas galaxias con €, ~ 0 y encontramos que
estas se comportan més bien como galaxias elipticas con un disco prominente. En las
Figs. 4.4 y 4.5 presentamos la imagen sintética generada con los filtros SDSS de dos
de estas galaxias. A partir de este resultado destacamos que de haberse realizado una
seleccion de galaxias tipo MW / M31 incluyendo criterios dindmicos, el tamano de la
muestra disminuiria.

z [ckpc]
¥ [ckpc]

Figura 4.4: Imagenes sintéticas de galaxias. ID 490079 de Illustris TNG.
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Figura 4.5: Imagenes sintéticas de galaxias. ID 505100 de Illustris TNG.

Con el fin de identificar més estructuras dindmicas ademas del disco, consideramos
la energia normalizada x para la descomposiciéon dindmica. En la Fig. 4.6 presentamos
la distribucion de estrellas en el espacio fase € vs. k de la galaxia G. Las lineas rojas
dividen este espacio fase de acuerdo a los limites senalados en la Tabla 4.1, de modo
que se pueda visualizar la importancia de cada componente en la galaxia. Por ejemplo,
para la galaxia G, como es de esperarse para galaxias tipo MW / M31, la mas alta
concentracion de particulas estelares se encuentra distribuida en la regiéon con € > 0.7.

Con la descomposicion dindmica completa, calculamos la fraccion de masa estelar
relativa de cada estructura dindmica en las galaxias. En la Fig. 4.7 graficamos la fraccion
de masa estelar relativa en el disco frio (D/T) vs. la fraccién de masa estelar relativa
en i) el halo (Mpaio/Miotar), ii) €l disco tibio Mg/ Mioe v iii) €l bulbo Myyuino/Miotar- La
mediana del valor de la masa estelar relativa en cada region es 0.53,0.11,0.23,0.1 para
el disco frio, disco tibio, halo y bulbo respectivamente. En otras palabras, la Fig. 4.7
nos muestra que, estadisticamente hablando, el disco frio de las galaxias tipo MW /
M31 tiende a contener méas del 50 % de la masa estelar total de su galaxia, mientras
que la segunda estructura con el mayor contenido estelar es el halo, con el ~ 20 % de la
masa estelar, seguido del disco tibio y el bulbo con el ~ 10% cada una. Sin embargo,
como puede verse en el panel superior izquierdo de la Fig. 4.7, donde tenemos D /T vs.
Mhaio/Miotar, se observa que algunos discos solo poseen una fracciéon pequena de masa
estelar, ~ 10% de la masa estelar total, lo cual es significativamente pequeno para
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Figura 4.6: Distribucion de las estrellas de la galaxia G en el espacio fase € = j,/jcirc VS.
Kk = €/|€|maz- Las lineas punteadas separan las estructuras de acuerdo a las definiciones
en la Tabla 4.1 y la barra de color indica el conteo logaritmico de particulas estelares
por unidad de area en este espacio fase.

una galaxia comparable con la Via Lactea. Las galaxias para las que esto ocurre son
precisamente aquellas galaxias para las que el valor de €, ~ 0 (ver Fig. 4.3), y para estas
mismas galaxias, la contribuciéon de masa estelar en el halo es mucho mas importante.
Si bien la fraccion de masa estelar estelar en el halo tiende a ser pequena cuando el
disco frio es muy masivo en estrellas, y viceversa, para el caso del disco tibio y el bulbo
no se observa ninguna correlacion.
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Figura 4.7: Superior izquierdo: la fraccion de masa estelar relativa del disco frio (D/T)
vs. la masa estelar relativa en el halo (Mpa0/Miotar). Superior derecho: D/T vs. la masa
estelar relativa en el disco tibio (Mg /Miete;). Inferior: D/T vs. la masa estelar relativa
en el bulbo (Myupo/Miotar)- La cruz indica el valor de la galaxia G y la barra de color
indica el valor de ¢, de cada galaxia (ver Fig. 4.3).

4.2. Estructura espacial

A partir de la descomposicién dinamica realizada anteriormente, analizamos la dis-
tribucion espacial de las estrellas en las distintas componentes dinamicas de las galaxias.
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4.2.1. Estructura espacial global

En particular, para el caso de la galaxia G, en la Fig. 4.8 graficamos la distribucién
espacial de cada componente estelar resultado de la descomposiciéon dinamica de sus
estrellas: disco frio, disco tibio y halo. En esta figura, la barra de color indica el nimero
de particulas estelares/ckpc?, los paneles superiores muestran la proyeccion de la gala-
xia en el plano transversal, mientras que los paneles inferiores muestran la proyecciéon
frontal.

Todas Halo + disco tibio Disco frio

=50 0 50 =50 0 50 =50 0 50
X [ckpc] X [ckpc] X [ckpc]
Figura 4.8: Distribucién espacial de las estrellas pertenecientes a cada region de la
galaxia G. Renglon inferior: plano (x,y), que corresponde a la proyeccion frontal de la
galaxia. Renglon superior: plano (x,z), que corresponde a la proyeccion transversal de

la galaxia. La barra de color indica el ntimero de particulas estelares/ckpc?.

Los brazos espirales, visibles en la imagen sintética que se mostro en la Fig. 4.1, son
visibles también en la vista frontal de la componente estelar total (panel inferior izquier-
do inferior derecho de la Fig. 4.8) de la galaxia. Sus brazos forman parte principalmente
de la componente de disco frio (panel inferior derecho de la Fig. 4.8), mientras que en
la componente de halo + disco tibio no se visualizan. Al observar detalladamente, muy
cerca de uno de los brazos se visualiza una estructura de estrellas que da la impresiéon
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de que esta galaxia posee un brazo muy largo en comparacion a los otros (panel inferior
izquierdo de la Fig. 4.8). En el panel inferior derecho de la Fig. 4.8 nos damos cuenta
que el conjunto de estrellas que alarga el brazo, forman parte, en gran medida, del disco
frio de esta galaxia.

4.2.2. Distribuciéon espacial de estrellas ez-situ e in-situ en el
disco frio de las galaxias

Una vez identificado el disco frio de las galaxias, lo que procede es estudiar la
componente estelar in-situ y ez-situ de esta estructura dinamica. Como se ha discutido
en la seccion de metodologia, las estrellas in-situ son aquellas que han nacido dentro
de una region definida alrededor de la rama principal de la historia de fusion de las
galaxias. En este trabajo la definicion de estrellas in-situ se encuentra especificada en la
Ec. (3.9), y en contraste, las estrellas ez-situ son aquellas cuya posicion de nacimiento
esta suficientemente alejada de la rama principal de la galaxia, Ec. (3.10). Con las
definiciones anteriores se ha logrado encontrar las estrellas ex-situ e in-situ en el disco
frio de todas las galaxias de la muestra y a partir de esto estudiamos las propiedades
fisicas de cada poblacion.

En la Fig. 4.9 presentamos la distribucion espacial de estrellas in-situ y ez-situ en el
disco de la galaxia G. Como hemos mencionado anteriormente, a simple vista pareciese
que uno de los brazos espirales fuera mas largo que el resto. Al analizar la distribucién
espacial de la componente ez-situ e in-situ de este disco nos percatamos que los brazos
més prominentes de esta galaxia (en azul en la Fig. 4.1) estan formados principalmente
de estrellas in-situ, lo cual se observa en el panel inferior central de la Fig. 4.9, mientras
que en la misma figura, en el panel inferior derecho, la distribucion espacial de estrellas
ez-situ manifiesta una estructura propia, en la que se forman brazos mucho més abiertos
y uno més denso en estrellas que el resto.

23



Todas In-situ Ex-situ

— 50
a 25
X 9
&)

—_— 25
> 50

=50 o . 50 =50 o 50 =50 o 50
X [ckpc] X [ckpc] X [ckpc]
Figura 4.9: Distribucion espacial de las estrellas ez-situ e in-situ en el disco frio de la
galaxia G. Renglon inferior: plano (x,y), que corresponde a la proyeccion frontal del
disco frio de la galaxia. Renglon superior: plano (x,z), que corresponde a la proyeccion
transversal del disco. La barra de color indica el niimero de particulas estelares/ckpc?.

A fin de entender la historia de formacion, evoluciéon y ensamblaje de las galaxias
tipo MW, en la Fig. 4.10, mostramos el mapa de nacimiento estelar del disco de la
galaxia G. En el mapa de nacimiento estelar se muestran las estrellas in-situ y ez-situ
en dos paletas de color distintas que indican la edad en giga-anos de las estrellas. La
edad de las estrellas in-situ se indica en la paleta de colores que corre del azul al verde,
mientras la edad de las estrellas ex-situ se muestra en la paleta que corre del rosa al
amarillo. El mapa esta centrado en la posiciéon actual de la galaxia, de modo que la
trayectoria de la rama principal, asi como de todas las ramas secundarias convergen en
este punto. Las trayectorias formadas por la huella de nacimiento estelar son tutiles para
visualizar no solo la trayectoria de los sistemas donde se formaron las estrellas, si no que
se puede visualizar también donde ocurrieron los periodos de mayor formacion estelar,
ademés de que nos permite darnos una idea de donde, cuando y cémo interactué la
galaxia principal con los sistemas secundarios.

Si bien las estrellas ex-situ de las galaxias se encuentran principalmente en el halo
de galaxia, hasta ahora hemos visto que es posible encontrarlas en el disco y que, de
hecho, el comportamiento observado de la distribucion espacial de estrellas ex-situ e
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Figura 4.10: Posicién de nacimiento de las estrellas ez-situ e in-situ en el disco frio de
la galaxia G.

in-situ en el disco frio (Fig. 4.9) parece indicar que las dos poblaciones estan bien
mezcladas en esta estructura. A fin de explorar esto un poco mas en detalle, mostramos
ahora la distribucion vertical y radial de las estrellas en las galaxias. En el panel superior
izquierdo de la Fig. 4.11 graficamos la funciéon de distribucion de masa estelar en funciéon
de la altura (pdf(|z|)) de las galaxias de la muestra. Aqui se puede ver claramente que
en general la masa estelar in-situ (en azul) se distribuye hasta una altura de 500 — 1000
pc, menor que la altura de la distribucién de masa estelar ez-situ (en magenta) en
el disco (del orden de 2 kpc). Con el fin de obtener la escala de altura de cada una
de las distribuciones, en el panel superior derecho de la Fig. 4.11 hemos graficado
logio(pdf (]z]). En ésta grafica confirmamos que la distribucion vertical de masa estelar
in-situ, en el disco decae de manera mas rapida que la distribucién de masa estelar ez-
situ. Se realizaron dos ajustes lineales para cada distribucion de logio(pdf(|z]) (es decir,
dos ajustes para cada distribucion de masa estelar in-situ y ez-situ de cada galaxia),
uno en el intervalo [0.5, 1] kpc y otro en el intervalo [0.5, 1] kpc. Calculamos la mediana
del factor de escala que se encontr6é en cada caso y obtuvimos lo siguiente: para la
distribucion vertical de masa estelar in-situ, del ajuste lineal en el espacio logio(pdf(|z|)
se obtuvo un factor de escala de zp = 1.23 kpc para el intervalo [0.5, 1] kpc, mientras
que para el intervalo [1,5] kpc se obtuvo un factor de escala de z; = 2.05 kpc. Por
otro lado, para la distribucion vertical de masa estelar ez-situ el factor de escala en el
intervalo [0.5, 1] kpc y [1, 5] kpc es zp = 2.53 kpc y zo = 4.14 kpc respectivamente.
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Figura 4.11: Superior izquierdo: funcion de distribucion de masa vertical (pdf(|z])) de las
estrellas ez-situ (magenta) e in-situ (azul). Superior derecho: pdf(|z|) de las estrellas
ex-situ (magenta) e in-situ (azul) en espacio semi-log. Inferior izquierdo: funciéon de
distribucion de masa estelar radial (pdf(r)) en el disco de las galaxias, en magenta se
considera solo la masa estelar ez-situ y en azul Gnicamente la masa estelar in-situ.
Inferior derecho: distribuciéon de masa estelar radial de la componente ez-situ en el
disco frio de las galaxias. Cada linea representa la distribucion de masa estelar ex-situ
en el disco de una galaxia y las lineas rojas corresponden a la distribucién de densidad
estelar ez-situ de una submuestra que presenta concentraciones localizadas de estrellas
ez-situ alejadas del centro.

Por su parte, en el panel inferior izquierdo de la Fig. 4.11 presentamos la funciéon de
distribucion radial (pdf(r)) de estrellas ez-situ e in-situ en el disco frio de las galaxias.
En esta figura r = 22 4+ % + 22, es la distancia de la estrella al centro de la galaxia.
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De la figura se observa que en el caso de la pdf(r), la diferencia entre una poblacion
y otra no es tan clara, atn asi, los discos in-situ (en azul) aparentan tener una escala
de altura menor que los disco ez-situ. El anilisis detallado de las distribuciéon radial
de estrellas in-situ no se comentara en este trabajo. Sin embargo, investigaremos mas
a fondo la distribucion radial de estrellas ez-situ. En el panel inferior derecho de la
Fig. 4.11 hemos graficado tnicamente la distribucién de masa estelar ez-situ en funciéon
del radio pdf(r). En esta figura observamos que, si bien la tendencia general es que la
densidad de estrellas ez-situ en el disco frio decrezca de forma suave hacia su exterior,
existe algunas galaxias para las que se encontré un grupo de estrellas ez-situ alejado
del centro. Estos grupos de estrellas sobresalen en su pdf(r) (curvas rojas en el panel
inferior derecho de la Fig. 4.12). Hablaremos con més detalle de cuatro casos especiales
con este comportamiento en la siguiente seccion.

Adicional a la distribucion espacial, en la Fig. 4.12 tenemos la funcién de distribucion
de circularidad pdf(e) de las estrellas ez-situ (magenta) e in-situ (azul) en el disco frio
de todas las galaxias.

20

15

pdf(e)

0.70 0.75 0.80 0.85 0.90 0.95 1.00
€ = Jzlicirc

Figura 4.12: Funcion distribucion de circularidad (pdf(e)) de las estrellas ez-situ (ma-
genta) e in-situ (azul) en el disco frio de todas las galaxias. Cada linea representa la
distribucion de masa estelar ez-situ en el disco de una galaxia y las lineas rojas corres-
ponden a la distribucion de densidad estelar ex-situ de una submuestra que presenta
concentraciones localizadas de estrellas ex-situ alejadas del centro.

En esta figura se aprecia una clara diferencia entre las dos poblaciones. Recordemos
que el parametro de circularidad nos indica el grado en el que la 6rbita de una estrella se
acerca a una orbita circular en el plano. Gran parte de las estrellas in-situ se distribuyen
en un rango muy cercano a € = 1, lo que significa que estas estrellas se encuentran en
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orbitas muy circulares en el plano, mientras que las estrellas ez-situ se distribuyen de
forma mas uniforme en el rango 0.7 < € < 1. De las Figs. 4.11 y 4.12 podemos decir
que las estrellas ex-situ son dindmicamente mas calientes y se distribuyen a alturas méas
grandes que las estrellas formadas dentro del disco de galaxia.

4.2.3. Cuatro casos especiales.

En la Figs. 4.13 - 4.16 presentamos la distribuciéon espacial de estrellas ez-situ e
in-situ en el disco de cuatro casos especiales cuya densidad de estrellas ex-situ no de-
crece monotonicamente, sino que contiene grupos importantes de estrellas a distancias
considerables del centro de la galaxia. Para facilitar la lectura le asignamos una letra a
cada una de las cuatro galaxias de interés, de manera que los casos A, B, C, D y corres-
ponden a los IDs 358609, 411449, 487742, 503437 de Illustris TNG 50 respectivamente.
En todas estas galaxias se observan dos concentraciones de estrellas en el disco ex-situ,
una en el centro, y otra alejada de éste. Por ejemplo, para la galaxia A en la Fig. 4.13,
en el panel inferior izquierdo se observa un grupo de ellas concentrado alrededor de —20
kpc sobre el eje x. Este grupo de estrellas no alcanza a visualizarse en la distribucion
de estrellas in-situ (los dos paneles centrales), pero si se distingue claramente en la
distribucion de estrellas ez-situ (paneles del lado derecho).
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Figura 4.13: Distribucion espacial de estrellas ez-situ e in-situ en el disco frio de galaxia

A.

En el caso de la galaxia B, en la Fig. 4.14, al separar las componentes ez-situ e
in-situ de las estrellas del disco se observa como las estrellas ex-situ en el disco forman
un anillo que no esta presente en la distribucion in-situ.
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Figura 4.14: Distribucion espacial de estrellas ez-situ e in-situ en el disco frio de galaxia
B.

En el caso de las galaxia C y D, Figs. 4.15 y 4.16, se pueden observar concentraciones
de estrellas de distintos tamanos en el disco ex-situ que, si bien son visibles también
en las distribuciones de estrellas in-situ, son menos prominentes en dicha componente.
Estos dos casos seran discutidos con mas detalle al discutir el historial de ensamblaje
de masa estelar del disco de estas galaxias.
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Figura 4.15: Distribucion espacial de estrellas ex-situ e in-situ en el disco frio de galaxia
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Figura 4.16: Distribucion espacial de estrellas ez-situ e in-situ en el disco frio de galaxia
D.
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4.3. ex-situ vs. in-situ

Hasta este momento hemos discutido sobre la distribucién espacial de las estrellas
ex-situ e in-situ en el disco de galaxias tipo MW / M31, ahora presentaremos resultados
acerca de otra propiedades fisicas de estas poblaciones. En la Fig. 4.17 hemos graficado
el valor de la masa en el disco normalizada a la masa total de la galaxia (D/T) vs.
N = Mey—situe>07/Meso.7 de todas las galaxias de la muestra. En esta grafica podemos
ver que, aunque hay mucha dispersion, existe una tendencia: si 7 es grande, D/T es
pequena. Encontramos que en promedio el disco frio de las galaxias tipo MW / M31
es tal que n = 0.06, es decir, solo el 6% de la masa estelar en su disco frio es ezx-situ,
mientras que la mediana tiene un valor de n = 0.02, que corresponde al 2% de la masa
estelar total del disco frio.
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Figura 4.17: Fraccion de masa estelar ez-situ en el disco vs. la masa relativa del disco
con respecto a la masa total de las galaxias. La cruz indica el valor de la galaxia G y
la barra de color indica el valor de €, de cada galaxia (ver Fig. 4.3).

Ya que conocemos la cantidad de masa estelar en el disco y su distribucion espacial,
podemos ver también la metalicidad y edad promedio de las estrellas ez-situ e in-situ en
el disco de cada galaxia. En la Fig. 4.18 presentamos la diferencia entre la metalicidad
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y edad promedio de las estrellas ex-situ e in-situ de los discos de cada galaxia. La edad
de las estrellas estéd dada en giga-anos y la metalicidad esté en las siguientes unidades:

My Masa total de todos los elementos mas pesados que el Helio (4.1)
Miotal Masa estelar total ’ ’

de modo que tomamos la diferencia entre cualquier variable promedio x de la poblacién
er-situ e 1n-sity como:

Ax = Lex-situ — Lin-situ (42)
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Figura 4.18: Diferencia entre la edad y metalicidad promedio de las estrellas ez-situ
e in-situ en el disco de cada galaxia de acuerdo a la Eq. 4.2. Senalamos los casos
particulares de las galaxias A, B, C, D y G. Las lineas punteadas negras se encuentran
en Ax = 0, mientras que las lineas punteadas roja y azul indican la mediana del valor
de AEdad= 4.6 y AMy/M;o. = —0.011 respectivamente.

Las lineas punteadas negras de la Fig. 4.18 se encuentran en Ax = 0 respectivamente.
En la figura notamos que la gran mayoria de los puntos caen en la region AFEdad > 0
y AMy /Mo < 0. Esto nos indica dos cosas. Por un lado, que las estrellas in-situ en
conjunto tienden a ser mas metalicas que las estrellas ex-situ. La mediana del valor
de AMy/Mioa1 = —0.012. Por otro lado, que las estrellas ez-situ son una poblacion
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considerablemente mas vieja que las estrellas in-situ. Encontramos que la mediana del
valor de AEdad= 4.6 Gyr.

Es interesante notar que muchas veces se dice en astronomia que las estrellas més
jovenes suelen ser més metalicas, y las estrellas mas viejas, menos metélicas. Sin embar-
go, si bien las estrellas ex-situ son estadisticamente menos metéalicas, no necesariamente
son mas viejas. A fin de revisitar ésto, analizamos en detalle las distribuciones de edades
y metalicidades de nuestros cuatro casos particulares A, B, C, D. En las Figs. 4.21 -
4.20 graficamos la distribucion de metalicidad y edad de cada poblacion de estrellas en
el disco de las galaxias A, B, C, D respectivamente. Para estas galaxias B y D ocurre
que, en efecto, las estrellas ez-situ, que son una poblacién mas vieja (con edades prin-
cipalmente mayores a 7.5 Gyr), también estén restringidas en un rango de metalicidad
menor (logio(Mz /M) < —2) comparado con las estrellas in-situ, que son también
més jovenes (edades principalmente € [0, 7.5]).
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Figura 4.19: Distribucion de i) metalicidad y ii) edad de las estrellas ez-situ e in-situ
en el disco frio de la galaxia B.
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Figura 4.20: Distribucion de i) metalicidad y ii) edad de las estrellas ex-situ e in-situ
en el disco frio de la galaxia D.

Por otro lado, para la galaxia A (Fig. 4.21), la distribucion de edades de estrellas ez-
situ se encuentra en el rango [5, 13] Gyr, mientras que las estrellas in-situ tienen edades
de [7.5,12.5] Gyr, es decir, si s6lo observaramos las edades de las estrellas de esta galaxia,
no podriamos distringuir entre una poblacién y otra en el rango de [7.5,12.5] Gyr. Ahora
bien, aunque las dos poblaciones de estrellas se encuentren bien mezcladas en el espacio
de edad, en el espacio de metalicidad si existen diferencias, pues las estrellas ez-situ de
la galaxia A estan restringidas a (logio(Mz/Mioa) < —2), mientras que las estrellas
in-situ estdn mas uniformemente distribuidas en el espacio de metalicidad, lo cual es
inesperado, considerando que son estrellas in-situ son igual de viejas que las ex-situ.
Este comportamiento de las estrellas in-situ podria estudiarse desde el punto de vista
del enriquecimiento quimico del gas dentro del disco de la galaxia, que debi6 ser muy
rapido, ademas de que debié acabarse lo suficientemente rapido para cesar la formacion
estelar hace ~ 7.5 Gyr.
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Figura 4.21: Distribucion de i) metalicidad y ii) edad de las estrellas ez-situ e in-situ

en el disco frio de la galaxia A.

Finalmente, para la galaxia C (Fig. 4.22) se distingue claramente un grupo de es-
trellas ez-situ muy jovenes (edades < 2.5 Gyr). Este brote de estrellas ex-situ jovenes
debi6 formarse recientemente en el sistema galéctico en el que se formaron.
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Figura 4.22: Distribucion de i) metalicidad y ii) edad de las estrellas ez-situ e in-situ

en el disco frio de la galaxia C.
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4.4. Historia de ensamblaje de masa estelar

A fin de investigar las historias de ensamblaje de masa estelar de las galaxias tipo
MW /M31 en Illustris TNG 50, en el panel izquierdo de la Fig. 4.23 presentamos la
fraccion de masa estelar ez-situ acumulada en el disco de cada galaxia en funcién de
la edad de las estrellas, de modo que cada curva representa el historial de una galaxia
de la muestra. Similarmente, en el panel derecho tenemos la fraccién de masa estelar
total (ez-situ + in-situ) acumulada de los discos en funcion de la edad de las estrellas.
La primera figura nos muestra que la contribucion de estrellas ex-situ viejas es mucho
mayor que de estrellas ez-situ jovenes en el disco. Esto puede entenderse de la siguiente
manera. La gran mayoria de las curvas se observa que pasan de tener una pendiente alta
desde su origen hasta cierto momento en el que la pendiente disminuye sustancialmente,
de manera que las curvas parecen tener una rodilla. Este cambio en la pendiente indica
que no existen muchas estrellas ez-situ nacidas después de este momento.
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Figura 4.23: Panel izquierdo: Masa estelar ex-situ acumulada en el disco de cada galaxia
en funcion de la edad de las estrellas ex-situ. Panel derecho: Masa estelar total (ez-situ
+ in-situ) acumulada de los discos en funcion de la edad de las estrellas. Las lineas rojas
corresponden a las galaxias para las que no se encontré una rodilla de aplanamiento.
En ambas figuras se observan las curvas de las galaxias C y D.

A fin de encontrar el punto en el que una curva creciente manifiesta este cambio en
la pendiente, utilizamos la funcién KneeLocator de la libreria Kneed de python, basada
en el algoritmo desarrollado por Satopaa et al. (2011) [58], en particular, localizamos
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el momento de la “rodillla” en las curvas de la Fig. 4.23. En el panel derecho de la Fig.
4.23, en color rojo se muestran las curvas de las galaxias para las que no se encontro
una rodilla de aplanamiento. Esto ocurre para ~ 50 % de la muestra. En conjunto, el
comportamiento de las graficas de la Fig. 4.23 sugiere que mientras la formacion estelar
sigue muy activa dentro de los discos frios, estos no han acretado estrellas ex-situ jovenes
de manera significativa en la mayoria de los casos. La rodilla en la figura anterior podria
indicar, ademas, un momento para cada galaxia de la muestra sobre el cual la acreciéon
de masa estelar ez-situ en los discos frios se detiene. En otras palabras, si todas las
estrellas ez-situ nacieron antes de ser acretadas a la galaxia actual, una estrella nacida,
por ejemplo, hace 5 Gyr, indica que el sistema en el que naci6 fue acretado por la
galaxia hace no mas de 5 Gyr.

En la Fig. 4.24 mostramos un histograma del momento en el que la pendiente de
las curvas de la Fig. 4.23 decrece sustancialmente de acuerdo al algoritmo KneeLocator
de python. A este momento le llamamos rodilla. Tenemos la rodilla correspondiente de
las curvas de masa estelar ex-situ acumulada en funcién de la edad en magenta y para
la masa estelar total lo mostramos en azul. Es importante mencionar que en este caso
no se consideran las curvas en rojo de la Fig. 4.23 derecha, pues para estas curvas no
se ha encontrado ninguna rodilla. Notamos que la mayoria de las curvas de acrecién de
masa estelar ex-situ encontraron una rodilla hace mas de 4 Gyr, de hecho, el valor de la
mediana del valor de la rodilla es 4.6 Gyr, mientras que el promedio es 7.5 Gyr, con una
dispersion de 2.5 Gyr aproximadamente. Sin embargo, el hecho de que el histograma
magenta no caiga a cero en t = 0 implica que existen algunas galaxias con una acrecion
de estrellas importante en el presente.

4.4.1. Analisis de dos casos particulares

En la Fig. 4.23 indicamos el caso particular de las galaxias C y D con colores de
linea distinto. Para estos dos casos, como para la mayoria de las galaxias, la mayor parte
de su masa estelar ez-situ se acumula en edades mayores a los 4 Gyr. El disco ez-situ
de la galaxia C (linea azul de la Fig. 4.23), sin embargo, es un caso muy particular,
que merece andlisis especial. En esta seccion analizaremos esta galaxia en particular
y, a fin de comparacion con el comportamiento tipico de la mayoria de las galaxias,
analizaremos como referencia la galaxia D (curva naranja del panel izquierdo de la Fig.
4.23).
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Figura 4.24: Rodilla de la curva de acreciéon de masa estelar de la componente ex-situ
y total respectivamente en el disco frio de las galaxias de la muestra.
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Galaxia C

La galaxia C resulta peculiar desde varios puntos de vista. Morfoloégicamente, en
la Fig. 4.15 hemos mostrado que esta galaxia tiene una pequena galaxia satélite de
estrellas principalmente ex-situ en la region del disco frio de la galaxia.

En el panel izquierdo de la Fig. 4.25 mostramos la funcién de distribuciéon de pro-
babilidad de estrellas en funciéon del radio de las estrellas ex-situ del disco frio de la
galaxia C. En esta figura se aprecia claramente una elevacion alrededor de la pdf (r)
alrededor de r ~ 30ckpc. Caracterizamos espacialmente las estrellas responsables de
esa elevacion y en el panel derecho Fig. 4.25 presentamos una vez mas la distribucion
espacial de las estrellas ex-situ en el disco frio de la galaxia C, y a lado graficamos
unicamente las estrellas del grumo fuera del centro. Las estrellas del grumo son tales
que 18 < r < 45ckpe, x < 0 ckpe y y > Ockpe.
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Figura 4.25: Izquierda: distribucién de probabilidad de estrellas ex-situ del disco de
la galaxia C en funcién del radio. Derecha: distribuciéon espacial de todas las estrellas
ez-situ en el disco frio de la galaxia C, asi como la distribucién espacial de las estrellas
responsables del maximo alrededor de r ~ 30ckpc en la pdf(r).

En la Fig. 4.26 graficamos la posiciéon de nacimiento de las estrellas del disco frio
como se ha hecho en casos anteriores y en este caso, en negro, se dibuja la posiciéon de
nacimiento de las estrellas del grumo. Se observa que la rama principal de estrellas (in-
situ) interacttia con la rama de de estrellas del grumo muy cerca del origen de la gréfica
(que recordemos corresponde a la posicion actual de la galaxia) formando un remolino.
Este comportamiento podria interpretarse como una representacion de la interaccion
gravitacional entre la galaxia principal y el satélite originario del grumo de estrellas.

La historia de acreciéon de masa estelar ex-situ en el disco de la galaxia C también
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Figura 4.26: Distribucion espacial de las estrellas ex-situ e in-situ en el disco frio de la
galaxia C. En negro se encuentra la posiciéon de nacimiento de las estrellas del grumo.

es peculiar. Su masa acretada aumenta de manera un poco maés lenta que la mayoria
de las galaxias (ver Fig. 4.23), pero tiene tres brotes de formacion estelar los cuales
indicamos con SB1 (¢t ~ 1.5 Gyr), SB2 (¢ ~ 3 Gyr) y SB3 (¢t ~ 10 Gyr) en la Fig. 4.27.
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Figura 4.27: Masa estelar ez-situ acumulada en el disco de cada galaxia en funcién de
la edad de las estrellas ex-situ de las galaxias C y D. Las flechas indican tres brotes de
formacion distintos de las estrellas ez-situ del disco de la galaxia C: SB1 (¢t ~ 1.5 Gyr),
SB2 (t ~ 3 Gyr) y SB3 (¢t ~ 10 Gyr).

En la Fig. 4.28 presentamos la distribuciéon de estrellas del disco de la galaxia D en
el espacio edad vs. metalicidad. En negro se encuentran las estrellas del grumo y en rojo
todas las demés. Para las estrellas del grumo podemos observar tres agrupaciones de
estrellas indicando los tres brotes de formacion estelar ez-situ distintos, uno hace ~ 10
Gyr, otro hace ~ 3 Gyr y el dltimo hace ~ 1Gyr. Por otro lado, en el panel derecho
de la misma figura graficamos la rama de nacimiento de estrellas del grumo y la rama
principal (de estrellas in-situ), aunque en esta ocasion podemos ver las edades de las
estrellas del grumo. En esta figura se observa que los brotes de formacion estelar de
hace 10, 3 y ~ 1 Gyr (senaladas con una flecha) respectivamente, suceden en momentos
en los que la galaxia satélite tuvo mucha interaccion gravitacional con otros sistemas,
pues también se puede ver que en dicho sistema hubo muy poca formacion estelar entre
8y 4 Gyr.
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Figura 4.28: Panel izquierdo: Distribucion de las estrellas ex-situ e in-situ del disco frio
de la galaxia D en el espacio metalicidad - edad. En negro se encuentra la posiciéon de
nacimiento de las estrellas del grumo y en roja todas las demaés estrellas del disco. Panel
derecho: Posicion de nacimiento de las estrellas del grumo en colores y la posocion de
nacimiento de las estrellas de la rama principal en negro.

Galaxia D

Hemos elegido a la galaxia D como galaxia “tipica", ya que tiene una historia de
acrecion similar a la gran mayoria de galaxias, con una acreciéon importante inicial, y
un posterior muy plana (ver Fig. 4.27). En la Fig. 4.29 hemos graficado las estrellas
del grumo de la galaxia E que se distribuyen en una regiéon muy pequena, la cual
hemos caracterizado espacialmente tal que r = 2% + (y? — 28)? < 10. Para esta galaxia
encontramos que solo el 1% de la masa estelar del disco frio es ez-situ, y de esa masa,
el grumo corresponde tan solo al 35 % de la masa estelar ez-situ en el disco. En otras
palabras, el grumo de estrellas de interés es muy pequeno en comparacion con la masa
estelar total del disco. Sin embargo, es interesante conocer el origen de este pequeno
grupo de estrellas que terminé en el disco frio de la galaxia.
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Figura 4.29: Izquierda: distribucién de probabilidad de estrellas ex-situ del disco de
la galaxia E en funcion del radio. Derecha: distribuciéon espacial de todas las estrellas
ex-situ en el disco frio de la galaxia E, asi como la distribucién espacial de las estrellas
responsables del maximo alrededor de r ~ 28ckpc en la pdf(r).

En el panel izquierdo de la Fig. 4.30 presentamos la distribucion de estrellas de
la galaxia D en el espacio edad-metalicidad. En negro se encuentran las estrellas ex-
situ del grumo y en rojo todas las demés. Lo que se observa de esta grafica es que
las estrellas del grumo pertenecian a un sistema con formacion estelar relativamente
constante. En el panel derecho de la misma figura graficamos el mapa de nacimiento
estelar de la galaxia E. En esta ocasion, en negro se encuentran las estrellas in-situ en
su posicion de nacimiento a lo largo de la rama principal y en colores tenemos la rama
de nacimiento estelar del grumo de estrellas ex-situ. En la rama del grumo también se
puede observar formacion estelar constante a lo largo de su trayectoria. Por otro lado,
al observar detalladamente vemos que hace alrededor de 6 Gyr, el satélite originario del
grumo se encontr6 con la galaxia principal y empez6 a orbitarla hasta ser acretada.
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Figura 4.30: Distribucién espacial de las estrellas ex-situ e in-situ en el disco frio de la
galaxia D. En negro se encuentra la posicion de nacimiento de las estrellas del grumo.

Para concluir esta secciéon vemos que una diferencia sustancial que puedes concluir
entre la galaxia C y la D es que la D tiene una historia de formaciéon continua, y esto
se refleja en la grafica metalicidad-edad (Fig. 4.30) como una dispersién de puntos
constante a lo largo de todo el tiempo. En la galaxia C, por el contrario, hay brotes

intensos de formacion, que definen lugares particulares en el espacio de metalicidad-edad
(ver Fig. 4.28).
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Capitulo 5

Conclusiones

En este trabajo realizamos la descomposiciéon dinamica de galaxias espirales tipo
MW / M31 de Illustris TNG 50 con la idea de estudiar la componente ez-situ e in-
situ, y asi poder entender la historia de ensamblaje de las galaxias en una cosmologia
de tipo ACDM. Para lograr nuestro objetivo, se utilizaron las siguientes definiciones:
para realizar la descomposicion dindmica se tomaron en cuenta la circularidad (e (3.7))
y la energia de ligadura normalizada (x (3.2)). Para una galaxia espiral, el disco frio
corresponde a toda la componente estelar cuya circularidad es € > 0.7. Similarmente,
el disco tibio son aquellas estrellas con circularidad tal que 0.5 < € < 0.7. Tanto
para el disco frio como para el disco tibio no existe restriccion sobre la energia de
ligadura normalizada, es decir, todas las estrellas ligadas cuyo momento angular esté
lo suficientemente alineado con el momento angular estelar total de la galaxia, o que
tengan una Orbita casi circular serdn consideradas parte del disco. El halo, por su
parte, es aquella componente estelar tal que su circularidad sea € < 0.5 y su energia
de ligadura es k > —0.75., mientras que el bulbo estelar correspondera a todas las
estrellas tal que € < 0.5 y k < —0.75. En otras palabras, la diferencia entre el bulbo
y el halo consiste simplemente en que las estrellas del bulbo se encuentran mucho méas
ligadas gravitacionalmente a la galaxia en comparacion a las estrellas del halo. Estas
definiciones se basan en los limites definidos por Du et al. (2020) [35] con la diferencia
de que en este trabajo hemos considerado una regién mas grande para el disco delgado
motivada por los limites de Grand et al. (2017) [23]. Se definié también la componente
ex-situ e in-situ de acuerdo a las Egs. (3.10) y (3.9) respectivamente.

Al estudiar la distribucion vertical de las estrellas en el disco encontramos que
las estrellas in-situ se distribuyen en una region més delgada verticalmente que las
estrellas ex-situ. Para la distribucion vertical de masa estelar in-situ, se obtuvo un
factor de escala de zy = 1.23 kpc para el intervalo [0.5,1] kpc, mientras que para el
intervalo [1, 5] kpc se obtuvo un factor de escala de zy = 2.05 kpc. Por otro lado, para la
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distribucion vertical de masa estelar ez-situ el factor de escala en el intervalo [0.5, 1] kpc
y [1,5] kpc es zg = 2.53 kpc y 29 = 4.14 kpc respectivamente. Ademaés, estudiamos la
circularidad de cada poblacion de estrellas en el disco frio y encontramos que las estrellas
in-situ se mueven en Orbitas muy circulares, tales que € > 0.95, en comparacion a las
estrellas ex-situ, que se distribuyen de manera homogénea en el rango 0.7 < € < 1,
lo cuél sugiere que el disco in-situ es atin mas frio que el ez-situ. Se obtienen asi dos
estructuras dentro del disco frio, el disco frio in-situ, el cual se compone de estrellas
dindmicamente muy frias y distribuidas en una region verticalmente mas delgada que la
segunda estructura, el disco frio ez-situ. Los dos resultados son interesantes al contrastar
con el trabajo observacional de Mardini et al. (2022) [36], con estrellas de nuestra
galaxia, en el que identifican una componente independiente de disco, compuesta de
estrellas metalicamente pobres y con origenes ex-situ, cuyo factor de escala vertical se
extiende mas all& del disco grueso.

Si bien el disco frio ez-situ alcanza alturas mayores que el disco frio in-situ, nos
preguntamos que tan importante es la componente estelar ex-situ en comparacion con la
ez-situ en términos de la masa. Para esto, primero calculamos la razén de masa estelar de
cada componente dinamica con respecto a la total y encontramos que estadisticamente
hablando, el disco frio estelar contiene el 50 % de la masa estelar total de las galaxia tipo
MW / M31. De esto, calculamos la fraccion de masa estelar ez-situ en el el disco frio,
de lo cual encontramos que solo el 6 % de la masa estelar de disco frio es masa estelar
ex-situ. Es decir, aunque la mitad de la masa estelar se encuentre en el disco frio de
las galaxias tipo MW / M31, de esta masa, solo el una pequena porcion es de estrellas
ezx-situ. Ademés, encontramos que las estrellas ez-situ son en general metalicamente
més pobres que las in-situ, esto es, el rango de metalicidad de las estrellas ez-situ
es logl0O(Myz/Mipar) € [—9.1,—1.00], mientras que las estrellas in-situ son tales que
1og10( Mz /Miota1) € [—4.84,—0.83]. Por otro lado, estadisticamente, el rango de edades
de las estrellas ex-situ encontradas en el disco frio es 4.5 — 13.5 Gyr, mientras que las
estrellas in-situ mas viejas tienen 13.4 Gyr, no hablamos de un limite inferior de edad
de estrellas in-situ pues la formacion estelar continua en el interior del disco.

Por otro lado, calculamos también la historia de ensamblaje de masa estelar de
muestras galaxias. La contribucion de masa estelar ez-situ de estrellas jovenes en los
discos de galaxias tipo MW / M31 no es significativa. Ademaés, las curvas de ensamblaje
de masa estelar ex-situ acumulada nos muestran que la mayor poblacion estelar ex-situ
en el disco es vieja, pues no existen muchas estrellas ez-situ jovenes. La mayoria de
las estrellas jovenes en el disco se debe a formacion estelar in-situ, la cual sigue muy
activa en la época actual en todas las galaxias de la muestra. En general la historia de
acrecion de las galaxias es la siguiente: los disco galacticos acretan basicamente el 99 %
de sus estrellas ez-situ hasta hace 4.5 Gyr, para posteriormente detener su acreciéon, y
continuar la formacion de estrellas con el gas que ain queda.
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Al observar la distribucion espacial de las estrellas ez-situ en el disco de las galaxias
encontramos pequenas acumulaciones de estrellas fuera del centro para una pequena
sub-muestra de galaxias. Investigamos dos casos particulares, el de las galaxias C y
D, los cuéles representan un caso atipico y otro caso tipico de la muestra. Para éstas
galaxias caracterizamos las propiedades fisicas de la poblacion ez-situ e in-situ de sus
estrellas, ademas de analizar el origen del camulo de estrellas fuera del centro. Para el
caso tipico encontramos que el satélite al que pertenecian las estrellas del grumo tenia
formacion estelar relativamente constante, aunque pequena, pues en su trayectoria no
parece haber tenido muchas interacciones gravitacionales con otros sistemas antes de
encontrarse con su galaxia principal. En cambio, para el caso atipico encontramos que
el grumo se compone de muchas estrellas ez-situ jovenes y de metalicidad mayor al
promedio que fueron acretadas a la galaxia recientemente, hace ~ 2.5 Gyr.

Feuillet et al. (2022) [18] estudiaron la posibilidad de que el disco dindmicamen-
te frio de la Via Léactea incluya una poblacion estelar ez-situ antigua acretada hace
apenas 2 Gyr al disco de galaxia. Los resultados de este trabajo son consistentes con
la posibilidad de que existan estrellas ez-situ en el disco frio provenientes de sistemas
recientemente acretados al disco. Asi mismo, hacen falta méas estudios sobre las propie-
dades dindmicas de la componente estelar ez-situ en el disco de las galaxias, de modo
que se nos permita observar si en efecto la componente ex-situ e in-situ del disco frio de
las galaxias corresponde a estructuras dinamicamente independientes. Por otro lado, es
deseable identificar con certeza los sistemas que se fusionaron con la galaxia observada
y caracterizar con més exactitud las poblaciones de estrellas ex-situ.

En particular, como continuacién de este trabajo se calculara la funcion de distri-
bucion de |Fe/H| de las estrellas del disco de la muestra de las galaxias tipo MW /M31
de Illustris TNG para ser comparadas con los resultados observacionesl de Yin et al.
(2009) [72], quienes estudiaron la evoluciéon quimica del disco de la Via Lactea y M31
con los datos observacionales de Holmberg et al. (2007) [29] y Chang et al. (1999) [10]
para la Via Lactea y Worthey et al. (2005) [71] para M31.

Antes de finalizar, es importante senalar que la definicion de estrellas in-situ y ez-
situ en este trabajo incluye la posibilidad de clasificar erroneamente estrellas que nacen
cuando la trayectoria de su satélite originario se acerca mucho a la galaxia principal.
Del mismo modo, la clasificacion de estrellas esta sujeta al tamano de radio dentro del
cual se esté considerando la region de nacimiento in-situ. Para este trabajo dicho radio
es del tamano de un radio de media masa, de acuerdo a la Ec. (3.9). En el Apendice B
ejemplificamos visualmente lo anterior. En el futuro se planea refinar la definicion de
"lugar de nacimiento de las estrellas", a fin de determinar con més certeza cuando una
estrella es ex-situ o in-situ.
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Apéndice A

def findinsitu(starsbirthpos, MBpos, MBHMR, subhalopos):

A

starsbirthpos : Stars birth position

MBpos : Position of main branch subhalos

MBHMR : Half Mass Radius of main branch subhalos
subhalopos . Position of the subhalo

Returns boolean array such that:
insitu = True

exsitu = False
VA

MBx = MBpos|: ,0] — subhalopos[0]
MBy = MBpos|: ,1] — subhalopos|1]
MBz = MBpos|[: ,2] — subhalopos|[2]

bx = starsbirthpos|[:,0] — subhalopos|0]
by = starsbirthpos|[:,1] — subhalopos|1]
bz = starsbirthpos|:,2] — subhalopos|2]

N stars = len(bx)
MB N = len (MBx)

insitu_ stars = np.zeros (N _ stars, dtype=bool)
for i in range(N stars):
for j in range(MB N):

x = bx[i] — MBx][j|
y_ = by[i] — MBy[j]
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z_ = bz|i| — MBz|j]
dj = np.sqrt(x_*x2 + y %2 + z_ *%2)
if dj < MBHMR]|] |:

insitu_stars|[i] = True
break

else:
continue

return insitu_stars
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Apéndice B

En el panel derecho de la Fig. B.1 mostramos el mapa de nacimiento de estrellas
de una galaxia, en este mapa se encuentran las estrellas in-situ en negro, y ex-situ en
colores, clasificadas de acuerdo a las definiciones en las Egs. (3.9) y (3.10). Al realizar un
acercamiento (panel derecho de la Fig. B.1) notamos que en la rama negra (de estrellas
in-situ) se encuentra un grupo de estrellas en color rojo, que indica que estan siendo
clasificadas como ezx-situ a pesar de que su posicién de nacimiento en la trayectoria
definida por las estrellas in-situ, indica que también deberian ser estrellas in-situ.

Edad [Gyr] (Grumo Ex-situ) Edad [Gyr] (Estrellas In-situ)
2 4 6 8 10 12 2 4 6 8 10 12
1200 | — | 200 I
1000 150
IU 800 IU'
a a 100
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. =50
0 200 400 600 800 —-50 0 50 100 150 200
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Figura B.1: En el panel izquierdo y derecho se gréfica el lugar de nacimiento de las
estrellas ez-situ (en colores) e in-situ (en negro) en el disco frio de una galaxia. La
diferencia se encuentra en la escala.

La segunda observacién importante concierne a la trayectoria de estrellas ez-situ. En
el panel de la derecha de la Fig. B.1 se observa claramente que la trayectoria de estrellas
ex-situ (en colores) es mucho menos densa en estrellas que la rama de estrellas in-situ
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(en negro), mas aun, la transicion entre estrellas in-situ y ex-situ no es exactamente
a las orillas de la densa trayectoria negra, si no que a unos cuantos kilo-parsecs de
distancia. Esto se debe a la eleccion del radio de nacimiento in-situ. En este trabajo se
clasifican estrellas in-situ como todas aquellas que nazcan dentro de un volumen con
un radio del tamano un radio de media masa de la galaxia.

Para obtener resultados mas precisos se buscara mejorar el método de clasificacion
de las estrellas.
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