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Resumen

En el presente trabajo se estudia la formacién de ciimulos globulares (CG) en escenarios
de agregacién jerarquica. Se usan simulaciones numeéricas hidrodindmicas de formacién de
estructura que incluyen la formacién estelar y el enriquecimiento quimico por supernovas
tipo Ia y II en un marco cosmoldgico (Tissera, Lambas & Abadi 1997, Tissera et al. 2001,
Mosconi et al. 2001) para describir la formacién de las galaxias. Estas simulaciones calculan
la evolucién de la materia oscura, el gas y las estrellas a partir de fluctuaciones de densidad
primordiales hasta el presente, describiendo la formacién de objetos similares a las galaxias
(GLO, por galazy-like objects). Se proponen distintos modelos para describir, a partir de la
historia de formacién estelar de los GLO, la formacién de los CG y sus propiedades. Con
dichos modelos se simulan los sistemas de CG de los GLO. Se encuentra que los modelos
basados en la hipé6tesis de que los CG se originan en nubes supermasivas durante episo-
dios de alta eficiencia global de formacién estelar reproducen algunas de las caracteristicas
observadas en los sistemas de CG, como sus altas edades, la constancia de sus frecuencias
especificas y la independencia de las mismas de la luminosidad de la galaxia. Ademads, los
sistemas de CG simulados muestran otras caracteristicas similares a las observadas, como la
existencia, en algunos GLO, de distibuciones de metalicidades y colores bimodales para estos
objetos. Las componentes de mayor metalicidad (rojas) de estas distribuciones presentan
correlaciones con las propiedades de las galaxias; estas correlaciones no se observan en las
componentes de menor metalicidad (azules). Las metalicidades, colores y nimero de CG
de las dos componentes de estas distribuciones, sin embargo, no coinciden con las obser-
vadas. El andlisis del origen de los CG y sus propiedades en estos modelos sugiere que estos
objetos se originarian durante el colapso de las subestructuras que se agregan para formar
las galaxias, y durante algunas fusiones (mergers) de estas subestructuras. Los CG serian
viejos debido a que los colapsos dan lugar a los primeros episodios de formacién estelar en
las galaxias, y las fusiones se vuelven ineficientes para formar CG al crecer la masa de las
mismas. La independencia de las frecuencias especificas de la luminosidad de la galaxia se
originaria en la constancia de la fraccién de masa baridnica de la galaxia transformada en
CG. El origen de las distribuciones bimodales de metalicidades seria, segin estos modelos,

intrinseco a los colapsos de las subestructuras, mientras que la correspondiente propiedad de



las distribuciones de colores se originaria exclusivamente en la relacién color-metalicidad de

los CG.
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Capitulo 1

Introduccion

Los cimulos globulares (figura 1.1) son sistemas estelares de forma esferoidal, formados
tipicamente por cientos de miles de estrellas y un medio interestelar muy tenue. Sus magni-
tudes visuales absolutas integradas varian entre aproximadamente My = —5 y My = —10,
lo que implica luminosidades del orden de 10* a 10°L, (Harris 1996). De las dispersiones
de velocidades de sus estrellas se infieren para ellos masas del orden de 10* a 10°My, y
por consiguiente relaciones masa-luminosidad normales (Y = M/L ~ 1M/ Lg; Pryor et al.
1989, 1991; Piatek et al. 1994).

Las estrellas de los cimulos globulares son deficientes en elementos pesados; sus me-
talicidades alcanzan valores tan bajos como [Fe/H] = —2 y en muy pocos casos llegan a
(Fe/H] = 0 (Harris 1996). No se observan en ellos gradientes de metalicidad internos (Smith
1980), lo cual muestra que sus poblaciones estelares son quimicamente homogéneas y no han
sufrido autoenriquecimiento, es decir, sus abundancias quimicas son directamente aquellas
del medio interestelar a partir del cual se formaron. Lo mismo sugieren sus diagramas color-
magnitud, que pueden interpretarse en términos de una inica poblacién estelar quimicamente
homogénea y ademads coetdnea. Sus colores integrados reflejan la evolucién pasiva de esta
Unica poblacién estelar, por consiguiente, se encuentran relacionados con sus edades y me-
talicidades.

En cuanto a las edades de los cimulos globulares, tanto sus diagramas color-magnitud
como la baja abundancia de elementos pesados de sus estrellas sugieren que los mismos
son objetos muy antiguos. En los casos en que ha sido posible determinar sus edades,
se ha encontrado que las mismas son tipicamente del orden de los 12-13 Gyr (Salaris &
Weiss 2002), de acuerdo con lo mencionado anteriormente. La antigiiedad de los ctimulos

globulares muestra que se trata de sistemas fuertemente ligados, capaces de sobrevivir por
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Figura 1.1: Imagen del cimulo globular 47 Tucanae tomada por S. Cellone, J.C. Forte y
L.J. Pellizza Gonzalez (1997) con el telescopio “Jorge Sahade” del Complejo Astrondmico
El Leoncito.

largos periodos de tiempo a los fenémenos externos (fuerzas de marea o choques con los discos
galacticos, entre otros) e internos (por ejemplo, evaporacién) que tienden a disgregarlos.

Los ciumulos globulares se encuentran asociados a las galaxias (figura 1.2). El sistema de
cumulos globulares de la Via Lactea esta compuesto por unos 150 objetos observados que se
distribuyen en forma esferoidal alrededor del centro galactico. Por su distribucién espacial y
cinemdtica y sus propiedades quimicas, los ciimulos globulares se encuentran emparentados
con las componentes esferoidales de la Galaxia, es decir, el halo y el bulbo.

La existencia de cimulos globulares en otras galaxias se conoce desde hace ya mads de siete
décadas (Hubble 1932), aunque sélo recientemente ha sido posible observar sistematicamente
estos objetos en una gran cantidad de galaxias, y determinar sus propiedades de modo de
caracterizar en forma precisa los sistemas de cimulos globulares extragaldcticos (Harris &
Racine 1979 y sus referencias; Harris 1991 y sus referencias; Elmegreen 1999 y sus referen-
cias). Estas investigaciones han permitido establecer las propiedades fundamentales de estos
sistemas y sus relaciones con aquellas de las galaxias a las que se encuentran asociados y del
entorno de las mismas. Entre dichas propiedades se destacan la universalidad de la funcién

de luminosidad de los sistemas de cimulos globulares (Harris & Racine 1979 y sus referencias;
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Figura 1.2: Imagen de la galaxia cD del cimulo de Fornax (NGC 1399) tomada por S.
Cellone, J.C. Forte y L.J. Pellizza Gonzalez (1997) con el telescopio “Jorge Sahade” del
Complejo Astronémico El Leoncito. Sus ciumulos globulares se observan en esta imagen
como objetos puntuales débiles que rodean a NGC 1399 en la zona central de la imagen.

Harris 1991 y sus referencias; McLaughlin & Pudritz 1996), la relacién entre la poblacién de
cumulos globulares de una galaxia por un lado y, la luminosidad y el entorno de la misma
por el otro (Harris & Van den Bergh 1981; Harris 1991 y sus referencias; McLaughlin 1999;
Elmegreen 1999 y sus referencias) y la muy frecuente presencia de dos poblaciones de ciimulos
globulares con diferente metalicidad y distribuciones espacial y cinemadtica en la mayoria de
las galaxias observadas (Zinn 1985; Ostrov, Geisler & Forte 1993; Elson & Santiago 1996;
Grillmair et al. 1999; Neilsen & Tsvetanov 1999; Gebhardt & Kissler-Patig 1999; Barmby
et al. 2000; Kundu & Whitmore 2001a,b).

Aparte de la evolucién pasiva de las poblaciones estelares de los cimulos globulares, que
modifica la funcién de luminosidad y las distribuciones de colores de los sistemas de cimulos
globulares, los principales motores de la evolucién de estos sistemas son los fenémenos que
modifican el nimero de objetos que contienen. Por consiguiente, la explicacién de las
propiedades observadas de los sistemas de cimulos globulares debe buscarse en los pro-
cesos fisicos que dan origen a los cimulos globulares, en aquellos que los destruyen, o en

los que permiten a una galaxia tomar o ceder cimulos globulares de otra o del medio in-
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tergaldctico. Dado que las edades de los cimulos globulares son del orden de las edades de
las poblaciones estelares méas antiguas de las galaxias a las que se encuentran asociados, es
razonable suponer que estos procesos estaran ligados al origen y evolucién de las galaxias
mismas. En este sentido, las propiedades de los sistemas de ciimulos globulares constituyen

un excelente campo para contrastar las teorias sobre la formacion y evolucién de las galaxias.

Los procesos fisicos mencionados no se comprenden en forma completa aun, sin embargo
se conocen algunos aspectos de los mismos, los cuales han dado origen a diversos escenarios
que intentan explicar las caracteristicas de los sistemas de ciimulos globulares. Entre estos
escenarios pueden mencionarse la formacién de cimulos globulares en fluctuaciones de den-
sidad pregaldcticas (Peebles & Dicke 1968; Peebles 1984; Rosenblatt, Faber & Blumenthal
1988), en el colapso del halo galdctico (Eggen, Lynden-Bell & Sandage 1962; Fall & Rees
1985; Forbes, Brodie & Grillmair 1997), en fusiones de galaxias (Ashman & Zepf 1992), o
como resultado de la formacién de estructura por agregacién jerarquica (Searle & Zinn 1978).
La destruccién de cimulos globulares ha sido estudiada por Fall & Rees (1977), mientras que
el intercambio de los mismos entre distintas galaxias es la base de los escenarios de Forte,
Martinez & Muzzio (1982) y Coté, Marzke & West (1998).

La mayoria de estos escenarios se concentran en el andlisis de alguno de los posibles
mecanismos que originarian y/o modificarian la poblacién de cimulos globulares de una
galaxia, pero presentan dos inconvenientes importantes. El primero de ellos es la falta de un
modelo cosmolégico consistente que describa en detalle la formacién y evolucidn de las gala-
xias y determine cudndo se dan las condiciones para que opere el mecanismo en cuestién y su
eficiencia. El segundo consiste en la carencia de un modelo fisico detallado para la formacién,
destruccién o intercambio de los cimulos globulares que determine, dadas las condiciones
de operacion del proceso, el resultado del mismo en términos del nimero y propiedades de
los cimulos globulares que participan del proceso. En el mejor de los casos, tanto el marco
cosmolégico como el mecanismo fisico son introducidos en forma estadistica. El éxito de
estos escenarios es, consecuentemente, sélo parcial, permitiendo reproducir algunas de las
propiedades observadas pero sin lograr una explicacién completa de las mismas. De hecho,
es posible que los sistemas de ciimulos globulares sean consecuencia de la operacién conjunta
de varios de los mecanismos propuestos. Nétese que las escalas involucradas en el problema
abarcan desde los parsecs hasta los megaparsecs si se quieren estudiar, por ejemplo, los
cumulos globulares en cimulos de galaxias; esto impone restricciones severas tanto a los

modelos analiticos como numéricos.



La primera descripcién de la formaciéon de los sistemas de ciimulos globulares dentro de
un modelo que describe la formacion de las galazias fue presentada por Beasley et al. (2002).
Estos autores utilizan los modelos semianaliticos de formacién de estructura por agregacién
jerarquica de Cole et al. (2000). Partiendo de la historia de formacidén estelar de los mismos,
Beasley et al. (2002) generan una historia de formacién de cimulos globulares, suponiendo
que estos objetos se forman en los discos pregaldcticos.o en las fusiones de estas estructuras.
Sin embargo, solamente logran reproducir las propiedades observadas de los sistemas de
ciimulos globulares si imponen un corte ad hoc a alto corrimiento al rojo a la formacién de
estos objetos en los discos pregalacticos, por lo que este escenario resulta sélo parcialmente
satisfactorio. La explicacién de las propiedades de los sistemas de cimulos globulares sigue

siendo, por consiguiente, un problema abierto.

El objetivo del presente trabajo es investigar la posibilidad de explicar el origen de las
propiedades de los sistemas de cimulos globulares utilizando simulaciones numéricas cos-
moldgicas de formacién de la estructura por agregacién jerarquica en un Universo dominado
por materia oscura fria, junto con una descripcién de la formacién de cimulos globulares
en términos de las condiciones fisicas prevalecientes en el medio. Se analizaron simulaciones
numéricas que describen la formacién y evolucién de las galaxias a partir de fluctuaciones de
densidad primordiales, determinando en forma autoconsistente y en un marco cosmolégico la
evolucién dindmica de la materia oscura y el gas e incorporando modelos para la formacién
estelar (Tissera, Lambas & Abadi 1997) y la evolucién quimica de las estrellas y el medio
interestelar (Mosconi et al. 2001). Con el fin de acoplar una descripcién de la formacién de
cimulos globulares a las simulaciones se proponen hipdtesis, consistentes con las observa-
ciones, para las condiciones fisicas que pondrian en marcha los procesos que dan origen a estos
objetos. Dichas condiciones permiten seleccionar en las simulaciones los instantes y regiones
de formacién de los mismos y determinar, a partir de ellos, las propiedades de los ciimulos
globulares formados. Este procedimiento permite generar numéricamente un sistema de
cumulos globulares para cada sistema galactico en las simulaciones, cuyas propiedades son

confrontadas con las observadas en los sistemas de ciimulos globulares reales.

Se considera que este esquema es apropiado para tratar el problema de las propiedades
de los sistemas de cimulos globulares en forma consistente, y que posee ventajas respecto
de los utilizados por otros autores. Las simulaciones numéricas permiten seguir en forma
autoconsistente los procesos dindmicos, hidrodindmicos y quimicos que ocurren durante la
formacién y evolucién de las galaxias, mediante la integraciéon directa de las ecuaciones
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que describen el comportamiento de sus distintas componentes y sin recurrir a métodos
estadisticos. De este modo permiten investigar los procesos fisicos posiblemente responsables
de la formacién de cimulos globulares. La descripcién de los ciimulos globulares desarrollada
en este trabajo estd basada en caracteristicas del medio interestelar y de la formacion estelar
en los sistemas galacticos simulados, y no en procesos individuales (fusiones de galaxias,
captura dindmica, etcétera). Ademds, varios de estos procesos, utilizados como hipétesis en
algunos de los escenarios desarrollados por otros autores, son descriptos en forma detallada
por las simulaciones de formacién de estructura por agregacion jerarquica. Por consiguiente,
el andlisis del presente trabajo no solamente contiene estos procesos, sino que ademads permite
investigar la importancia relativa de los mismos en la determinacién de las propiedades de
los sistemas de cimulos globulares.

El esquema del presente trabajo es el siguiente. El capitulo 2 describe los datos obser-
vacionales de sistemas de ctimulos globulares disponibles actualmente; el capitulo 3 analiza
los escenarios sugeridos por otros autores y enumera las condiciones para el origen de los
cumulos globulares propuestas en este trabajo. Las simulaciones numéricas de formacién de
estructura por agregacién jerarquica utilizadas se describen en el capitulo 4 y la identificacién
de las galaxias en dichas simulaciones es el objeto del capitulo 5. Los diferentes modelos
para los sistemas de cimulos globulares se discuten en el capitulo 6. El andlisis del origen
de las propiedades de los sistemas de cimulos globulares obtenidos en base a estos modelos
se realiza en el capitulo 7. Por 1ltimo, el capitulo 8 presenta las conclusiones del presente

trabajo.
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Capitulo 2

Los sistemas de ciimulos globulares

El estudio de los sistemas de cimulos globulares como subsistemas de las galaxias comienza
con los trabajos clasicos de Shapley (1918) acerca de los cimulos de la Via Lictea y de Hubble
(1932), quien muestra la existencia de estos objetos en la galaxia de Andrémeda (M31). A
partir de alli comienzan a realizarse investigaciones en las galaxias cercanas, encontrandose y
estudidndose cimulos globulares en las Nubes de Magallanes, algunas de las galaxias enanas
que conforman el Grupo Local y una gran cantidad de galaxias de campo y en ctimulos como
los de Virgo, Fornax y Coma Berenices (Harris & Racine 1979 y sus referencias; Harris 1991
y sus referencias; Elmegreen 1999 y sus referencias). Estas investigaciones han permitido
determinar diversas propiedades de los sistemas de climulos globulares, asi como su relacién
con las galaxias a las que se encuentran asociados y con el entorno de las mismas. En este

capitulo se discuten los resultados de dichas investigaciones.

2.1 Ciumulos globulares galacticos y extragalacticos

La deteccion de los cimulos globulares y 1a medicién de sus propiedades constituyen el primer
problema observacional en el estudio de los mismos. La detectabilidad de estos objetos en
distintas galaxias depende de varios factores, siendo los mas importantes de ellos la distancia
y el tipo de Hubble de la galaxia. De acuerdo a sus tamanos, los ciimulos globulares pueden
verse como objetos resueltos solamente en las galaxias més cercanas (hasta aproximadamete
unos 10 Mpc), pudiendo en estos casos identificarse individualmente por su morfologia y
sus propiedades globales. En galaxias més distantes, solamente puede identificarse en forma
colectiva el sistema de cimulos globulares como un exceso estadistico de objetos puntuales

con las magnitudes y colores tipicos de los ciimulos globulares y con una concentracién hacia

11



el centro de la galaxia.

Los cimulos globulares galdcticos (figura 1.1) pueden detectarse e identificarse indivi-
dualmente en forma sencilla, debido a su proximidad. Esta los hace aparecer como objetos
muy brillantes (NGC 104 o NGC 5139, por ejemplo, son visibles a simple vista) y permite
a la vez resolver sus estrellas, revelando su distribucién esferoidal con una concentracién
central caracteristica. Los cimulos globulares galacticos son ademas facilmente distinguibles
de los cimulos abiertos galdcticos, no solamente por su morfologia, sino también por sus
diferentes edades y distribuciones espaciales. Los ciimulos abiertos son jovenes y estan en el
disco galactico, mientras que los globulares son viejos y se encuentran relacionados al halo
y el bulbo. La observacién de los cimulos globulares desde la posicién del Sol, en el plano
galactico, no genera problemas para los objetos del halo, pero si para los del bulbo, los cuales
se encuentran fuertemente oscurecidos y enrojecidos por el material interestelar del disco
galactico. Esto dificulta la determinacién de sus magnitudes y colores intrinsecos, y hace
suponer la existencia de unos 20 cimulos globulares no detectados en la Galaxia, ademads
de los aproximadamente 150 conocidos. Actualmente, las observaciones en el infrarrojo

permiten superar parcialmente estas dificultades.

En otras galaxias de tipo Sa y Sb cercanas, la deteccién de cimulos globulares presenta
algunos problemas adicionales. Si bien estas galaxias muestran una clara distincién entre
cumulos abiertos y globulares, las distintas inclinaciones de las mismas respecto de la visual
hacen que los objetos del disco y el halo aparezcan mezclados al proyectarse sobre el plano del
cielo (ver figura 2.1). Esto genera una contaminacién de la muestra de cimulos globulares con
objetos del disco, ademas de dificultar el anélisis a causa del apinamiento de las imégenes y de
los efectos de enrojecimiento y absorcién internos de la galaxia. Las espirales de tipo Sc y las
galaxias irregulares presentan la mayor dificultad para detectar cimulos globulares. En ellas
no existe una clara distincién entre objetos viejos y jovenes, en cambio, se observan ciimulos
estelares con una distribucién continua de edades, por lo que los cimulos globulares genuinos
(aquellos con edades mayores a 9-10 Gyr) se mezclan con cimulos de edad intermedia (2-
9 Gyr). La discriminacién de estos dos grupos requiere de estudios morfolégicos, colores
integrados y espectros, o del uso de diagramas color-magnitud o la busqueda de estrellas RR
Lyrae, lo que limita las investigaciones a las galaxias m4s cercanas (las Nubes de Magallanes
y M33, entre otras). Las galaxias elipticas presentan el mejor campo para el estudio de
los sistemas de ciimulos globulares, conteniendo las de mayor luminosidad miles de estos
objetos. Estas galaxias no presentan problemas de contaminacién con otras poblaciones ni
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Figura 2.1: Problemas para la deteccién de ciimulos globulares en galaxias espirales.

de absorcién o enrojecimiento debido a la ausencia de material interestelar en ellas. Sin
embargo, es dificil detectar cimulos globulares en sus regiones centrales, en las que el brillo

de la componente estelar es muy intenso.

2.2 Funciéon de luminosidad

Una de las caracteristicas directamente observables de los sistemas de ciimulos globulares es
su funcién de luminosidad ¢(My ), que mide el nimero de cimulos globulares por intervalo

de magnitud absoluta y se define por

¢(My) = dN/dMy, (2.1)

donde dN es el nimero de cimulos globulares con magnitudes visuales absolutas en un
intervalo dMy alrededor de My. También puede definirse la misma funcién como el nimero

de cimulos globulares por intervalo de luminosidad ¢(Ly) mediante la ecuacién
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Figura 2.2: Funcién de luminosidad del sistema de cimulos globulares de la Via Lactea,
construida a partir de los datos de Harris (1996). La curva punteada corresponde a una
distribucién normal con los pardmetros dados por Harris (1991) para la Via Léctea.

¢(Lv) = dN/dLy, (2:2)

donde dN es el nimero de cimulos globulares con luminosidades en un intervalo dLy alrede-
dor de Ly.

La funcién de luminosidad de un sistema de ciimulos globulares puede determinarse direc-
tamente midiendo la magnitud aparente de cada uno de los ciimulos del sistema y la distancia
a la que se encuentra la galaxia. Para las galaxias mas cercanas que 10 Mpc aproximada-
mente, la distancia puede medirse, por ejemplo, usando la relacién periodo-luminosidad de
las Cefeidas. La funcién de luminosidad de las nebulosas planetarias es otro indicador de
distancias para las galaxias cercanas. En el caso de sistemas més lejanos la distancia se
determina, por ejemplo, usando la relacién de Tully-Fisher o midiendo sus corrimientos al

rojo y utilizando la ley de Hubble. Los cimulos globulares galacticos constituyen un caso es-
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Figura 2.3: Universalidad del mdximo de la funcién de luminosidad de los sistemas de
cimulos globulares, construida a partir de los datos de Harris (1991). La linea punteada
corresponde al promedio de las 10 galaxias mas brillantes.

pecial, ya que sus distancias se estiman individualmente, por ejemplo, a partir de la relacién

luminosidad-metalicidad de sus estrellas RR Lyrae.

La figura 2.2 muestra la funcién de luminosidad para el sistema de ctimulos globulares
de la Via Lictea, construida a partir de los datos de Harris (1996). La misma presenta
una forma de campana (linea punteada en la figura 2.2), con un pico en My = —7.5 y una
dispersién o5, = 1.4 (Harris 1991). En todas las galaxias en que se ha medido, los datos
son consistentes con la hipdtesis de que la funcién de luminosidad de los sistemas de ciimulos
globulares es universal (Harris & Racine 1979; Harris 1991; McLaughlin & Pudritz 1996). La
figura 2.3 muestra un aspecto de esta universalidad; la constancia de la magnitud absoluta
del maximo de la funcién de luminosidad. Esta propiedad se utiliza actualmente como
un indicador confiable de distancias extragaldcticas (ver por ejemplo Sandage & Tammann

1995), aunque existen indicios de cierta dependencia con el medio ambiente.
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La importancia de la funcién de luminosidad reside en su relacién con la distribucién de
masas de los cimulos globulares ¥(m) (McLaughlin & Pudritz 1996), definida por

¥(m) = dN/dm, (2.3)

donde dN es el nimero de cimulos globulares con masas en un intervalo dm alrededor de

m. La relacién entre la funcién de masa y la funcién de luminosidad es

¢(My) = BLyp(Ly) = Bmap(m), (2.4)

donde 8 =~ 0.921, y la ultima igualdad supone una relacién masa-luminosidad constante
para los ciumulos globulares, en acuerdo con las observaciones. La funcién de masa presenta
entonces una forma de campana, con un maximo en m = 1.6 x10° M (McLaughlin & Pudritz
1996). Es importante notar que la universalidad de la funcién de luminosidad implica la de
la funcién de masa.

Un estudio detallado de la funcién de luminosidad.de distintos sistemas de cimulos glo-
bulares (McLaughlin & Pudritz 1996) sugiere que los mecanismos dindmicos de destruccién
de cimulos globulares, tanto internos como externos, no afectan apreciablemente a la funcién
de masa en su extremo de alta masa (M > 10°M). Este estudio muestra también que las
observaciones son consistentes con la hipdtesis de que la funcidn inicial de masa ¥(m) de

los sistemas de ciimulos globulares es universal y tiene la forma de una ley de potencia

U(m) oc m™® (2.5)

con un exponente a ~ 1.7. La universalidad de la funcién de luminosidad de los sistemas
de cimulos globulares es entonces un indicio de la universalidad de la funcién inicial de
masa, y por consiguiente del proceso fisico que origina estos objetos. Harris & Pudritz
(1994) y McLaughlin & Pudritz (1996) muestran también que la funcién inicial de masa de
los cimulos globulares, los cimulos jévenes masivos, los nicleos de las nubes moleculares
gigantes y las regiones HII gigantes siguen todos leyes de potencia con exponentes similares,
lo cual sugiere una conexién entre la formacién de cimulos estelares masivos y la existencia
de nubes moleculares masivas. Estos autores proponen entonces que los cimulos globulares,
siendo los cimulos més masivos, se habrian originado en nubes moleculares supergigantes con

masas superiores a 108 M, posiblemente existentes en la época de formacién de las galaxias.
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2.3 Poblaciones

La cantidad de ciimulos globulares varia de galaxia en galaxia. Existen galaxias en las
que no ha sido posible detectar cimulos globulares (por ejemplo NGC 891, Van den Bergh
& Harris 1982), en otras se encuentran apenas unos pocos, como en la galaxia enana de
Fornax (Harris & Racine 1979). En la Via Léctea se conocen alrededor de 150 (Harris
1996), mientras que en M87, la galaxia central del cimulo de Virgo, se hallan varios miles de
estos objetos (Harris 1991 y sus referencias). La determinacién de la poblacién de ciimulos
globulares de una galaxia se logra contando los objetos observables en la galaxia y corrigiendo
el valor obtenido por el ruido poissoniano de los halos galdcticos y por la (in)completitud de
la muestra, la cual surge esencialmente de que la misma estd limitada tanto espacialmente
como en luminosidad. La correccién de la completitud por luminosidad se realiza suponiendo
que la funcién de luminosidad de los sistemas de cimulos globulares ¢y, tiene una forma
funcional universal conocida (ver seccién 2.2). De este modo, si la magnitud limite de la

muestra es My, ;m, la fraccién fp de objetos detectados respecto del total es

_ Naa _ [l §(My)dMy
Niot JZo ®(My)dMy

donde Ny y Nio: son el nimero de cimulos detectado y total respectivamente. De este
modo puede determinarse N, a partir de Ny.. Una correccién similar se aplica a causa de
la limitacién espacial de la muestra. En este caso es necesario determinar la distribucién

fp (2.6)

radial de los cimulos globulares y utilizarla de modo analogo a la funcién de luminosidad
para encontrar la fraccién de cimulos globulares en el area del cielo observada respecto del
total de cimulos globulares de la galaxia. De esta forma puede hallarse la poblacién total
de cimulos globulares a partir del nimero observado.

Las observaciones muestran que el niimero total de cimulos globulares de una galaxia
correlaciona con la luminosidad de la misma. Un pardmetro que caracteriza esta correlacién
es la frecuencia especifica Sy, definida por Harris & Van den Bergh (1981) como el niimero de
cimulos globulares por unidad de luminosidad de una galaxia, normalizada a la luminosidad

de una galaxia de magnitud visual absoluta My = —15,

Sy = Ny 1004Mv+18) (2.7)
donde N, es el nimero total de cimulos globulares de la galaxia.
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La determinacién de la frecuencia especifica de un sistema de cimulos globulares requiere,
ademds del recuento del nimero de cimulos del sistema, de la medicién de la magnitud
absoluta integrada de la galaxia. Esta tarea, realizada a través de la medicién de los perfiles
de brillo de las galaxias, no es sencilla porque requiere la medicién de brillos superficiales del
orden de o menores al brillo del fondo del cielo hasta distancias considerables (varios radios
galdcticos) del centro de las galaxias. Esta es una de las fuentes mds importantes de incerteza
en la determinacién de la frecuencia especifica de los sistemas de cimulos globulares. Diversos
autores han realizado determinaciones de la frecuencia especifica en una gran cantidad de
galaxias, cuyos resultados pueden resumirse en los siguientes puntos (Elmegreen 1999 y sus

referencias):

1. La frecuencia especifica de los sistemas de cimulos globulares es practicamente inde-

pendiente de la luminosidad de la galaxia a la que se encuentran asociados.

2. La frecuencia especifica depende de la morfologia y el entorno de la galaxia, siendo
Sy ~ 1 — 2 para las galaxias espirales, Sy ~ 3 — 6 para las galaxias elipticas y

Sy ~ 5 — 6 para las galaxias cD.

Es importante notar que la poblacién de disco de las galaxias espirales contribuye con una
parte importante de su luminosidad, lo cual tiende a disminuir su frecuencia especifica. Dado
que los cimulos globulares son objetos asociados a los halos de las galaxias, es razonable
estimar la frecuencia especifica en las galaxias espirales utilizando solamente la luminosidad
del halo. De ese modo, la misma aumenta a valores similares a los de las galaxias elipticas
de menor frecuencia especifica (Kissler-Patig et al. 1997).

Tal como se expres6é en la seccién 2.2, la funcién de luminosidad, y por lo tanto la
distribucién de masas de los sistemas de cimulos globulares, parece ser universal. Por
consiguiente, el nimero de cimulos globulares de un sistema es una medida de la masa
total, M., de los ciimulos globulares del mismo. La luminosidad de la galaxia, por otra
parte, estd relacionada con su masa estelar M, 4,;. Por consiguiente, la frecuencia especifica
del sistema de ctimulos globulares de una galaxia est4 relacionada con la eficiencia global e,

con que la misma forma cimulos globulares.

M,
4 Myga

donde la M, 4, es la masa baridnica total de la galaxia. Diversos autores sugieren que el

(2.8)

comportamiento de la frecuencia especifica con la luminosidad y el tipo de Hubble puede
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Figura 2.4: Variacién de la eficiencia de formacién de cimulos globulares con la luminosidad
de la galaxia, construida con los datos de Rosenblatt, Faber & Blumenthal (1988). La linea
punteada corresponde al promedio de los datos.

explicarse considerando que el nimero de ciimulos globulares por unidad de masa bariénica de
la galaxia es constante, y que las variaciones de la frecuencia especifica surgen de variaciones
en la relacién masa-luminosidad de la galaxia y en la existencia de una fraccién de la masa
en forma de gas, que por lo tanto no contribuye a la luminosidad de la galaxia (Rosenblatt,
Faber & Blumenthal 1988; Harris & Pudritz 1994; McLaughlin 1999; Elmegreen 1999 y
sus referencias). Realizando un anélisis detallado de estos puntos, estos autores muestran
que la hipdtesis de una eficiencia global aproximadamente constante para la formacién de
cimulos globulares es consistente con las observaciones (Rosenblatt, Faber & Blumenthal
1988; McLaughlin 1999), como se observa en la figura 2.4. El valor de la eficiencia de
formacién de ciimulos globulares estimado por estos autores es €4 ~ 3 X 1072, y la constancia

de la misma es otro indicio en favor de la universalidad del proceso fisico que da origen a

estos objetos.
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2.4 Metalicidad

La metalicidad de los cimulos globulares de una galaxia puede medirse directamente por
métodos espectroscdpicos, por ejemplo, a partir del indice de magnesio (Mgs). Sin embargo,
la obtencién de espectros de cada uno de los ciimulos gIobulares es una tarea que requiere una
gran cantidad de tiempo de observacién, por lo que actualmente son pocas las galaxias en las
cuales es posible realizar estas mediciones y por consiguiente la muestra de metalicidades de
cumulos globulares obtenidas directamente es pequena, aunque crece rapidamente gracias al
empleo de telescopios de clase 8m. Los colores integrados de los ciimulos globulares proveen
una alternativa para la determinacién de la metalicidad de los mismos. Empiricamente es
posible mostrar la existencia de una relacién entre la metalicidad de los cimulos globulares
galacticos y algunos de sus colores integrados, como B — I o V — K en el sistema de John-
son (ver, por ejemplo, Pritchet 1977 o Aaronson et al. 1978) o C — T; en el sistema de
Washington (Geisler & Forte 1990). Segtin esta relacién, el color de los ciimulos globulares
se vuelve mas rojo a medida que aumenta la metalicidad. Su existencia puede deducirse
también a partir de los modelos de sintesis de poblaciones estelares (por ejemplo, Worthey
1994 o Schulz et al. 2002), que permiten construir semiempiricamente el espectro, y por
consiguiente los colores integrados de poblaciones estelares como las de los cimulos globu-
lares. Estos modelos muestran que el color integrado de un cimulo globular es funcién de
su edad y de su abundancia quimica. Es decir, existe una degeneracién edad-metalicidad en
los colores integrados, que imposibilita determinar estas propiedades directamente a partir
de los colores. Sin embargo, para el caso de poblaciones estelares con edades mayores a
10 Gyr aproximadamente, la dependencia del color con la edad practicamente desaparece,
emergiendo la relacién color-metalicidad hallada empiricamente. Al utilizar los colores como
indicadores de metalicidad, es importante recordar entonces que la relacién univoca entre
ambos existe solamente bajo la hipétesis de poblaciones estelares viejas. Ya sea midiendo
directamente las metalicidades o a partir de los colores u otros indicadores observacionales,
es posible entonces reconstruir las distribuciones de metalicidad de los sistemas de cimulos
globulares, las cuales brindan informacién acerca de la historia de enriquecimiento quimico

de los mismos.

El sistema de cumulos globulares de la Via Lactea fue el primero en ser analizado en
este sentido. Las observaciones muestran que su distribucién de metalicidades es bimodal

(Zinn 1985, ver figura 2.5), lo cual sugiere que el sistema de cimulos globulares galacticos
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Figura 2.5: Distribucién de metalicidades de los cimulos globulares de la Via Lactea. Se

observan en ella la presencia de dos maximos; el ajuste de una funcién con dos componentes
gaussianas permite estimar el valor de las modas en [Fe/H|~ —1.5y [Fe/H] ~ —04.

contiene dos poblaciones de estos objetos, que difieren en el contenido de elementos pe-
sados. En las galaxias que cuentan con mediciones espectroscépicas de metalicidades (en
general, espirales y elipticas gigantes) se observa el mismo fenémeno: la existencia de una
distribucién bimodal de metalicidades (Ostrov, Geisler & Forte 1993; Elson & Santiago 1996;
Ostrov, Forte & Geisler 1998; Jablonka et al. 1998; Kissler-Patig et al. 1998; Barmby et
al. 2000; Perrett et al. 2002; Schroder et al. 2002), con muy pocas excepciones (Larsen et
al. 2003). En las galaxias en las que no hay actualmente determinaciones espectroscépicas
de las abundancias quimicas de los ciimulos globulares, en necesario recurrir al andlisis de
las distribuciones de colores (y suponer la existencia de una relacién color-metalicidad para
los cimulos correspondientes). Las galaxias espirales, SO y elipticas normales y gigantes
muestran en general distribuciones bimodales de colores (figura 2.6) que, bajo las hipdtesis

mencionadas, pueden interpretarse como distribuciones bimodales de metalicidades (Ostrov,
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Figura 2.6: Distribucién del color C' — R de los sistemas de cimulos globulares de M 87
(curva superior) y NGC 1399 (curva inferior), dos galaxias elipticas gigantes (Forte et al.
2002).

Geisler & Forte 1993; Elson & Santiago 1996; Grillmair et al. 1999; Neilsen & Tsvetanov
1999; Gebhardt & Kissler-Patig 1999; Barmby et al. 2000; Forte et al. 2001; Kundu &
Whitmore 2001a,b). Los cimulos con colores rojos corresponden a la poblacién de altas
metalicidades, mientras que lo opuesto ocurre para los de colores azules. Notablemente, la
bimodalidad no se observa en las galaxias elipticas enanas, que presentan un unico pico en
las distribuciones de colores, y por consiguiente una tnica poblacién de cumulos globulares,

generalmente de baja metalicidad (Durrell et al. 1996).

Es importante insistir, sin embargo, en que la interpretaciéon de la bimodalidad de las
distribuciones de colores de los sistemas de cimulos globulares como indicadora de la pre-
sencia de dos poblaciones de diferente metalicidad se basa en la hipétesis de la existencia,
de una transformacién univoca entre el color correspondiente y la metalicidad, la cual se

verifica solamente para objetos muy viejos. Por lo tanto es posible que las distribuciones de
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Figura 2.7: Relacién entre la metalicidad media de las poblaciones de cimulos globulares y
la luminosidad de la galaxia, construida a partir de los datos de Forbes, Brodie & Grillmair
(1997). El panel superior corresponde a los ciimulos azules, el inferior a los rojos. La linea
punteada corresponde a un ajuste lineal de los datos correspondientes a estos tltimos.

colores bimodales se deban en parte a diferencias de edad entre los cimulos globulares y no

solamente a efectos de metalicidad (ver seccién 2.5).

Las dos poblaciones de cimulos globulares muestran caracteristicas diferentes en cuanto
a su relacién con las propiedades de las galaxias a las que se encuentran asociados. La
metalicidad media de los cimulos globulares rojos correlaciona con la luminosidad de la
galaxia, mientras que la de los cimulos azules es independiente de ella (Forbes, Brodie &
Grillmair 1997, ver figura 2.7). Las galaxias mds luminosas (y por ende mds masivas) son
capaces de formar cimulos globulares de mayor metalicidad. También se encuentra una
correlacién entre la metalicidad media de los cimulos globulares rojos y el color del halo
de la galaxia, no observdndose dicha correlacién para los cimulos azules (Forbes & Forte

2001). Ambas relaciones sugieren que el origen y la evolucién quimica de los cimulos de
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Figura 2.8: Relacién entre la fraccién de cimulos rojos y azules y la frecuencia especifica de
la galaxia, construida a partir de los datos de Forbes, Brodie & Grillmair (1997).

alta metalicidad estd asociado al de las estrellas de la galaxia. En el mismo sentido apuntan
las distribuciones espaciales y cinemdticas de ambas poblaciones (ver seccién 2.6). Por otra
parte, el cociente entre el nimero de cimulos globulares rojos y azules en una galaxia estd
relacionado con la frecuencia especifica del sistema de cimulos globulares, como muestra la
figura 2.8. Las galaxias con mayor frecuencia especifica tienen mayor proporcién de cimulos
azules (de baja metalicidad), lo cual, junto con la relacién de la frecuencia especifica con el
entorno (ver seccién 2.3), sugiere que los cimulos globulares de menor metalicidad tienen

alguna relacién con el entorno de la galaxia.

Estas relaciones afirman la idea de la existencia, en las galaxias mas masivas, de dos gru-

pos de ciumulos globulares con diferente origen, historia quimica y relacién con las galaxias.
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2.5 Edad

La medicidn de las edades de cimulos globulares presenta ain hoy grandes dificultades, y sus
resultados estdn sujetos a incertezas considerables. En los casos en que es posible obtener
diagramas color-magnitud, la edad puede estimarse a partir de distintos indicadores, como
la diferencia de color entre el turn-off y la base de la rama de las gigantes u otros parametros
(ver, por ejemplo, Rosemberg et al. 1999). Cuando se tienen espectros integrados, puede
hacerse uso de indices derivados de la intensidad de las lineas de Balmer. Para los cimulos
globulares galdcticos o del Grupo Local es posible aplicar el primer método, mientras que
los cimulos globulares pertenecientes a galaxias mas lejanas solamente permiten utilizar el
segundo. Sin embargo, como se discute en la seccién 2.4, la muestra de cimulos de los que

se han obtenido espectros aiin es pequena.

Recientemente se ha logrado determinar en forma homogénea las edades de aproximada-
mente un tercio de los cimulos globulares galacticos (Salaris & Weiss 2002), y los resultados
sugieren la existencia de una relacién edad-metalicidad para los mismos, como muestra la
figura 2.9. Dado que el 90% de los cimulos de la muestra son de baja metalicidad, los datos
no permiten sacar conclusiones acerca de las diferencias de edades de las dos poblaciones
de cimulos globulares, sino solamente decir que en una de ellas existe una relacién entre la
metalicidad y la edad. En otras galaxias los datos son ain mas ambiguos. Algunos autores
presentan observaciones en favor de la coetaneidad de los dos grupos de cimulos globulares
(Beasley et al. 2000; Jordan et al. 2002), mientras que otros sugieren la existencia de dife-
rencias de edad considerables, e inclusive de ciimulos de edad intermedia (2-5 Gyr; Forbes
et al. 2001; Larsen et al. 2003). Por lo tanto, ain no es posible determinar directamente la
historia de formacién de cimulos globulares en las galaxias y determinar su relacién con la

existencia de dos poblaciones de estos objetos.

En algunas galaxias cercanas, notablemente la Nube Mayor de Magallanes, es posible
observar cumulos estelares estructuralmente similares a los ciimulos globulares, pero con las
caracteristicas poblacionales de los ciimulos abiertos galdcticos (Ashman & Zepf 1992 y sus
referencias; Harris & Pudritz 1994 y sus referencias; Forbes, Brodie & Grillmair 1997 y sus
referencias). Estos ctimulos suelen tener edades intermedias (2-5 Gyr) o ser muy jévenes
(edades menores a 1 Gyr). Dadas sus masas, estos objetos devendrian, con el correr del
tiempo, en objetos similares a los ciimulos globulares galacticos. Una de las propiedades

mdés notables de estos cimulos es que se encuentran asociados a galaxias con signos de in-
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Figura 2.9: Relacién edad metalicidad para los cimulos globulares galacticos, construida a
partir de los datos de Salaris & Weiss (2002).

teracciones o de estar sufriendo eventos violentos, como las galaxias con brotes intensos
de formacién estelar, o pares de galaxias fusiondndose. Esto sugiere la existencia de al-
guna conexién entre el proceso de formacién de cimulos globulares y los eventos violentos
(Schweizer 1986; Ashman & Zepf 1992). Si bien no estd claro si estos ctiimulos jévenes son
cumulos globulares genuinos, los mismos pueden brindar algunas claves acerca de cémo opera

el proceso de formacién de sistemas estelares masivos.

2.6 Distribucion espacial y cinematica

El conocimiento de la distribucién espacial y cinematica del sistema de cimulos globulares
asociado a una galaxia requiere del conocimiento de las posiciones y velocidades de cada uno
de sus miembros. Para los cimulos globulares galdcticos, sus distancias y sus posiciones en el

plano del cielo permiten reconstruir tridimensionalmente el sistema, y estudiar entonces en
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detalle su distribucién espacial. Sus velocidades radiales son directamente accesibles a través
de la medicién del corrimiento Doppler de sus lineas espectrales, y actualmente también es
posible medir sus movimientos propios (ver, por ejemplo, Dinescu et al. 2003), de modo de
obtener su velocidad espacial. Por consiguiente, también es posible determinar la distribucién
cinematica del sistema de cimulos globulares galdctico. Los sistemas de cimulos globulares
extragaldcticos, en cambio, no pueden ser estudiados con el mismo detalle. En primer lugar,
solamente se observan sus posiciones en el plano del cielo, no es posible determinar sus dis-
tancias con la suficiente precisién como para determinar la estructura tridimensional de estos
sistemas. En segundo lugar, tampoco es posible medir sus movimientos propios, solamente
sus velocidades radiales a través de sus corrimientos al rojo, por lo que tampoco es posible
reconstruir su distribucién tridimensional de velocidades, sino con algunas hipdtesis. Es de-
cir, para estos sistemas solamente puede observarse la distribucién espacial bidimiensional

proyectada en el cielo, y la distribucién cinemadtica unidimensional a lo largo de la visual.

Los cimulos globulares galicticos presentan una distribucién espacial esferoidal alrede-
dor del centro galdctico (Shapley 1918). Un estudio més detallado (Zinn 1985) muestra que
en realidad las dos poblaciones de cimulos globulares galacticos, definidas en funcién de su
metalicidad (ver seccién 2.4), tienen diferentes distribuciones espaciales y cinematicas, afir-
mando asi la idea de que estos grupos realmente constituyen subsistemas con diferente origen
e historia. El subsistema de los cimulos azules, de baja metalicidad, tiene una distribucién
espacial extendida y una mayor dispersién de velocidades, por lo que esta asociado al halo
galactico. El de los rojos, de alta metalicidad, en cambio, tiene una distribucién espacial
menos extendida y menor dispersién de velocidades; esta asociado al bulbo galactico. Las
diferentes distribuciones espaciales de ambos grupos hacen que, a una determinada distancia
galactocéntrica coexistan diferentes nimeros de ciimulos rojos y azules (Ng y N4, respecti-
vamente). El cociente Ng/N4 varia entonces con la distancia al centro galactico, generando

un aparente gradiente de metalicidad en la Galaxia.

Si bien no hay muchas galaxias espirales para las cuales se hayan determinado con pre-
cisién las distribuciones espaciales y cinemadticas, los pocos casos estudiados (Perrett et al.
2002; Schroder et al. 2002) son consistentes con los datos de la Via Léictea. El subsistema
de ciimulos rojos tiene una distribucién espacial concentrada, una cinemaética fria y una
fuerte rotacién similares a la poblacién del bulbo, mientras que el subsistema de los cimulos
globulares azules tiene una distribucion extendida y una cinemadtica con mayor dispersién

de velocidades, consistente con la poblacién del halo. Acerca de la rotacién de este subsis-
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tema atn persisten discrepancias, por ejemplo, en el caso de M31 parece tener una rotacién
apreciable (Perrett et al. 2002), mientras que lo contrario ocurre para M81 (Schroder et al.
2002). |

Los sistemas de cimulos globulares de algunas elipticas gigantes en cimulos de galaxias
también han sido estudiados en detalle (Grillmair et al. 1994; Cohen & Ryzhov 1997,
Sharples et al. 1998; Coté et al. 2001; Hanes et al. 2001; Geisler et al. 2003; Coté et al.
2003). Estas galaxias muestran distribuciones espaciales diferentes para ambos grupos de
cimulos globulares y los consiguientes gradientes aparentes de metalicidad (Forte, Strom
& Strom 1981; Strom et al. 1981) generados por la variacién, en funcién de la distancia al
centro de la galaxia, del cociente entre el niimero de cimulos rojos y el de ciimulos azules. Los
cimulos azules tienen en general distribuciones mas extendidas que los rojos. La cinemética
de ambos grupos también muestra diferencias, siendo mds caliente la distribucién de los
cumulos azules y maés fria la de los rojos. La existencia de rotacién en ambos subsistemas no
est4 clara, como asi tampoco si la misma ocurre en torno a la galaxia, o si existen movimientos
relacionados con la dindmica del cimulo de galaxias. Este punto comienza actualmente a

tomar importancia a partir de observaciones realizadas con telescopios de clase 8m.

2.7 Resumen

En resumen, los datos observacionales muestran que los sistemas de cimulos globulares

poseen algunas propiedades universales, siendo las més destacadas las siguientes:

1. La universalidad de la funcién de luminosidad, que sugiere la correspondiente univer-
salidad de la funcién inicial de masa y por consiguiente la del proceso que origina los
ciumulos globulares. Junto con ella, la relacién de la funcién inicial de masa con la de
los cimulos jévenes masivos, las nubes moleculares y regiones HII gigantes, que sugiere

una conexién entre las nubes moleculares masivas y el origen de los ciimulos globulares.

2. La constancia de la eficiencia de formacién de ciimulos globulares, que también apunta

a la universalidad del proceso que da origen a estos objetos.

3. La frecuente bimodalidad de la distribucién de metalicidad y su correlacién con la
distribucién espacial y cinemdtica de los ciimulos, que implican la existencia de dos
grupos de objetos, uno que contiene objetos azules, de baja metalicidad, con distribu-

ciones extendidas y dispersiones de velocidad altas, y otro formado por objetos rojos,
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de alta metalicidad, con distribuciones menos extendidas y dispersiones de velocidad
menores. La existencia de estas dos poblaciones de cimulos globulares sugiere a su vez

la existencia de diferentes instantes o entornos de formacién de los mismos.

4. La existencia de una correlacién entre las propiedades de uno de los grupos, el de
cimulos de alta metalicidad, con las de la galaxia a la que se encuentra asociado, que
sugiere que su origen estd intimamente relacionado con el de la misma. Ademais, la falta
de estas correlaciones para los cimulos de baja metalicidad, y la posible correlacién de
las propiedades de los mismos con el entorno de las galaxias, lo cual sugiere nuevamente

distintos escenarios para la formacién de ambos grupos.

5. La relacién entre la existencia de cimulos masivos jévenes y la ocurrencia de fenémenos

violentos.

La explicacién de estas caracteristicas requiere evidentemente de la comprensién del pro-
ceso por el cual se originan los cimulos globulares, y de cémo las galaxias generan, durante
su origen y evolucidn, las condiciones para que opere dicho proceso. Si bien estos puntos
no se conocen en detalle, realizando diversas suposiciones acerca de ellos se han construido
diversos escenarios para la explicacién de dichas caracteristicas. La descripcidn de estos

escenarios es el objeto del capitulo 3.
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Capitulo 3

Escenarios para el origen de los
sistemas de ciimulos globulares

Como se mencioné en el capitulo 2, la explicacién de las propiedades de los sistemas de
cimulos globulares requiere la comprensién de las condiciones y procesos fisicos que dan
origen a estos objetos en las galaxias y a los que posteriormente modifican su poblacién.
Algunos de estos procesos se conocen sélo parcialmente, por lo que diversos autores han
utilizado los datos observacionales junto con consideraciones tedricas e hipétesis astrofisicas
para disefiar distintos escenarios que describan la formacion y evolucién de los sistemas de
cimulos globulares. Dichos escenarios solamente han logrado explicar parcialmente algunas
de las propiedades de estos sistemas, y alin no presentan una descripcién completa de los
mismos, basada en procesos fisicos y consistente con un marco cosmoldgico. El objetivo del
presente capitulo es describir los puntos sobresalientes de los escenarios propuestos por otros

autores y presentar el camino que se seguira en el presente trabajo.

Los escenarios propuestos hasta el presente pueden clasificarse en tres grupos; aquellos
que suponen que la formacién de los sistemas de ciimulos globulares ocurrié antes que la de
las galaxias a las que se encuentran asociados (llamados primarios), aquellos que suponen que
ambos procesos ocurrieron en forma coetdnea (secundarios), y los que proponen la existencia
de procesos de formacién de cimulos globulares posteriores a la formacion de las galaxias
(terciarios). No todos los modelos encajan estrictamente en esta clasificacién; como se vera

mas adelante, algunos combinan distintos tipos de procesos.
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3.1 Escenarios primarios

3.1.1 Fluctuaciones de densidad pregalacticas

Peebles & Dicke (1968) fueron los primeros en idear un modelo fisico para la formacién de los
ciumulos globulares. Estos autores proponen que, justo después de la etapa de recombinacién
que desacopla la materia de la radiacién en el Universo, la masa de Jeans es del orden de
la masa tipica de los ctimulos globulares (10°M). Basados en este hecho, sugieren que las
primeras estructuras que colapsan en el Universo son nubes de gas con masas de ese orden
de magnitud que forman estrellas y dan origen a los cimulos globulares. El proceso de
agregacion jerarquica hace que estas estructuras queden ligadas a las galaxias, que se forman
posteriormente a partir de fluctuaciones de densidad mayores. Este escenario aprovecha la
precedencia de la formacién de los cimulos globulares para explicar aquellas propiedades
de los mismos que son independientes de la galaxia en la que se encuentran, tales como la
constancia de la funcién de luminosidad. Sin embargo, por la misma razén falla al tratar de
reproducir la dependencia de otras propiedades de los sistemas de cimulos globulares con
las propiedades de la galaxia.

Dos puntos débiles del modelo son la necesidad de recurrir al autoenriquecimiento para
explicar la abundancia no nula de elementos pesados en los ciimulos globulares y los grandes
factores de colapso necesarios para generar, a partir de los tamainos originales de las estruc-
turas que colapsan (del orden de 1 kpc), los cimulos globulares (cuyos tamafos actuales son
del orden de 10 pc). La homogeneidad quimica observada en las estrellas de los ciimulos
globulares sugiere que no existid autoenriquecimiento en ellos, mientras que la conservacién
del momento angular en el colapso implicaria una rotacién rapida de los ciimulos globulares
(no observada) si los factores de colapso fueran los predichos por este modelo.

Peebles (1984) y posteriormente Rosenblatt, Faber & Blumenthal (1988) extienden el
modelo de Peebles & Dicke (1968) a un Universo dominado por materia oscura fria, encon-
trando que las correlaciones de largo alcance del espectro de potencias permiten explicar
en forma estadistica algunas relaciones entre las propiedades de los cimulos globulares y
las de las galaxias, como la correlacién entre la frecuencia especifica y el entorno de las
mismas. Ademads, muestran que la constancia de la eficiencia de formacién de cimulos glo-
bulares puede explicarse a partir de la supervivencia de los cimulos al colapso de las galaxias.
Sin embargo, estos modelos predicen la existencia de una gran cantidad de cimulos inter-

galdcticos, no observados, y la presencia de halos extendidos de materia oscura alrededor

32



de los cimulos globulares, cuya existencia es improbable dada la relacién masa-luminosidad
normal observada en estos objetos (Pryor et al. 1989, 1991; Piatek et al. 1994).

3.2 Escenarios secundarios

3.2.1 Colapso de las galaxias

El primer escenario en el cual se plantea el origen de los ciimulos globulares en forma coetanea
al de las galaxias se encuentra en el trabajo de Eggen, Lynden-Bell & Sandage (1962). Estos
autores muestran la existencia de una correlacién entre la metalicidad de las estrellas del
halo galactico por un lado, y la excentricidad, el momento angular de sus érbitas y su
velocidad perpendicular al plano galdctico por el otro, que interpretan como una relacién
entre sus edades y las distancias galactocéntricas a las que se formaron. Esta relacién los
lleva a concluir que el halo se originé a través del colapso de una gran masa de gas, el cual
habria durado alrededor de 10% afios. Los autores sugieren que los cimulos globulares se
formaron conjuntamente con el halo, lo cual explicaria el gradiente de metalicidad observado
en el sistema de cimulos globulares galdcticos, pero no la existencia de dos poblaciones
de diferente metalicidad (desconocida en ese momento). Este modelo también predice una
diferencia de edades para los ctimulos globulares del orden de la duracién del colapso (108
anos), mucho menor a la hallada por investigaciones posteriores (Salaris & Weiss 2002).
Fall & Rees (1985) plantean un mecanismo fisico para el origen de los ciimulos globulares
en el modelo de colapso. Su modelo propone que el gas interestelar se separa en dos fases
al enfriarse por debajo de 10* K, una de las cuales se mantiene fria y colapsa por su propia
gravedad. Esto ocurre para abundancias Z = 0.01Z; y con masas del orden de 106 M, ambas
tipicas de los cimulos globulares. El problema principal de este modelo es que requiere de
una fuente de energia externa para evitar el colapso de estructuras menores. Dicha fuente

podria ser un nicleo galdctico activo o un campo de radiacién ultravioleta intenso.

3.2.2 Agregaciéon de fragmentos protogalacticos

Searle & Zinn (1978) sugieren un escenario secundario diferente al anterior. Estos autores
muestran que en los cimulos globulares del halo externo de la Galaxia (R > 8 kpc) no hay
evidencia firme para la existencia de un gradiente de metalicidad, y sugieren este hecho como

evidencia de que el halo galdctico se formé por la agregacién de fragmentos protogalacticos,
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en lugar de un colapso ordenado. Los cimulos globulares se formarian durante el proceso
de agregacién de estos fragmentos, y sus propiedades serian entonces independientes de su
posicién en la galaxia.

Un posible mecanismo fisico para el origen de los cimulos globulares en el marco del
escenario de Searle & Zinn (1978) fue propuesto por Harris & Pudritz (1994). Estos autores
se basan en las relaciones entre las funciones de masa de ctimulos globulares, cimulos jévenes
masivos y nubes moleculares gigantes para proponer que los cimulos globulares se forman
en la misma forma que lo hacen hoy los cimulos jévenes. Sugieren entonces la existencia,
en la época de formacién de las galaxias, de nubes moleculares supergigantes, en las cuales
se habrian formado nicleos masivos (del orden de 108 M) que darian origen a los ciimulos
globulares. En estos nicleos la conversién de gas a estrellas seria muy eficiente, lo cual
permitiria formar sistemas ligados, a pesar de que la eficiencia global de las nubes seria
menor. Este mecanismo es consistente con el escenario de Searle & Zinn (1978), de hecho los
autores sugieren la identificacién de los fragmentos protogalacticos de dicho escenario con

las nubes moleculares supergigantes.

3.2.3 Colapso en dos fases

Una variante més sofisticada del escenario de colapso ha sido presentada por Forbes, Brodie
& Grillmair (1997). Segin estos autores, la formacién de cimulos globulares habria tenido
lugar en el colapso de las galaxias, el cual se habria desarrollado en dos fases. En la primera
fase, una pequena fraccién del gas disponible se habria convertido en estrellas y cumulos
globulares, con una alta eficiencia de formacién de cimulos globulares, generando asi una
poblacién de alta frecuencia especifica. Esta fase habria ocurrido al inicio del colapso de la
galaxia, antes de la formacién de la mayoria de las estrellas, lo cual explica que haya formado
una poblacién de cimulos globulares de baja metalicidad, extendida y con alta dispersién
de velocidades. La poblacién de cumulos de alta metalicidad habria sido formada en una
segunda fase del colapso, junto con la mayoria de las estrellas, a partir de material enriquecido
quimicamente por las estrellas de la primera fase y separada de ella por un periodo en el
cual la formacién de cimulos globulares se habria detenido. Esta poblacién estaria menos
extendida, tendria una dispersién de velocidades mas baja, una frecuencia especifica menor
y, dado su origen conjunto con la mayor parte de las estrellas de la galaxia, sus propiedades
estarian relacionadas con las de la misma. Por la misma razén, las propiedades de los

cimulos de baja metalicidad no correlacionarian con las de la galaxia. Ademds, la relacién
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entre la frecuencia especifica de la galaxia y la fraccién de cimulos azules se explicaria
naturalmente, ya que la frecuencia especifica queda ligada a la cantidad de cimulos azules
por las caracteristicas de la primera fase. La bimodalidad en la distribucién de metalicidades
aparece, en este escenario, como consecuencia de la existencia de dos fases separadas por
un intervalo en que la formacién de ciimulos globulares se detiene. El mayor problema
de este escenario es la falta de un mecanismo fisico que describa la formacién de cimulos
globulares en cada fase del colapso. Este mecanismo deberia explicar la razén, propuesta
por los autores, por la cual la primera fase generaria mdas cimulos que estrellas y ocurre
lo contrario en la segunda, y el fenémeno fisico responsable de detener la formacién de
cumulos globulares entre ambas fases. Los autores sugieren como candidato para este dltimo
la ocurrencia de supernovas tipo Ia de la primera fase, que calentarian el gas y detendrian la
formacion estelar. Harris, Harris y McLaughlin (1998), en cambio, proponen la existencia de
una etapa de supervientos en la galaxia, que dispersaria el material interestelar deteniendo

la formacién estelar.

3.3 Escenarios terciarios

3.3.1 Captura por fuerzas de marea

Forte, Martinez y Muzzio (1982) proponen el primer escenario terciario para explicar las
propiedades de los sistemas de cimulos globulares. En el mismo sugieren que los procesos
dindmicos que resultan de la interaccién de una galaxia con su entorno pueden modificar
su sistema de cimulos globulares. En particular, los autores muestran que las galaxias mas
masivas pueden capturar cimulos globulares de las galaxias menores por fuerzas de marea,
incrementando su poblacién, lo cual explicaria la mayor frecuencia especifica de las galaxias
cD en los centros de los cimulos de galaxias. Dado que las galaxias que ceden los cimulos
serian menos masivas que aquellas que los capturan, de acuerdo a la relacién entre la masa
de la galaxia y la metalicidad media de su sistema de cimulos globulares, los cimulos cap-
turados serian de menor metalicidad que los autéctonos de la galaxia. Se generarian asi
naturalmente en las galaxias mds masivas dos poblaciones de cimulos globulares, una de
alta metalicidad, formada junto con la galaxia y otra de baja metalicidad, capturada de
galaxias menos masivas. Coté, Marzke & West (1998) extienden este escenario incluyendo
no solamente la captura de cimulos, sino también la acrecién de galaxias completas, con-

siderando que en estos casos el sistema de cimulos globulares de la galaxia menor pasa a
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formar parte del de la mayor, pero sin formarse cimulos nuevos en el proceso (fusiones no
disipativas). Este escenario explicaria la bimodalidad observada en las distribuciones de
metalicidad, y también darfa cuenta de la existencia de correlaciones entre las propiedades
de los cimulos de mayor metalicidad y las de la galaxia, y de la falta de las mismas rela-
ciones para los cimulos de menor metalicidad. Ademads, los cimulos azules, por haber sido
capturados, naturalmente tendrian una distribucién espacial mas extendida y una mayor
dispersién de velocidades que los los cimulos rojos (autéctonos), lo cual estd de acuerdo con
las observaciones.

Nétese que este escenario contiene una componente primaria o secundaria, ya que los
autores suponen que las galaxias ya tienen sistemas de cimulos globulares al comenzar a
operar el proceso de captura por fuerzas de marea. El modelo no especifica cudl es el proceso
responsable de formar los cumulos globulares de las galaxias, en este sentido sélo resuelve
parcialmente el problema. La falta de un modelo cosmolégico que describa la formacién
de las galaxias y su evolucién posterior, y determine a partir de ella las condiciones de
operacion del proceso de captura por fuerzas de marea es el punto débil de este escenario.
Ademads, la naturaleza estadistica de la mezcla de ambas poblaciones de ciimulos hace que la
bimodalidad, si bien presente estructuralmente, en muchos casos no se observe debido a que
la diferencia entre las metalicidades medias de ambas poblaciones sea pequena comparada

con sus dispersiones de metalicidades (C6té, Marzke & West 1998).

3.3.2 Fusiones de galaxias

Ashman & Zepf (1992) proponen otro proceso terciario que modificaria la poblacién de
cumulos globulares de las galaxias. Estos autores sugieren que las galaxias elipticas gigantes
se originarian a partir de fusiones de galaxias espirales, ricas en gas, y que el proceso de
fusién podrian generar en el medio interestelar de las mismas las condiciones necesarias para
formar nuevos cimulos globulares. Esto explicaria, segin estos autores, la mayor frecuencia
especifica de las galaxias elipticas respecto de las espirales. Ademds, los ciimulos globulares
originados en la fusién se formarian de material ya enriquecido por la evolucién quimica de
las galaxias, por lo que tendrian mayor metalicidad que los formados originariamente con las
galaxias. Este escenario tiene su base en las observaciones que relacionan la formacién de
cumulos jévenes masivos con las galaxias que sufren eventos violentos, y explica la existencia
de dos grupos de objetos de distintas metalicidades. Uno de ellos, formado por cimulos

azules, de baja metalicidad, corresponderia al sistema de cimulos globulares original de
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la galaxia, mientras que el otro, compuesto por cimulos rojos, de alta metalicidad, seria
originado en las fusiones.

Como en el caso anterior, este escenario no indica cudl es el proceso (primario o secun-
dario) que da origen a los ciimulos globulares que contienen las galaxias antes de comenzar a
operar los procesos de fusién; ademads, tiene varios puntos débiles. Para explicar el aumento
de la frecuencia especifica, deberia crearse en las fusiones una gran cantidad de cimulos rojos
(al menos el triple del nimero de cimulos azules, de acuerdo a Forbes, Brodie & Grillmair
1997) lo cual contradice la observacién de que los cimulos azules son los mds numerosos
en las galaxias elipticas. Solamente en el caso de existir una tdnica fusién la distribucién
de metalicidades se veria bimodal; miltiples fusiones con galaxias cuyo material interestelar
tuviera diferente metalicidad, generarian estadisticamente distribuciones unimodales anchas
en lugar de bimodales. Por otra parte, las galaxias de luminosidades similares deberian
tener frecuencias especificas similares independientemente del entorno, contrariamente a lo
observado. Por ultimo, este escenario no explica la existencia de distribuciones bimodales

también en las galaxias espirales.

3.3.3 Agregacién jerarquica

Beasley et al. (2002) proponen el primer escenario basado en modelos de formacién de
estructura por agregacion jerarquica. Estos autores utilizan los modelos semianaliticos de
Cole et al. (2000), que describen la formacién y evolucién dindmica y quimica de las galaxias
y sus historias de formacidn estelar. Sobre esta descripcién simulan la formacién de cimulos
globulares suponiendo que los mismos se originan en las pequenas estructuras ricas en gas
que son las primeras en colapsar {que los autores llaman discos protogaldcticos) o en las
fusiones mayores (es decir, en aquellas en que la relacién de masas de las estructuras que se
fusionan supera el valor limite de 0.4) de estas estructuras para formar otras méas masivas.
Ademis adoptan que la masa que se transforma en ctimulos globulares (y por consiguiente
el niimero de estos objetos originado) es proporcional a la masa de estrellas formada en cada
instante (aunque usan constantes de proporcionalidad diferentes para los cimulos formados
en discos protogaldcticos y en fusiones), y que las abundancias quimicas de los ciimulos
globulares son las mismas que las de las estrellas junto con las cuales se formaron. De este
modo obtienen la historia de formacién y las propiedades de los cimulos globulares de cada
galaxia. Las constantes de proporcionalidad entre la masa de estrellas y de cimulos formada

en cada instante es ajustada de acuerdo a las observaciones.
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Los autores hallan que en este escenario se dan efectivamente dos poblaciones de ctiimulos
globulares, una de baja metalicidad formada en los discos pregaldcticos y otra de alta me-
talicidad formada en las fusiones, en la cuales el material se encuentra enriquecido por la
formacion estelar anterior en las estructuras que participan de la fusién. Sin embargo, las
mismas no generan en todos los casos una distribucién bimodal por dos razones; la diferencia
de metalicidades medias es pequeiia respecto de sus dispersiones de metalicidad, por un lado,
y la cantidad de cimulos azules resulta dos 6rdenes de magnitud superior a la de cimulos
rojos, por el otro. Para obtener una bimodalidad, los autores se ven forzados a suponer una
eficiencia de formacién excepcionalmente baja para los cimulos globulares azules o bien a
introducir un corte ad hoc en la formacién de cimulos globulares en los discos pregalacticos.
Un corte en un corrimiento al rojo z, = 5 produce una distribucién bimodal de metalicidades
con caracteristicas similares a las observadas.

Si bien este modelo reproduce la existencia de dos poblaciones de cimulos globulares
y el nimero de objetos en cada una de ellas, es importante notar que la separacién en
dos poblaciones surge directamente de la suposicién de dos entornos para la formacién de
ctimulos, los discos pregalicticos y las fusiones. La necesidad de truncar ad hoc la formacién
de cimulos azules confiere cierto grado de arbitrariedad a este escenario, y muestra que estan

faltando procesos fisicos relevantes en la formulacién del mismo.

3.4 Resumen y esbozo del modelo del presente trabajo

Los escenarios ideados para explicar la existencia de sistemas de ciimulos globulares con las
caracteristicas observadas son de diversa indole y, dada la libertad otorgada por la falta de un
conocimiento detallado del proceso fisico que origina los cimulos globulares, estos escenarios
expresan las ideas actuales acerca de las condiciones y/o mecanismos que originarian estos
objetos. Mas alla de las diversas variantes, es posible rescatar esencialmente cuatro escenarios

acerca de estos mecanismos:

e La formacién pregaldctica, en fluctuaciones de densidad, de cimulos globulares (Peebles
& Dicke 1968; Peebles 1984; Rosenblatt, Faber & Blumenthal 1988).

e El origen de los mismos durante el colapso de las galaxias o de los fragmentos que se
agregan para formarlas (Eggen, Lynden-Bell & Sandage 1962; Searle & Zinn 1978; Fall
& Rees 1985; Forbes, Brodie & Grillmair 1997; Beasley et al. 2002).
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e La posibilidad de modificar los sistemas de cimulos globulares mediante el intercambio
de ciimulos entre galaxias (Forte, Martinez & Muzzio 1982; C6té, Marzke & West 1998).

e La formacién de estos objetos durante las fusiones de galaxias (Ashman & Zepf 1992)

o de sus subestructuras (Beasley et al. 2002).

Estos son los cuatro mecanismos basicos a los que se recurre (con distinto grado de detalle
segin el autor) para explicar las observaciones referentes a los sistemas de cimulos globulares.
El primero de ellos parece llevar a demasiadas contradicciones con las observaciones, por lo
que no tiene demasiada aceptacion en la actualidad. Los otros son capaces de explicar de
diversos modos y con distinto grado de éxito algunas de las observaciones, aunque entran
en contradiccién con otras. Esta diversidad sugiere que quizas la explicacién del origen de
los cimulos globulares esté dada por una combinacién de algunos de estos mecanismos, o de
todos ellos.

En este sentido, la linea de investigacién mas fructifera podria ser la de estudiar el proble-
ma del origen de los sistemas de ciimulos globulares dentro de un escenario para la formacién
y evolucién global de las galaxias, en un marco cosmolégico. Esto provee una descripcién
fisicamente consistente y detallada de la evolucién dindmica y la historia de formacién estelar
y quimica de las estructuras a las que estan relacionados los ciimulos globulares. Obtener una
descripcién de la historia de formacién de estos objetos a partir de la historia de las galaxias
permitiria atacar el problema ab initio, llevarlo a bases fisicas y disminuir considerablemente
la cantidad de hipétesis necesarias para su solucién. Los escenarios enumerados anterior-
mente quedarian incluidos en dicha descripcién, ya no como hipdtesis independientes, sino
como procesos derivados de los mecanismos basicos que definen la evolucién de las estruc-
turas en el Universo. Asi, seria posible incluso estudiar la contribucién de cada uno de ellos
a la creacién y determinacion de las propiedades de los sistemas de cimulos globulares. El
escenario de Beasley et al. (2002) es el primero en adherir parcialmente a este esquema, ya
que si bien enmarca la formacién de cimulos globulares en el contexto de la formacién de
galaxias, sigue utilizando los escenarios anteriores para obtener la descripcion de los sistemas
de cimulos globulares en términos de la historia de las galaxias.

El presente trabajo est4 basado en la linea de investigacién descripta en el parrafo ante-
rior, la cual se implementa del siguiente modo. En primer lugar se obtiene una descripcién
de la formacién y evolucién de las galaxias. Para ello se utilizan simulaciones numeéricas

de formacién de estructura por agregacién jerarquica de Tissera, Lambas & Abadi (1997),
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Tissera et al. (2001) y Mosconi et al. (2001). Estas simulaciones describen la formacién
y evolucién dindmica de las galaxias y su historia de formacién estelar y quimica en forma
autoconsistente a partir de las fluctuaciones de densidad primordiales. Para ello integran
las ecuaciones que describen el comportamiento de la materia oscura, el gas y las estrellas,
y utilizan prescripciones basadas en modelos fisicos para la formacién estelar y la evolucién
quimica de las estrellas y el medio interestelar. En este sentido, describen ab initio los pro-
cesos fisicos que dan origen y determinan la posterior evolucién de las galaxias. La ventaja
del uso de simulaciones numéricas consiste esencialmente en la forma en que las mismas
describen la evolucién de la estructura en el régimen no lineal. Los modelos semianaliticos
parametrizan los procesos fisicos que determinan la evolucién de la estructura y describen
dicha evolucién a través de métodos estadisticos, mientras que las simulaciones numéricas
calculan dicha evolucién integrando numéricamente las ecuaciones dindmicas de la materia.
La desvantaja de estas dltimas es su mayor tiempo de calculo, lo cual a su vez limita la
estadistica de los casos analizados. Es importante notar que las simulaciones de Tissera,
Lambas & Abadi (1997), Tissera et al. (2001) y Mosconi et al. (2001) son unas de las
pocas que actualmente permiten describir la historia quimica del Universo en un marco
cosmoldgico, elemento esencial en la investigacion de los sistemas de cimulos globulares.

A partir de la descripcién de las galaxias y de su historia de formacién estelar dadas
por las simulaciones numéricas, el presente trabajo extrae para cada galaxia simulada una
descripcién de la historia de formacién de sus cimulos globulares, que permite obtener las
propiedades de los mismos. Esta historia estd dada en términos de las condiciones fisicas
del medio a partir del cual se crean los ciimulos globulares, y no de uno de los escenarios
descriptos anteriormente o de una combinacién de ellos. Dichas condiciones, a su vez, estan
sugeridas por las observaciones relativas al origen de los cimulos globulares (ver capitulo
2), teniendo en cuenta particularmente aquellas de cardcter universal. Especificamente, la
descripcién de los sistemas de ciimulos globulares del presente trabajo esta basada en las

siguientes hip6tesis respecto del origen de los cimulos globulares:

e Los cumulos globulares se formarian conjuntamente con estrellas no ligadas.

e El proceso fisico local que origina los cimulos globulares seria universal. Sus carac-

teristicas no cambiarian de galaxia en galaxia, ni en distintos entornos.

e La formacién de ciimulos globulares ocurriria durante eventos violentos.
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e Los sitios de formacidén de ciimulos globulares serian nubes de gas supermasivas.

e La masa de gas transformada en cimulos globulares en cada episodio de formacién de

los mismos dependeria de la masa estelar total formada.

e Las abundancias quimicas de los ciimulos globulares serian aquellas del medio a partir

del cual se formaron.

Una vez construida la historia de formacién de ciimulos globulares de cada galaxia, se

analizan sus propiedades y se comparan las mismas con las observaciones.
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Capitulo 4

Simulaciones numéricas de formacion
de estructura

El desarrollo del modelo de formacién de cimulos globulares se realizé dentro del contexto
de simulaciones cosmoldgicas hidrodinamicas de formacién de estructura, las cuales se basan
en un escenario de agregacion jerdrquica en un modelo cosmoldgico estdndar de materia
oscura fria (SCDM) y describen, partiendo de las fluctuaciones de densidad primordiales, la
evolucién dindmica de la materia oscura y baridnica, la formacién estelar (Tissera, Lambas
& Abadi 1997) y la evolucidén quimica de las estrellas y del medio interestelar en forma
autoconsistente (Mosconi et al. 2001; Tissera et al. 2001). Como resultado obtienen, en
funcién del tiempo, la distribucién espacial y cinemadtica de la materia oscura y baridnica,
las propiedades termodindmicas del gas, la historia de formacién estelar y las abundancias

quimicas del gas y las estrellas.

4.1 Modelo cosmoldgico y condiciones iniciales

Las simulaciones numéricas a las cuales se acoplé el modelo de formacién de ciimulos globu-
lares describen la formacién de la estructura en un modelo cosmolégico estindar de materia
oscura fria (SCDM) con un pardmetro de sesgo b = 1.67. El mismo considera un Universo
de Einstein-De Sitter (2 = 1) sin energia oscura (24 = 0) y con un pardmetro de densidad
de materia bariénica Q, = 0.1, adoptando una constante de Hubble Hy = 50 km s™*Mpc™!
(Tissera et al. 2001). Actualmente se acepta un modelo de materia oscura fria con energia
oscura (ACDM) como el que mejor reproduce las observaciones y los vinculos tedricos, sin

embargo, los procesos fisicos estudiados en el presente trabajo no variarian con la cosmologia,
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aunque si cambiaria la dependencia temporal. Los resultados dependen esencialmente de la
historia de formacién estelar y de fusiones de los sistemas galdcticos, las cuales son redis-
tribuidas temporalmente sin alterar su secuencia por un cambio de pardmetros cosmolégicos.

Las condiciones iniciales de las simulaciones se obtienen a partir del espectro de potencia,
de las fluctuaciones de densidad primordiales, el cual estd compuesto por una poblacién de
modos con fases independientes. Estas fluctuaciones son evolucionadas dentro del régimen de
crecimiento lineal utilizando la aproximacién de Zel’dovich, hasta un corrimiento al rojo de
z = 10 que corresponde, en este modelo cosmolégico, a un tiempo ¢t = 12.7 Gyr en el pasado.
Este sera entonces el instante inicial de las simulaciones, y el campo de densidad del Universo
en ese instante, obtenido de la evolucién de las fluctuaciones de densidad primordiales,
constituird la condicién inicial de las mismas. En adelante se utilizara ¢ para indicar el
tiempo medido en un sistema con origen ¢ = 0 en el instante actual y valores positivos hacia
el pasado, llamado usualmente look-back time, y t' para el tiempo medido en el sistema usual
(t' = ~t).

El objetivo de las simulaciones es describir el origen y evolucion de las galaxias de campo,
por lo cual las mismas describen un volumen ciibico del.Universo, con un lado de longitud L =
10 Mpc en el instante actual (¢t = 0, z = 0) y con condiciones periédicas de contorno. La masa
contenida en esta regién estd representada por 643 particulas de masa m, = 2.64 x 103 M,
de las cuales el 10% son de materia bariénica y el resto de materia oscura; ambos tipos de
particulas tienen la misma masa. Inicialmente la materia baridnica esta formada por gas con
abundancias primordiales (X =0.76, Y = 0.24, Z = 0).

4.2 Evolucion dinamica e hidrodinamica

La evolucién temporal de la regién del Universo simulada depende de la expansién del Uni-
verso y de los procesos fisicos que ocurren a la materia contenida en ella. La materia oscura
constituye, de acuerdo al modelo CDM, un sistema no colisional que solamente interactia a
través de la gravedad. La materia bariénica, en cambio, es fisicamente mucho méds compleja.
Esta puede presentar distintas fases (gas, estrellas, polvo) cada una de las cuales tiene un
comportamiento fisico diferente. En las simulaciones solamente se consideran las dos fases
m4as importantes para la descripcién de las galaxias, el gas y las estrellas, y las transiciones
entre ellas. El gas es un sistema colisional, por lo cual esta sujeto a fuerzas hidrodindmicas
(presién, viscosidad) aparte de la gravitacién. Ademas, la dindmica del gas esta acoplada a
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los procesos termodinamicos que ocurren en el mismo, por lo que es necesario tener en cuenta
estos ultimos. Las estrellas, en cambio, pueden considerarse como un sistema no colisional.
A continuacién se describen brevemente los procesos fisicos incluidos en las simulaciones

numéricas.

4.2.1 Gravedad

Para calcular en forma eficiente la interaccion gravitatoria entre las particulas, las simu-
laciones utilizan el cédigo de N cuerpos adaptive particle-particle particle-mesh (AP3M,
Couchman 1991). Este algoritmo divide la fuerza que se ejerce sobre una determinada
particula 7 en la posicién 7;, en una componente de largo alcance F;L originada por las
particulas lejanas, y una componente de corto alcance F’ic, ejercida por las particulas veci-

nas. La componente de largo alcance se calcula a partir del potencial gravitatorio ¢(7),

F' = —m, V(). (4.1)

El potencial gravitatorio, a su vez, se determina integrando la ecuacién de Poisson,

V() = 4nGp(7), (4.2)

donde G = 6.672x 107" N m? kg2 es la constante de gravitacién universal y p(7) la densidad
de masa. La integracién se realiza descomponiendo el espacio en una grilla tridimensional
de 643 nodos, asignando la masa a estos nodos y usando técnicas de Fourier y condiciones
de contorno periddicas. La componente de corto alcance sobre cada particula 7 se calcula a

través de la suma directa de las interacciones individuales con sus particulas vecinas 7,

~C (7i —77)
= O P+ ey )
donde 7; y 7; son las posiciones de las particulas ¢ y j respectivamente, € el parametro de
ablandamiento, y la suma se extiende a las particulas j que se encuentran en la misma celda
de la grilla que la particula ¢ o en celdas vecinas.
La dinamica de una particula 7 bajo la accién de fuerzas gravitatorias viene dada entonces
por
do;C 1 =zc 2L

—(F + ). (44)

dt’ mp




4.2.2 Hidrodinamica y termodinamica del gas

El comportamiento del gas se calcula por medio de la técnica denominada hidrodindmica
de particulas suavizadas (SPH; Lucy 1977; Gingold & Monaghan 1977). Esta consiste en
representar las variables dindmicas y termodindmicas del gas por sus valores en un conjunto
discreto de puntos, las particulas. Asi, cada particula representa un elemento de fluido con
una masa m; (en las presentes simulaciones m; = m,, Vi), posicién 73, velocidad v;, densidad
pi, presion P; y energia interna u;. Para determinar dichas variables en cualquier punto del

espacio, se emplea una interpolacién suavizada de los valores de las mismas en las particulas,

(f(f))=Z7Z”fz (17 = 7], h), (4.5)

. P
donde (f(7)) es el valor de la variable en cuestién interpolada en el punto 7, f; el valor de la
misma para la particula i y W(r, h) la funcién de suavizado, usualmente denominada kernel.
Esta funcién tiene generalmente forma de campana, y depende de un pardmetro A, llamado
longitud de suavizado, que determina esencialmente el radio dentro del cual las particulas
contribuyen al valor suavizado de la variable en cuestién. Las simulaciones utilizadas adoptan

una funcién spline con soporte compacto (Monaghan & Lattanzio 1985),

L[ 1= @/2)(r/h)?+ (3/4)(r/h)* 0< (r/h) <1
Wk, h) = == { (1/4)[2 = (/R)P 1< (r/h) <2 (46)
0 2<(r/h)
Las fuerzas hidrodindmicas sobre las particulas de gas se obtienen aplicando la misma inter-

polacién suavizada a las ecuaciones de la dindmica de fluidos. El resultado es

d’l;;SPH

P
L L1,V W (|7 — 7, h), .
d’ ZmJ 72 Pj 5)ViW (|75 — 751, h) (4.7)

donde II;; es un tensor de v1sc031da,d artificial, que se introduce para describir la evolucién

correcta de un fluido en un frente de choque. Del mismo modo se obtiene la ecuacién que

determina la variacién de la energia interna de las particulas,

pilA
(pmp)?’
(4.8)

donde A es la tasa de enfriamiento radiativo, 1 la masa atémica media del gas y my la masa

at zzma ) ViW (|7 — 73], h) + & Em.’l i (0 — v3) VW (|75 — 751, h) —

del protoén.
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4.2.3 Integracion temporal

La evolucién temporal de las particulas viene dada por la integracién de sus ecuaciones de

movimiento en coordenadas coméviles,

d’l;,: d,ﬁ;:SPH ldﬁ;G
dat’ dt’ ad dt'’

donde v; es la velocidad comdvil de la particula ¢, a es el factor de expansién del Universo y

(4.9)

L1
:—2H’U1;—§

H = a/a es el pardmetro de Hubble. Estas dltimas dos variables contienen la informacién
de la cosmologia.

Estas ecuaciones se integran mediante un algoritmo de tipo leap-frog,

F2 = pmel/2 4 gm Ay 1 O(AP), (4.10)
—m+1 —m d _;m+1/2 ! 3
o =0+ TAt + 0(At"Y), (4.11)

siendo m el paso de integracién y At’ = 0.0127 Gyr el intervalo de integracién, constante
durante la integracién y de igual valor para todas las particulas. La evolucién de las variables
termodindmicas de las particulas se obtiene, dentro del mismo esquema, integrando a través

de un método predictor-corrector la ecuacién

At (du,™? du ™
m+1/2 — m—1/2 = z et . 4.12
i et (dt’ T ar (4.12)
La integracién de ambas ecuaciones se realiza desde el instante inicial (z = 10, ¢/ = —12.7

Gyr) hasta el instante actual (z =0, t' = 0).

4.3 Formacion estelar

La formacidén estelar se introduce transformando una fraccién de gas de las particulas de
materia bariénica en estrellas, creando de ese modo particulas hibridas (ver Tissera, Lambas
& Abadi 1997). El comportamiento dindmico de las particulas hibridas se supone domi-
nado por el gas. Cuando éste se agota, las fuerzas hidrodindmicas se vuelven despreciables
y la particula pasa a ser considerada puramente estelar. Este modelo puede dar lugar a

artificios numeéricos, pues el gas y las estrellas de una particula tienen en la simulacién una

47



misma evolucién dindmica, cuando en realidad deberian desacoplarse. Sin embargo, no existe
actualmente una manera sencilla de resolver este problema.

Los mecanismos fisicos que controlan la transformacién del gas en estrellas no se conocen
en detalle, aunque si es posible esbozar las condiciones fisicas generales que dan lugar a
la formacion de estrellas. En particular, las simulaciones de Tissera, Lambas & Abadi
(1997) implementan un algoritmo de transformacién de gas en estrellas considerando que las
mismas se originan en regiones de gas denso y frio en colapso, que satisfacen la condicién
de inestabilidad de Jeans. Especificamente, el algoritmo supone que las estrellas se forman
en las particulas de gas que se encuentran en un flujo convergente (V - v; < 0, donde 7;
es la velocidad de la particula), a bajas temperaturas (T; ~ 10* K) y tales que su tiempo

caracteristico de enfriamiento 7, cumple

3kT;p; 3 172
—— l = ’ 4.13
2ump A(T;) Te < Tain (16G’p,~) (4.13)

donde £ es la constante de Boltzmann y 74, el tiempo dindmico de la particula. Esta dltima

condici6n se verifica si la densidad de la particula supera un valor critico, pf ~ 7 x 107% g
cm~3. Por consiguiente, cuando una particula cumple las condiciones anteriores, ocurre en
ella un episodio de formacidn estelar, el cual transforma parte de su masa de gas en estrellas.
La masa de estrellas originada en cada episodio de formacién estelar se estima adoptando

una tasa de formacién estelar dada por la ley de Schmidt

dpgas Pgas
—rees _ _ o9es 4.14
5 5 (4.14)

donde pg,, es la densidad del gas, C un pardmetro de eficiencia y ¢, el tiempo caracteristico
de formacién estelar, supuesto del orden del tiempo dindmico del gas t4,. Suponiendo que
el volumen en el cual ocurre la formacién estelar es constante, y que la formacién estelar
dura un intervalo igual al intervalo de integracién de la simulacién At, es posible calcular la

masa de estrellas Am, formada en ese intervalo como

Am, = cAt'pgﬁ. (4.15)

donde ¢ es un nuevo pardmetro de eficiencia, que absorbe el volumen en el que se produce
la formacién estelar. Este es un pardmetro libre del modelo. Una determinada particula
puede dar lugar a varios episodios de formacién estelar, los cuales irdn consumiendo su

masa de gas, hasta que la misma sea menor al 5% de la masa de la particula, en cuyo caso
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no se considera dicha particula para posteriores episodios de formacién estelar. Una vez
alcanzado este limite, la particula se considera una particula de estrellas, y su dindmica
se supone no colisional. Por consiguiente, las particulas bariénicas estin formadas por gas
y estrellas en distintas proporciones, dependiendo de la historia de cada una. A su vez, la
componente estelar de cada particula puede estar formada por distintas poblaciones estelares
originadas en diferentes episodios de formacién, y por consiguiente, con distintas masas,
edades y abundancias quimicas (ver seccién 4.4). Los datos correspondientes a cada uno de
los episodios ocurridos en cada particula son almacenados junto con las propiedades fisicas
de la misma. De este modo, se puede recuperar la historia de formacién estelar de cada

particula en la simulacién.

4.4 Evolucién quimica

El modelo para la evolucién quimica de las estrellas y del medio interestelar fue desarrollado
e implementado por Mosconi et al. (2001). El mismo describe el enriquecimiento del medio
interestelar producido por las supernovas de tipo I (SNI) y de tipo II (SNII) que ocurren en
las poblaciones estelares generadas en los distintos episodios de formacién estelar.

Suponiendo una funcién inicial de masa de Salpeter para la nueva poblacién estelar es
posible calcular el nimero de SNII que ocurren en la misma, considerando que sus pro-
genitores son todas las estrellas con masas superiores a 8 M. Las SNIa se producen por
la deflagracién del carbono en enanas blancas de C-O en sistemas binarios (Matteucci &
Francois 1989). En este modelo, se adopta como pardmetro libre la razén entre el nimero
de SNII y SNIa, Ogy, y se calcula el nimero de SNIa a partir de este pardmetro y el nimero
de SNII. Las observaciones sugieren que 2 < Ogxy < 3, por consiguiente se utilizan valores
de Ogn en ese rango. El nimero de SNIb se supone la mitad del de SNIa.

Este modelo asigna como variables a cada particula baridnica las abundancias de los si-
guientes elementos: 'H, “He, 12C, 1N, 60,2°Ne, 2*Mg, 28Si, 325, 4°Ca, 56Fe y #2Zn. Se supone
que inicialmente el gas tiene abundancias primordiales, por lo tanto sélo las abundancias de
los dos primeros elementos son no nulas, X = 0.75 y Y = 0.25. En cada episodio de
formacién estelar, las estrellas se forman siguiendo el modelo descripto en la seccién 4.3,
suponiendo que su composicién es la del gas a partir del cual se formaron. La informacién
de su composicion se almacena junto con los datos correspondientes al episodio de formacién

estelar.
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La masa de cada uno de los elementos quimicos mencionados eyectada al medio intereste-
lar por la estrellas originadas en un determinado episodio de formacién se calcula utilizando
los modelos de nucleosintesis estelar de Woosley & Weaver (1995) para las SNII, los de
Thielemann, Nomoto & Hashimoto (1993) para las SNIa y suponiendo que las SNIb pro-
ducen solamente hierro, a razén de aproximadamente 0.3M por explosién (Matteucci &
Frangois 1989).

Los progenitores de las SNII tienen tiempos de vida del orden de 10 — 107 yr, menores
al intervalo de integracién At de las simulaciones, por lo tanto se considera que las SN
I de la poblacién generada en un determinado episodio de formacién estelar ocurren en
el paso de integracién siguiente. Las SNI, en cambio, tienen progenitores con tiempos de
vida mayores que el intervalo de integraciéon. Se supone que estas supernovas ocurren un
intervalo de tiempo tsy; después de la formacién estelar, siendo este tiempo un parametro
libre. Modelos tedricos sitiuan los valores posibles de este parametro en tgy;y ~ 0.1 — 1 Gyr,
por lo que dicho pardmetro se ajusta en este rango.. La masa de cada elemento quimico
eyectada por las supernovas se reparte entre la particula en que ocurren las supernovas y
las vecinas mediante la técnica SPH (ver seccién 4.2.2). Esta distribucién de los elementos
pesados permite describir el enriquecimiento no sélo de las particulas en que ocurren episodios
de formacién estelar, sino también de sus vecinas; en este sentido actia como un mecanismo
de mezclado. La inyeccién de energia al medio interestelar por las explosiones de supernovas
no se considera en este modelo.

Los parametros libres de las simulaciones utilizadas en este trabajo se ajustaron re-
quiriendo que sistemas galacticos con velocidades circulares de aproximadamente 200 km/s

presentaran propiedades quimicas medias similares a las de la Via Lactea.

4.5 Resultados y limitaciones de los modelos

De acuerdo a lo expuesto, las simulaciones descriptas permiten obtener:

e Las posiciones y velocidades de las particulas de materia oscura y bariénica en funcién

del tiempo.
e Las variables termodinamicas de las particulas de gas en funcién del tiempo.

e Las abundancias quimicas de las particulas de gas en funcién del tiempo.
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e La secuencia de episodios de formacién estelar para cada particula de materia bariénica,
junto con los instantes en que estos ocurrieron, la masa de estrellas originada en cada

uno y las abundancias quimicas de las mismas.

A partir de esta informacién es posible analizar los distintos procesos fisicos que operan
para formar, a partir de las fluctuaciones de densidad primordiales, estructuras como las
galaxias en un escenario de agregacion jerdrquica. La figura 4.1 ejemplifica el mecanismo
de formacién de estas estructuras, donde las mayores se forman a partir de la coalescencia
de estructuras menores. En ella se muestra la evolucién de una regién del Universo durante
la simulacién, mostrando cémo a partir de un medio préacticamente homogéneo se forman
primero estructuras pequenas, que van creciendo y agregdndose para formar otras mayores,
dando origen finalmente a un sistema similar a una galaxia.

Ademiés de describir la distribucién de la materia en el Universo y la formacién de estruc-
turas como las galaxias, los resultados de las simulaciones permiten analizar la formacién
estelar y el enriquecimiento quimico en las mismas. Estas dos caracteristicas son fundamen-
tales para el analisis del origen de los sistemas de ciimulos globulares.

Es importante tener en cuenta que la descripcién numérica de las propiedades de la
materia tiene limitaciones. Existen, en primer lugar, limitaciones derivadas de los modelos
utilizados para describir los distintos procesos fisicos. Sélo se tienen en cuenta aquellos
procesos fisicos considerados fundamentales, entre ellos las interacciones gravitatorias, la
hidrodindmica de un fluido ideal con enfriamiento radiativo (excepto por la inclusién de la
viscosidad artificial), mientras que otros, supuestos de menor importancia en la descripcién
de la evolucién de las galaxias, o imposibles de incluir de manera sencilla actualmente,
como las interacciones magnéticas, no se incluyen. Otros procesos astrofisicos, como la
formacion estelar o el enriquecimiento quimico, son parametrizados en funcién de modelos u
observaciones, debido a que no se conocen en detalle los mecanismos fisicos que los gobiernan.
Por ultimo existen procesos, como la inyeccién de energia al medio interestelar por parte de
las supernovas, que no han podido ser implementados aiin en forma autoconsistente en las
simulaciones, aunque se han realizado diversos intentos en ese sentido.

Existe también otro tipo de limitaciones derivadas del caracter discreto del niimero de
particulas utilizado para representar los sistemas fisicos. Es conveniente describir algunos
de los problemas que la resolucién numérica introduce. EIl hecho de que las particulas
de materia oscura y bariénica tengan la misma masa, junto con el valor del parametro

de densidad ©, = 0.1 hace que el 90% de las particulas representen la materia oscura,
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Figura 4.1: Formacién de un sistema similar a una galaxia. La serie de paneles muestra,
de izquierda a derecha y de arriba a abajo, la proyeccién sobre el plano zy en coordenadas
comdviles de una porcién de la regién del Universo simulada para 16 instantes entre el inicial
y el actual. Los puntos rojos son las particulas de materia oscura, los verdes las de gas y los
azules las de estrellas. El tiempo se mide en el sistema definido en la seccién 4.1.
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mientras que solamente el 10% restante describa la materia bariénica. De este modo, la
descripcién de la estructura, dominada por las fuerzas gravitatorias y, por consiguiente, por
la distribucién de la materia oscura, estard bien definida excepto para sistemas con masas
muy pequenas. Audn con una buena definicién para la estructura, el gas contenido en un
sistema estd representado por una cantidad de particulas 10 veces menor que la materia
oscura, por lo que los procesos hidrodinamicos pueden sufrir efectos de resoluciéon numeérica.
Dado que el suavizado de la técnica SPH se hace sobre un nimero constante de particulas
vecinas, en las zonas con pocas particulas el suavizado se realiza sobre regiones grandes. Esto
influye, por ejemplo, en la distribucién de elementos quimicos eyectados por las supernovas,
produciendo un mezclado maés eficiente en zonas de menor densidad. La formacién estelar
estd ligada a la hidrodindmica, pues depende de la densidad de gas, por lo tanto también
se ve afectada por la resolucién numérica. Las regiones con menos particulas de gas tienen
pobremente definida la densidad, lo que hace que la formacién estelar y la evolucién quimica
tampoco estén bien descriptas en esos casos. Cabe destacar que Steinmetz & White (1997)
encuentran, comparando simulaciones realizadas con distintos nimeros de particulas de gas
y de materia oscura, que los resultados obtenidos para una estructura descripta por 4000
particulas de materia oscura y 250 particulas de gas son similares a aquellos hallados con
un numero de particulas gaseosas mucho mayor. Con el fin de disminuir los efectos de
resolucién numérica, en este trabajo se analizaron los sistemas galacticos masivos, resueltos
con un nimero de particulas N > 4000 (ver seccién 5.1). Por ultimo, es importante notar
que, dado que las estructuras se forman por agregacion de subestructuras pequenas, su

historia inicial se ve mas afectada por la resolucién numérica que su historia reciente.
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Capitulo 5

Representacion de las galaxias

Con el fin de investigar los escenarios plausibles para el origen de los sistemas de ciimulos glo-
bulares a partir de las simulaciones de formacién de estructura, primeramente se identificaron
estructuras que representen a las galaxias en las simulaciones (llamadas en adelante GLO,
por galazy-like objects). Para caracterizar estos sistemas se analizaron sus propiedades as-
trofisicas (luminosidad, color, metalicidad) y sus historias dindmica, quimica y de formacién
estelar. Los GLO y sus propiedades son la base de la implementacién de los modelos que
describen el origen de los cimulos globulares, por lo que el presente capitulo se dedicara al

andlisis detallado de los mismos.

5.1 Identificacion de los GLO

Los GLO se definen como las estructuras virializadas a z = 0 (¢ = 0) siguiendo el criterio
de White & Frenk (1991). Dicho criterio establece que, si la densidad media del Universo es
Pm, una regién del mismo de densidad p se encuentra virializada si el contraste de densidad

0= (p - pm)/pm cumple

§ ~ 200. (5.1)

Utilizando la distribucién de particulas a z = 0 se determiné la densidad media de la regién
del Universo simulada y se identificaron las estructuras que cumplen con el criterio de White
& Frenk (1991). Estas estructuras conforman un GLO, con un radio virial Ry, y una masa
virial Mg,. De este modo se obtuvo el conjunto de GLO presentes en las simulaciones. La
figura 5.1 muestra un GLO tipico, formado por un halo de materia oscura dentro del cual

se encuentran el gas y las estrellas, tal como ocurre en una galaxia real. Se encontraron
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Figura 5.1: Imagen de un GLO generada proyectando las posiciones de las particulas que lo
componen en el plano zy. Los puntos rojos corresponden a particulas de materia oscura, los
puntos verdes a las de gas y los azules a las de estrellas.

lo que, para un volumen simulado de 1000 Mpc?, corresponde a una distancia media entre
GLO dg, = 3.22 Mpc, tipica de las galaxias de campo.

El niimero de particulas Vg, que contiene un GLO presenta un amplio rango de valores,
desde varios centenares hasta algunas decenas de miles. Esto corresponde a masas viriales
en el rango aproximado de 10! — 10'3M,. Como se expuso en el capitulo 4, el niimero
de particulas de un GLO determina la resolucién numérica con que pueden estimarse sus
caracteristicas fisicas. Los sistemas representados por un pequeiic nimero de particulas
tendran pobremente resuelto su pozo de potencial, con lo que los procesos dindmicos e
hidrodinamicos que ocurren en él también estarin pobremente determinados. Lo mismo se
aplica, por extension, a la formacidn estelar y el enriquecimiento quimico. Por consiguiente,
como fue mencionado en la seccién 4.5, no se tuvieron en cuenta para el andlisis aquellos

GLO con una cantidad de particulas Ny, < 4000. Este limite corresponde a sistemas con una
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GLO con una cantidad de particulas Ny, < 4000. Este limite corresponde a sistemas con una
masa virial de aproximadamente 10'2M,, y permite minimizar los efectos de la resolucién
numérica en los resultados del analisis posterior. La seleccién limité a 18 el nimero total de
GLO disponibles para el analisis. Para ellos se determinaron las masas virial My, y bariénica
My 410 contando la cantidad de particulas total y de materia bariénica respectivamente que
se encuentran dentro de su radio virial, y multiplicando por la masa m, de una particula.
Las incertezas en ambas variables se hallaron suponiendo que la estadistica del nimero de
particulas es poissoniana. La masa estelar total de cada GLO se hall6 sumando las masas
de estrellas originadas en cada uno de los episodios de formacién estelar de las particulas
pertenecientes al mismo. La tabla 5.1 resume las propiedades calculadas para cada GLO.
Como comparacion se puede tomar el valor para la masa total de la Via Lictea dentro de
un radio de 100 kpc, M = 7 £ 2.5 x 101' My (Dehnen & Binney 1998). De la tabla 5.1 se
infiere que las masas de los sistemas simulados se encuentran en el rango correspondiente a
las de las galaxias normales; en particular son similares a las de las galaxias espirales y a
las de las elipticas normales, como era de esperarse. Las simulaciones estan disenadas para
representar galaxias de campo, lo cual se refleja, por ejemplo, en la distancia tipica entre
GLO obtenida. Ya que las galaxias elipticas son escasas en el campo, es razonable suponer

que la mayoria de los GLO representarian galaxias espirales.

5.2 Historia evolutiva de los GLO

Una vez hallados los GLO se determiné la historia dindmica de cada uno de ellos, anali-
zando la forma en que fueron evolucionando a partir de estructuras menores. Para ello se
identificaron las estructuras virializadas a lo largo de toda la simulacién, y se analizaron
los procesos por los cuales estas estructuras crecen y se agregan para dar finalmente como
resultado un GLO. La identificaciéon de las subestructuras se realizé6 mediante el método
desarrollado en Tissera (2000). Las simulaciones almacenan las posiciones de las particulas
en un conjunto de instantes t; = jAt?, con j = 1,...,100 y At® = 0.127 Gyr. Se tomaron
entonces las particulas pertenecientes a cada GLO y para cada instante ¢} se identificaron las
estructuras virializadas en que se agrupan dichas particulas, utilizando el criterio de White
& Frenk (1991). Estas subestructuras van agregdndose para formar finalmente el GLO. Para
cada subestructura S;; presente en cada instante ¢j, se hall6 su masa virial, bariénica y

estelar, y se determiné la o las subestructuras Sy ;_; a la cual pertenecen sus particulas en
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Sim | GLO Nglo Mglo Mb,glo M*,glo Nsub
(102Ms) | (10"Mp) | (10" M)
1 1 457468 |1.21+0.02 | 1.39£0.06 0.676 dE2
1 2 5150+ 72 | 1.36 £0.02 | 1.54 + 0.06 0.665 8§+3
1 ) 962575 |1.49+0.02 | 1.63 £ 0.07 0.808 9% 2
1 8 7997 +£89 |2.11+£0.02 | 3.47+0.10 1.365 17+ 4
1 12 7411 £ 86 | 1.96+0.02 | 2.43 £ 0.08 1.183 15+4
1 17 6580 £ 81 | 1.74+0.02 | 1.87 £ 0.07 0.950 8§+3
1 18 624179 | 1.65+0.02 | 1.85£0.07 0.303 11+3
2 1 8009 £89 |2.11+0.02 | 3.40+0.09 0.800 18 +4
2 8 616078 |1.63+0.02|1.92+0.07 0.594 16 +4
2 13 | 21076 £ 145 | 5.56 £ 0.04 | 6.70 £ 0.13 2.041 40+ 6
3 6 9543+ 74 |1.46+0.02 | 1.76 + 0.07 0.586 8£3
3 12 4229+ 65 |1.124+0.02 | 1.46 £ 0.06 0.409 9+3
3 13 | 12026 £ 110 | 3.17+£0.03 | 3.8240.10 1.336 18+ 4
3 15 | 100714100 | 2.66 £+ 0.03 | 3.23 + 0.09 0.974 12+ 3
3 18 4545 £ 67 | 1.20+0.02 | 1.58 £ 0.06 0.539 11£3
3 28 7586 £ 87 | 2.00+£0.02 | 2.45 + 0.08 0.847 73
3 29 | 10813 +104 | 2.85+0.03 | 3.47+£0.10 0.985 275
3 32 9664 £98 | 2.55+0.03 | 2.90 £ 0.09 0.900 16+4

Tabla 5.1: GLO seleccionados para el andlisis. Las diferentes columnas contienen: 1. Si-
mulacién; 2. GLO; 3. Ndmero total de particulas dentro del radio virial; 4. Masa virial; 5.
Masa bariénica dentro del radio virial; 6. Masa estelar dentro del radio virial; 7. Nimero de
subestructuras que se agregan para formar el GLO.

el instante anterior. La lista de conexiones entre cada subestructura S; ; y sus progenitoras
Sy j—1 se denomina drbol de fusiones, e indica cémo van evolucionando y fusiondndose las
subestructuras para formar los GLO. El drbol de fusiones muestra c6mo opera el proceso
de agregacidén jerdrquica, y puede resumirse a través de un grafico de masa en funcién del

tiempo para cada subestructura, como los que presenta la figura 5.2.

El arbol de fusiones permite estudiar los procesos dindmicos globales que ocurren en
cada subestructura del GLO. El extremo superior de cada rama corresponde al instante en
que una subestructura se desprende de la expansién general del Universo y se virializa; en
este caso se encuentra que las particulas de la misma no pertenecian a ninguna otra en
el instante anterior. Una vez formadas, las subestructuras van creciendo por acrecién de

materia, lo cual se observa como un ensanchamiento gradual de las ramas con el tiempo.
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Figura 5.2: Arbol de fusiones de los 18 GLO analizados. Cada rama representa una subes-
tructura distinta, siendo el ancho de la rama proporcional a la masa virial de la subestructura
en cada instante. Las fusiones se observan como una unién de dos ramas cuyo resultado es
una m4és ancha. En el eje de ordenadas se muestra el tiempo en el sistema definido en la
seccion 4.1 (t(z = 0) = 0 y t crece hacia el pasado).
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Eventualmente dos o més de ellas se encuentran (dos ramas se juntan), observindose en los
instantes siguientes la coalescencia de las mismas en una inica estructura que contiene la
mayoria de las particulas de todas ellas (una rama mayor). Este proceso se denomina fusidén
(en inglés, merger), y su desarrollo se muestra en la figura 5.3. Se considera que la fusién
comienza cuando el centro de masa de la subestructura menos masiva se encuentra dentro
del radio virial de la mas masiva, y finaliza al formarse la estructura uinica. En algunos casos,
una subestructura penetra en el radio virial de otra mas masiva sin fusionarse con ella, en
cambio sale del mismo y se aleja un tiempo mas tarde. En este caso las subestructuras han
tenido un encuentro (figura 5.4), interactuando a través de fuerzas de marea, pero no se han
fusionado. La deteccién de estos encuentros se realiza identificando las particulas de una
subestructura desprendida de una mayor con las de otra que anteriormente penetrd en el
radio virial de esta ltima.

El nimero de subestructuras virializadas Ny, (ver tabla 5.1) que se fusionan para dar
origen a cada GLO constituye una estimacién cuantitativa de la historia dindmica del mismo.
La figura 5.5 presenta la relacién entre Ny, y la masa virial del GLO, My,, mostrando una
alta correlacién entre ambas variables (su coeficiente de correlacién es r;,, = 0.82). La
linea punteada en la figura 5.5 representa un ajuste lineal de los datos, mientras que las
curvas en linea de trazos corresponden a un intervalo de confianza de 30 para dicho ajuste.
Este intervalo de confianza muestra que la dispersion de los datos es superior a la esperada
estadisticamente, lo que sugiere que la historia dindmica individual de cada GLO no esta
gobernada solamente por su masa, sino que el entorno del mismo también juega un papel en

ella.

5.3 Poblaciones estelares de los GLO

El anaélisis de las poblaciones estelares de los GLO se llevé a cabo utilizando la informacién
de los episodios de formacién estelar ocurridos en cada una de sus particulas. Con ella se
construyé en primer lugar la historia de formacién estelar, descripta por la tasa de formacién
estelar en funcién del tiempo, SFR(t) = dm./dt (1lamada SFR por su nombre en inglés, star
formation rate). Esta funcién provee ademds la distribucién de las edades de las estrellas.
Luego se determind la distribucién de metalicidades estelares, a partir de la informacién sobre
las abundancias quimicas de las estrellas originadas en los distintos episodios de formacion

estelar. Las edades y metalicidades de las estrellas formadas en cada episodio permitieron,
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Figura 5.3: Fusién de subestructuras durante la evolucién de un GLO. Los puntos rojos
corresponden a particulas de materia oscura, los puntos verdes a las de gas y los azules a las
de estrellas. En la parte superior izquierda de cada panel se muestra el tiempo en el sistema
definido en la seccién 4.1 (t(z = 0) = 0 y t crece hacia el pasado). Las distancias estin
medidas en coordenadas coméviles en las cuales el lado de la regién cibica del Universo
simulada tiene un valor igual a 64.
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Figura 5.4: Encuentro de subestructuras durante la evolucién de un GLO. La subestructura
menor se acerca y luego se aleja a la derecha de la mayor, desde arriba hacia abajo. Los
puntos rojos corresponden a particulas de materia oscura, los puntos verdes a las de gas
y los azules a las de estrellas. En la parte superior izquierda de cada panel se muestra el
tiempo en el sistema definido en la seccién 4.1 (¢(2 = 0) = 0 y ¢ crece hacia el pasado). Las
distancias estdn medidas en coordenadas coméviles en las cuales el lado de la regién cidbica
del Universo simulada tiene un valor igual a 64.
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Figura 5.5: Numero de subestructuras que se agregan para formar un GLO en funcién de
la masa virial del mismo. La incerteza en el nimero de subestructuras se supone poisso-
niana. La linea punteada corresponde a un ajuste lineal de los datos, las lineas de trazos
corresponden al intervalo de confianza de 30 del mismo y 74, es el coeficiente de correlacién
entre ambas variables.

mediante el uso de modelos de sintesis de poblaciones estelares, determinar las magnitudes y
colores integrados de cada uno de los GLO. Finalmente se relacioné la historia de formacién

estelar con la historia dindmica de los GLO.

5.3.1 Historia de formacion estelar

La historia de formacion estelar de cada GLO se determiné a través de su tasa de formacién
estelar en funcién del tiempo. Para construir esta funcién, para cada GLO se tomaron las
particulas pertenecientes al mismo y se utiliz6 la informacién de los episodios de formacién
estelar de cada una de ellas. Si¢; es el instante en que ocurri6 el episodio de formacién estelar
1y Am,; la masa total de estrellas originada en el mismo, la tasa de formacién estelar en el
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Figura 5.6: a) Tasa de formacién estelar para un GLO en funcién del tiempo, calculada
de acuerdo a la ecuacién 5.2. b) Tasa de formacién estelar del mismo GLO en funcién del
tiempo, suavizada convolucionidndola con una gaussiana de media 0 y desviacién estdndar
o; = 0.05 Gyr. El tiempo estd medido en el sistema definido en la secci6én 4.1 (t(z = 0) = 0,
y t crece hacia el pasado).

paso n de la simulacién es entonces

SFR, = SFR(t = (n; — n)At) = -Al— Y Am.g (5.2)

i g €(n—1,n]
donde At es el intervalo de integracién y ny = 1000 el paso final de las simulaciones. Se ob-
tuvo asi la tasa de formacién estelar de cada uno de los GLO como una tabla de valores SFR,,,
con 0 < n < ny. Esta funcién presenta rdpidas fluctuaciones debidas al ruido estadistico de
las simulaciones (la figura 5.6a muestra un ejemplo de ello). A fin de eliminar este ruido, se
la suavizé convolucionandola con una gaussiana de media 0 y desviacién estindar o, = 0.05
Gyr. Este valor se eligié porque es grande comparado con el intervalo de integracién de

las simulaciones, y pequefio comparado con el intervalo total simulado. De este modo, la
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convolucién realiza una buena tarea de suavizado, sin mezclar episodios de formacion estelar
con origenes claramente diferentes. Né6tese que ademas, la convolucién preserva la masa total
de estrellas, ya que la gaussiana estd normalizada. La tasa de formacion estelar suavizada

se calculé entonces como

1 _(t=(n 2[—n)At)2
SFRsuaU(t) = Z SFR((nf - n)At)me 7t At. (53)

La figura 5.6b presenta el resultado de suavizar la tasa de formacién estelar de la figura 5.6a.
Se observa en ella una reduccién notable del ruido.

La figura 5.7 presenta las tasas de formacién estelar suavizadas en funcién del tiempo
obtenidas para los 18 GLO analizados. Las tasas de formacion estelar de los GLO proveen
ademds la distribucién de las edades 7 de las estrellas, feq4(7). Con el sistema de medicién
de tiempo empleado, la edad 7 de una poblacién estelar a z = 0 es igual al instante de su
formacién t. Por otra parte, de la definicién de fegqq(7),

M, g0(t =T) 1

" Fuaa(r')dr = = " SFR(t)dt’ 4
/ro fed d(T )dT M*,gla(t:()) M*,gzo(t=0) /roS R( ) ) (5 )

donde t; = 7y es el instante inicial de las simulaciones y M, 4,(t) es la masa estelar del GLO

en el instante t. La ecuacién 5.4 implica

_ SFR(t=r1)
M, gi(t =0)’

es decir, la distribucién de edades de las estrellas es igual, a menos de una constante multi-

fedaa(T) (5.5)

plicativa, a la tasa de formacidn estelar en funcién del tiempo. A partir de esta distribucién
puede obtenerse la edad media de las estrellas de cada GLO, Ty,, la cual se presenta en la
tabla 5.2 para los 18 GLO analizados.

La figura 5.7 muestra que todos los GLO tienen poblaciones estelares con un rango de
edades que va desde t = 0 hasta ¢ ~ 12 Gyr. En la mayoria de los casos, la tasa de formacién
estelar presenta sus picos mds pronunciados en instantes t ~ 10 — 12 Gyr, lo que sugiere
que en sus origenes han ocurrido procesos muy eficientes para formar estrellas. Sin embargo,
las edades medias de las poblaciones estelares de los GLO son bajas (del orden de 6 Gyr),
debido a que la formacién estelar continia a una tasa considerable hasta t = 0. La tasa de
formacién estelar de cada GLO a t = 0, SF Ry g, (tabla 5.2), fue estimada promediando la
tasa de formacién estelar suavizada del GLO entre t = 0 y ¢ = 0.5 Gyr. Este intervalo, 10
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Figura 5.7: Tasa de formacién estelar suavizada en funcién del tiempo para los 18 GLO
analizados. El tiempo estd medido en el sistema definido en la seccién 4.1 (t(z =0) =0, y ¢
crece hacia el pasado).
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Sim | GLO Tolo SFRo 0 [Fe/H],,
(Gyr) (Mo/yr)
1 | 1 |596+003]| 448+058 | —0.411 +0.015
1 | 2 |7.95+003]| 1.74+£0.11 | —0.188 £ 0.013
1 | 5 |6.01+003] 3.25+0.28 | —0.476 + 0.013
1 | 8 [719+003] 956+0.34 | —0.682 % 0.010
1 | 12 [6.73+0.03| 6.76+0.21 | —0.294 + 0.012
1 | 17 |7.38%£0.03| 3.00+0.19 | —0.550 & 0.009
1 | 18 [537+0.03| 8.34+0.39 | —0.699 £ 0.014
2 | 1 |500+0.03] 7.42+£0.77 | —0.424 + 0.005
2 | 8 [5.70£0.03| 3.29+0.38 | —0.481 % 0.007
2 | 13 |6.21+0.03 | 12.46 + 1.11 | —0.403 £ 0.004
3 | 6 |537+0.03] 3.34£0.31 | —0.525 % 0.006
3 | 12 |584+£003| 2.25+£0.17 | —0.486 % 0.004
3 | 13 [6.18£0.03] 3.01=+0.27 | —0.420 % 0.003
3 | 156 |6.63+£0.03| 6.49+=0.65 | —0.574 % 0.005
3 | 18 |5.07+0.03| 3.05+0.28 | —0.455 % 0.005
3 | 28 [7.14+£0.03] 3.84£0.27 | —0.467 % 0.005
3 | 29 |571+0.03| 8.47+0.81 | —0.542 + 0.005
3 | 32 [6.72£0.03] 6.11+0.51 | —0.536 % 0.006

Tabla 5.2: Propiedades de las poblaciones estelares de los GLO analizados. 1. Simulacién;
2. GLO; 3. Edad media de las estrellas; 4. Tasa de formacién estelar a ¢ = 0; 5. Metalicidad

media de las estrellas.

veces mayor que el de suavizado utilizado en la obtencién de SFR,,,, cumple la funcién
de eliminar los efectos de fluctuaciones de corto periodo en la tasa de formacién estelar. A
escalas cosmoldgicas es suficientemente pequefio como para proveer una buena estimacion de
SF Ry g,. Los valores obtenidos, 1 Mg /yr < SFRy g, < 13 Mg /yr se encuentran dentro del
rango de los observados en las galaxias, 0 < SF Ry g, < 20 Mg /yr (Kennicutt 1998). En este
rango, los valores mayores corresponden a las espirales ricas en gas, mientras que los menores
ocurren en las elipticas y S0. El cociente entre la tasa de formacién estelar a ¢ = 0 y la tasa de
formacién estelar promedio a lo largo de la historia de una galaxia (SFR), est4 relacionado
con su tipo de Hubble. Para los GLO se obtiene un valor promedio (SF Ry 4,/SFR) = 0.75,
el cual se encuentra en el rango de los de las galaxias Sbc/Sc (Kennicutt 1998). La figura 5.8
muestra que este cociente no correlaciona con la masa estelar del GLO, M, 4, (el coeficiente

de correlacién es 4, = 0.1). Tampoco se observa una correlacién del mismo con la masa
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Figura 5.8: Cociente entre la tasa de formacién estelar a t = 0 de los GLO y la media a lo
largo de su historia en funcién de la masa estelar del GLO. La linea punteada corresponde al
promedio de los 18 GLO analizados, 75, es el coeficiente de correlacién entre ambas variables.

virial del GLO (rg, = 0.04 para estas variables).

El hecho de que los valores de la tasa de formacién estelar a t = 0 de los GLO y los
cocientes entre los mismos y los valores medios de la tasa de formacién estelar a lo largo de
la historia de los GLO estén de acuerdo con los de las galaxias espirales es consistente con el
hecho de que las simulaciones estan disenadas para representar una regién tipica de campo,
dominada principalmente por espirales (alrededor de un 80%). Sin embargo, la segunda
variable mencionada es alta para la mayoria de las galaxias espirales (excepto las Sbc/Sc), lo
cual indica que la formacion estelar a t = 0 en los GLO es levemente mayor a la de las galaxias
reales. Esto podria ser consecuencia de la no inclusién en las simulaciones de la inyeccién de
energia al medio por explosiones de supernovas, lo que haria que los GLO conservaran una
masa de gas considerable, siendo entonces alta la formacion estelar atin después de un tiempo
de Hubble. La inexistencia de GLO con valores de SF Ry 4, muy bajos, del orden de los
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correspondientes a las galaxias elipticas, es estadisticamente consistente. Si estas galaxias
representan el 20% de los objetos en el campo, en una muestra de 18 GLO se esperaria
encontrar 4 + 2 con las propiedades de estas galaxias, lo cual no permite descartar, con
un 95% de confianza, la hipétesis de no observar ninguno. Alternativamente, el problema
de la alta tasa de formacién estelar de los GLO mencionado anteriormente podria también

explicar la falta de sistemas con bajas tasas de formacién estelar a ¢t = 0.

5.3.2 Metalicidades

La distribucién de metalicidades de las estrellas de cada GLO se determiné a partir de la
informacién de los episodios de formacién estelar ocurridos en cada una de sus particulas.
Para ello, en primer lugar fue necesario hallar, usando las abundancias de hierro e hidrégeno
(Xssre y X1 respectivamente) de cada poblacién estelar, la metalicidad de sus estrellas, de
acuerdo a la definicién usual de esta 1ltima,

) ~ g2, (5.6
donde Xssp. o ¥ X1 e son las abundancias solares de hierro e hidrégeno respectivamente.
Una vez determinada la metalicidad [Fe/H]; de la poblacién estelar originada en cada episo-

dio de formacién estelar ¢, se calculd la distribucién de metalicidades f,e:([F'e/H]|) como

[Fe/ H] = log(

_ (Fe/H]-[Fe/H];)?
fmet([Fe/H]) = (Z Am, ;) E Am*,i(27ra,2n)_l/2e 20, , (6.7)
i B

donde la gaussiana cumple la funcién de suavizar la distribucién, y su desviacién estdndar
om = 0.1 fue tomada del orden de la incerteza con que se miden actualmente las metalici-

dades, a fin de obtener una distribucién comparable a las observaciones.
Los resultados se presentan en la figura 5.9, en la cual se observa que las distribuciones
de metalicidad de los GLO son unimodales y similares en todos los casos. La tabla 5.2

muestra la metalicidad media [Fe/ H] , obtenida para cada GLO. La misma no correlaciona

lo
con las propiedades del GLO; como Zjemplo, la figura 5.10 muestra su independencia res-
pecto de la masa estelar del GLO. El promedio de las metalicidades medias de los GLO
analizados es (m—]gh) = —0.48 + 0.12, y estd de acuerdo con los valores de las metali-
cidades medias de las galaxias. Es importante notar que, como se mencioné en el capitulo
4, los parametros libres de las simulaciones fueron ajustados para que los GLO presentaran

propiedades quimicas medias similares a las de la Via Léactea.
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Figura 5.9: Distribuciones de metalicidad de los 18 GLO analizados.
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Figura 5.10: Relacién entre la metalicidad media de las estrellas de un GLO y su masa
estelar. La linea punteada corresponde al promedio de los 18 GLO analizados, 75, es el
coeficiente de correlacién entre ambas variables.

5.3.3 Magnitudes y colores integrados

Las magnitudes y colores integrados de cada GLO fueron hallados a partir de las metalicida-
des y edades de las poblaciones estelares del mismo. Para caracterizar los GLO y compararlos
con las galaxias reales, se eligié determinar sus magnitudes y colores integrados en el sistema
de Johnson, debido a que la gran mayoria de los trabajos observacionales publicados en la
literatura utilizan este sistema fotométrico. Por otro lado, una de las caracteristicas mas
importantes de los sistemas de cimulos globulares, la frecuencia especifica Sy (introducida
en el capitulo 2), se define en funcién de la magnitud de las galaxias en la banda V' del
sistema de Johnson. Para estudiar los cimulos globulares individualmente, en cambio, suele
utilizarse el sistema de Washington (Canterna 1976), por proveer éste un indice de color (el
C — T, Geisler & Forte 1990) muy sensible a la metalicidad de estos objetos. Por lo tanto,

para comparar las propiedades de los GLO con las de sus sistemas de ciimulos globulares se
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utilizard en este trabajo el sistema de Washington.

El calculo de las magnitudes integradas se realizé a través de modelos de sintesis de
poblaciones estelares. Dada una poblacién estelar simple (quimicamente homogénea y de
estrellas coetdneas) de masa total my,, abundancia de elementos pesados Z y una funcién
inicial de masa f(m, m,), estos modelos permiten obtener el espectro integrado I()\) de
la misma en distintos instantes a partir de su origen. Para ello parten de modelos para un
conjunto de estrellas de diferentes masas iniciales m; y abundancia de elementos pesados Z en
la secuencia principal de edad cero, e integran las ecuaciones de estructura y evolucion estelar
de las mismas, obteniendo sus propiedades fisicas (luminosidad y temperatura, entre otras)
para un conjunto de edades 7; durante su evolucién. Utilizando estos datos y modelos de
atmosferas estelares determinan el espectro de cada estrella en cada instante, I, (A, m;, 7, Z).
El espectro integrado de la poblacién en cada instante I,(A, 73, Z, my,) resulta entonces de la
suma, de los espectros estelares individuales en dicho instante, pesados con la funcién inicial

de masa,

L\ T3, Z, Miar) = /0 L, m, 73, Z) f(m, mugg)dm =~ 3" L\, mj, 73, Z) f(my, muer) Am;.
J
(5.8)
A partir de este espectro es posible calcular la luminosidad Lx(7;, Z, my) de la poblacién

estelar en cualquier banda X de cualquier sistema fotométrico, si se conoce la funcién de

transmisién del correspondiente filtro T'x (), mediante

LX (Ti7 Z: mtot) = /0 I(/\7 Tis Z7 mtot)TX(A)d)H (59)

y por consiguiente también se puede hallar su magnitud absoluta integrada Mx en dicha

banda,

Mx(Ti, Z, mtot) = —2.510ng(Ti, Z, mtot) + KX (510)

donde Kx es la constante que define el punto cero de la magnitud correspondiente. Este
calculo se repite para distintos valores de la abundancia Z, obteniéndose entonces, para
cada banda fotométrica, una grilla con los valores de la magnitud integrada de la poblacién
estelar para distintas edades y metalicidades de la misma. Si bien estos modelos suelen
estar normalizados para una poblacién de una masa total determinada my,, las magnitudes

integradas para cualquier otra poblacién de iguales caracteristicas y masa my,; pueden
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obtenerse facilmente. Dado que el nimero de estrellas de cada masa escala linealmente con

la masa total de la poblacidn, las funciones iniciales de masa estan relacionadas por

f(m,mue) _ F(m, Muor,1) (5.11)

Mot Miot,1

y entonces, de acuerdo a las ecuaciones 5.8 y 5.9, los espectros integrados y por consiguiente

las luminosidades cumplen una relacién similar,

Lx(7i, Z,muot)  Lx(7i, Z, Myo11)

= . 5.12
Miot Mtot,1 ( )
Por lo tanto, las magnitudes integradas de ambas poblaciones se relacionan mediante
Mhot,1
MX(Tia Z; mtot,l) = MX(Tia Z, mtot)_ - 25[09(—) (513)

Mot

Distintos autores han desarrollado diversos modelos de sintesis de poblaciones estelares (ver,
por ejemplo, Bruzual & Charlot 1993; Worthey 1994; Schulz et al. 2002). Los mismos difieren
en el tratamiento de las ecuaciones de evolucién estelar y los modelos de atmoésferas estelares
utilizados, dando resultados ligeramente diferentes cuando se los aplica a poblaciones como
las de los cimulos globulares (Miller Bertolami & Forte 2003). Una discusién de estas
diferencias y de las causas de las mismas estd mas alla del objetivo del presente trabajo,
en el cual simplemente se adopté uno de los modelos y se aplicé en forma homogénea a lo
largo de todo el andlisis. En particular, se eligieron los modelos de Schulz et al. (2002) por
tener un rango de abundancias y edades razonable (0.0004 < Z < 0.08,0.14 Gyr <7< 14
Gyr) que incluye las de la mayoria de los cimulos globulares, por utilizar una funcién inicial
de masa de Salpeter, igual a la empleada en las simulaciones en este trabajo, y por ser los
Unicos autores que calculan las magnitudes en el sistema de Washington, indispensables para
la contrastacion de los modelos con las observaciones relativas a los cimulos globulares.
Los modelos de Schulz et. al. (2002) utilizan poblaciones estelares simples de masa total
ms = 1.6 x 10°M,, con funciones iniciales de masa de Salpeter o Scalo (en este trabajo
se utilizé solamente la primera), y distintas abundancias Z = 0.0004, 0.001, 0.004, 0.02, 0.08,
correspondientes a [Fe/H| = —1.70,—-1.30,—0.70,0.00, 0.60 respectivamente. Las magni-
tudes integradas de estas poblaciones en diversos sistemas fotométricos se calculan para
edades 7; = jA7g, j = 1,...,100 y Atg = 0.14 Gyr. En particular en el presente trabajo se
utilizaron las bandas U, B y V del sistema de Johnson y C' y T} del sistema de Washington.
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Las poblaciones estelares de los GLO no son simples, es decir, no son coetdneas y
quimicamente homogéneas, por lo que los modelos de sintesis de poblaciones estelares no
se pueden aplicar directamente a las mismas. Sin embargo, estas pueden descomponerse en
un conjunto de poblaciones simples, las generadas por cada episodio de formacién estelar,
cada una de las cuales tiene una unica edad y metalicidad. El calculo de la magnitud in-
tegrada de un GLO se realizé entonces del siguiente modo. Primero se tomé la edad 7;, la
metalicidad [Fe/H); y la masa m; de la poblacién estelar generada en cada episodio de for-
macién estelar ¢ del GLO, y se hallé la magnitud absoluta de la misma Mx; en cada banda
de interés X. Para ello se interpolaron en edad y en metalicidad las tablas dadas por Schulz
et al. (2002) y se corrigié la magnitud obtenida por la diferencia de masas, de acuerdo a la
ecuacién 5.13. En segundo lugar se obtuvo la luminosidad total de dicha poblacién en cada
banda (en unidades de la luminosidad de una estrella de magnitud 0 en la correspondiente
banda),

% = Tty =0) JZ’;’: o 1004Mxs, (5.14)
La luminosidad total del GLO en la banda X (en las unidades mencionadas) se calcul6

entonces como

Lx g
Ly o = ——Xle__ — S 1) 5.15
X,glo LX(MX — O) ; X, ( )

donde la suma se extiende a todos los episodios de formacion estelar del GLO en cuestion.

La magnitud absoluta integrada del mismo en la banda X resulta entonces de

MX,glo = _2'510gLIX,glo' (516)

A partir de las magnitudes absolutas se calcularon los colores, simplemente restando las
magnitudes integradas en las correspondientes bandas. La tabla 5.3 contiene las magnitudes
integradas de los 18 GLO analizados, para las 5 bandas utilizadas en este trabajo. Las
luminosidades de los GLO abarcan un rango —21.9 < My < —20.1, el cual se encuentra
completamente contenido en el rango de magnitudes absolutas de las galaxias espirales y
elipticas normales. Los colores de los GLO son levemente azules comparados con la media de
las galaxias espirales (del orden de 0.1 mag menores a los de estas). Esto estaria relacionado
con el exceso de formacion estelar a ¢ = 0 discutido en la seccién 5.3.1, que haria que los

GLO tuvieran un exceso de estrellas jévenes, y por consiguiente muy azules, disminuyendo
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Sim | GLO | My g, | MBgio | Mvge | Mcgio | M1y glo

1 -20.1 | -20.2 | -20.8 | -20.3 | -21.2
2 -19.3 | -19.5 | -20.2 | -19.5 | -20.7
5 -20.3 | -204 | -21.0 | -204 | -21.4
8 -21.1 | -21.1 | -21.6 | -21.2 | -22.0
12 -20.8 | -209 | 214 | -21.0 | -21.7
17 | -20.0 | -20.1 | -20.8 | -20.2 | -21.3
18 -20.7 | -20.8 | -21.2 | -20.8 | -21.5
1 -20.6 | -20.8 | -21.4 | -20.8 | -21.8
8 -19.9 | -20.0 | -20.6 | -20.1 | -21.1
-21.2 | -21.3 | -21.9 | -21.3 | -22.3
6 -19.9 | -20.0 | -20.6 | -20.0 | -21.1
12 -19.3 | -19.5 | -20.1 | -19.5 | -20.5
13 -20.3 | -20.5 | -21.2 | -20.5 | -21.7
15 -20.5 | -206 | -21.2 | -20.6 | -21.6
18 -19.7 | -19.9 | -20.5 | -19.9 | -21.0
28 -20.1 | -20.2 | -20.8 | -20.2 | -21.3
29 -20.7 | -20.8 | -21.4 | -20.9 | -21.8
32 -204 | -20.5 | -21.1 | -20.5 | -21.5

w| | w| wo| wl | w| ||| || =] | =] =] -
[
o

Tabla 5.3: Magnitudes absolutas integradas de los GLO analizados. 1. Simulacién; 2. GLO;
3 a 7. Magnitudes absolutas en las bandas U, B y V de Johnson y C' y T} de Washington,
respectivamente.

el valor de sus colores integrados. Alternativamente, esta diferencia en los colores podria
ser el resultado de las limitaciones de los modelos de sintesis de poblaciones estelares para
reproducir los colores de las mismas en todo el rango de edades y metalicidades.

Es importante describir la forma en que se llevé a cabo la interpolacion de las tablas de
Schulz et al. (2002). El hecho de que estas contaran solamente con 5 puntos en el eje de
metalicidad hace que la interpolacién directa en este eje sea poco precisa. Por consiguiente,
para cada banda fotométrica X y para cada edad 7; se realiz6 un ajuste de una funcién
continua pyx ;([Fe/H]) a los valores de las magnitudes en funcién de la metalicidad dados

por los modelos. Se observé que en todos los casos una funcién cuadratica,

,U‘X,j =axij[Fe/H]z+bX,j[Fé/H]+CX’j, (517)

provee valores de x%? ~ 1074, lo cual implica un ajuste excelente considerando que la dis-
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Figura 5.11: Ajustes en metalicidad de los modelos de Schulz para distintas edades en la
banda B de Johnson. Los tridngulos, cruces, cuadrados, circulos llenos y vacios correspon-
den, respectivamente, a edades 7; = 0.14,4.06,7.98,12.04,14.00 Gyr. Las lineas punteadas
representan los ajustes cuadraticos dados por la ecuacién 5.17, mientras que las lineas llenas
los corregidos de acuerdo a la ecuacién 5.18.

tribucién x? para el mismo tiene solamente dos grados de libertad. Sin embargo, considera-
ciones elementales sobre los efectos del blanketing en los espectros estelares sugieren que la
magnitud deberia ser una funcién creciente de la metalicidad, saturando eventualmente para
[Fe/H] — —o0, ya que el blanketing desaparece en ese limite. Esto se observa, por ejemplo,
en el hecho de que los colores de los cimulos globulares saturan a bajas metalicidades. Por
lo tanto, solamente la rama ascendente de la funcién cuadratica corresponde a una buena
representacion fisica de la relacién magnitud-metalicidad de una poblacion estelar simple;
de hecho, los puntos dados por los modelos se encuentran siempre sobre esa rama. Para
corregir este hecho en los ajustes, se reemplazé la parabola por una funcién constante para

metalicidades menores a su vértice, quedando entonces

76



[ axlFe/HP +bx;[Fe/H] + cx;, [Fe/H) > 7%
BXG =1 —b%. [Fe/H] < e (519

dax,;’ 2ax,j

Se reemplazo entonces el conjunto de 5 valores para cada edad en cada banda por la funcién
tx,j, ¥ la obtencién de las magnitudes de las poblaciones estelares individuales se llevo a
cabo interpolando en el eje de edades y utilizando la funcién px ; en el de metalicidades. In
ertenso, dada una poblacién estelar con masa m, edad 7 y metalicidad [Fe/H], se tomaron
(para cada banda fotométrica) las funciones pxx y pxx+1 para las edades 7 y 7441, donde
k = [t/A7s),! y se calcularon a partir de ellas las magnitudes My y My, de poblaciones con
edad 73 y Tx41, metalicidad [Fe/H] y masa mg. La magnitud M de la poblacién se calcul6
entonces interpolando linealmente en edad, a partir de los valores M}y y My, y corrigiendo

por la diferencia entre mg y m de acuerdo a la ecuacién 5.13.

5.4 Resumen

En el presente capitulo se estudiaron las propiedades de los GLO; las mismas se encuentran
en buen acuerdo con las observadas en galaxias normales de campo. En particular, dado que
las simulaciones fueron construidas para describir regiones tipicas de campo y los parametros
de las mismas fueron ajustados para representar las propiedades quimicas medias de la Via
Léictea, los GLO se asemejan en masa, luminosidad, color y propiedades quimicas a las
galaxias espirales.

Existen, sin embargo, pequenas discrepancias. Los GLO tienen tasas de formacién estelar
a z = 0 consistentes con las de las galaxias de tipo Sbc/Sc, las cuales son altas para el
promedio de las espirales. Esto hace ademds que los GLO sean mas azules que el promedio
de las galaxias espirales. Estadisticamente es improbable, dado el tamano de la muestra, que
todos los GLO representen galaxias de tipo Sbc/Sc, por lo que las altas tasas de formacién
estelar a z = 0 constituyen una discrepancia con las propiedades de las galaxias reales. La
misma podria ser consecuencia de la fisica implementada en las simulaciones. La no inclusién
en ellas de la energia inyectada al medio interestelar por supernovas, por ejemplo, afecta la
hidrodindmica del gas de tal modo que los GLO conservan una alta masa de gas a z =0 en
condiciones de formar estrellas, con lo que su tasa de formacién estelar se mantiene alta, y

sus colores se tornan mas azules que los de las galaxias observadas.

1Se utiliza el simbolo [z] para denotar la funcién parte entera de z.
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Una identificacién confiable de los GLO con galaxias espirales en base a su morfologia
no es posible en el marco de estas simulaciones. Nuevamente, la ausencia de un aporte de
energia al medio interestelar por parte de las supernovas afecta el balance energético del gas,
y por consiguiente la dindmica del mismo, que es la que determina la estructura de los GLO.
Se obtienen entonces sistemas mas pequeiios y concentrados que las galaxias, tanto espirales
como elipticas normales.

Las propiedades de los GLO relevantes en el momento de comparar los sistemas de
cumulos globulares simulados con los reales son entonces su drbol de fusiones, su historia de

formacion estelar, sus propiedades quimicas y sus luminosidades y colores integrados.
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Capitulo 6

Sistemas de cimulos globulares
simulados

La construccién de un sistema de ciimulos globulares para cada uno de los GLO analizados
requiere el establecimiento de ciertas hipdtesis que determinen las condiciones fisicas bajo
las cuales se forman estos objetos. En este trabajo; dichas hipdtesis se implementan en
las simulaciones numéricas transformandolas en condiciones sobre las variables fisicas repre-
sentadas en ellas. Estas condiciones determinan en qué instantes y lugares se originan los
ctiimulos globulares simulados (a los que en adelante se llamard CGS, para distinguirlos de
los ctimulos globulares reales). Se obtiene asi una poblacién de CGS para cada GLO, cuyas
caracteristicas estan determinadas completamente por la evolucién dindmica y la historia de
formacion estelar y quimica de las estructuras simuladas. En este sentido, las caracteristicas
obtenidas para los CGS resultan completamente consistentes con los demads resultados de las
simulaciones numéricas.

Las dos primeras hipétesis utilizadas en la construccién de los sistemas de CGS son la
universalidad del mecanismo de formacidn de los cimulos globulares y la formacion conjunta
de cumulos y estrellas no ligadas. La primera de estas hipétesis se deriva de la interpretacién
de las observaciones discutida en el capitulo 2. Nétese que si bien las evidencias a favor de la
universalidad del mecanismo que da origen a los ciimulos globulares no son recientes (Harris &
Pudritz 1994; McLaughlin & Pudritz 1996; McLaughlin 1999), dicho criterio practicamente
no ha sido empleado en los modelos disponibles en la literatura cientifica. Por ejemplo,
Beasley et al. (2002) consideran a priori la existencia de dos escenarios diferentes para el
origen de los cimulos globulares (discos pregaldcticos y fusiones posteriores de los mismos),

y asignan distinta eficiencia de formacién de cimulos globulares a cada uno de ellos, lo cual
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contradice el criterio mencionado. La hipétesis de universalidad impide el uso diferenciado de
las demads hipétesis, con lo cual los modelos generados tienen, en general, menos pardmetros

libres e hipétesis independientes.

La segunda hipdtesis permite suponer que las poblaciones estelares generadas en las simu-
laciones contienen tanto cimulos globulares como estrellas sueltas, y por lo tanto construir
la historia de formacién de ciimulos globulares en funcién de la historia de formacién estelar
de las simulaciones. De otro modo seria imposible analizar las propiedades de las poblaciones
de ciimulos globulares en términos de las propiedades de las poblaciones estelares simuladas.
Por consiguiente, esta hipétesis se utiliza (al menos en forma implicita) en todos los trabajos
que, como el presente, derivan la historia de formacion de cimulos globulares de la historia
de formacidn estelar de las simulaciones. Su implementacién se tradujo en suponer que tanto

los CGS como las estrellas no ligadas adquieren las propiedades del gas del cual se forman.

Las condiciones bajo las cuales se originarian los ciimulos globulares constituyen las dos
hipétesis siguientes. De acuerdo a lo discutido en los capitulos 2 y 3, estas condiciones no
se conocen completamente, pero tanto observaciones como resultados teéricos sugieren que
los fendmenos que darian lugar a la formacidn de cimulos globulares serian aquellos que
producen tasas de formacidn estelar altas, llamados en adelante fendmenos de formacion
estelar intensa (FFEI, Schweizer 1986, Ashman & Zepf 1992 y sus referencias), y que las re-
giones de formacidén de cimulos globulares serian nubes moleculares supergigantes (Harris &
Pudritz 1994, McLaughlin & Pudritz 1996). Estas hipétesis distinguen, en las simulaciones,
los episodios de formacién estelar en los que se formarian cimulos globulares de aquellos en
los que esto no ocurriria. Las mismas se implementaron como condiciones sobre distintas
variables fisicas, que permitieron seleccionar los episodios que forman ctimulos globulares
y luego analizar sus propiedades. Esta implementacién no es univoca, ya que se descono-
cen los procesos fisicos detallados que ocurren en los FFEI y las caracteristicas fisicas de
las hipotéticas nubes moleculares supergigantes. Las distintas implementaciones de estas

hipé6tesis dan origen a diferentes modelos.

Por 1ltimo, es necesario plantear hipdtesis que determinen c6mo se relacionan las pro-
piedades de los cimulos globulares con las del medio interestelar a partir del cual se crean.
Se supuso que la metalicidad de los cimulos globulares seria aquella del medio interestelar
en que se originan (dado que los cimulos globulares no presentan autoenriquecimiento) y
que, dado un episodio de formacion estelar, la masa estelar que finaliza ligada en cimulos

globulares depende de la masa estelar total formada en el mismo.
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Las hipétesis mencionadas permiten identificar los episodios de formacién estelar en que
se formarian cimulos globulares y determinar las propiedades de los mismos. La descripcién
de los sistemas de cimulos globulares requiere ademds de la identificacién de las galaxias a
las que se encuentran asociados a z = 0. En las simulaciones, las galaxias estdn representadas
por los GLO, que se forman por el proceso de agregacién jerarquica (ver capitulo 5). Pequefias
subestructuras van separdndose del flujo de Hubble, colapsando por su propia gravedad y
fusiondndose entre si para crear estructuras cada vez mayores, dando origen a los GLO
a z = 0. La identificacién de los CGS que pertenecen a cada GLO se realiz6 entonces
determinando las subestructuras en las cuales ocurren los episodios de formacién estelar que
les dan origen. El 4rbol de fusiones (ver seccién 5.2) permite entonces seguir la evolucién de
dichas subestructuras y determinar los GLO a los que pertenecen los CGS. La identificacién
de las subestructuras en que ocurren los distintos episodios de formacién estelar es importante
ademads en la implementacién de las hipdtesis de los modelos, ya que algunas de ellas requieren
del conocimiento de las propiedades globales de estas subestructuras en funcién del tiempo.
El arbol de fusiones es indispensable en estos casos para la implementacién correcta de las

mismas.

Las siguientes secciones describen la construccién de los distintos modelos en funcién de
estas hipotesis. En resumen, todos ellos utilizan las hipdtesis de universalidad del mecanismo
de formacién de los ciimulos globulares, de la formacién conjunta de estos objetos y las
estrellas no ligadas, de la herencia, por parte de los ciimulos globulares, de la metalicidad del
medio interestelar y de la relacién entre la masa total de ctiimulos globulares y la de estrellas
formadas en un determinado episodio. Por lo tanto, en adelante se sobreentenderd que
estas hipdtesis se aplican para construir todos los modelos. Las hipétesis restantes definen
las caracteristicas de cada modelo particular. Los primeros tres modelos (#1, #2 y #3)
suponen que la formacién de cimulos globulares ocurre durante los FFEI, implementando
cada uno de ellos en forma diferente esta hipdtesis. El modelo #1 supone que los FFEI
generan altas tasas locales de formacién estelar, el modelo #2 supone que los FFEI estan
asociados a altas tasas globales de formacion estelar, mientras que el modelo #3 propone
relacionar los FFEI con altas eficiencias globales de formacién estelar. Los dos primeros
modelos no consiguen describir las caracteristicas de los sistemas de cimulos globulares, por
lo que fueron descartados. El tercero logra reproducir el hecho de que estos objetos son
antiguos. A partir de este éxito se construyd el modelo #4, incorporando al modelo #3 una

parametrizacién de los efectos de la inyeccién de energia al medio interestelar por parte de las
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supernovas, lo cual no mejora los resultados, por lo que este modelo también fue descartado.
El dltimo modelo (#5) surgi6é de incorporar al modelo #3 la hipétesis de que los ciimulos
globulares se forman en nubes moleculares supergigantes; este modelo obtiene una buena
descripcidn de las frecuencias especificas de los sistemas de cimulos globulares, y provee
algunos indicios de la existencia de distintas poblaciones de estos objetos. Las secciones 6.1
a 6.5 describen en detalle los cinco modelos, mientras que la seccién 6.6 presenta un resumen

de los mismos.

6.1 Fenomenos de formacién estelar intensa I

El modelo #1 considera la formacién de cimulos globulares en fenémenos de formacién
estelar intensa. Aqui, los episodios con altas tasas locales de formacion estelar son usados
como criterio para representar los FFEIL La tasa local de formacién estelar SFRI°(t) en el

episodio de formacién estelar ¢ de las simulaciones se estimé con

Am*,i

loc __
SFRI* = —

(6.1)

donde At es el intervalo de integracién de las simulaciones y Am,; la masa de estrellas
formada en dicho episodio. Nétese que la constancia de At hace que la tasa local de formacién
estelar sea proporcional a la masa estelar generada en cada episodio, por lo tanto, el criterio
corresponde a considerar solamente aquellos episodios de formacién estelar en los que se haya
formado una masa considerable de estrellas. Dada esta equivalencia, se opté por utilizar
directamente la masa Am, ; en lugar de SF' Rﬁ"c.

La implementacién de este criterio requiere la determinacién de un valor umbral m,,
para la masa estelar formada en un episodio, por encima del cual se considera que el mismo
representa un FFEI. Este umbral corresponde a la masa minima de estrellas que debe crear
un episodio de formacién estelar para generar cimulos globulares. Ni las observaciones ni
la teoria proveen actualmente una estimacién de su valor, por consiguiente, se tomé m,,,
como un parametro libre. Se realizaron cinco representaciones del modelo (#1.1 a #1.5) con
M.y = 3,10,30, 100, 30077, respectivamente, donde ., = 2.4 X 10°M,, es la masa media

de los cimulos globulares. La condicién

Am,; > m,, (6.2)
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determina cudles episodios de formacidn estelar se consideran FFEI. Para cada episodio 7 se
calcul6 la masa estelar que se encuentra ligada en CGS, m,,;, suponiendo que la misma es

proporcional a la masa estelar Am, ; generada en el episodio correspondiente,
Megi = AAM, ;. (6.3)
El valor de « en la ecuacién 6.3 se estimé de la propia ecuacion,

Meg i Megi Mgas,i €cg,i
g, . 9 gas,t g, , (6'4)

a = =
Am*,i Mgas,i Am*,i €x,i

donde my,,; es la masa de gas de la regién que forma las estrellas, y €.4; y €. la eficiencia
con que esa masa de gas forma cimulos globulares y estrellas (incluyendo las de los cimulos
globulares), respectivamente. Harris & Pudritz (1994) estiman el valor €., ~ 0.001, mientras
que McLaughlin & Pudritz (1996) sugieren que la eficiencia de formacién estelar de las
nubes moleculares que habrian dado origen a los cimulos globulares seria del orden de 0.01.
Adoptando esta cifra como una estimacién de ¢, ; se obtiene a = 0.1. Este valor se utilizd
en la ecuacién 6.3 a lo largo de todo el presente trabajo; es importante tener en cuenta que
el mismo representa solamente un orden de magnitud. Cualquier variacién de «a afectaria
globalmente a la masa de CGS obtenida en los modelos, y por consiguiente al nimero de los
mismos (ver el parrafo siguiente), por lo cual solamente cambiaria la frecuencia especifica de
los sistemas de CGS, sin alterar el resto de sus propiedades.

A partir de la masa de CGS generada en cada episodio, se determiné el nimero de estos

objetos con

m .
Negi = l—_cg”] : (6.5)
g Tieq

El procedimiento descripto da por resultado un conjunto de poblaciones de CGS, cada una
de las cuales tiene una edad, una metalicidad y un determinado nimero de objetos. Con
estas variables se calcularon los colores de cada CGS utilizando los modelos de Schulz et al.
(2002). Debido a que los CGS representan poblaciones estelares simples, basta interpolar
dichos modelos (de la forma descripta en la seccién 5.3.3) para hallar sus colores. Nétese
que la masa de cada CGS es irrelevante para este fin, ya que todas las luminosidades escalan
linealmente con ella. Esta informacién describe el sistema de CGS de cada GLO, y permite
analizar sus propiedades. Con ella se determinaron las distribuciones de edad de los CGS de
cada GLO a partir de
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(r—m;)2

= (Z Ncyz ZNcyz (270 ) 12 __Ué_’ (6.6)

donde la suma se realiza sobre los episodios de formacién estelar seleccionados por la con-
dicién 6.2, la gaussiana cumple la funcién de suavizar la distribucién, y su dispersién es
or = 0.05 Gyr (ver la discusién en la seccién 5.3.1). Del mismo modo se hallaron las

distribuciones de metalicidad y color con

dN B _ (Fe/H]-[Fe/H];)?
ey = O M) Ko Negslomor) e wom ©:)
7 1
Yy
dN 12y ((c—1y)-(c-T1);)*
-y~ (2 Newd) ™ 2 Nog2m)” S ©5)

donde o,, = 0.07 dex se tomé del orden de la incerteza en la medicién de las metalicidades
y 0. = 0.05 mag es del orden de la incerteza en la determinacién de los colores. En todos
los casos la suma se realiza solamente sobre los episodios seleccionados por la ecuacién 6.2.
Estas distribuciones se muestran en las figuras 6.1, 6.2 y 6.3, respectivamente, para el modelo
#1.3 (m,, = 30M,,). El conjunto completo de distribuciones se encuentra en el apéndice A.
Las figuras 6.4, 6.5 y 6.6 presentan la relacion entre los valores medios de estas distribuciones
y las propiedades correspondientes de los GLO para el modelo #1.3, mientras que la figura
6.7 muestra las frecuencias especificas de los GLO en funcién de sus luminosidades para el
mismo modelo.

Las edades de los CGS en los modelos #1.1 a #1.5 muestran distribuciones que abarcan
todo el rango desde 7 = 0 hasta 7 ~ 12.7 Gyr (figura 6.1), con valores medios T4 ~ 6 — 7
Gyr (figura 6.4). Las edades medias de los CGS de estos modelos correlacionan con las de
los GLO (figura 6.4) y son claramente muy inferiores a las de los ciimulos globulares. Podria
pensarse, a partir de estos resultados, que los CGS representan tanto los cimulos globulares
como los cimulos de edad intermedia y los cimulos masivos jévenes, pero esto implicaria
que la existencia de estos dos tltimos grupos de objetos seria muy frecuente en las galaxias,
lo cual no se observa.

Las distribuciones de metalicidad de los sistemas de CGS de los modelos #1.1 a #1.5
(figura 6.2) no estdn de acuerdo con las observadas en los sistemas de cimulos globulares.

La mayor parte de los CGS son de alta metalicidad, encontrandose muy pocos CGS con
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Figura 6.1: Distribucién de edades de los CGS para el modelo #1.3. En la parte superior
izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde, segin la tabla
5.2.
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Figura 6.2: Distribucién de metalicidades de los CGS para el modelo #1.3. En la parte

superior izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde

la tabla 5.2.
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Figura 6.3: Distribucién de colores de los CGS para el modelo #1.3. En la parte superior
5.2.
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Figura 6.4: Relacién entre los valores medios de las edades de los CGS y los GLO para el
modelo #1.3. La linea punteada corresponde al mejor ajuste de los datos, a y b a la pendiente
y ordenada al origen del mismo respectivamente; r;, es el coeficiente de correlacién entre

ambas variables.

[Fe/H] < —1. No hay indicios de la existencia de dos poblaciones diferentes de CGS. Las
metalicidades medias de los CGS son altas (mcgs ~ —0.5) y practicamente idénticas
a las de los GLO (figura 6.5). Entre ambas variables hay una correlacién muy fuerte (el
coeficiente de correlacién es 74, = 0.92) con pendiente cercana a 1 y ordenada al origen nula.
Notablemente, el valor de las metalicidades medias de los CGS es similar al de la metalicidad
de los cimulos globulares rojos de la Via Léctea.

Las distribuciones de color de los CGS se comportan de modo similar a las de metalicidad
(figura 6.3). Los colores medios de los CGS no correlacionan con los colores de los GLO,
en cambio, son practicamente iguales en todos ellos, siendo su promedio (mcgs) =
1.463 £ 0.007 para el modelo #1.3 (figura 6.6), intermedio entre el de los cimulos globulares
rojos y azules de las galaxias. Dado que los CGS y los GLO tienen metalicidades y edades

medias similares, la diferencia en sus colores puede explicarse recordando que ambos no
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Figura 6.5: Relacién entre los valores medios de las metalicidades de los CGS y los GLO
para el modelo #1.3. La linea llena corresponde a la metalicidad de los cimulos globulares
rojos de la Via Léctea, la linea punteada al mejor ajuste de los datos, las lineas de trazos al
intervalo de confianza de 30 del ajuste, a y b a la pendiente y ordenada al origen del mismo
respectivamente; 7, es el coeficiente de correlacion entre ambas variables.

representan la misma variable; los colores de los GLO son los de la luz integrada de todas
las poblaciones estelares presentes en ellos, mientras que los de los CGS corresponden a los
colores de una poblacién estelar simple, promediados sobre todos los CGS de un GLO. Los
colores de los CGS son intermedios entre los de los cimulos globulares azules y rojos de las
galaxias. Esto se debe a que la metalicidad de los mismos es igual a la de los cimulos rojos,
pero los CGS son mas jévenes, y por lo tanto mas azules.

Por ltimo, el nimero de cimulos globulares generados por estos modelos es excesiva-
mente alto, resultando en frecuencias especificas del orden de 150 para el modelo #1.1,
disminuyendo a aproximadamente 50 en el modelo #1.5, uno a dos 6rdenes de magnitud
superiores a las observadas (figura 6.7). A pesar de ello, la frecuencia especifica de los sis-

temas de CGS no correlaciona con la luminosidad de los GLO, lo cual estd de acuerdo con
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Figura 6.6: Relacién entre los valores medios de los colores de los CGS y los GLO para el
modelo #1.3. La linea punteada corresponde al promedio de los colores medios de los CGS
de todos los GLO; 74, es el coeficiente de correlacién entre ambas variables.

las observaciones.
Del andlisis de los resultados se deduce entonces que, en los modelos #1.1 a #1.5, los
CGS describen poblaciones estelares similares a las de los GLO y no a las de los cimulos

globulares, por lo que estos modelos fueron descartados.

6.2 Fenomenos de formacion estelar intensa I1

El fracaso de los modelos anteriores para describir los sistemas de cimulos globulares no im-
plica necesariamente que la hipétesis de la cual parten los mismos sea inadecuada. Es posible
que al considerar la formacién estelar en cada particula se introduzcan senales numéricas es-
purias que no estén correlacionadas con un brote de formacién estelar generalizado. Por

consiguiente, se investigé la posibilidad de utilizar la tasa de formacién estelar global del
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Figura 6.7: Relacién entre las frecuencias especificas de los CGS y la luminosidad de los
GLO para el modelo #1.3. La linea punteada corresponde al promedio de las frecuencias
especificas de los CGS de todos los GLO; r,, es el coeficiente de correlacién entre ambas
variables.

sistema, y no la local, como trazadora de los FFEIL. Esto se aplicé a cada una de las subes-
tructuras que se fusionan para formar un GLO. Se considerd entonces una modificacién del
criterio de seleccién de la seccién 6.1, suponiendo que una subestructura de un GLO esta
sujeta a formacidon estelar intensa cuando su tasa global de formacién estelar es elevada. Se
utilizé este nuevo criterio para seleccionar los episodios de formacién estelar que ocurren
durante FFEI.

La tasa global de formacién estelar de cada subestructura que forma el drbol de fusiones
de cada GLO en el instante t correspondiente al paso n de las simulaciones se calcul6 con

SFRn,sub = SFRsub(t = (nf - n)At) = é Z Am*,i, (69)

.t
iz €(n—1,n]

donde 7y es el paso final de las simulaciones y la sumatoria se restringe a los episodios de
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formacién estelar de la subestructura en cuestién. Se supuso entonces la existencia de un
umbral para la tasa global de formacién estelar de cualquiera de las subestructuras de un
GLO (SFR, g,), que separa los instantes de formacién estelar normal de aquellos en que la

formacién estelar es intensa. Estos ultimos vienen dados por la condicién

SFRyu(t) > SF Ry gio- (6.10)

La determinacién del valor SFR, 4, para cada GLO se realizé en forma estadistica. Se
calcularon las distribuciones dN/d(SF R,y) para SF Rg(t) en cada GLO (figura 6.8), y a
partir de ellas el valor medio SF Ry, y la dispersién ogrg g, de dicha variable en el GLO

correspondiente. Se adopté que

SFRuy g0 = SFRg, + Bosrr,glo; (6.11)

donde f es un pardmetro libre. Esta condicién proviene esencialmente de suponer que la
formacién estelar intensa constituye la fraccién superior fg de la tasa de formacién este-
lar global. La relacién entre fz y  puede derivarse reconociendo en la figura 6.8 que la
distribucién dN/d(SF Rsy) es practicamente exponencial. Se construyeron tres variantes
de este modelo (#2.1 a #2.3), adoptando para el pardmetro libre § los valores § = 1,2,3
respectivamente, que corresponden a fz = 0.63,0.86,0.95.

Para cada episodio de formacién estelar seleccionado de acuerdo a la condicién 6.10 se
hallé la masa estelar que se encuentra en CGS mediante la ecuacién 6.3 y a partir de ella
el nimero de CGS utilizando la ecuacién 6.5. Las edades, metalicidades y colores de los
CGS se determinaron como se describié en la seccién 6.1, con lo cual se obtuvo el sistema
de CGS de cada GLO. Las distribuciones de edad, metalicidad y color se obtuvieron, al
igual que para el modelo anterior, a partir de las ecuaciones 6.6, 6.7 y 6.8. Las figuras
6.9, 6.10 y 6.11 muestran un ejemplo de estas distribuciones (las correspondientes al modelo
#2.2). Las figuras 6.12, 6.13 y 6.14 presentan la relacién de los valores medios de dichas
distribuciones con las propiedades de los GLO para el modelo #2.2, y la figura 6.15 las
frecuencias especificas de los GLO en funcién de sus luminosidades para el mismo modelo.

Los CGS obtenidos en este modelo presentan resultados similares a los del modelo #1.
Las edades de los CGS abarcan todo el rango posible, y sus valores medios se distribuyen en el
intervalo 1 Gyr < 7,4, < 11 Gyr, con una correlacién leve con la edad media de la poblacién
estelar del GLO. Las edades medias de los CGS resultan muy bajas comparadas con las de

los cimulos globulares. Las distribuciones de metalicidad muestran que la mayor parte de los
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Figura 6.9: Distribucién de edades de los CGS para el modelo #2.2. En la parte superior
izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde, segtin la tabla

9.2,
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Figura 6.10: Distribucién de metalicidades de los CGS para el modelo #2.2. En la parte
la tabla 5.2.
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Figura 6.12: Relacién entre los valores medios de las edades de los CGS y los GLO para el
modelo #2.2. La linea punteada corresponde al mejor ajuste de los datos, a y b a la pendiente
y ordenada al origen del mismo respectivamente; 7, es el coeficiente de correlacién entre
ambas variables.

CGS son de alta metalicidad, y no se encuentran practicamente CGS con [Fe/H] < —1. Las
metalicidades medias de los sistemas de CGS son altas, similares a la media de los cimulos
rojos de la Via Lactea y correlacionadas con las de los GLO. No hay indicios de la existencia
de dos poblaciones de CGS con distintas abundancias quimicas, como ocurre con los ciimulos
globulares, a pesar de que las distribuciones de metalicidad presentan en algunos casos cierta
estructura. Los colores medios de los CGS se encuentran en el rango 1.2 < C —1; < 1.8,y
sus distribuciones presentan una gran estructura, que puede explicarse por su amplio rango
de edades. El nimero de CGS obtenidos es menor al de los modelos anteriores, sin embargo,
sigue siendo al menos un orden de magnitud superior al de los cimulos globulares observados
en las galaxias, aunque disminuye a medida que el umbral SF'R, 4, aumenta. Las frecuencias
especificas promedio de los GLO son (Sy) = 58 &4 para el modelo #2.1, (Sy) = 38+ 3 para
el modelo #2.2 (linea punteada en la figura 6.15) y (Sy) = 20 £ 2 para el modelo #2.3 . La
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Figura 6.13: Relacion entre los valores medios de las metalicidades de los CGS y los GLO
para el modelo #2.2. La linea llena corresponde a la metalicidad de los ciimulos globulares
rojos de la Via Lactea, la linea punteada al mejor ajuste de los datos, las lineas de trazos al
intervalo de confianza de 30 del ajuste, a y b a la pendiente y ordenada al origen del mismo
respectivamente; 74, es el coeficiente de correlacién entre ambas variables.

discrepancia con las observaciones no puede eliminarse modificando el valor del coeficiente o
de la ecuacién 6.3, ya que se requeriria una variacién en el orden de magnitud del mismo. Es
interesante notar que en este modelo, al igual que en el #1, la frecuencia especifica tampoco
correlaciona con la luminosidad del GLO. La conclusién del andlisis es, nuevamente, que este

modelo no describe poblaciones estelares similares a las de los cimulos globulares.

6.3 Fenomenos de formacion estelar intensa II1

La imposibilidad de seleccionar poblaciones estelares con las propiedades de las de los
cumulos globulares a partir de la tasa de formacién estelar inicamente, llev6 a la bisqueda

de un parametro diferente para representar los FFEI. Un razonamiento sencillo sugiere que
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Figura 6.14: Relacién entre los valores medios de los colores de los CGS y los GLO para el
modelo #2.2. La linea punteada corresponde al promedio de los colores medios de los CGS
de todos los GLO; 74y es el coeficiente de correlacién entre ambas variables.

el problema en el uso de la tasa de formacién estelar consiste en que la misma aumenta
con la masa de la galaxia. En dos galaxias de igual tipo de Hubble pero distinta masa, la
mas masiva tendra mayor tasa de formacion estelar. Asi, las altas tasas de formacidn estelar
mezclarian formacién estelar intensa con formacion estelar pasiva en las subestructuras may-
ores del arbol de fusiones, haciendo poco ttiles los criterios establecidos para los modelos #1
y #2. Con el fin de superar esta dificultad se decidié utilizar, como trazador de la formacién
estelar intensa, la tasa especifica de conversién de gas en estrellas en cada subestructura del

arbol de fusiones,

SF Ru(t)
M5, 5ub(t)
donde M,; sus(t) €s la masa total de gas disponible en la correspondiente subestructura en el
instante t. La variable definida por 6.12 es proporcional a la tasa global de formacién estelar

Sf'rsub(t) = (6'12)

99



120 T T T I T T T l T T
- @ —
: I‘xy = (0.26 :
100 — =
80 __ __
2 60 [ -
n = e -
L e i
40 DU @@ ........ g ee ...................... [ T e_
L e® i
— e —
20 — e © -
. ® i
O | ! | eI | 1 L | 1 1
0 200 400 600

Ly glo / Ly (My = —15)

Figura 6.15: Relacion entre las frecuencias especificas de los CGS y la luminosidad de los
GLO para el modelo #2.2. La linea punteada corresponde al promedio de las frecuencias
especificas de los CGS de todos los GLO; 7, es el coeficiente de correlacién entre ambas
variables.

de la subestructura, por lo cual sus valores superiores deberian correlacionar con los FFEI,
de acuerdo a lo expuesto en las secciones 6.1 y 6.2. La proporcionalidad inversa con la masa
de gas disponible en cada instante elimina esencialmente la dependencia con la masa de la
subestructura en cuestién. Dado que la tasa especifica de conversién de gas en estrellas es
proporcional a la eficiencia global media de formacion estelar €, de la subestructura en un

intervalo de integraciéon At,

€sub(t) = sfrsup(t)At, (6.13)

y que en general en la literatura se suele utilizar esta dltima, se utilizé consecuentemente

€sup €N lugar de sfro’.

! Para simplificar, se utilizara en adelante el término eficiencia global de formacidn estelar para llamar a
€sub, Sobreentendiendo que se trata del valor medio en un intervalo de integracién de las simulaciones.
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Figura 6.16: Distribucidn de los valores de la eficiencia global de formacién estelar de las
subestructuras que forman el arbol de fusiones de cada GLO. En la parte superior de cada
panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde. La linea punteada representa un
ajuste a la parte lineal del grifico. La linea de trazos corresponde al valor de log(dN/degys)
para €sp > €y,g50- La interseccion de ambas lineas constituye una estimacién de €, g,.
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Sim | GLO | €y,g, (1072) || Sim | GLO | €,,01, (107%) || Sim | GLO | €4,410 (1072)
1 1.34 £0.31 18 2.27 £ 0.52 13 1.79 £ 0.41
2 3.95 £ 0.82 1 1.55 £0.36 15 1.02 4+ 0.23
) 1.40 £ 0.32 8 0.65 £0.15 18 1.02 +0.23
8 4.18 £ 0.96 13 1.82+0.42 28 1.85+£0.43
12 5.26 £1.21 6 0.85+0.19 29 1.13 £ 0.36
17 1.96 £ 0.45 12 0.88 £0.20 32 1.52 +£0.35

[l e Ly Sy ey e
Wl oo N —
Wl w|w| W]

Tabla 6.1: Eficiencia umbral para la formacién estelar intensa. 1,4,7. Simulacion; 2,5,8.
GLO; 3,6,9. Eficiencia umbral del GLO.

Las distribuciones dN/de,, de los valores de la eficiencia global de formacién estelar de
las subestructuras de los distintos GLO se presentan en la figura 6.16. La misma muestra,
en todos los casos, distribuciones suaves con un quiebre abrupto en un cierto valor, €, g,
mas alld del cual se vuelven practicamente constantes. La interpretacion que se dio a este
hecho es la siguiente. Los valores bajos de €, corresponden a la formacién estelar pasiva
en un GLO, ya que estdn asociados con bajas tasas de formacién estelar. Su distribucién es
suave y aproximadamente potencial. De acuerdo a esta distribucién, los valores superiores
a €410 tendrian probabilidades muy bajas de ocurrir, tanto méas bajas cuanto mayores sean
los mismos. El quiebre implica que estos valores de €., ocurren con mas frecuencia de la que
corresponderia a la formacién estelar pasiva, lo cual sugiere la existencia de un segundo modo
de formacién estelar que produce estas altas eficiencias. Este modo de alta eficiencia se asocié
con la formacion estelar intensa por estar relacionado con altas tasas de formacién estelar.
Esta separacién permite definir mejor el término formacidn estelar intensa como aquella
que ocurre con una alta eficiencia de transformacion de gas en estrellas. Operacionalmente
alta eficiencia significa, en este contexto, aquella que supera el valor ¢, g, para el cual la

distribucién d/N/degy tiene un quiebre abrupto.

El valor de €, g, se estimé para cada GLO realizando un ajuste lineal de los datos de
log(dN/desys) en funcién de log(esys) para bajas eficiencias. Se tomé como estimador de
€uglo @ la abscisa del punto en que este ajuste corta al valor que toma log(dN/dey) en su
parte constante. Los valores de €, 4, obtenidos para cada GLO se presentan en la tabla 6.1,
mientras que la figura 6.17 muestra su variacién con la masa total, la masa bariénica, la
luminosidad y el color del GLO. En ella puede verse que la eficiencia umbral no presenta

dependencia con ninguna de estas variables.
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La seleccién de los episodios de formacién estelar se realizd, por consiguiente, determi-
nando la eficiencia global de formacién estelar €,,,; en el instante y la subestructura en que

ocurre cada episodio de formacién estelar ¢, a partir de

SFRt;At

= ——— 6.14
esub,z Mgas,sub(t_j—l) ) ( )

donde ¢; es el paso de integracién en que ocurre el episodio de formacién estelar 7. La

condicién

€sub,i > €u,glo, (615)

donde €, g, es el valor umbral de la eficiencia global de formacién estelar del GLO corres-
pondiente a la subestructura en cuestién, determina qué episodios ocurren a través de la
formacién estelar intensa. De este modo se implementé un nuevo modelo (#3) para la
formacién de cimulos globulares en FFEL

La construccién de los sistemas de cumulos globulares para este modelo se llevé a cabo
siguiendo el procedimiento discutido en la construccién de los modelos anteriores (ver seccién
6.1). Se calcularon la masa total y nimero de CGS formados en cada episodio seleccionado
usando las ecuaciones 6.3 y 6.5 respectivamente, y se determinaron sus metalicidades y
edades como las de la poblacién estelar generada en dicho episodio. Con ellos se calcularon
los colores de los CGS, se construyeron las distribuciones de edades, metalicidades y colores, y
se hallaron sus valores medios. Las distribuciones mencionadas para este modelo se presentan
en las figuras 6.18, 6.19 y 6.20, y la relacién de sus valores medios con las propiedades de los
GLO en las figuras 6.21, 6.22 y 6.23. Las frecuencias especificas de los GLO en funcién de
sus luminosidades se muestra en la figura 6.24.

El analisis de estos resultados muestra que el modelo #3 es distinto a los anteriores. Las
edades de los CGS obtenidos con este modelo constituyen la mayor diferencia con ellos. Las
distribuciones de edades se presentan ahora como una serie de picos discretos, con edades
7> 9 Gyr en 13 de los 18 GLO. En los restantes 5 casos aparecen GCS a edades de entre 2
y 9 Gyr, que podrian representar cimulos globulares de edad intermedia (en el resto de esta
secci6n se distinguird a estos CGS llamandolos CEIL, por cimulos de edad intermedia). Las
edades medias de los CGS son similares a las de los cimulos globulares galicticos (figura
6.21); el promedio de las mismas para los 18 GLO analizados es (7)cg = 10.73 & 0.01 Gyr
si se consideran todos los CGS, y (7)¢e = 11.06 £ 0.01 Gyr si se excluyen los CEI. En
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Figura 6.18: Distribucién de edades de los CGS para el modelo #3. En la parte superior
izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde, segin la tabla
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Figura 6.19: Distribuciéon de metalicidades de los CGS para el modelo #3. En la parte

superior izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde

la tabla 5.2.
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Figura 6.21: Relacién entre los valores medios de las edades de los CGS y los GLO para el
modelo #3. La linea punteada corresponde al promedio de los datos; 7, es el coeficiente de
correlacién entre ambas variables.

ambos casos se halla un mejor acuerdo con el valor de 12-13 Gyr que se acepta para los
cumulos globulares galacticos, si se considera que las edades absolutas de los CGS dependen
levemente del modelo cosmolégico considerado. Es importante notar que las edades medias

de los CGS no correlacionan con las de los GLO.

Las distribuciones de metalicidad presentan indicios de cierta estructura, a pesar de que
no son claramente bimodales, excepto en un caso (GLO 2 de la simulacién 1). En este
caso dicha distribucién presenta dos maximos bien definidos, uno de ellos practicamente en
el valor de la metalicidad solar. Es en este GLO en que se encuentra ademads la mayor
cantidad de CEI. La remocién de estos tltimos elimina pricticamente en este GLO el pico
de metalicidad solar, en el resto de los GLO que contienen CEI, el cambio es pequeno y
no afecta esencialmente a la distribucién de metalicidades (figura 6.25). Las metalicidades

medias de los CGS son elevadas, y no correlacionan con las de los GLO. El promedio de las
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Figura 6.22: Relacién entre los valores medios de las metalicidades de los CGS y los GLO
para el modelo #3. La linea llena corresponde a la metalicidad de los cimulos globulares
rojos de la Via Léctea, la linea punteada al promedio de los datos; r,, es el coeficiente de
correlacion entre ambas variables.

mismas es ([Fe/H]).ys = —0.48 + 0.04 o, eliminando los CEI, ([Fe/H])¢ys = —0.53 & 0.04.
Ambos valores se encuentran en muy buen acuerdo con el de la metalicidad media de los
cumulos rojos de la Via Léictea WEVL =—-0.4=+0.1.

Las distribuciones de colores también se presentan unimodales, con algunos indicios de
estructura y medias similares al color medio de los ciimulos rojos de la Galaxia, sin correlacién
con los colores de los GLO. El efecto de remover los CEI es menos pronunciado en estas
distribuciones, pero es consistente con lo mencionado acerca de la metalicidad y edad de
los CGS. El promedio de los valores medios de las distribuciones de color es (C' — T1)¢gs =
1.60£0.02 si se consideran todos los CGS, y (C —T})cgs = 1.66+0.02 si se eliminan los CEL

El nimero de CGS obtenidos es menor al de los modelos anteriores, (Sy) = 12 + 2
considerando todos los CGS, y (Sy) = 11 £ 2 sin los CEI. Estas frecuencias especificas aiin

son altas, pero un cambio pequeno en el valor de a en la ecuacidn 6.3 podria llevarlas a valores
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Figura 6.23: Relacién entre los valores medios de los colores de los CGS y los GLO para el
modelo #3. La linea punteada corresponde al promedio de los colores medios de los CGS de
todos los GLO; rgy es el coeficiente de correlacion entre ambas variables.

en concordancia con las observaciones. El hecho de que no correlacionen con la luminosidad

del GLO estd de acuerdo con lo observado en los sistemas de ctimulos globulares.

De este andlisis es posible concluir que los resultados de este modelo describen poblaciones
estelares con edades consistentes con las de los ciimulos globulares, metalicidades similares
a las de los ciimulos rojos de las galaxias y frecuencias especificas independientes de la
luminosidad de los GLO. Sin embargo, las poblaciones de CGS que genera son levemente
mas numerosas que las reales, y no hay indicios en el modelo de una poblacién de cimulos
globulares similares a los ciimulos azules de las galaxias; estos son los puntos mas importantes

que este modelo deja sin respuesta.
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Figura 6.24: Relacién entre las frecuencias especificas de los CGS y la luminosidad de los
GLO para el modelo #3. La linea punteada corresponde al promedio de las frecuencias
especificas de los CGS de todos los GLO; 74, es el coeficiente de correlacién entre ambas
variables.

6.4 Supernovas

El éxito parcial del modelo #3 al reproducir las propiedades de una de las poblaciones de
cumulos globulares sugiere seguir la misma linea de investigacién, combinando el resto de
las hipétesis con las de este modelo. La inexistencia de CGS de baja metalicidad en dicho
modelo es uno de los problemas del mismo. La causa de dicha falencia se buse6 analizando
el comportamiento de la metalicidad de las poblaciones generadas en los distintos episodios
de formacién estelar, y su relacién con la eficiencia global de formacién estelar de cada
subestructura que conforma el arbol de fusiones de cada GLO. La figura 6.26 muestra lo
que ocurre en el colapso de una subestructura tipica. La tasa global de formacién estelar
aumenta desde cero hasta un méximo (indicado por la linea punteada en la figura 6.26),

y luego decae hasta que el colapso termina (linea llena en la figura 6.26). La eficiencia de
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Figura 6.25: Distribucién de metalicidades de los CGS para el modelo #3, eliminando los

CEI de la muestra.
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Figura 6.26: Crecimiento de la metalicidad media de una subestructura de un GLO durante
su colapso. Nétese que la metalicidad media de la subestructura crece desde [Fe/H| ~ —4
hasta [Fe/H] ~ —0.5 practicamente en 0.2 Gyr, y luego se mantiene en este valor. La linea
punteada corresponde al maximo de la tasa de formacion estelar en el colapso, y la linea
llena al fin de dicho evento.

formacion estelar sigue el comportamiento de la tasa de formacién estelar. La metalicidad
media de la subestructura crece rdpidamente, desde [Fe/H| ~ —4 hasta [Fe/H| ~ —0.5 en
apenas 0.2 Gyr, y luego se estabiliza en ese valor. El pico de formacién estelar se alcanza
cuando la metalicidad ya ha crecido al valor en que se estabiliza, por lo cual la mayor parte
de la masa estelar tiene alta metalicidad. Dado que los modelos determinan la masa y el
nimero de CGS proporcionalmente a la masa estelar total de las poblaciones generadas en
cada episodio de formacion estelar, lo anterior implica que la mayoria de los CGS tendra
altas metalicidades.

Existen dos caminos distintos para intentar una solucién de este problema manteniendo
la hipétesis fundamental del modelo #3, que los cimulos globulares se forman durante

FFEI, descriptos por una alta eficiencia global de formacién estelar. El primero consiste en
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suponer que, si bien la fisica implementada en las simulaciones es suficiente para describir
las propiedades de los sistemas de ciimulos globulares, los parametros libres de las mismas
no son los ideales. Si se modificara el valor de la eficiencia de formacién estelar en la ley
de Schmidt (ecuacién 4.14), la relacién de las tasas de SNI a SNII, o el tiempo de vida de
los progenitores de las SNIa, seria quizas posible hallar casos en los que la metalicidad no
creciera tan rdpidamente, de modo que se formaria una mayor cantidad de CGS de menor
metalicidad. Esta posibilidad no se investigé debido a que los valores de los pardmetros
utilizados en las simulaciones analizadas estan optimizados para lograr el mejor acuerdo
posible con las propiedades quimicas medias de las galaxias, de modo que una variacién de
los mismos implicaria la revisién completa de la relacién entre los GLO y las galaxias, lo
cual estd fuera del objetivo del presente trabajo.

El segundo camino es considerar la posibilidad de que las simulaciones omitan algin pro-
ceso fisico relevante para el origen de la existencia de dos poblaciones de cimulos globulares.
Como se mencioné en el capitulo 4, uno de los procesos mas importantes no considerados es
la inyecién de energia al medio interestelar por parte de las supernovas. Este proceso podria
inhibir la formacién estelar en la parte final del colapso, disminuyendo la metalicidad media
alcanzada por la subestructura y desplazando el maximo de formacién estelar hacia el inicio
del colapso. Ambos cambios generarian una mayor masa de estrellas de baja abundancia de
elementos pesados. Dicho proceso no ha podido ser implementado consistentemente ain en
simulaciones numéricas, por lo cual la tinica forma de incluirlo es parametrizarlo en funcién
de los resultados de las mismas.

Se investig6 entonces una manera sencilla de representar este proceso especificamente en
lo que hace a su relacién con el origen de los cimulos globulares, usando los mismos resultados
de las simulaciones. Para ello se construyé un nuevo modelo (#4) igual al anterior (#3), con
la restriccién adicional de considerar solamente para la formacién de CGS aquellos episodios
de formacién estelar que, ademas de cumplir con las hipétesis del modelo #3, ocurren en un

instante en que

dfsub (t)
dt

para la subestructura en que ocurre dicho episodio. La idea detrds de esta restriccion consiste

>0 (6.16)

en que, en el miximo de eficiencia la inyeccién de energia por unidad de masa al medio
interestelar seria también maxima, deteniendo la formacién de sistemas fuertemente ligados

(in ertenso cimulos globulares) durante ese brote de formacién estelar en la subestructura.
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El resto del proceso de construccién de los sistemas de CGS en este modelo es igual al del
modelo #3.

Los resultados del modelo #4 son practicamente idénticos a los del modelo #3, por lo
que no se discutirdan aqui. Por completitud, los mismos se encuentran en el apéndice A. Se
deduce de esto que esta forma de encarar el problema de la inyeccién de energia al medio
interestelar por parte de las supernovas no representa la realidad fisica, o bien que dicho
proceso no es relevante para la separacién de las dos poblaciones de cimulos globulares. En
cualquiera de ambos casos, no es posible desarrollar mas alla este modelo hasta tanto las
simulaciones no implementen la inyeccién de energia al medio interestelar por parte de las

supernovas en forma consistente con el resto de los procesos fisicos simulados.

6.5 Nubes moleculares supergigantes

La hipétesis de la formacién de ctiimulos globulares en FFEI permitié reproducir, en el
modelo #3, las propiedades de los cimulos globulares de alta metalicidad. Sin embargo,
en los resultados de dicho modelo no se encuentran poblaciones estelares similares a las de
los cimulos de baja metalicidad. Suponiendo que los ciimulos azules no estan representados
porque esta hipdtesis no alcanza para describir, por si sola, el mecanismo de formacién de
cumulos globulares, se investigd una nueva serie de modelos agregando al modelo #3 la
hipétesis de que los cimulos globulares se originan en nubes moleculares supergigantes.

De acuerdo a lo expresado al comienzo del presente capitulo, las propiedades de las
hipotéticas nubes moleculares supergigantes que habrian originado los cimulos globulares no
estdn bien determinadas. Se supone que ellas habrian tenido masas del orden de 108 —10°%M,,,
y tamanos del orden de los kiloparsecs (Harris & Pudritz 1994). La representacién de estos
objetos en las simulaciones presenta varias dificultades. La primera de ellas es el valor de sus
masas, similares a las de las particulas de las simulaciones. La identificacién de una nube
supergigante con una particula generaria problemas de diversa indole. En primer lugar,
introduciria un corte artificial en la masa de las nubes, ya que las particulas no pueden
representar masas mayores a m, = 2.64 x 108M;. Ademds, la resolucién espacial de las
simulaciones no es suficiente para describir estas nubes individualmente. Finalmente, el
acoplamiento dindmico del gas y las estrellas de una particula podria introducir artificios
numeéricos que invalidarian cualquier andlisis realizado identificando una particula con un

objeto especifico, tal como una nube molecular supergigante.
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Se exploré entonces la posibilidad de representar estadisticamente a las nubes moleculares
supergigantes a través de las particulas bariénicas con las mayores masas de gas de las simu-
laciones. Esto no implica que cada particula represente una nube de gas supermasiva. Por el
contrario, se supone que la poblacién de nubes supermasivas (irresoluble numéricamente en
sus integrantes individuales al nivel de las simulaciones) puede representarse con la poblacién
de particulas bariénicas con mayor masa de gas. Si esta representacién es razonable, las
propiedades estadisticas de las poblaciones estelares generadas en esas particulas deberian
reproducir las propiedades de las poblaciones estelares originadas en las hipotéticas nubes
moleculares supergigantes. Se construyé entonces un nuevo modelo (#5), siguiendo el mismo
procedimiento utilizado para la obtencién del modelo #3. Una vez seleccionados los episo-
dios de formacién estelar que ocurren en instantes de formacién estelar intensa de acuerdo
a la condicién 6.15, se tomaron solamente aquellos que ocurren en particulas cuya masa de
gaS Myg,s,; € mayor a una masa umbral m,, g.s. La masa umbral se tomo6 como un pardmetro
libre, al que se dio los valores m, 4q, = 0.2,0.4,0.6,0.8,0.9m, en los modelos #5.1, #5.2,
#5.3, #5.4 y #5.5 respectivamente. La masa y el nimero de CGS originados en dichos
episodios se calcularon mediante las ecuaciones 6.3 y 6.5. Se asignaron las metalicidades y
edades de los episodios a los CGS que se forman en ellos, y a partir de ellas se calculé el color
de los mismos. Las distribuciones de edad, metalicidad y color se hallaron como se describe
en la seccién 6.1. Tal como en el modelo #3, se hallaron en estos modelos CEI (CGS con
7 < 9 Gyr) en 5 de los 18 GLO.

En primer lugar se analizé la dependencia de los resultados de estos modelos con la
masa de gas umbral m,, .. Las figuras 6.27, 6.28 y 6.29 muestran la variacién con 1y gqs
del promedio, para cada variante del modelo, de los valores medios de las distribuciones
de edad, metalicidad y color de los CGS respectivamente. En ellas se incluyen también
los correspondientes promedios para los CGS genuinos (es decir, eliminando los CEI de la
muestra). El promedio de las edades medias de los CGS se mantiene aproximadamente
constante al variar m,, go5, disminuyendo levemente para m, gos > 0.8m, cuando se conside-
ran los CEI, y aumentando en el caso contrario. Esto es un indicio de que los CEI tienen
un peso relativamente importante en estas distribuciones para m, 4,5 altas. El promedio de
las metalicidades medias de los CGS disminuye con my 4.5, ya sea que se excluya o no a
los CEI, desde ([Fe/H]) =~ —0.5 para my g5 = 0.1 a {[Fe/H]) =~ —1 para my, g5 = 0.9.
Consecuentemente, el color promedio de los CGS disminuye con m,, .5 desde (C — T7) ~ 1.6
para my gqs = 0.1 a (C — T1) ~ 1.4 para my gos = 0.9. A pesar de esta tendencia, el modelo
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Figura 6.27: Variacién con la masa de gas umbral del promedio de los valores medios de las
edades de los CGS del modelo #5, incluyendo (circulos) y excluyendo (cuadrados) los CEI.

#5.5 muestra un leve incremento del color si se incluyen los CEI en la muestra, lo cual
muestra otra vez el peso de los mismos en este modelo. El promedio de las frecuencias
especificas de los GLO de estos modelos también presentan una dependencia con la masa de
gas umbral, la cual se muestra en la figura 6.30. En ella es posible observar que la frecuencia
especifica promedio disminuye con m,, 4., alcanzando valores consistentes con los observados

en los sistemas de ciimulos globulares reales cuando m,, gqs > 0.8 aproximadamente.

Si ahora se compara el comportamiento de la muestra completa de CGS con el de la
muestra de CGS genuinos (es decir, sin los CEI), se observa que esta tltima tiene edades
promedio mayores a la muestra completa (lo cual es evidente de la definicién de los CEI) y
metalicidades promedio menores. Los colores promedio de los CGS genuinos son mds rojos,
lo que sugiere que el efecto de las edades sobre los colores es méas importante que el de
las metalicidades para los CEI. La frecuencia especifica disminuye, como es de esperar, al

eliminar los CEL
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Figura 6.28: Variaciéon con la masa de gas umbral del promedio de los valores medios de las
metalicidades de los CGS del modelo #35, incluyendo (circulos) y excluyendo (cuadrados) los
CEL

Un ejemplo de las distribuciones obtenidas para los CGS en los dos casos extremos de
My ges (Modelos #5.1 y #5.5) se encuentra en las figuras 6.31, 6.32, 6.33, 6.34, 6.35 y 6.36
(las demds se hallan en el apéndice A). Las distribuciones de edad (figuras 6.31 y 6.34) y las
edades medias (figura 6.37) son practicamente idénticas, observandose solamente cambios
menores en las alturas de los picos. Las edades medias son similares a las del modelo #3,
lo cual muestra que las mismas dependen esencialmente de la distribucién temporal de los
FFEI y no de la masa de gas umbral. En ninguno de los modelos se hallan correlaciones de
las edades medias de los CGS con las de los GLO.

Las distribuciones de metalicidad, en cambio, presentan diferencias considerables. En
el modelo #5.1 (figura 6.32) la mayoria de lo CGS son de alta metalicidad, no existiendo
indicios de la presencia de dos poblaciones. Las metalicidades medias de los CGS de este

modelo (figura 6.38) se encuentran en el rango —1.0 < [Fe/H] ,, < 0.1. En este sentido, las
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Figura 6.29: Variacién con la masa de gas umbral del promedio de los valores medios de los
colores de los CGS del modelo #5, incluyendo (circulos) y excluyendo (cuadrados) los CEIL.

distribuciones de metalicidad del modelo #5.1 son similares a las del modelo #3. El modelo
#5.5 (figura 6.35), en cambio, presenta un fraccién considerable de CGS con metalicidades
bajas ([Fe/H] < —1), y las metalicidades medias de sus CGS se hallan en el intervalo
—1.5([Fe/H]) < —0.5. En ninguno de los casos hay correlaciones entre las metalicidades
medias de los CGS y los GLO. Las distribuciones de metalicidad del modelo #5.5 tienen
ademas una cierta estructura que podria deberse a la existencia de distintas poblaciones de
CGS.

Las distribuciones de color (figuras 6.33 y 6.36), por otra parte, son consistentes con
las de metalicidad. En el modelo #5.1 practicamente no tienen estructura, ocurriendo lo
opuesto en una alta fraccién de los GLO del modelo #5.5. Los colores medios (figura 6.39)
son mas rojos para el modelo #5.1 que para el #5.5, en ninguno de los dos casos muestran

correlacién con los colores de los GLO.

La figura 6.40 presenta la frecuencia especifica de cada uno de los GLO en funcién de
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Figura 6.30: Variacién con la masa de gas umbral del promedio de las frecuencias especificas
de los CGS incluyendo (circulos) y excluyendo (cuadrados) los CEL

su luminosidad para los modelos #5.1 y #5.5, no observandose en ninguno de los dos casos
dependencia alguna de Sy con esta ultima. En el modelo #5.5, la mayoria de los GLO tienen
frecuencias especificas con valores menores a Sy =~ 2, consistentes con las observaciones,

aunque existen dos casos con frecuencias especificas mucho mayores.

Si se consideran ahora solamente los CGS genuinos en el modelo #5.5 (es decir, se e-
liminan los CEI, figuras 6.41 y 6.42), parte de la estructura presente en la distribucién de
metalicidades alrededor de la metalicidad solar desaparece; lo mismo ocurre con parte de
la estructura presente en el extremo rojo de la distribucién de colores. Las metalicidades
medias de los CGS disminuyen, lo que muestra que los CEI representan poblaciones de alta
metalicidad, y los colores medios se vuelven mas azules. Las distribuciones de metalicidad
y color, sin embargo, conservan esencialmente la estructura descripta. Las frecuencias es-
pecificas de los sistemas de CGS disminuyen obviamente al eliminar los CEI. En particular,

los GLO de alta frecuencia especifica pasan a tener Sy similares a las de los demas.
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5.2.
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Figura 6.32: Distribucién de metalicidades de los CGS para el modelo #5.1. En la parte
la tabla 5.2.
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Figura 6.34: Distribucién de edades de los CGS para el modelo #5.5. En la parte superior
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5.2.
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Figura 6.36: Distribucién de colores de los CGS para el modelo #5.5. En la parte superior
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Figura 6.37: Relacién entre los valores medios de las edades de los CGS y los GLO para los
modelos #5.1 (tridngulos) y #5.5 (circulos). Las lineas de trazos y punteada corresponden
al promedio de los datos del modelo #5.1 y #5.5 respectivamente; r#>! y r#55 son los
correspondientes coeficientes de correlacién.

La existencia de una estructura en las distribuciones de metalicidad y color del mode-
lo #5.5, reminiscente de la observada en los sistemas de cimulos globulares, merece un
analisis mas profundo. Con el fin de cuantificar esta estructura, se buscé descomponer las
distribuciones de metalicidades y colores de los CGS genuinos de cada GLO en una suma de
distribuciones unimodales que correspondan a las distintas poblaciones de CGS existentes
en el mismo (en esta parte del trabajo no se consideraron los CEI). En teoria, esto puede
hacerse mediante un ajuste, a dichas distribuciones de metalicidades de cada GLO, de una

funcién del tipo

fn(z) = zzjl m—i;v"j)mexp(—w), (6.17)

donde z representa la metalicidad o el color de los CGS, dependiendo de la distribucién
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Figura 6.38: Relacién entre los valores medios de las metalicidades de los CGS y los GLO
para los modelos #5.1 (cuadrados) y #5.5 (circulos). Las lineas de trazos y punteada
corresponden al promedio de los datos del modelo #5.1 y #5.5 respectivamente; rfy‘r"l y

rﬁfﬁ son los correspondientes coeficientes de correlacién. Las lineas llenas superior e inferior

corresponden a las metalicidades medias de los cimulos globulares rojos y azules de la Via
Lactea respectivamente.

con que se trabaja, IV es el nimero de poblaciones que se suman, y pnj, on,; ¥ An,; €l
valor medio de z, la dispersién de z y la fraccién de CGS de cada una de las N poblaciones

respectivamente. Los valores de Ay ; deben cumplir que Ay ; >0y

N
Y Aj=1, (6.18)
i=j
ya que tanto las distribuciones de metalicidades de los GLO como las de colores estan nor-
malizadas. La representacién de las distribuciones de cada una de las poblaciones por una
gaussiana (o cualquier otra funcién con forma de campana) es una aproximacién necesaria

para realizar el ajuste, aunque puede introducir artificios si las metalicidades o los colores
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Figura 6.39: Relacién entre los valores medios de los colores de los CGS y los GLO para los
modelos #5.1 (cuadrados) y #5.5 (circulos). Las lineas de trazos y punteada corresponden
al promedio de los datos de los modelos #5.1 y #5.5 respectivamente; r#>! y r#55 son los
correspondientes coeficientes de correlacion.

de los cimulos globulares reales no se distribuyen de esta manera.

En la practica, este tipo de ajuste debe realizarse con cierto cuidado. No es posible
realizar el mismo a las distribuciones suavizadas de metalicidades y colores definidas por
las ecuaciones 6.7 y 6.8, ya que éstas son funciones continuas. Hacer el ajuste sobre las
distribuciones originales sin suavizar, dadas por los histogramas de metalicidades y colores
de los CGS puede introducir incertezas estadisticas considerables, generadas esencialmente
por la presencia de grupos de CGS con exactamente las mismas caracteristicas, originados en
el mismo episodio de formacién estelar. Sin embargo, pueden evitarse ambos problemas con
un procedimiento diferente de suavizado. El mismo consiste en simular los efectos del proceso
de medicién, sumando a la metalicidad y color de cada CGS un pequeno ruido aleatorio,

y luego construir los histogramas del nuevo conjunto de metalicidades y colores. El ruido
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Figura 6.40: Relacién entre las frecuencias especificas de los sistemas de CGS y la luminosi-
dad de los GLO para los modelos #5.1 (cuadrados) y #5.5 (circulos). Las lineas de trazos y
punteada corresponden al promedio de los datos del modelo #5.1 y #5.5 respectivamente;
r#%1 y r#55 son los correspondientes coeficientes de correlacién.

aleatorio suaviza las distribuciones al separar las metalicidades y colores de los grupos de
CGS mencionados. El mismo se tom6 con una distribucién uniforme en el intervalo [—o,, 07,]
para las metalicidades y [—o., 0.] para los colores, donde o,, = 0.07 dex y o, = 0.05 mag
son del orden de las incertezas en la medicién de metalicidades y colores respectivamente.
De este modo se suaviza la distribucién en forma consistente con el proceso por el cual se
obtienen los datos observacionales, haciendo los resultados comparables con las mediciones.
Se evita ademds la obtencién de distribuciones con saltos abruptos, en presencia de las cuales

el problema del ajuste estd mal condicionado.

El histograma de metalicidades (dN/d[Fe/H]) se calcul6 entonces con ng = 41 intervalos
It = [[Fe/Ho+ (k—0.5)A[Fe/H|,[Fe/H)o+ (k+0.5)A[Fe/H]), con A[Fe/H] = 0.1 dex
y [Fe/H]o = —3,
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[Fe/H]

[Fe/H]
parte superior izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde,

Figura 6.41: Distribucién de metalicidades de los CGS genuinos para el modelo #5.5. En la
segun la tabla 5.2.
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la tabla 5.2.



dN 1
(d[Fe/H]) ¢ NegA[Fe/H] , p, /%;E fi L (6.19)
donde N4, es el nimero total de CGS de cada GLO y la suma se realizé sobre todos los
CGS del GLO (el indice 4 identifica los CGS). El mismo procedimiento se utiliz6 para hallar
el histograma de colores (dN/d(C — T1))x, tomando el mismo valor para ny e intervalos
Lie=[(C—T)o+ (k= 0.5)A(C—T1),(C—Th)o+(k+0.5)A(C —T1)), con A(C —T) = 0.05
mag y (C — Ty)o = 0.5,

dN 1
CdN ) 1 6.20
<d(C — Tl))k NcgsA(C - Tl) i:(C—%EIk,c ( )

donde nuevamente la suma se realiz6 sobre todos los CGS del GLO (el indice 7 identifica los
CGS).

A estos histogramas se ajustaron las funciones fy definidas por la ecuacién 6.17 median-
te el método de cuadrados minimos con un algoritmo de Levenberg-Marquardt (ver, por
ejemplo, Press et al. 1990) para N = 1,2. Para cada ajuste se calculé el estimador de la

bondad de ajuste,

Xy = ik: (fn(z) — (dN/dx)k)z, (6.21)
= (dN/dzx)y
donde se supone que la incerteza del histograma (dN/dz), es poissoniana. Nétese que la
distribucién de x% es chi-cuadrado con gy = ny — 3N + 1 grados de libertad. Se implement6
entonces un test de hipdtesis para determinar si el ajuste de f, es mejor que el de f;, es
decir, si las distribuciones obtenidas son bimodales o no. Para ello se calculé el estimador

2
92X1

Y= (6.22)
913

que tiene una distribucién F con (g, g2) grados de libertad (ver, por ejemplo, Frodesen,
Skjeggestad & Tgfte 1979). Si el ajuste de f; es mejor que el de fo, el estimador y toma
valores pequeios, por consiguiente se decidié rechazar la hipétesis de que las distribuciones
son unimodales si ¥ > y,, donde el valor umbral y, = 1.72 se determiné de modo que
el nivel de confianza del test fuera del 95%. Las figuras 6.43 y 6.44 presentan los ajustes
obtenidos para las distribuciones de metalicidades y colores respectivamente, mientras que
las figuras 6.45 y 6.46 presentan el resultado de los tests de hipdtesis para metalicidades y

colores respectivamente.
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panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde, segin la tabla 5.2.
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Figura 6.44: Ajustes obtenidos para las distribuciones de colores de los CGS genuinos del
modelo #5.5. Las lineas azules corresponden al ajuste de f;, las rojas al ajuste de f,. Por
claridad, estas dltimas solamente se grafican cuando ajustan los datos mejor que las primeras,
de acuerdo al test mecionado en el texto. En la parte superior izquierda de cada panel se
indica la simulacién y el GLO al que corresponde, segiin la tabla 5.2.
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Figura 6.45: Resultados del test de hipdtesis para determinar la uni- o bimodalidad de
las distribuciones de metalicidades del modelo #5.5. La linea punteada representa el valor
umbral y, por encima, del cual, la hipétesis de unimodalidad puede rechazarse con un nivel
de confianza del 95% frente a la de bimodalidad.

Las tablas 6.2 y 6.3 presentan las caracteristicas de las distintas poblaciones obtenidas a.
través de la descomposicién de las distribuciones de metalicidades y colores respectivamente.
En ellas se observa que el 50% de los sistemas de CGS analizados tienen distribuciones
bimodales de metalicidades, y el 61% tiene distribuciones bimodales de colores. En el 78%
de los GLO las distribuciones de metalicidades y colores presentan el mismo nimero de
poblaciones, mientras que el 22% restante tiene distribuciones unimodales para una de estas
variables y bimodales para la otra. El hecho de que el valor de y para estos GLO se encuentre
muy cercano al umbral y, del test de hipdtesis tanto para las distribuciones de metalicidades
como para las de colores sugiere que la diferencia en la cantidad de poblaciones probablemente
se deba a la naturaleza del test. En particular, la hipétesis de que las distribuciones de las
poblaciones individuales son gaussianas puede introducir incertezas que afecten el valor de

Yy, y por consiguiente, a la clasificacion de los GLO en uni- o bimodales si y ~ y,. El

136



8 T T T T I T T T T T/ 1T T lj T T T T

L o . i

L o _

6 — ]

o o]

> 4 o —

o o _

- o -

o
2 _ fo) —
gy e o TR L U |
o o

- o o o] -
O 1 I | | l ] | 1 I | ] |
[aVEadee] ™ [aV]

I I S
HC\]LOCD‘—n--n—n—id)ﬂQo‘—h—n—n—a(_\)C\)m
‘—1‘—|‘—4‘—|‘—|‘—-4‘—|C\2C\2(.\20’)O’DO’30’3C"3C"JCOC‘0 Slm

Figura 6.46: Resultados del test de hipdtesis para determinar la uni- o bimodalidad de las
distribuciones de colores del modelo #5.5. La linea punteada representa el valor umbral y,
por encima del cual, la hipétesis de unimodalidad puede rechazarse con un nivel de confianza
del 95% frente a la de bimodalidad.

hecho de que exista una fraccién apreciable de distribuciones bimodales estd de acuerdo con
lo observado en las galaxias. En interesante notar que la separacién en dos poblaciones no
difiere si se hace a través de la distribucién de metalicidades o de la de colores, lo cual sugiere
que existen realmente dos poblaciones diferentes de CGS, y que los colores de los mismos
reflejan el comportamiento de sus metalicidades. Un indicio de ello se presenta en la figura
6.47, que muestra la relacién entre la fraccién Ay, 1 de CGS en la poblacién de menor color
y la misma fraccién en la poblacién de menor metalicidad. La fuerte correlacién existente
entre ambas sugiere que hay una relacién univoca entre las dos poblaciones de metalicidad
y las dos poblaciones de color.

Las distribuciones bimodades del modelo #5.5 tienen sus médximos de menor metalicidad
en el rango —1.4 < [Fe/H], < —0.9, mientras que los de alta metalicidad se presentan en
el intervalo —0.9 < [Fe/H], < —0.2 (figura 6.48). Estos intervalos son consistentes con los
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Sim | GLO | Nyob | ANppp1 | BNpgy1 | ONpoy | H22 | O22
1 1 1 1.00 -1.11 0.23 - -
1 2 2 0.75 -0.93 0.24 | -0.22 1 0.09
1 5 1 1.00 -1.19 | 0.26 - -
1 8 1 1.00 -1.10 0.38 - -
1 12 2 0.38 -1.21 0.13 | -0.68 | 0.12
1 17 2 0.68 -1.27 0.13 | -0.92 | 0.07
1 18 2 0.39 -1.15 0.05 | -0.82 | 0.10
2 1 1 1.00 -0.91 0.17 - -
2 8 1 1.00 -1.33 0.38 - -
2 13 1 1.00 -0.99 0.43 - -
3 6 1 1.00 -1.38 | 0.05 - -
3 12 2 0.81 -0.97 0.05 |-0.49 | 0.01
3 13 2 0.26 -1.27 0.06 | -0.87 | 0.07
3 15 1 1.00 -0.92 0.23 - -
3 18 1 1.00 -1.30 0.10 - -
3 28 2 0.60 -1.11 0.18 | -0.76 | 0.02
3 29 2 0.22 -1.17 0.15 | -0-66 | 0.17
3 32 2 0.54 -1.05 | 0.17 | -0.70 | 0.21

Tabla 6.2: Caracteristicas de las distintas poblaciones identificadas en las distribuciones de
metalicidades de los CGS del modelo #5.5. 1. Simulacién; 2. GLO; 3. Nimero de pobla-
ciones; 4. Fraccién de CGS en la poblacion de menor metalicidad media; 5,7. Metalicidad
media de cada una de las poblaciones; 6,8. Dispersién de las metalicidades de cada una de
las poblaciones.

de las metalicidades medias de las dos poblaciones de ciimulos globulares de la Via Lactea,
como muestra la figura 6.48. Sin embargo, los CGS de baja metalicidad son levemente mas
ricos en elementos pesados que los cimulos globulares galacticos, y lo opuesto ocurre con
los de alta metalicidad. Los maximos de las distribuciones unimodales se encuentran en el
mismo intervalo que los mdximos de baja metalicidad de las distribuciones bimodales, lo
que sugiere que ambos tipos de poblaciones son similares. Si se consideran por un lado el
conjunto de poblaciones de baja metalicidad (incluyendo las de los GLO unimodales) y por
otro el de las poblaciones de alta metalicidad, se encuentra que las metalicidades medias
del primer conjunto no presentan dependencia con la metalicidad del GLO, mientras que
las del segundo s7 muestran una dependencia con ella. La pendiente de esta correlacién es
cercana a 0.92 & 0.41, siendo los CGS aproximadamente 0.2 dex mas pobres en elementos
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Sim | GLO | Npob | ANppp1 | BNpop1 | ONppp1 | Haz | 022
1 1 1 1.00 1.41 0.10 - -
1 2 2 0.78 1.48 0.11 |1.78 | 0.05
1 5 1 1.00 1.37 0.11 - -
1 8 2 0.52 1.29 0.10 | 1.51|0.13
1 12 2 0.37 1.33 0.06 | 1.56 | 0.07
1 17 1 1.00 1.37 0.11 - -
1 18 2 0.44 1.38 0.04 |1.51]0.05
2 1 2 0.16 1.19 0.03 | 1.48 | 0.09
2 8 2 0.88 1.30 0.11 | 1.68 | 0.07
2 13 1 1.00 1.43 0.17 - -
3 6 1 1.00 1.26 0.03 - -
3 12 2 0.74 1.37 0.08 | 1.61 | 0.05
3 13 2 0.34 1.24 0.08 |1.47]0.04
3 15 1 1.00 1.46 0.11 - -
3 18 1 1.00 1.20 0.03 - -
3 28 2 0.67 1.35 0.07 | 1.50 | 0.03
3 29 2 0.24 1.33 0.07 | 1.58 | 0.08
3 32 2 0.46 1.41 0.06 |1.57|0.10

Tabla 6.3: Caracteristicas de las distintas poblaciones identificadas en las distribuciones de
colores de los CGS del modelo #5.5. 1. Simulacién; 2. GLO; 3. Nimero de poblaciones; 4.
Fraccién de CGS en la poblacién de menor color medio; 5,7. Color medio de cada una de las
poblaciones; 6,8. Dispersién de los colores de cada una de las poblaciones.

pesados que los GLO. Estos resultados son consistentes con las observaciones, que hallan
que los colores de los cimulos globulares rojos son idénticos a los de los halos de las galaxias
(Forbes & Forte 2001), y no encuentran correlaciones entre el color de los cimulos globulares
azules y los de los halos (Forbes, Brodie & Grillmair 1997). Nétese que la imposibilidad de
descomponer las poblaciones estelares de los GLO en una componente esferoidal y un disco
impide determinar la relacion entre los colores de los CGS y los de la componente esferoidal
de los GLO, que seria la comparacién més directa con las observaciones.

En resumen, los modelos #5.1 a #5.5 muestran que, si se consideran solamente las
poblaciones estelares surgidas en FFEI y en las particulas con mayor masa de gas, es posible
reproducir en lineas generales las propiedades de los sistemas de ciimulos globulares, aunque
subsisten algunas discrepancias. Los CGS obtenidos a partir de estos modelos presentan
edades, metalicidades y colores consistentes con los de los cimulos globulares. Las distribu-
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Figura 6.47: Relacién entre las fracciones de CGS de la poblacién de menor color y la de
menor metalicidad de los GLO en el modelo #5.5. La linea punteada corresponde a un ajuste
lineal de los datos, a y b son la pendiente y la ordenada al origen del mismo, respectivamente;
Tzy €s el coeficiente de correlacién entre ambas variables.

ciones de metalicidad y color tienen una estructura con mas de una poblacién en una alta
fraccion de los GLO, siendo las metalicidades y los colores de estas poblaciones similares a
los de los ciimulos rojos y azules de la Via Léctea. Las frecuencias especificas tienen valores

similares a las observadas, no presentando dependencia con la luminosidad del GLO.

6.6 Resumen

En este capitulo se describié la construccién de los modelos para los sistemas de cumulos

globulares. Las hipétesis de dichos modelos son:

e Los cimulos globulares se forman conjuntamente con estrellas no ligadas.

e El proceso que origina los ctimulos globulares es universal.
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Figura 6.48: Posicién de las modas de baja (circulos) y alta (cuadrados) metalicidad de las
distribuciones bimodales de metalicidad en el modelo #5.5. Las lineas punteadas superior
e inferior corresponden a las metalicidades de los cimulos rojos y azules de la Via Lactea
respectivamente; la linea de trazos cortos a la metalicidad media de los CGS de baja metali-
cidad y la de trazos largos a un ajuste lineal de la relacién entre la moda de alta metalicidad
y la metalicidad de los GLO; a y b son la pendiente y ordenada al origen de este ajuste,
respectivamente. Los coeficientes rgy y T3, €xpresan la correlacion entre las modas de baja y
alta metalicidad y la metalicidad de los GLO. Las modas de los GLO unimodales se incluyen
en el conjunto de las modas de baja metalicidad.
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e La formacién de cimulos globulares ocurre durante fenémenos de formacién estelar

intensa.

Los sitios de formacién de cimulos globulares son nubes supermasivas.

La masa de gas transformada en ctimulos globulares en cada episodio de formacién de

los mismos depende de la masa estelar total formada.

Las abundancias quimicas de los cimulos globulares son aquellas del medio a partir

del cual se formaron.

Estas hipdtesis fueron implementadas en las simulaciones en forma de diferentes criterios
que permitieron seleccionar los episodios de formacién estelar en que se originan los CGS,
y determinar las propiedades de los mismos. La tabla 6.4 resume los criterios empleados
para construir los distintos modelos, y los valores utilizados para los parametros libres de los
mismos.

Los modelos #1 y #2 se basan en considerar el origen de CGS en los FFEI, representando
estos ultimos a través de la tasa de formacién estelar (local y global, respectivamente) de
las simulaciones. Los mismos no reproducen las caracteristicas de los sistemas de cimulos
globulares. El modelo #3, en cambio, representa los FFEI a través de la eficiencia de for-
macién estelar global. Este modelo genera sistemas de CGS con edades medias consistentes
con las de los cimulos globulares. Las frecuencias especificas obtenidas son altas, aunque
una pequefa variacién de la fraccién de masa estelar ligada en cimulos globulares en cada
episodio de formacién estelar puede hacerlas consistentes con las observaciones. Las met-
alicidades y colores de los CGS son similares a los de los ciimulos globulares rojos de las
galaxias. El modelo #4 intenta, sin éxito, mejorar las distribuciones de metalicidad del
modelo #3 introduciendo en forma paramétrica la inyeccién de energia al medio interestelar
por parte de las supernovas. El modelo #5, en cambio, agrega al modelo #3 la hipétesis de
que los CGS se forman en nubes moleculares supergigantes, representando la poblacién de
estas nubes a través de la poblacién de particulas con mayor masa de gas en las simulaciones.
Este modelo conserva el acuerdo entre las edades medias de los CGS y las de los cimulos
globulares. La variante #5.5 muestra que con un umbral de corte alto para la masa de gas
de las particulas, la frecuencia especifica alcanza valores consistentes con las observaciones y
es independiente de la luminosidad del GLO. Las distribuciones de metalicidades y colores
adquieren una estructura que sugiere la existencia de distintas poblaciones de CGS en el

142



Modelo | Variante | my B | €ugio | Muges | SN |
(mcsz) (my)
1 1 3 —00 0 0 N ]10.1
1 2 10 —00 0 0 N |01
1 3 30 —00 0 0 N [ 0.1
1 4 100 | —o0 0 0 N 10.1
1 5 300 | —o0 0 0 N [ 0.1
2 1 0 1 0 0 N | 0.1
2 2 0 | 2 | 0 0 | N |01
2 3 0 3 0 0 N |01
3 - 0 —00 G 0 N (0.1
4 - 0 —00 G 0 S (0.1
5 1 0 —00 G 0.2 N 10.1
5 2 0 |-o0| G | 04 | N |01
5 3 0 —00 G 0.6 N [0.1
5 4 0 —00 G 0.8 N (0.1
5 5 0 —00 G 0.9 N 0.1

Tabla 6.4: Caracteristicas de los modelos construidos. 1. Modelo; 2. Variante; 3. Umbral
para la masa estelar originada en un episodio de formacién estelar; 4. Umbral de la tasa de
formacién estelar global (en desviaciones estdndar); 5. Umbral para la eficiencia de formacién
estelar global (G = dependiente del GLO); 6. Umbral para la masa de gas de las particulas;
7. Inclusién de la inyeccién de energia al medio por parte de las supernovas (S = si, N =
no); 8. Fraccién de masa estelar ligada en CGS en cada episodio de formacién estelar.

50% de los GLO. Dicha estructura resulta bimodal, aunque las metalicidades y colores de
ambas modas, si bien se asemejan a las de los cimulos globulares, no coinciden exactamente
con ellas. La moda de baja metalicidad, sin embargo, es independiente de las propiedades
del GLO, y la de alta metalicidad correlaciona con la metalicidad del mismo, lo cual esta de
acuerdo con las observaciones.

De acuerdo al anélisis realizado a lo largo del presente capitulo, se considera que el modelo
#5.5 es el que mejor reproduce las propiedades de los sistemas de ciimulos globulares. Por
consiguiente, en el siguiente capitulo se adoptard este modelo y se intentard determinar el
origen de las propiedades observadas de los ciimulos globulares, analizando la relacién de
las propiedades de los CGS con la historia dindmica, de formacién estelar y quimica de los

GLO.
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Capitulo 7

El origen de las propiedades de los
CGS

El capitulo previo mostré que es posible reproducir algunas propiedades de los sistemas
de cimulos globulares suponiendo que estos objetos se forman en nubes moleculares su-
pergigantes durante fenémenos de formacién estelar intensa (modelo #5.5). En el presente

capitulo se investigaran los procesos que dan origen a las propiedades de estos CGS.

7.1 La edad de los ciimulos globulares

La distribucién de edades de los CGS del modelo #5.5 se presentd en la figura 6.34. En el
72% de los GLO de este modelo (13/18), todos los CGS tienen edades superiores a 9 Gyr.
En el 28% restante también predominan los CGS viejos, aunque se observan algunos CGS
con edades de entre 2 y 9 Gyr, a los que se denominé CEI. La relacién entre la fraccién
de CEI y las propiedades de los GLO se presenta en la figura 7.1. Ella muestra que la
existencia de CEI no depende univocamente de la masa virial, la masa estelar dentro del
radio virial ni el nimero de subestructuras que forman el arbol de fusiones. Sin embargo,
si se limita la muestra de los GLO a aquellos que contienen CEI, la fraccién de CEI en el
GLO correlaciona con las tres variables. La correlacién mas fuerte (con un coeficiente de
correlacién rz, = 0.99) ocurre con la masa estelar dentro del radio virial del GLO. Dicha
correlacion tiene pendiente negativa, lo que muestra que, cuando se dan las condiciones para
su formacién, los CEI se producen mas facilmente en las estructuras con menos masa estelar.
Estos resultados no indican, sin embargo, cudles son esas condiciones. Es importante notar

que si bien la correlacién es importante, estd basada solamente en los 5 GLO que contienen
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CEI, por lo que serfa necesario realizar un estudio con una muestra mayor para corroborarla.

La edad media de los CGS genuinos en el modelo #5.5 es T¢y, = 11.0 = 0.1 Gyr. Esta
estd de acuerdo con la edad media de los ciimulos globulares galdcticos, 11.2 + 0.2 Gyr
(Salaris & Weiss 2002). A pesar de que las edades absolutas de los CGS dependen del
modelo cosmolégico adoptado, y las determinadas para los cimulos globulares galdcticos
dependen de las isocronas de los modelos de sintesis de poblaciones estelares, el acuerdo
entre ambos valores es muy bueno. Ademads, la edad media de los CGS de un GLO no
muestra dependencia con la edad media de las poblaciones estelares del mismo (figura 6.37),
ni con su masa virial, su masa estelar dentro del radio virial o el nimero de subestructuras
de su 4rbol de fusiones (figura 7.2). La falta de correlacién entre estas variables constituye
una predicciéon del modelo que permitird ponerlo a prueba cuando se disponga de datos

observacionales sobre las edades de los cimulos globulares en distintas galaxias.

La concordancia de las edades de los CGS con las de los cimulos globulares se observé
en todos los modelos a partir del #3. Las distribuciones de edad de ese modelo no presentan
mayores diferencias con la del modelo #5.5, de lo que se deduce que estas distribuciones
estan relacionadas con la hipétesis comin a los modelos #3, #4 y #5: la formacién de
cumulos globulares en fenémenos de formacién estelar intensa. En este contexto, los FFEI
han sido definidos como aquellos fenémenos que dan lugar a un modo de formacién estelar

de alta eficiencia global.

El origen de este modo de formacién estelar se buscé en la historia dindmica del arbol
de fusiones. Con este fin se analiz6 el comportamiento de la eficiencia global de formacién
estelar de las subestructuras de cada GLO en funcién de su masa virial. La figura 7.3 muestra
el mismo para todos los episodios de formacién estelar de la subestructura mas masiva de
un GLO tipico (el GLO 8 de la simulacién 1). Para interpretar esta figura, nétese que la
masa total es una funcién esencialmente monétona del tiempo, por lo que el eje de abscisas
no es otra cosa que una linea temporal. En la extrema izquierda se encuentran entonces los
primeros episodios de formacién estelar que ocurren durante el colapso de la subestructura.
A medida que pasa el tiempo, la masa de la subestructura crece por acrecién de materia.
En determinados instantes ocurren fusiones con otras subestructuras, las cuales aumentan
abruptamente la masa de la misma, generando brechas en la figura. Estas brechas corres-
ponden al momento en que la subestructura menos masiva penetra en el radio virial de la
mas masiva; la fusién propiamente dicha contintia hasta tanto las componentes bariénicas de

ambas se transformen en una inica. Esta figura muestra claramente que los picos de eficiencia
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Figura 7.1: Dependencia de la fraccién de CEI con la masa virial, la masa estelar dentro
del radio virial y el nimero de subestructuras que conforman su arbol de fusiones. Las
lineas punteadas corresponden a ajustes lineales de las distintas variables, considerando
solamente los GLO que contienen CEI; Tay €8 el coeficiente de correlacién entre N,; [Negs ¥
las correspondientes variables cuando se toma la muestra completa de GLO, rZ#° es el mismo

coeficientes cuando solamente se consideran los GLO que contienen CEI.
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Figura 7.2: Dependencia de la edad media de los CGS genuinos con la masa virial, la masa
estelar dentro del radio virial y el nimero de subestructuras que conforman su arbol de
fusiones. Las lineas punteadas corresponden a ajustes lineales de las distintas variables; 7,
es el coeficiente de correlacién de las correspondientes variables.

148



ocurren en dos situaciones: en el colapso de las subestructuras y durante las fusiones, de
lo que se concluye que los FFEI son generados por fendmenos violentos relacionados con la
dinamica global de las subestructuras. En otras palabras, los resultados del modelo indican
que los cimulos globulares se formarian tanto en los colapsos de las subestructuras galacticas

como en las fusiones de las mismas.

Es importante precisar en este punto el término colapso; en el presente trabajo se lo
utiliza para distinguir el primer brote de formacién estelar de cada subestructura, en el
cual las abundancias medias de su medio interestelar crecen abruptamente desde valores
primordiales a valores cercanos a los solares (ver figura 6.26). En muchas estructuras el
primer brote de formacién estelar ocurre a causa de su interacciéon con otra subestructura,
durante una fusién o un encuentro, mientras que en otras subestructuras dicho brote de
formacién estelar no se origina en estas interacciones; reservamos el uso del término colapso

para este ultimo caso.

Si bien todos los colapsos dan origen a FFEI, no ocurre lo mismo para las fusiones. Este
comportamiento puede explicarse a partir de la misma figura 7.3, observando que la eficiencia
global de formacién estelar de la subestructura decrece en promedio con la masa virial de
la misma. Si bien las fusiones tienen una eficiencia superior al promedio, el crecimiento de
la subestructura hace que estos eventos sean cada vez menos eficientes, por lo que después
de cierto tiempo aiin los mads eficientes de ellos no alcanzan el umbral necesario para formar
CGS. Por consiguiente, el hecho de que las edades de los CGS sean altas estaria ligado
al crecimiento de las subestructuras, que disminuye la eficiencia global de los episodios de
formacién estelar, inhibiendo el modo de formacién estelar intensa. Una segunda causa de
la existencia de fusiones que no dan origen a CGS es la dispersién intrinseca de la eficiencia
global de los episodios de formacién estelar que generan, que hace que algunas fusiones
superen el umbral, mientras que otras no lo alcancen. Esta dispersiéon puede depender de
las condiciones bajo las cuales ocurre la fusién o de la dindmica interna de la misma, por lo

que se realizé un analisis de las caracteristicas de estos eventos.

Las caracteristicas de las fusiones y colapsos se determinaron a partir del arbol de fusiones
de cada GLO, que provee el instante de los colapsos y del inicio de las fusiones, y a partir de
la variacién temporal, durante una fusién, de las distribuciones radiales de masa bariénica
de las subestructuras, que permiten determinar el instante en que finalizan las fusiones,
combindndose las componentes bariénicas de las subestructuras participantes en una sola.

De este modo se hallé nuevamente que los FFEI ocurren siempre durante el colapso de las
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Figura 7.3: Relacion entre la eficiencia global de formacion estelar de la subestructura mas
masiva de un GLO y la historia dindmica de la misma. La linea punteada corresponde al
umbral €, g, por encima del cual los episodios se consideran FFEI, la 'C’ indica el colapso
de la subestructura y las 'F’ los instantes en que comienza una fusién.

subestructuras o durante el transcurso de una fusién. En este 1ltimo caso es posible ademas,
siguiendo a Tissera et al. (2002), discriminar dos tipos de FFEI; aquellos que ocurren
durante la etapa de decaimiento orbital del satélite en el potencial de la subestructura mas
masiva, y los que acontecen durante la combinacién final de las componentes baridnicas de
las subestructuras. Al primer grupo es posible agregar ademas aquellos episodios generados

en encuentros de subestructuras que no se fusionan, como el representado en la figura 5.4.

Se observé mediante este procedimiento que los colapsos de las subestructuras de un GLO
siempre producen FFEI. Respecto a las fusiones, fue posible determinar que solamente el 6%
de las mismas generan FFEI, lo cual concuerda con lo expresado anteriormente. Ademas,
las fusiones que generan FFEI en la etapa de decaimiento orbital no lo hacen en la etapa

de combinacién de las componentes baridnicas, lo que estd de acuerdo con el resultado de
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Tissera et al. (2002), quienes hallan que los brotes de formacion estelar son mds eficientes
en la etapa de decaimiento orbital. Para determinar cémo influyen las caracteristicas de la
fusion en la generacién de FFEI se analizé la relacién de los FFEI con diferentes pardmetros
que caracterizan la fusién. El primero de ellos es la relaciéon de masas de las subestructuras

que participan en la fusién,

fm = Msat(tf)/MPTi(tf)’ (71)

donde M,,; es la masa virial de la subestructura mas masiva (primaria), M, la de la menos
masiva (satélite), y ¢; el instante de inicio de la fusién. El segundo pardmetro es la fraccién

de gas de la subestructura primaria,

fg = Mgas,pri (tf)/Mb,pri(tf)’ (72)

donde Mgy pri s la masa de gas dentro del radio virial de dicha subestructura y M p,; la
masa bariénica dentro de su radio virial. Por 1ltimo, se analiz6 la relacién de los FFEI con
la masa estelar dentro del radio virial de la subestructura primaria M, ,;, normalizada a la

masa estelar dentro del radio virial del GLO correspondiente,

f* = M*,pri(tf)/M*,glo- (73)

La figura 7.4 muestra la relacién de los FFEI (simbolos llenos en la figura) con f,, y el
instante en que se inicia la fusién ¢;. Las fusiones que no generan FFEI también se muestran
en la figura (circulos vacios). Se distingue en ella ademds los FFEI que ocurren durante el
decaimiento orbital del satélite (cuadrados llenos) de los que ocurren durante la combinacién
final de las componentes baridénicas (circulos llenos). La figura 7.5 muestra la relacién de los
FFEI (simbolos llenos en la figura) con f, y f..

Se observa en la figura 7.4 que para t > 9 Gyr los FFEI son producidos tanto por
decaimiento orbital como por las combinaciones de las componentes baridnicas. Parat < 9
Gyr solamente son generados por el decaimiento orbital del satélite. Se deduce, por lo tanto,
que los CEI son producto de la existencia de brotes de formacién estelar durante esta etapa.
Los CGS genuinos, en cambio, son producidos por ambos procesos. Los promedios de f,
para la muestra completa de fusiones (linea llena vertical en la figura 7.4) y para los FFEI
originados en etapas de decaimiento orbital (linea vertical de trazos) son similares (0.19

y 0.25 respectivamente), lo que muestra que no hay una relacién entre f,, y el origen de
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t, (Gyr)

Figura 7.4: Relacién entre los FFEI, la fraccién de masa de las subestructuras que participan
en una fusion y el instante de inicio de la misma. Los FFEI estan representados por cuadrados
llenos cuando ocurren en la etapa de decaimiento orbital del satélite, y por circulos llenos
cuando ocurren en la etapa de combinacién de las componentes bariénicas. Los circulos vacios
representan fusiones que no originan FFEI. Las lineas punteadas y de trazos corresponden a
los valores medios de estos parametros para los FFEI producidos por la combinacién de las
componentes bariénicas y los producidos por el decaimiento orbital, respectivamente. Las
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lineas llenas corresponden al promedio de todas las fusiones.
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los FFEI en estas etapas. El promedio de f,, para los FFEI originados en las etapas de
combinacién de las componentes bariénicas (linea punteada vertical), en cambio, es superior
a los anteriores, y sugiere que los FFEI ocurridos en estas etapas estdn asociados a fusiones
masivas (aquellas en la que la masa virial del satélite es una fraccién importante de la masa
virial de la subestructura primaria). Sin embargo, la imposibilidad de separar claramente
las fusiones que originan FFEI con las que no lo hacen a través de f,, sugiere que existen
otras variables de las que depende la ocurrencia de FFEI.

La figura 7.5 sugiere, en cambio, que f, y f, tienen una relacién importante con los FFEI.
Los FFEI ocurridos en las combinaciones finales de las componentes bariénicas ocurren sola-
mente para f, >~ 0y f, ~ 1, es decir, solamente cuando la subestructura primaria es pequefia
y practicamente gaseosa. Los valores promedio de f, son 0.26 para la muestra completa de
fusiones, 0.006 para los FFEI generados en la combinacién de las componentes bariénicas
y 0.33 para los generados en etapas de decaimiento orbital. Esto sugiere que una pequena
masa estelar, que implica una baja estabilidad de la subestructura, es una condicién necesaria
para originar FFEI en la etapa de combinacién de las componentes bariénicas de una fusion.
Los FFEI generados por las etapas de decaimiento orbital, en cambio, no requieren de esta
condicién. Los valores medios de f; (0.80, 0.68 y 0.99 para la muestra completa, los FFEI pro-
ducidos en las etapas de decaimiento orbital y de combinacién de las componentes baridnicas,
respectivamente) muestran que las etapas de combinacién de las componentes bariénicas so-
lamente producen FFEI en subestructuras completamente gaseosas, mientras que las etapas
de decaimiento orbital pueden producirlos en subestructuras con menor fraccién de gas.

Este andlisis muestra entonces que las fusiones generan FFEI en estructuras con una
fraccién pequenia de su masa en forma de estrellas de dos modos distintos; en estructuras
gaseosas al fusionarse las componentes baridnicas, y en estructuras con menor fraccién de
gas en la etapa de decaimiento orbital. Sin embargo, la imposibilidad de separar, a través de
los parametros dindmicos globales de las fusiones, aquellas que generan FFEI de las que no
lo hacen, sugiere que la dindmica interna de los procesos de fusién juega un rol importante

en el origen de los FFEIL

7.2 La distribucién de metalicidades

El modelo #5.5 genera CGS con metalicidades en el rango —3 < [Fe/H] < 1, con el mayor
ndmero de los mismos contenido en el intervalo —2 < [Fe/H] < 0. Esto es consistente
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Figura 7.5: Relacién entre los FFEI, la fraccién de gas de las subestructuras primaria en
una fusién y su masa estelar dentro del radio virial en el instante de inicio de la misma. Los
FFEI estan representados por cuadrados llenos cuando ocurren en la etapa de decaimiento
orbital del satélite, y por circulos llenos cuando ocurren en la etapa de combinacién de las
componentes bariénicas. Los circulos vacios representan fusiones que no originan FFEI. Las
lineas punteadas y de trazos corresponden a los valores medios de las variables para los
FFEI producidos por la combinacién de las componentes baridnicas, y los producidos por el
decaimiento orbital, respectivamente. Las lineas llenas corresponden al promedio de todas
las fusiones.
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con las metalicidades de los cimulos globulares (Harris 1996). Las distribuciones de met-
alicidades presentan una estructura bi- o multimodal (figura 6.43) en el 50% de los GLO.
Esta bimodalidad se asemeja a la observada en los sitemas de ciimulos globulares en algunos
aspectos, pero difiere en otros. En primer lugar, el intervalo en que se encuentran las modas
de alta y baja metalicidad, —~1.4 < [Fe/H], < —0.9 y —0.9 < [Fe/H], < —0.2 respectiva-
mente, son consistentes con los observados (ver, por ejemplo, Coté, Marzke & West 1998 y
sus referencias). En segundo lugar, la moda de la poblacién de CGS de baja metalicidad es
independiente de las propiedades del GLO, mientras que la de la poblacién de CGS de alta
metalicidad correlaciona con la metalicidad del mismo. Esta correlacién presenta una pen-
diente d[Fe/H].ys/d[Fe/H]q, = 0.92 &+ 0.41, siendo los CGS aproximadamente 0.2 dex més
pobres en elementos pesados que los GLO. Esta correlacién es consistente con los resulta-
dos de Forbes & Forte (2001), quienes encuentran que los colores de los ciimulos globulares
son idénticos a los de los halos de las galaxias elipticas. La falta de correlacién entre las
modas de baja metalicidad y las propiedades de los GLO también son consistentes con las
observaciones (Forbes, Brodie & Grillmair 1997). Sin embargo, si se compara el promedio
de las modas de las distintas poblaciones de CGS con las de la Via Lictea (figura 6.48), se
encuentra que las modas de menor metalicidad de los CGS tienen metalicidades mas altas
que las de las galaxias, y lo opuesto ocurre con las de mayor metalicidad. En otras palabras,
las distribuciones de metalicidades de los CGS tienen sus modas mas proximas que las de
los cimulos globulares. Ademas, el nimero de CGS en la poblacién de baja metalicidad se
encuentra entre 0.2 y 0.8, lo cual es razonable para las galaxias elipticas, aunque en prome-
dio es bajo para las galaxias espirales, en las que los CGS de baja metalicidad dominan en

nuimero.

El origen de la distribucién de metalicidades se analiz6 determinando la contribucidn a la
distribucién de metalicidades de cada uno de los dos tipos de eventos que da origen a CGS, es
decir, colapsos y fusiones (figura 7.6). De dicha descomposicién resulta que, en aquellos GLO
en que las distribuciones de metalicidades se presentan bimodales, no hay una separacion
de las dos poblaciones de CGS en funcidn del tipo de evento en que son generadas, excepto
en un caso (el GLO 2 de la simulacién 1). En otras palabras, no ocurre que los colapsos
den origen a los CGS de baja metalicidad y las fusiones a los restantes, tal como proponen
los escenarios de Ashman & Zepf (1992) o Beasley et al. (2002). En cambio, las fusiones
aportan una cantidad practicamente despreciable de CGS a los GLO. La mayoria de los

CGS son generados por el colapso de las subestructuras, excepto en dos de los 18 GLO. A
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partir de este resultado, se analizé la distribucién de metalicidades individual del colapso
de cada subestructura en cada GLO; la figura 7.7 presenta el resultado de este andlisis. En
primer lugar, se observa que son pocas las subestructuras que tienen colapsos en un GLO,
su nimero es siempre menor a 4. Sin embargo, tampoco se observa una descomposicién de
la distribucién de metalicidades de cada GLO en poblaciones unimodales que correspondan
al colapso de cada subestructura. Por consiguiente, tampoco ocurre que la bimodalidad
de las distribuciones de metalicidades de cada GLO se genere a partir de una mezcla de
distribuciones unimodales generadas en el colapso de cada una de sus subestructuras, como
propone el escenario de Forte, Martinez & Muzzio (1982) y Coté, Marzke & West (1998).
En cambio, la mayoria de los colapsos de las subestructuras (aunque no todos) ya generan
una distribucién bimodal intrinseca de metalicidades. Los resultados del presente modelo se

asemejan, por lo tanto, al escenario propuesto por Forbes, Brodie & Grillmair (1997).

7.3 La distribucion de colores

Las distribuciones de colores de los GLO para el modelo #5.5 se presentaron en la figura
6.36. En la seccién 6.5 se mostré que las mismas se encuentran en relacion directa con las
distribuciones de metalicidad (figura 6.35), siendo las primeras uni o bimodales de acuerdo a
st las dltimas lo son. Los colores medios de los CGS azules (C — Ty ~ 1.4) son un poco més
rojos que los de los cimulos globulares azules de la Via Lactea (C — T} ~ 1.3), y los colores
medios de los CGS rojos (C — T; ~ 1.6) son un poco mas azules que los de los cdmulos
globulares rojos de la Via Léctea (C — Ty ~ 1.7), consecuentemente con lo expresado acerca
de las metalicidades. Esto acerca los picos combindndolos de modo que la bimodalidad es

menos notable.

El hecho de que la distribucién de colores es consecuencia directa de la de metalicidades
puede verse en la figura 7.8, que presenta la relacién color-metalicidad para los CGS. Esta
relacion surge esencialmente de que los CGS tienen edades del orden de 10 Gyr con una
dispersién de unos 3 Gyr solamente, lo cual elimina practicamente los efectos de la edad de
la relacién edad-metalicidad-color, y de que las metalicidades de la mayoria de los CGS no

son tan bajas como para llegar a la regién en que los colores saturan (ver la discusién en la

seccién 5.3.3).
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lineas llenas corresponden a los colapsos, y las lineas punteadas a las fusiones.
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Figura 7.8: Relacién color-metalicidad para los CGS.

7.4 La frecuencia especifica

El modelo #5.5 presenta un buen acuerdo entre las frecuencias especificas de los sistemas
de CGS y las de los sistemas de cimulos globulares. Los valores obtenidos para las mismas
Sn,glo = 2 (ver figura 6.40) son del mismo orden de magnitud de los de las galaxias espirales,
lo cual es razonable ya que las simulaciones describen las propiedades de las galaxias de
campo. Es importante recordar que el valor a = 0.1 que fue utilizado en la ecuacién 6.3 para
calcular la masa de CGS originados en cada FFEI es un orden de magnitud estimado en
base a los valores propuestos por Harris & Pudritz (1994) & McLaughlin & Pudritz (1996).
El hecho de que con esta estimacion el modelo #5.5 obtenga el orden de magnitud de las
frecuencias especificas de los sistemas de cimulos globulares constituye un éxito del mismo.
Mas alla de ello, se debe tener en cuenta que el valor exacto de « puede diferir levemente
del utilizado en este modelo. La inexistencia de una correlacién entre la frecuencia especifica

y la luminosidad de los GLO (figura 6.40) también corresponde a lo observado. La figura
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7.9 muestra que tampoco existe dependencia alguna entre la frecuencia especifica y la masa
virial, la masa estelar dentro del radio virial o el nimero de subestructuras que forman el
arbol de fusiones de un GLO. La no correlacién con la masa virial permite suponer que la
resolucion numérica no introduce en este muestra de GLO resultados espiireos, y por otro lado
constituye una prediccién del modelo, que puede ser puesta a prueba observacionalmente. La
independencia de Sy de la masa estelar es consistente con la correspondiente independencia
de Sy de la luminosidad. La no correlacién con el nimero de subestructuras del arbol de
fusiones sugiere una independencia de Sy respecto del entorno del GLO. A primera vista,
esto podria parecer estar en conflicto con las observaciones, sin embargo, el hecho de que los
GLO representen galaxias de campo implica que el entorno es muy similar en todos ellos. Por
consiguiente la independencia obtenida en el modelo no puede considerarse en contradiccién
con la dependencia observada de Sy con el entorno, ya que esta tltima se da en un rango
de entornos mucho mas amplio que el simulado.

La independencia de la frecuencia especifica de las propiedades de las galaxias suele justi-
ficarse en la constancia de la eficiencia total de formacién de ciimulos globulares (Rosenblatt,
Faber & Blumenthal 1988, McLaughlin 1999), definida como el cociente entre la masa de
cumulos globulares de una galaxia y su masa bariénica. El valor de esta eficiencia es ain
tema de debate, aunque se acepta que es del orden de magnitud de 0.001 (McLaughlin 1999,
Forte 2003). La figura 7.10 muestra el valor de esta eficiencia €l3, obtenido para los GLO en
funcién de la masa baridénica del GLO. Se observa en ella que no hay una correlacién entre
ambas variables, lo que corresponde a lo observado, y que el promedio de los valores de efﬁf,
obtenidos en el modelo est4 de acuerdo con los determinados por los autores citados.
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Figura 7.9: Relacién entre la frecuencia especifica de los sistemas de CGS de los GLO y
la masa virial, la masa estelar dentro del radio virial y el nimero de subestructuras que
compone el drbol de fusiones de los mismos; 75, es el coeficiente de correlacién entre las
diferentes variables.
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Figura 7.10: Relacién entre la eficiencia total de formaciéon de CGS y la masa baridnica
dentro del radio virial de los GLO. Las lineas punteadas superior e inferior corresponden a
los valores determinados por McLaughlin (1999) y Forte (2003) respectivamente, mientras
que la linea de trazos corresponde al promedio sobre todos los GLO; 74, es el coeficiente de
correlacién entre ambas variables.
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Capitulo 8

Conclusiones

Se desarrollaron en el presente trabajo diferentes modelos para describir el origen de los
cumulos globulares en base a los resultados de simulaciones numéricas de formacién de es-
tructura por agregacién jerarquica. El procedimiento para construirlos consistié en acoplar
a la descripcién de la formacién de la estructura dada por las simulaciones numéricas un
procedimiento de seleccién de poblaciones estelares cuyo objetivo es distinguir, entre las
poblaciones originadas por la historia de formacién estelar de cada sistema galdctico simu-
lado, aquellas en las que se habrian formado los ciimulos globulares. Este procedimiento de
seleccién estd basado en hipdétesis sencillas. Aquellas que mejor reproducen las propiedades

observadas de los ciimulos globulares son:

e Los cimulos globulares se forman conjuntamente con estrellas no ligadas.
e El proceso fisico que origina los cimulos globulares es universal.

e La formacién de cimulos globulares ocurre durante fenémenos que producen altas

eficiencias de formacién estelar.
e Los sitios de formacién de ciimulos globulares son nubes moleculares supergigantes.

e La masa de gas transformada en cimulos globulares en cada episodio de formacién de

los mismos depende de la masa estelar total formada en dicho episodio.

e Las abundancias quimicas de los cimulos globulares son aquellas del medio interestelar

a partir del cual se formaron.
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La seleccién de poblaciones implementada a partir de estas hipétesis permitié construir
los sistemas de CGS de los distintos GLO, analizar sus propiedades, la relacién de las mismas
con las propiedades de los GLO, e investigar posibles explicaciones al origen de las mismas.
Es importante recordar que los GLO en las simulaciones utilizadas describen las galaxias
de campo, por lo que la comparacién del modelo con las observaciones se hizo teniendo en

cuenta este hecho. .

Las edades medias de los CGS obtenidos son altas.(?cgs = 11.0+ 0.1 Gyr) y consistentes
con las de los cimulos globulares galdcticos (7 = 11.2 £ 0.2, Salaris & Weiss 2002). La
concordancia de estos valores es muy buena, si se tienen en cuanta que las edades absolutas
de los CGS dependen del modelo cosmolégico utilizado, y que las edades medidas de los
cumulos globulares dependen de diversas hipdtesis asociadas a los métodos de medicién, por
ejemplo, las realizadas en los modelos de sintesis de poblaciones estelares para construir las
isocronas que se ajustan a los diagramas color-magnitud. El orden de magnitud de las edades
de los CGS estd de acuerdo ademaés con el hecho de que, en todas las galaxias, los cimulos
globulares tienen propiedades consistentes con la hipétesis de que son objetos con edades del
orden de 12 Gyr. Se concluye entonces que los CGS constituyen una buena representacion

de los cimulos globulares, en lo que respecta a las edades de los mismos.

El 28% de los GLO muestran la presencia de CGS con edades de entre 2 y 9 Gyr (CEI).
Si bien se observan cimulos globulares de edad intermedia en algunas galaxias, aun los datos
acerca de los mismos son escasos. Tampoco son muchos los CEI obtenidos en los modelos,
por lo que se considera que no es posible realizar aiin una comparacién del modelo con las
observaciones en cuanto a estos objetos. Es interesante notar, sin embargo, que los pocos
CEI generados en los modelos sugieren que habria una correlacién entre el nimero de estos
objetos y la masa estelar de los GLO, en el sentido que el primero decrece cuando aumenta la
ultima. Si bien esta correlacion estd basada en solamente 5 puntos, tiene un alto coeficiente
de correlacién (0.99), que sugiere investigar mas profundamente este punto en el futuro.
Para ello seria necesario analizar un mayor nimero de simulaciones, de modo de aumentar
la estadistica de estos objetos. En caso de verificarse la correlacion, esta constituiria una
prediccién para poner a prueba el modelo frente a las observaciones. A este respecto, es
notable que en el Grupo Local se observen cimulos de edad intermedia en una galaxia poco
masiva, la Nube Mayor de Magallanes, mientras que estos objetos no se observan en las dos

galaxias mayores (la Via Lictea y M31).
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La inexistencia de correlaciones entre la edad media de los CGS y la masa virial, la
masa estelar dentro del radio virial y el nimero de subestructuras que componen el arbol de
fusiones del GLO constituye otra prediccién del modelo, la cual permitird contrastarlo con
las observaciones cuando sea posible obtener mediciones confiables de las edades de un gran

numero de cimulos globulares extragalacticos.

El origen de las altas edades de los CGS en este modelo puede hallarse en los fenémenos
que forman estos objetos. Los CGS se forman en dos tipos de eventos relacionados con la
dindmica global de los GLO; los colapsos de sus subestructuras y las fusiones de las mismas.
El 100% de los colapsos forma cimulos globulares, mientras que solamente lo hace el 6% de
las fusiones. En particular, para que una fusién genere CGS es necesario que la subestructura
principal tenga solamente una pequena fraccion de la masa estelar del GLO, aunque esta no es
una condicién suficiente. Dado que esta condicién corresponde a las subestructuras presentes
al comienzo del proceso de agregacion jerarquica, y que los colapsos ocurren también al
inicio de este proceso, los CGS adquieren naturalmente edades altas en este modelo. Las
fusiones que ocurren en subestructuras compuestas por gas en su casi totalidad (f; ~ 1) lo
hacen en la etapa de combinacion de las componentes bariénicas, mientras que con bajas
fracciones de gas (f, ~ 0.65) lo hacen en la etapa de decaimiento orbital del satélite. Unas
pocas fusiones generan también CGS en la etapa de decaimiento orbital del satélite, atin en
subestructuras con fracciones de masa estelar grandes; estas son las que dan origen a los CEI.
Esto muestra que la aparicién de brotes de formacién estelar eficiente no estaria afectada
por la resolucién numérica. El hecho de que no todas las fusiones con las caracteristicas
mencionadas formen CGS sugiere que las propiedades dindmicas internas de los sistemas
que se fusionan también son importantes para determinar la formacién o no de CGS. Esto
es consistente con resultados anteriores, que probaron que la induccién de formacién estelar
por efectos de campos de marea es importante en sistemas inestables con una componente
esferoidal menor (Barnes & Hernquist 1996, Mihos &'Hernquist 1996, Tissera et al. 2002).
Estos autores también mostraron que la eficiencia de transformacién de gas en estrellas de

estos brotes es mayor que la producida por las fusiones mismas.

La distribucién de metalicidades de los GLO son unimodales en el 50% de los GLO y bi- o
multimodales en el restante 50%. Las posiciones de las modas de alta y baja metalicidad en
estas ultimas se encuentran dentro del intervalo observado en las galaxias, aunque en prome-
dio, las metalicidades de las modas de baja metalicidad de los CGS ([Fe/H]%,, = —1.13) son

més altas que las de los ciimulos globulares de las galaxias como la Via Lictea ([Fe/H|%,; =
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~1.5) y lo opuesto ocurre con las de alta metalicidad ([Fe/H]s,, = —0.68, mientras que
[Fe/H]; = —0.4). Esto tiende a acercar ambas modas, borrando la bimodalidad de las dis-
tribuciones de metalicidad. Esta discrepancia puede deberse a la resolucién numeérica de las
simulaciones. Los CGS se forman al inicio del proceso de agregacién jerarquica, cuando las
estructuras son pequenas y sus componentes bariéncias estan descriptas por pocas particulas.
En estos casos, los procesos hidrodinamicos, de formacién estelar y quimicos pueden estar
pobremente resueltos, con lo cual las metalicidades pueden exhibir incertezas considerables.
La implementacién futura de simulaciones de mayor resolucién permitird determinar si esta
es la causa de la discrepancia en las metalicidades de las modas de los CGS, o si, por el
contrario, el modelo falla al reproducir la bimodalidad. A pesar de esta discrepancia, es
notable que los resultados del modelo coincidan con la observaciones en la existencia de una
correlacién entre la moda de alta metalicidad de los CGS y la metalicidad de los GLO, y la
falta de dicha correlacion para los GLO. Esto es consistente con lo observado por Forbes &
Forte (2001), quienes hallan una relacién similar entre los colores de los cimulos globulares
y el de los halos de las galaxias, y con la inexistencia de correlaciones entre la moda de baja
metalicidad de los sistemas de ctimulos globulares y las propiedades de las galaxias (Forbes,
Brodie & Grillmair 1997).

Si la bimodalidad hallada corresponde realmente a la bimodalidad observada en los sis-
temas de cimulos globulares, los modelos sugieren que la misma no se origina de manera
sencilla como plantea la mayoria de los escenarios discutidos en el capitulo 3. En cambio,
se presenta una combinacién de todos ellos. Las fusiones de subestructuras (uno de los
ingredientes del escenario de Beasley et al. 2002, y una versién modificada del escenario
de Ashman & Zepf 1992) contribuyen con pocos CGS. Los colapsos forman la mayor parte
de los objetos, y ademas muchos de ellos presentan una bimodalidad intrinseca. En este
sentido, los modelos apoyan el escenario de Forbes, Brodie & Grillmair (1997). Sin embargo,
el hecho de que muchos GLO se forman a partir de mds de un fragmento mayor hace que
la combinacién de estos fragmentos mezcle sus CGS,-ayudando a originar (o mantener) la
bimodalidad. En este sentido es importante uno de los procesos basicos del escenario de
Coté, Marzke & West (1998), las fusiones no disipativas que mezclan CGS de distintos frag-
mentos. En general dicho proceso no opera como sugieren estos autores, combinando dos
poblaciones unimodales distintas para generar una bimodal, sino combinando poblaciones
uni o bimodales, lo cual no siempre mantiene la bimodalidad. En breve, el modelo sugiere

que parte de la bimodalidad es intrinseca al colapso de las subestructuras, y parte se origina
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en las fusiones de las mismas, ya sea combinando las poblaciones de cimulos globulares de

las subestructuras que se fusionan, o formando nuevos cimulos globulares.

Existe una relacién entre las metalicidades y colores de los CGS, similar a la que se ob-
serva para los cimulos globulares (Geisler & Forte 1990). Esta relacién, que presenta muy
poca dispersién, surge de que las edades de los CGS son grandes (superiores a 9 Gyr) y
tienen poca dispersidon. Esto elimina el efecto de la edad en la relacién edad-metalicidad-
color. Ademads, las metalicidades de practicamente todos los CGS se encuentran fuera del
rango de saturacién de los colores, lo cual elimina los posibles efectos de esta saturacién
sobre la relacién. Las distribuciones de colores de los GLO comparten, por consiguiente, las
propiedades de las distribuciones de metalicidad. El modelo del presente trabajo sugiere que
la no linealidad de la relacion metalicidad-color no es una explicacion vdlida de la bimodal-
idad de las distribuciones de colores de los CGS. La misma surge de la bimodalidad en la
distribucion de metalicidades de los mismos. En este punto es importante recordar que los
colores de los CGS fueron calculados utilizando modelos de sintesis de poblaciones estelares,
y por consiguiente conllevan las incertezas de los mismos. Un punto clave al modelar los
colores de los ciimulos globulares es obtener una buena descripcién de la rama horizontal de
los mismos. Miller Bertolami & Forte (2003) muestran que ain los modelos fallan en esta
descripcién, por lo que la comparacién de los colores de los CGS con los observados debe

realizarse con cuidado.

El nimero de CGS generados por estas hipdtesis es consistente con el nimero de cimulos
globulares observados en las galaxias. La frecuencia especifica de los GLO analizados es
consistente con las medidas en las galaxias espirales, y no presenta correlaciones con la
luminosidad del GLO, lo cual estd de acuerdo con lo observado (Elmegreen 1999 y sus
referencias). El modelo predice ademds que la frecuencia especifica es independiente de la
masa virial de las galaxias, lo cual permite contrastarlo con las observaciones. El modelo
también obtiene un valor consistente con las observaciones (McLaughlin 1999, Forte 2003)
para la eficiencia de formacién de ciimulos globulares y reproduce la independencia de esta
variable respecto de las propiedades de las galaxias. La frecuencia especifica de los GLO
depende del valor adoptado para el coeficiente a de la ecuacién 6.3. El mismo fue tomado de
estimaciones hechas por Harris & Pudritz (1994) y McLaughlin & Pudritz (1996), las cuales
podrian variar (aunque no en orden de magnitud) segin estos autores. Este cambio afectaria
solamente a las frecuencias especificas, y no a las restantes propiedades de los GLO, aunque

conservaria el orden de magnitud de las mismas, y las conclusiones de este modelo no serian
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afectadas. Si, en lugar de ser una constante universal, o dependiera de variables locales del
episodio de formacién estelar en cuestion, todas las conclusiones del modelo podrian ponerse
en duda. El cambio diferencial en el niimero de CGS formados en cada episodio afectaria
las distribuciones de metalicidad, edad, y color, y las variables dependientes de ellas. Si
bien no existen indicios observacionales ni resultados teéricos que sugieran un « variable, es

importante tener en cuenta esta posibilidad en modelos futuros.

Por 1ltimo, es importante aclarar que las simulaciones no permiten describir la dis-
tribucién espacial y cinemética de los CGS. Esto se debe a varios factores, entre ellos la
falta de la implementacién de procesos como la inyeccién de energia al medio interestelar
por parte de las supernovas, que tendria efectos importantes sobre la dindmica del gas, y el
acoplamiento entre la dindmica del gas y las estrellas de una misma particula, que afecta la
dindmica de los CGS. Una mejora de estos puntos es necesaria para poder analizar las dis-
tribuciones espaciales y cinematicas de los modelos, las cuales permitirian contrastar mejor el
mismo con las observaciones, a partir de los datos recientemente obtenidos con los telescopios

de clase 8m.

En resumen, las hip6tesis presentadas generan un modelo (el #5.5) que logra un acuerdo
razonable con las propiedades de los cimulos globulares, aunque subsisten discrepancias
importantes, sobre todo en lo que respecta a la distribucién de metalicidades. Con el fin
de mejorar este modelo y obtener una descripcién mads precisa del origen de los cimulos
globulares y de sus propiedades, se considera necesario profundizar la investigacién en las
siguientes direcciones. En primer lugar, la utilizacién de simulaciones de mayor resolucién,
para disminuir los efectos numéricos y mejorar la descripcién de la dindmica, hidrodindmica,
la formacion estelar y la evoluciéon quimica en las primeras etapas de la formacién de estruc-
turas. La inclusién en las simulaciones de la descripcién de la transferencia energética de
las supernovas al medio interestelar permitiria ademés mejorar la descripcién del compor-
tamiento de este medio y los procesos relacionados con él. Esto resultaria en una descripcién
mads fiel de las propiedades de las galaxias, incluyendo una descripcion confiable de la mor-
fologia de las mismas, necesaria para el estudio de los sistemas de ciimulos globulares. El
desacople de la dindmica del gas y las estrellas en las simulaciones (al menos de las estrel-
las que forman los ciimulos globulares) permitiria ademds dar una descripcién consistente
de la estructura espacial y cinematica de los sistemas de cimulos globulares. En cuanto a
las hipétesis de los modelos para los cimulos globulares, el avance mds importante podria

lograrse incluyéndolas dentro de las simulaciones, como condiciones para la formacién de
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cimulos globulares similares a las que determinan la formacién estelar. En este caso, seria
posible plantear las mismas como condiciones sobre las variables fisicas de cada regién de
formacion estelar, y no como condiciones sobre las propiedades globales de las galaxias. Por
ultimo, la mejora de los modelos de sintesis de poblaciones estelares permitiria obtener una
correspondiente mejora en los colores y magnitudes de los CGS, que son los que finalmente

se comparan con las observaciones.
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Apéndice A

Distribuciones obtenidas en los
modelos

En este apéndice se presentan las distribuciones de edad, metalicidad y color C' — T para los
CGS de los 18 GLO seleccionados, en cada uno de los modelos construidos. La descripcién
del procedimiento por el cual fueron obtenidas las mismas se encuentra en la seccién 6.1.
Las distribuciones se encuentran ordenadas por el nimero de modelo y variante. Para cada
modelo y variante se presentan, en ese orden, la distribucién de edades, la distribucién de

metalicidades y la distribucién de colores.
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Figura A.14: Distribucién de metalicidades de los CGS para el modelo #1.5. En la parte
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191



R R L LR L R RN RN AR RN RN R NN R AR RN LR RRRRN
q i — |2
= = ECE
3 7 1 7o
] ¥ o
a
0 &
—~ o
= -
n
AULARNRERRNRRRRNRE
i «
T Ju e
g 4 -
T 1 ©
- O N
) —
C o
.ﬂ___
L L L .._n___
L 1 T ] r
C T o T N C o
- - N =
L — [ — T C C o
ol b b b Lo nd e b bern b €8 v bov o Lo L il
O N - O M N 4 O M O - O M N — O M NN — O
T
((1-0)pP/NP

Figura A.15: Distribucién de colores de los CGS para el modelo #1.5. En la parte superior
izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde, segin la tabla
192

9.2.



UL L B B L S L B N NI S L NS LI SN NI B BN NUNLE
o 1:1 T 1:2 T 1:5 T 1:8 .
2 T o o B
1E + + - =
OMM—AM—O—H—Q—F MMA{AAWTW,
C 112 T 1:17 T 118 I 21 .
2 T o T -
1 =+ —+ -+ =
C Wl ::AAM IAM}\AM | I L IAI:: .
/_\O: L LA L AL SR R I LA B R
T L 2:8 4+ 2:13 + 3:6 4 3:12 -
w » I I I ]
b2l T + T =
E_D/ C T I I ]
__la C T T T ]
StE £ Ed E3 E
= F I I I .
A add aha] |f\A| 1 N, IMI T I‘MIL\‘\M 1 ey Lu..nM\ FEEE AV
O MJAI UL L I I |::| LI I LELLL I L ]E:l LI I 1 :ALJF.AIA’PI |::| LILIL —IV‘I T 11 T |:
2 I I X -
1F - + + -
OEIIIIIIIII |=EE||1||{“N‘=/‘1|‘/|J\\|E: L A'M'IA"::‘A‘M“"ll"‘m' l/'\\‘
E 3:29 T 3:32 §) 5] 10 O 5 10
2 I -] 7(Gyr) 7(Gyr)
1F - =
0 " | RPN NI FAN I + Lot LALAAA_MI :
0 5 10 O 5 10
7(Gyr) 7(Gyr)

Figura A.16: Distribucién de edades de los CGS para el modelo #2.1. En la parte superior
izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde, segin la tabla
5.2.
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Figura A.17: Distribucién de metalicidades de los CGS para el modelo #2.1. En la parte
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la tabla 5.2.
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Figura A.19: Distribucién de edades de los CGS para el modelo #2.2. En la parte superior
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Figura A.20: Distribucién de metalicidades de los CGS para el modelo #2.2. En la parte

superior izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde

la tabla 5.2.



(*L-0)P/NP

L R R LR LR R N L L R AR R R R uiNR R ERRRL RRRRY AR RN

C gy iy Zing qN

C T T T H5mﬂl

C T T I 170

C C I o [ @© N

o - -~ - -

Lo~ T @ T o T ]

::“"E_::?EW::“ R

C T . - 1 o

- |A,I - -

3 E: : 3 1o

C T C T 17 o

C - © C NI © .

— WD —_— — <O — i -—

C o~ I o o

Mo beree b e e | Mol bv e b e e b by

LR RARAN RARRN RRRNALARRN R AN RN RN RN RN RN RN A NN R RN RRRRE AR RRR

- T T T T .

E C 1~ T ™ Twon T o .

— — —1 i — i —o™

C o~ Amnl ¥ C o™ o]

NINNA SRNEE INRTE AU Na A ASUN FRUTY PN Eu AN NS FRATI SRRT] ENRY 1A EN1 FNT NI FETRI FREY el PRSI AT AT,

.H_____—________———_I..H___—____———______|h_——___—_—____—_—__I:H________—__———____|h____—__—__________l

C T \[ N T

- PR - | L —

r o I T I ]

- i 1 1 1 ]

I~ — -1 -1 -1 —

C T I I I ]

L 4 1 1 I ]

- 4 =+ 4 ™ 4 O E

— v — =i — — i — o

=, A AN 1 . ]

I ] L 41 o 1 m .

4______:____L|1__\_mﬂ_ v e b v b e b v b Lo A v b e ban e by
[np] a — O ™ 2V — O ™M O - O ™M o -~ o m a — O

1.5

1.5

Figura A.21: Distribucién de colores de los CGS para el modelo #2.2. En la parte superior
izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde, segin la tabla

9.2.

198



:I T 17T I LI I T I::l_l T T I LI L l T I:—I T 1T 1 T T T T I T I::I T 171 I TT l—l_l T I:
C 1:1 T 12 T 15 T 18 .
R - o oI I -
1 E + + + s
0 . IA.MI\AJMIA[AMMI::J Uiy ITJI | | ::| 1 1 coaa g |::| |A|A|n | :
: =TT l —T 11 | T I::l T 1 1 I ::I' T 1 T l_l l::l T 1T 7T I 1177 I T :
R - T I I -
1B A —] = = =
0 ELAW"'*{ e A l HH-+H MM : }A: H ﬂ ,A: "'W‘*MMA fA/\”
= [ 28 T 2:13 T 36 T 3:12 ]
™R - o iy B
T L T T T ]
EF T T T ]
S'E £ A ES { E3 E
“ o E:A:A:h:ﬂl b A e ol :M@M*:Aaﬂ. = S 'ﬂl—u‘J‘“ HE
F 3:13 I 315 T 3:18 T 3:28 .
. T T T 7
L = = J\ = M—:
O Mw_ 1 MIAI 11 1 |::| |A 1 | I | | [
L 3:29 T 3:.32 \i 5 10 0 5 10
2 F —+ - 7(Gyr) 7(Gyr)
1 —+ ﬂ—
O :IAI IA I IAIA 1 I 1 |:: :
0 5 10 O 5 10
T(Gyr) T(Gyr)

Figura A.22: Distribucion de edades de los CGS para el modelo #2.3. En la parte superior
izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde, segin la tabla
5.2.

199



.I_———:__________:_____

l___________:__l_______

____::_a‘———_:l_wa—__: _:_______:__::_——

ol T Sl Jo
C T T T —_—
r T T 1=
l T I RN
L 1 L ()
- - - Fr

.
T A T @
ul ! I T J e
- - 1+ m 4+ m 1 1
FHEHH T T
T T TR T HHHTHHTHHTHH
I - [4[ ﬂl. —H o
C i T I 1 =
L L I I ] o=
- 1 i il N
L B 1 1 )
L 4 L -+ =

e
r T @ B | @
[0 T T [ — Jo
o <4 - 4 M 4+ M ] 1
|.__-____________________ll_____________—__.____lI__________:—________II______________________H
I____:___.___—________l________—_______:___ ______:__:_________ I______:___:_::__—__.I__________:__________
ol = o T
r ] ﬁ_.D [ A
LN 3 [ T -
S - - ™M Amln.o -
_|_______—___—___________I. l-—______—_______________|_r————_—~_—_____________I.
.l_____________—_________ll | I__________________—__—_II__———__________—_______
- + - L + -
u T @ C Tro F o
- F- [ iy I 3
o o V] 4 M +— M 4
I________________:_:__l______:_I_r___l_r__:__:_ll__._______:___________II_________:____________I_ _________:__________l

N O - oNn H W

— ]

- (]

o

MK oMY B OoR Y~ QO

— (@]

([H/24])P/NP

—i

o

i

o

[Fe/H]

[Fe/H]

Figura A.23: Distribucién de metalicidades de los CGS para el modelo #2.3. En la parte

superior izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde, segin

la tabla 5.2.

200



R R LR LR L RS RN Ll LR R RN RN R RNy AR RN RRNRDRRRED

n T an T

- - 4 [ d o

C MH T X H5T_.1

- 1 + ||T 4 -

5 T T N g °

C C [ f ©

— — — —_1 — -

C C [ ¢ Tm i

el I el en b b e b b e o

T T AR RN R AR RN AR R RARN RRRRNRRRRY

~ — — o

C C T H5T1

C C I pu

L L £+ i |&]

C C - © N

— - <O — v —

C [ ™ L ™

T EEEI RN RN R NUNEs ARG AR NE ANERINNEEY

T T [ e e T T T [T T T orTT

m o T T o y

— I~ — — M

C aY] C o™ ITo

[y RN ENERA RS ENERRETI NN ARER1 AN N RN ANl ARE T SNSRI ARET

.h_ L ._I________—_________||———__________—_—___lh____—_—_—____—____

- o A o an =

C I T I T ]

[ i . . T -

C I T - ™ I o ]

— vt — - — @ — — O\

L — T T T o L ™ ]

Lot b b M b b Yo b b b b bov e v Do e L
@ [aV] — o ™ [aV] — o o (V] — o m N — o m [aV] —i o

('L-0)p/NP

1.5

1.5

Figura A.24: Distribucién de colores de los CGS para-el modelo #2.3. En la parte superior
izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde, segiin la tabla

5.2.

201



Figura A.25: Distribucién de edades de los CGS para el modelo #3. En la parte superior
izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde, segin la tabla

5.2.
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Figura A.26: Distribucién de metalicidades de los CGS para el modelo #3. En la parte
la tabla 5.2.
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la tabla 5.2.
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Figura A.32: Distribucién de metalicidades de los CGS para el modelo #5.1. En la parte

superior izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde

la tabla 5.2.
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Figura A.34: Distribucién de edades de los CGS para el modelo #5.2. En la parte superior
izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde, segin la tabla

5.2.
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Figura A.35: Distribucién de metalicidades de los CGS para el modelo #5.2. En la parte

superior izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde

la tabla 5.2.
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Figura A.36: Distribucién de colores de los CGS para el modelo #5.2. En la parte superior

izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde

5.2.
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Figura A.37: Distribucién de edades de los CGS para el modelo #5.3. En la parte superior
izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde, segin la tabla
5.2.
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Figura A.38: Distribucién de metalicidades de los CGS para el modelo #5.3. En la parte

superior izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde

la tabla 5.2.
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Figura A.39: Distribucién de colores de los CGS para el modelo #5.3. En la parte superior

izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde, segiin la tabla

9.2,



Figura A.40: Distribucién de edades de los CGS para el modelo #5.4. En la parte superior
izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde, segin la tabla

9.2.
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Figura A.43: Distribucién de edades de los CGS para el modelo #5.5. En la parte superior
izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde, segin la tabla
5.2.
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Figura A.44: Distribucién de metalicidades de los CGS para el modelo #5.5. En la parte

superior izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde

la tabla 5.2.
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1.5

1.5
izquierda de cada panel se indica la simulacién y el GLO al que corresponde, segin la tabla

Figura A.45: Distribucién de colores de los CGS para el modelo #5.5. En la parte superior
5.2.



