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1 - MORFOLOGIA

E1 sistema de clasificacion mas usado es el de Hubble
(1926, 1936) y de-Sangage {1961),. que generalmente se represen
ta por el diagrama en "diapason” de la figura 1. -

Las galaxias elTpticas se designan con una letra E
seguida por un niimerc entero qué va de 0 a 6 que indica el
grado de achatamignto aparente. Si a, b son los ejes aparentes
mayor y menor de una galaxia eliptica, entonces ese nimero es
Ta parte entera de 10(a-b/a).

En cuanto a Tas espirales, tenemos 1los sTguientes

criterips de clasificacion:

- La proporcion relativa de las dimensiones del bulto central

en relacion al disco. Esta proporcion decrece desde los esta -

dios a hacia los estadios ¢ de la secuencia. En un extremo (a)
el bulto central es dominante, en el otro (c) puede 1legar a

ser semi-estelar e inconspicuo.

- Grado de resolucion de los brazos espirales. Estos son amor-

fos y muy enrollados en Jas galaxias Sa, mientras que se vuel-
ven cada vez mas fragmentados e irregulares hacia los tipes
b, ¢.

Las espirales se dividen, ademis, en dos grandes gru
pos: Las barreadas (SB)} y las éspirales puras (S), segln pose-
an o no grandes y prominentes barras coh el nicleo en su cen -
tro. Los brazos nacen perpendicularmente a la barra mientras
gque en las espirales puras (S) Yos brazos nacen, en cambio ,

tangentes al nucleo o a una estructura anular que 1o rodea, ge

neralmente pequeda. de unos pocos kpe de diametrs.
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Las galaxias irregulares de tipo I tienen un conte-
nido gaseoso y estelar joven, similar al de los brazos espira-

_tes de las $c, pero no muestran estructura espiral ni nucleo

aparente.

s v |

Figura 1

Otros tipos de objetos irregulares, tales como las
Irrll, son resultado de eveﬁtos transitorios y no deberTan in-
cluirse en una clasificacion "standard”.

Similarmente, las galaxias de tipo SO son objetos con
discos bien desarrollados pero desprovistos de brazes y compo-
nentes jovenes tanto de estrellas como de gas. Hay acuerde
gensralizado en interpretar estos objetos como consecuencia de
"procosos;ljenbs a 1a evolucidon normal de las galaxias, resul =
tantes de la interaccidn con el medio 1G. No debe esperarse
gran cohirlnciu en un sistema morfologice de clasificacion .
La naturaleza es mis imaginativa y produce objetos con persona
' ¥1dad” que bhligirTa a crear una clase especial para  cada uno

“W4e 81l0s. Solo manteniendo una adecuada flexibilidad de crite-
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rios es posible sacar provecho de una clasificucion morfoldgi-
ca.

van den Bergh (1960) ha desarrollade una metodologTa
para estimar las luminosidades intrinsecas de las galaxias Sb,
Sc en base al grade de regularidad de los brazes. Las galaxias
de alta luminosidad {clase I) tienen brazos regulares, largos
y delgados. En el otro extremo, de baja luminosidad (clase V),
los brazos son cortos, anchos, ramificados ¥y una estructura
espiral poco coherente.

Mediante estos cr{tefios, van den Bergh ha vprovisto
una poderosa herramienta para la Escala de Distancias, tal co-

mo se describe en el capTtulo de W. Xunkel,

Tabla I - Calibracion de clases de luminosidad

LC Hpg t 0.5
Sct ' - 20
Scll - 19.4
Sclll - 18.3
SclV - 17.3
ScIv-v - 16.1

Cerca del 90% de Tas galaxias normales {aguellas que

son clasificables en el ésquema de Hubble) de nuestra vecindad
cosmica, son espirales (S y SB) y el 10% restante son E e Irrl.
Esto se refiere solamente a las llamadas galaxias de  campo
"field galaxies" pero 12 mayorTa de las galaxias en el Univer-
$0 se encuentran eh camulos ricos, ¥ en ellos les tipos morfo-

1dgicos predominantes son los E-50. No hay buenas estimas so-
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. bre que fraccidén del nimero de galaxias se halla en cumulos ¥

que fraccidn en el campo. Esto depende de que se define por

- galaxias de campo.

Grupos y Cimulos de Galaxias: Las galaxfas como individuo no se

presentan generalmente aisladas sino en grupos y cimulos. Los
primeros solo contienen del orden de una decena de objetos ,
mientras que l1a problacion de un cimulo rico puede 1legar a dos
ordenes de magnitud mas.

Existe una marcada correlacion entre la morfologfa
de estos sistemas y su problacion de galaxias. En los cumulos
esféricos, simétricos, de alta densidad, predominan los siste-
mas E-SO0, mientras que en aquellos de estructura mas amorfa
achatados {posiblemente dotados de rotacion) y baja densidad ,
dominan las espirales e irregulares.

Qemler propone la existencia de tres clases de cimu-
tos ricos: esfiricos, ricos en E's y que pueden contener un sis
tema gigan%e en &) centro; clUmulos ricos en lenticuTares (S0's)
y cimutos ricos en espirales. Segin Gum.y Gott estos Gl1timos
son aquellos en los que la expansion del universo aungue frena
da por la aytogravitacidon, &Un no se ha revertido, mientras gque
Tos cémulos dominados por $SO's son aquellos en los cuales el
recolapso ya ha ocurrido y una fraccion substancial de las es-
~pirales presente al comienzo, ha sido desprovista de su compo-
.. mente gaseaEa en interacciones con el medio IG y entre ellas

_mismas,
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2 = LUMINOSIDADES Y MASAS

Las caracteristicas fundamentales que permitem indd-
vidualizar una galaxia como entidad coherente $on su tamano y
luminosidad. Dado que ambas se vinculan a la masa, discutire -
mos aqul dichos pardmetros, tal como nos To proporcionan  las
observaciones.

La medicion fotometrica de 1a Tuminosidad aparente
de una galaxia no es trivial, La caida del brillo superficial
es muy proxima a r'z {donde r es la distancia proyectada al nu
c¢leo) y por consiguiente resulta difTcil asignarie a cada gata

-xia una lum{nosidad aparente bien definida. Se han propuesto
varias leyes de distribucion de brille superficial, las cuales
solo representan las sbservaciones en un rango mas ¢ mengs
grande de intensidades. Existen dos tendencias para definir la
Tuminosidad aparente: aquella que integra el brille Superfici-
al hasta una dada isofota 1imite (Holmberg, Sandage) y la que
define valores totales {de Yaucouleurs, Sérsic) mediante extra
polacidn con una supuesta ley de distrfbucidon de brillo en la
region no medida. La primer tendencia solo da Tuninosidades par
ciates y tiende a subvaluar la luminosidad de los objetos de
bajo brillo superficial Por ei contrario, tiene la ventaja de
no comprometerse con modelos de distribucidn de brillo.Las mag
nitudes “totales" 1o son en tantoc la galaxia considerada se
ajuste a la ley “"standard" de distribucion de brille oue se
adopta. Si bien tienden a representar mejor las diferencias da
luminosidades entre galaxias, con independencia de los brilloes
superficfales, estén sujetas a posibles apartamientos de Ta ley

"standard" mads alla de Jas observacionas.
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Con estas advertenctas qdh. cuante mis, introducen
una incertidumbre de unos pocos décimos de magnitud, se tiene
" una razonablélidea de 1as luminosidades de las galaxias, siem-

pre que sus distancias sean bien conocidas.

L B

€ -

Figura 2

Funcidn de luminosidad de las Galaxias: La funcidn de Tuminosi

dad es el niimero N(L) de gaIax1a§ por unidad de volumen, con
Tuminosidad > L, La funcidn de luminosidad diferencial  dN/dL
nos da el numero de galaxias de luminosidad entre L y L+dL, por
unidad de volumen,

La funcidn de luminosidad tiene gran importancia pa-
ra conocer la funcidn de masa, siempre que conozcamos las relaciones
nasa-luuinosiyad de las galaxias. Segun Abell y Oemler, la for
ma de AL} es similar para diferentes cumulos de galaxias ¥y
coincide con aquella daducida por Shapiro para las galaxias de
campo. Sus caracteristicas son

= Un corte "cut-off" sn el extremo de mayor lumino--
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sidad.

- Un cambio dependiente unos 3m mZs débiles que el
extremo briilante.

La funcidn de Tuminosidad diferencial dN/dL parece
ser mondtona creciente hacia las bajas luminosidades.Tiene tam
bién un maximo marcado que es el que da origen al cambio de pen
diente en N(L}. Seglin Holmberg, dichc maximo se origina solo
en las espirales Sa, Sb, Sc (y las correspendientes SB). Para
las galaxias E, SO e Irr 1a funcidn Tuminosidad serTa mondtona
creciente, como lo propusiera Zwicky, a la que se superpondria
una gaussiana originada en las espirales, tal como lo propusie
ra Hubble en 1936,

Esta aparente universaljdad de 1a forma hace pensar
a diversos autores en la universalidad de sus caracteristicas,
es decir, de las luminosidades correspondientes al cambio de
pendiente L0 y del "cutt-off" Lc‘ Sin embarge e¢1lc no parece
~estar bien establecido ya que el cambio de pendiente no es pro
nuncliade (y L° entonces es poco definido) asT como tampoco 1a
forma del extremo brillante de la funcidn.

Las consideraciones que hiciéramos mis arriba sobre
12 medicidon de las luminosidades aparentes muestra cuan sensi-.
ble puede ser N(L) a los errores sistematicos en esas observa-
ciones.

E1 cambio de pendiente en el cumulo de Coma tiene 1y
gar en la magnitud absoluta Mo = -19.5, To que correspondfa a
una masa del orden de MG =10') si aceptamos /L = 15.Abbel
ha notade que 12 Tuminosidad total de las galaxfias con M < "o

¢s del orden de la contribucitn de las galaxias débiles M 2 M,
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Figura 3

10 que sugerirTa un significado mids profundo para el cambio de

pendiente en l1a funcion de luminosidad.

Tabta II - Funcion N(L) para las galaxias de campo

I Lergrs) Mg < ML)
41044.0 -21 . 10-3.5
10437 -20 10725
10933 19 w015
10430 -18 107!
10427 -17 10705

Funcidn_de Luminosidad de los Sistemas de Galaxias: E1 conoci-

miento de esta funcidn (andloga a la discutida anteriormente ,
pero definida ahora pars grupos y cimulos de galaxias tomados

como unidades) es importante para el estudio del desarrollo de
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las estructuras y el "clustering" en el universo, para hacer
estimas de la densidad de radiacion optica en el universo y pa
ra efectuar comparaciones con las luminosidades en rayos-X en
cumulos de galaxias y otros sistemas. Mientras que la funcion
luminosidad de las galaxias ha sido estudiada desde hace ya
tiempo, sea en cilmulos como en el "field", solo reclentemente
se ha desarrpllado este nuevo concepto, notablemente por Gott
y Turrer {1977) y recientemente por N. Bahcall.

Esta ultima autora halla para la funcidn luminosidad
desde los pequenos grupos de galaxias hasta los cumulos ricos
una expresion de la forma

- - -{L/L.}
n(t) = 13.8 x 1077 (17L) % e 0

en unidades de sistemas por (Mpc)3 por (1012 LB}’ con una lumi

13

nosidad caracteristica L0 = 10 La. Este resultado la conduce

tambien a una densidad de luminosidad en el ﬁniverso

o«

J a(L)dL = 10°
10°

Lo (8)/Mpc®

Masa de las Galaxias: La determinacion de las masas de las ga-

laxias se efectida recurriende a metodos dinamicos y estadisti-
cos .

Lta dinamica interna de una galaxia puede obtenerse
mediante observaciones espectroscdopicas y/o interferométricas
detalladas, con el objeto de reconstruir el campo de velocida-
des radiales sobre 1a faz del objeto. 57 este es una galaxia

$b-5c o Irr las observaciones se facilitan al poderse obser -
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var el gas en emision localizado en el plano de simetrTa. Con
suficiente poder separador, las observaciones de 1a 1inea del
hidrogeno neutro (HI) producen tambi&n una importante informa-
cion.

E1 elemento ctave es la llamada curva de rotacion
{fig. 4), que vincula 1a componente radial de la velocidad ¥{r)
a una distancia r del nucleo sobre el eje mayor de la imagen
de 1a galaxia- (suponiendo que dicho eje coincide con 12 11nea
de los nodos'). En 1a hipdtesis de que las velocidades medidas
¥(R) corresponden a las velocidades circulares VC(R) en el dis

co y que este se halla en equilibrio dinamico, tenemos

Y (R
V_(R) cos(i)= V(R) —-Eé--)----gradj alrjdy

L+ ¥,

—0

1lo ? RQ
/]

Figura 4
La segunda expresidn es una ecuacion integral en p{r) que pue-
de resolverse en principio (Burbidge, Burbidge y Prendergast .

""19 )}, 81 suponemos un modelo para la distribucidn de masa
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La masa hasta ¢1 radio r_ se obtiene luego con

"]

M ir,) = j p(rido, .
¥

c

Existen varios tratamientos simplificatorios de esta
aquacicn. Dado que 1a integral es, en efecto, &1 potencial gra
vitatorio, Ldhman propuso adoptar 1a forma de Botlinger para

12 aceleracion en el plano, 10 que conduce a

AR?

¥ (R) =
c(®) 1 + BRS

Si representamos la curva de rotacion con una expresion de es-
te tipo, la masa a grandes distancias {masa total, s$i el mode-
1o fuera valido) resulta ser 'WQT = A/GB pues VE(R)/R+G "%JRZ
cuando R + =,

Muchos otros modelos se han ensayado y todos conser-
van la esencia de 1o aqul esbozado: no hay solucion sin hipote
s1s sobre la simetrTa circular, equilibrio rotacional, una bue
na estima de 1a inclinacion y finalmante, un conocimiento de
un arco suficientemente grande de la curva de rotacion.

En este sentido las recientes contribuciones de V.
Rubin y sus asociados han planteado una situacion analoga a
aquella que surge en la definicion de las luminosidades tota -
les de las galaxias. Medfante detalladas observaciones con es-
pectros de alta dispersion (25, 50 A/mm), Y. Rubin ha encontra
do que luego del ascenso correspondiente a la rotacion solida
en la parte central, las curvas de rotacion en las espirales

se extienden a velocidad constante hasta donde las observacio-

nes Yo permiten, sin presentar el maximo esperado. Esto nos
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dice que existe una distribucion de masa no visible que deja
ablerta 1a determinacion de una masa total, pues con una curva
de rotacidon como 1a dascripta, 12 masa resulta proporcional a

Ta distancia al centro !

En efecto, si R = R, y V = ¥V son los valores correg
pondieﬁtes al cambio de pendiente, la densidad en la regidn in
terna (R < R,) es p~ cte y 1ﬂb(R) ~ RI. Por el contrario,en
12 regidn externa, con R > R, se tiene p ~ R7Z y M(rR) ~ R,
como puede calcularse faciimente,

Notemos ahora una circunstancia curfosa, que puede
ser de significado mds profundo. La casi divergencia de los va
lores integrados de luminosidad y masa en las galaxias se de -
ben a que las respectivas distribuciones de brille y densidad
decrecen muy aproximadamente como el cuadrado de ta distancia.
El1lc implica, entonces, que la relaciGn masa-luminosidad local
deberTa ser independiente de la distancia para R >> Ro'

' Las galaxias dobles permiten estimar masas mediante
el uso desles leyss Keplerianas y una hipotesis estadistica so
bre 1a naturaleza y orientacidn de las drbitas. Para  evitar
confundir verdaderos pares con aquellas que resultan de alinea
ciones coincidentes, se acostumbra a trabajar con pares muy ce
rrados o que muestran evidencias de mutua interaccion. De esta
susrte es posible detectar masas dentro de una escala del or-
den de los 50 kpc. Existe acuerdo en orden de magnitud con Jas
sstimas basadas en 1a dinimica local. Para volumenes mayores
¢l riesgo de confusidn con pares opticos es grande y no es po-
$1ble continuar con Tas astimas.

La extensidn natural del método precedente se encuen
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tra en los grupos de galaxias. Estos estan formados por un ni-
mero de objetos del orden de 1a decena y 1a mis grave diffcul-
tad estd en 1a definicidon de sus miembros., Un estudio de Gott
y asociados halld que algunos bien conocidos son meras coinci-
dencias, de suerte que es ilusorio asignarles una masa dinami-
ca.

Se debe a Geller y Peebles un método estadTstico que
no necesita ident{ficacidon detallada de los individues en los
grupos, liberandose asT de esta dificultad. Los resultados ob-
tenidos conducen & una masa media por galaxia que es un orden
dé magnitud mayor que 1a masa media deducida de curvas de rota
cion en galaxias proximas (distancias menores que 15 Mpc). Los
andlisis detallados realizados por Rood en grupos individuales
apuntan en ei mismo séntido. Jones ha sugerido que quanto mas
grande es el sistema usade para determinar las masas medias ,
tanto mayores son’ éstas, 1o que indicarTa 1a presencia de dis-
tribuciones no visibles tales como halos masivos en torno alas
galaxias.

Los grandes agregados de galaxias, tales como cumu -
‘los, presentan los casos mds agudos de “masas ausentes", como
s¢ ha dado en 1lamar a la discrepancia que consideramos. E1 ex
ceso es.ahora del orden de 30 veces mayor que las masas deduci
das por curvas de rotacion (antes de V. Rubin). Pero ahora se
pueden establecer Tmites para la existencia de distribuciones
de materia difuss en los cimulos, gracias a las observaciones
de fldjos en rayos-X, Hg, etc. asT como intentos de observa -
cion en H neutro o 1a luz de una componente estelar difundida

entre 1as galaxias de) cumulo. Aunque la discrepancia tampoco
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puede resolverse por la presencia de gas intra-cumule a gran =~
des temperaturas pues se violarTna las restricciones impuestas
por las observaciones de rayos-X, hay buena evidencia del lado
tedrico en favor de substanciales cantidades de materia intra-
-cimulos de origen posiblemente estelar. Este medio podria ha
ber estado presente ya en las primeras &pocas de la formacian
del cimulo, o poedria haber sido posteriormente arrancado de las
galaxias por efecto de mareas, particularmente si dichas gala-
xfas hubferen tenido inicialmente halos de gran masa.

Segln Ostriker y Peebles, habrTa sugestiones de que
hay a1go mds en las espirales que sus discos, ya que tedrica =
mente dichas estructuras serian secularmente inestables a me -

nes que estuviesen inmersos en un halo esferico de masa mucho

mayor.
Resumiendo: las masas medidas de las galaxias van des
de 109 hasta 2 x ‘IO”g en las espirales, y hasta 2 x 10120 en

Tas e1Tpticas. Como es probable que 1as masas de las espirales
hayan sido subestimadas, no es de extranar que el 1Tmite supe-
rior sea el mismo para ambos tipes de nbjétos.

En quanto al 1Tmite inferior, €ste est2 determinade
por las condiciones observacionales, ya que l1os objetos poco

masivos son tambign de baja luminosidad.
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A - MOMENTO ANGULAR Y ENERGIA DE ACOPLAMIENTO

De gran importancia-en la construccion de teorTas s¢
bre l1a formacidn de galaxias es el conocimiento del momento ar
gular y ta energia de acoplamiento de éstas. De las curvas de
rotacion podemos deducir la distribucion de momento angular en
las regiones observadas y, con adecuados modelos, calcular el
momento total. Sin embargo este Gltimo pardmetro estd sujeto a
las mismas objeciones que la luminosidad y la masa totales
{Nordsiek, 1973a,b).

Para nuestra galaxia existe una determinacion de In-
nanen, en base a un modelo tipo Schmidt, que halld H = 2x1074g
em s™'. Los momentos angulares deducidos de las curvas de rota
cion para otras galaxias sbn del mismo orden, aunque ain en el
caso de nuestra galaxfa hay diferencias de un factor 10 entre
diversos autores, aun partiende de Tos mismos datos. Ello mues
tra 1a sensibilidad de los resultados a) modelo y las hipote -
sis usadas.

La idea generalizada de que las galaxies de nequefia
masa tienen bajos momentos angulares y la supuesta relacidon en
tre ambos parimetros ha sido puesta en duda recientemente (Nor
dsiek, 1973b). Por ejemplo, si todas las galaxias de la mues -
tra tienen igual densidad media <p>. (0 bien, si tienen 1gua1}
densidad central}, Yas masas seran proporcionales a R3, siendo
R una dimension caracteristica. Si determinamps la masa con
qﬂL A VZR. siendo V una velocidad caracterTstica asociada 2
la curva de rotacion, entonces 1a expresion del momento angu -
lar H ~ MYR conduce a fortiori a una relacidn del tipo

Hon 7TL5’3. de modo que poce es lo que puede afirmarse sobre
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el transfondo f¥sico de relaciones empiricas de este tipo.Ana-
loga critica (Freeman, 1970) puede hacerse a la relacidn H hal
Tada por Takase y Konoshita (1967). ET modelo de disco galacti
co desarrollado por Freeman desde el punto de vista fotométri-
.co.faﬁbiin 1o conduce a 1a relacion precedente, en este caso ,
una prediccidn.

De todos modos, el estade actual de las observacio -
nes no permite garantizar mas que un acuerdo en orden de magni
tud ¥ no existe suficiente confiabilidad en los datos para so-
meter a prueba a las relaciones de H vs TT& genuinamente pre-
dichas,

En 1os Ultimos anos, y gracias principalmente a las
coﬁtribuﬁiones del grupo italianc liderado por F. Bertola, se
ha determinado la rotacidn de varias galaxias elipticas.

Desde 1972 se han determinado 46 curvas de rotacion
~en galaxfas elipticas y para muchas de ellas la dispersfon de
velocidades en el niicleo g, - La maxima velocidad de rotacion
(Vm) en las gataxias € medidas solo 1lega a 60 km/s. EY para-
ﬁetro Vo/o, es de importancia tedrica, pués los modelos dina-
micos predicen una relacion definida para los varios tipos de
E's y 5S0's que no son contradichos por las observaciones,
que conducen sistemdticamente a valores menores.

Esta evidencia, mas el andar de la elipticidad de las
1§ofotas en diversos tipos de E's sugiere a varios autores(Ber
(tola, Miller, Schwarzschild) que estos sistemas son triaxiales,
1nun prolados
| ) Bertola cita como ejemplos concretos de distribucio-
_ nns proladas a NGC 5128, 5363, 1947 y Cyg A. Sérsic ha hecho

notar que sistemas con distribuciones proladas de masa, en coh
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juncidn con otres factores tales como acrecidn (o pérdida) de
masa tienden a desarrollar estructuras anulares (S@rsic y Cal-
derdn, 1979).

En cuanto a la energia de acoplamienrto B, pareciera
mas facil determinarla en las galaxias elTpticas (E) que el mno
mento angular, ya gque puede reconstruirse la distribucion de
masa en base al perfi) fotométrico.

La energia de acoplamiento B es de importancia , ya
que Ta galaxia debe ser mds compacta en la actyalidad que en
1a época de su formacion, el conocimiento de B nos da una idea
de la Epoca en que &stas se formaron.

Se debe a una investigacidn de Fish de 1964, la esti
ma de B para 29 galaxiés elipticas en base a fotometrYa super-
ficial. Mediante la ley de de Vaucouleurs determina los radios
efectivos R(1/2) que encierran la mitad de la masa de 1a gala

xia y, por medio de una expresion debida a Poveda, (quien cal-

culo B para una distribucion de masa que sigue la ley de de
Vaucouleurs) obtuvo |B| = const 1*62/R1/2 para su muestra. Co
59

mo orden de magnitud, Fish hallo JB| = 10”7 erg para NGC 3375
Esta cifra deber7a mejorarse con una nueva estima de masa y un
mejor modelo dihamico.

Be la consideracion de las 29 galaxias estudiadas .,
Fish hal1d una relacién del tipo |B! V32 5 una relacidn
equivalente R'I/Z " 17[’,”2. La primera se concce usualmente co
mo “ley de Fish". Como siempre hay que ser cautelosos en la
aceptacion e interpretacion de relaciones de este tipo. S@rsic

(1968) analizo la misma muestra y la interpretdo como dos rela-

ciones "E'v R paralelas, correspondientes a galaxias elipti
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cas gigantes {gt) (MY, > 10100) y galaxias elTpticas enanas

(dE) (W < 10'%) (Fig. 5).

Log Re )
+1 -+ . ,.
°"' y * a.
-1 -
-4 -4 -6 -7 -8 -9 -s0 -z -2 Mg

Figura 5
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4 - INTERACCIONES MUTUAS Y CON EL MEDIO IG

E1 sentido de 1a evolucidon e 1u. sistemas gravitate
rios estz regido, de una manera muy general, por el Segundo
Principio de la Termodindmica. Sea 4(r,t) el potencial gravi
tatorio de un sistema en el punto r y el instante t. La fuonte
de entropfa o (en el sentido de la Termodindmica Irreversibl,

toma la forma (Seérsic, 1965)

c=-82%50 M

donde p es la densidad "grano grueso” del sistema y 9= % k 03

la temperatura cinética (o, es la dispersidn de velocidades) .
La Unica relacign fencmenoldgica de Onsager para la fuente de

entropia considerada es

g
ﬁ.-l.% (L > 0)

que, con el caracter autogravitante expresado por la ecuacidn
de Poissan 4rnGp = v2¢ nos da
%@ - - b(e)vie

0 su equivalente

3% = - v*((08)p)

expresiones que describen la evolucidn irreversible del siste-
ma, compatible ~imultineamente con el Segunde Principiec y 1la
gravitacion. En Tas ecuaciones precendentes D(8) = L/4rGo  es
una funcion positiva, puesto que tanto L come lo sen, que de -

sempena un papel andleogo al de un "coeficiente de difusidn” pe
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ro para t = =t. Lo que esto nos dice es que la evolucidn pre -
dicha es una difusidn en el sentido opuesto al del tiempo, ©
sea un proceso de compactacidn hacia un estado final estaciona
rio {en realidad inalcanzable, pues otras interacciones se ha-
rian cargo y el cofapso habrd de continuar).

Notese que la eficiencia del proceso depende de 1la
mnjnitud de D(B)} $1 dos sistemas de temperaturas 8y ¥y 6, par-
ten de uma configuracion similar, aquel con 8, < 8 arribara
antes a la configuracion final, pues D(BI) >D(9).

La ecuacidon de Ta continuidad

32 4+ div(ov) = 0 (2)

junto con 1a segunda de (2) nos permite encontrar el campo de

velocidades implicado por esta evolucion,

v = (2 - T)D(0) grad p + L0 (3)

donde hemds introducidc el coesficiente adiabatico

P =+ grad &n 6
grad £n p

¥ el vector rot H, arbitrario. La expresion (3) nos dice que
e} campo de velocidades estd compuestc por un término rotacio-
nal (rot H/p) cuya importancia disminuye hacia las regiones
mas densas (SY H 4§ 0) y otro de colapso. En efecto, dado que
T<2 y D(e) >0, o) primer término de {3) tendera siempre
a incrementar las concentraciones de masa (colapso). Solo 1a
rotacion, en reglonss de densidad suficientemente bajas, puede

inhibir parcialmente el colapso.
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Este fendmeno se traduce en 1a fusidn de galaxias en
cimulos, el que tendera a producir sistemas supergigantes, de
bajo brillo superficial “en la regi8n nuclear, localizades en
las partes mds centrales de) cumulo. Tambieén se predice de
esta suerte el "cut off" que se observa en la funcion de Tumi
nosidad de las galaxias, 2l alterarse la distribucidn primige-
nia por sucesivas fusfones entre los objetos de mayor seccidn
eficaz y por ende mids Juminosos.

La funcion de tuminosidad n{lL) de Tos sistemas de
galaxias muestra que una fraccidn pequefia del total de las ga-
laxias se encuentra en cumulos gigantes como el de Coma.La may
orfa pertenece 2 sistemas con pocos miembros de luminosidades

superiores a 6.4 x 1010

Lg» 12 luminosidad tipica de una gala -
xia. Las galaxias semejan, en cierto sentido, a Tas estrellas,
que tambien nacen generalmente en climulos y grupos. La dinami-
ca de las galaxias en cumulos es, sin embargo, considerablemen
te mads interesante. La razfn de esto es sensillamente que la
seccion eficaz de una galaxia, en relacidn a sus distincias my
tuas es 105 veces mayor que en el caso estelar mds critico cual
es el de los centros de los cumulos globulares. De esta suer -
te, las colisipnes gravitacionales entre galaxias pueden exci
tar los grades internos de l1ibertad, dando origen a efectos
colectivos no previstos en la dinamica Newtoniana puntual.

Fue Ostriker quien hizo notar que, en adicion a los
procescos de relajacion violkntos. relajacion binaria, desarrol
lo de estructuras halo-centro y colapso gravitacicnal, hay ade
mEs tres clases de processs que son especTficos a, o al menos

tan importantes, que sus anialogos en los cimulos estelares.
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La abundancia relativa de galaxias E y $0's en cimu-
105, que S$On mas comunes &n cimulos densos que en 1ps menos den
sos y mis abundantes en las regiones centrales que en las exte
riores en cumulos ricos, son hechos bien conocidos, a algunos
de los cuales ya nos hemos referido. Ya en 1957 Spitzer y Baa-
de propusieron que las colisiones entre galaxias podrian despo
jarlas de su contenido gaseoso dando origen a los sistemas SO.
E1 descubrimiento de la radiacion X de origen termico proveni-
ente de los cimulos de galaxias apuntan en el mismo sentido.La
presién de empuje del gas IG tenderTa a barrer el gas de las
espirales, sostienen Gunn y Gott e independientemente Gisler .
Las interacciones con el gas I6 ambiente favorecen la evapora-
cion del gas intra-galictico en las galaxias de cumulos con
fuerte emisidn de rayos;x.

Desde el punto de vista dinamico, la separacidon de
cuUmulos y grupos puede hacerse & través de la dispersion de ve
locidades de sus miembros. Ostriker considera "cimulo” a wun
sistema de galaxias, en el que Ja dispersion de velocidades de
las galaxias as considerablemente may&r que la distribucion de
velocidades de Tas estrellas en sus galaxias. De esta suerte
las colisiones de galaxias en estos sistemas seran hiperboli -
cas, con pequens desviacidn de la trayectoria rectilinea. Com-
putos con modelos numdricos realizados por varios autores mues
tran que s1 bien las galaxias conservan su identidad en estos
encusntros, sus dimansiones se reducen, aunque las regiones in

teriores permanscen esencialments sin cambios.

Radiogataxias extensas: Otra fuente de interaccidn entre Tas
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galaxias y el medio IG lo constituye la actividad de las radio
galaxias. Las observaciones de las radiofuentes extensas se in
terpretan en términos de la evolucion de estas a través de su-
cesivas crisis conducentes a eyecciones miltiples originadas
eén la presion de confinamiento en nubes de plasma, cuya inesta
bilidad 1leva a la formacion de "puntos calientes” ({hot spots)
y 8 aceleraciones de partfculas "in situ".

Se debe a Christiansen, Pacholczyk y Scott (1977)
un modelo para la interpretacion de 1as observaciones, tanto
estructurales como espectrales y de polarizacion de estos fend
menos, haciendo 1a hipdtesis de que se libera una cantidad su-
ficiente de energia, adecuadamente dirigida, en las regiones
centrales del objeto activo.

Segin los autores mencionados, la evolucion de las
nubes de plasma en una axplosidn multiple de una radiogataxia,

puede separarse en cuatro estadios (Fig. 6) a saber:

MODELS PARA CYL A

Figura 6
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Estadio 1:La nube de plasma recientemente creada en la explo -
sidn mis reciente se expande adiabaticamente por el canal far-
mado por la explosidn previa, 1o que da lugar a un bajo brillo

superficial.

Estadio 2: E£sta nube de plasma, al encontrar los restos de 1la
explosion previa, se desacelera rapidamente, se comprime adia-

baticamente y aumenta considerabltemente de brille.

"Estadio 3: En el frente de Ta nube surge 1a inestabilidad
Rayleigh-Taylor, generando turbulencfa que se propaga al resto
de 1a nube. Esto causa la aceleracion de partTculas por meca -

nismos tales como el de Fermi.

Estadio 4: La desaceleracion desciende bruscamente a cero y la
nube se expande. Las inestabilidades cesan y la turbulencia de

cae, con lo que cesa la aceleracion de particulas.

Las fuente$ con puntos calientes bien marcados esta-
rian, .entonces, asociadas con el estadio 3 en su fase precoz ,
por ejemplo Cyg A; 3C33, 3C61 etc. b

51 e1 canal por el cual se propaga la nube de plasma
no es rectil¥neo, a causa de las presiones anisdtropas que apa
recen con gradiéntes de densidad en el medio externo, &sta se
desgcalerari anticipadamente al chocar con 1a pared curvada del
canal. De esta suerte se explican los abrillantamientos de las
componentes proximas a la galaxia madre, en estructuras tales
como "dobleces” y “colas", por ejemplo, en 3C465, 3338, etc.
Tales estructuras se encuentran en cumulos’ de galaxias, donde

tos gradientes de presidon en e] medio IG son de esperar,
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$i 1a velocidad de eyeccion de las nubes es del or-
den de 1a velocidad de 1a galaxia madre a través del medio I,
las sucesivas eyecciones no se aefectiian por el mismo canal. Ca
da nuBe es entonces desacelerada por el medio externo y la es-
tructura que resulta es una “cola” en radio.

En un nivel de energfas elevado, las gataxfas acti -
vas emiten chorros relativistas (Jets) y haces de particulas
Las mas recientes observaciones parecen favorecer 1a idea de
Rees y otros de que la energTa de estos fendmenos s canaliza-
da continamente por haces colimados en escalas escasamente su-
periores que las de la fuente central (<< 1 parsec) y que su
orientacion permanece estacionaria durante toda su escala de
tiempo.

La radiofuente gigante 3C236, que se extiende de un-
50 2 x 10? afos luz, tiene una componente central alienadacon
el eje global del sistema. Un fendmeno similar se observa en
Cyg A. En NGC 6251 encontramos un Jet rectilinec de 200 kpc de
largo, que surge de una estructura de sclo 0.1 pc en el niucleo
de la galaxia (Fig. 7).

Se supone que la notable colimacion de estos fenome-
nos tiene lugar en las cercanTas de un objeto colapsado cen -
tral y que los haces se orientan en el sentido del eje de rota
cion. La estabilizacidon es consecuencia, entonces, de um efec-
to gravitatorio intenso que proteje al haz de oscilaciones,ain
cuando la provision de gas desde 1a fuente sea de flujo irregu
lar. E1 caso de las radiogalaxias donde estos haces parecen ha
berse desplazado u oscilado, pueden deberse a colisiones o ac-

tividad recurrente en 21 niucleo,



-5712 -

""“"gl‘"—;r—l—|—r-*!*"|'
Los haces surgen de J— o J
tos niicleos con velocidades cer o (Y 5 QJ
canas a c. La indicacion mas di _
bogt L2 o s -
recta de que este es as 1o cons C¥§%
tituyen las 1lamadas variacio - e o T
' nes “supra luminosas® de las il i
fuentes compactas: 51 Dien no wora|- .
existe ain un modelo definito - —— A
vo, todos los mecanismos invoca woren|- i
dos requiarem velocidades proxi .
mas & ¢. La asimetria de algu - - R A
ko X o ".. b
nas de tales estructuras, por -
o L,
ejemplo el Jet de NGC 4486, se ; - ¥ 1
= . !
explica por ta selectividad a4 7er L ]
del efecto Doppler relativista. wo ol .
La "maquina" central wovre b -
parece, entonces, capaz de gene rocc §o\(c
rar plasma’con una energia cing o < ﬁ%})"
AT e ]
tica media por particula que se ' i{\ﬁ@};
e B N
aproxima a la energTa de reposo RS
-
de las mismas. Segin Rees, los ™
primeras candidatos para dichas T
"maquinas® son los agujeros ne- el o
gros de 1089 que acrecen a ex- vw«%
pensas de su entorno. En tal ca wot ok
so 1a eficiencta llega a) 10% ward
RA (1PN N
- ¥ la produccidn de energia dura Figura 7

g .
tos 10° aiios que se estima es Ta vida tipica de una fuente gi



-573-

gante como 3C236.

Todas las variantes de este modelo que se han explo-
rado llevan a satisfacer los requerimientos de una alta ener-
g¥a media por particula. El7o se debe & que 7a posibilidad de
1iberacién de energla tiene lugar dentro de unos pocos radios
de Schwarzschild, donde las velocidades keplerianas son del
orden de ¢/2, como lo es tambien la velocidad de} sonido en un
gas soportado por su presion, en ese ambiente. De esta suerte
es concebible esperar al17 altas temperaturas {1dnicas, ondas
de choque relativistas, presidn de radiacidn, flares magnéti -
¢os y procesos electromagnéticos tipo pulsar, El1 producte pri-
mario de 1a liberacion de energ¥a gravitacional separada  por
el material capturado es sin duda el plasma relativista de elec
trones e ifones.

La tolimacibn de este plasma reguijere alguna asime -
trTa en el medio, probablemente de origen rotacional. Por ejem
plo, si la fuente central de energia estd rodeada de una nube
rotacionalmente achatada, el plasma buscar§ su escape a lo lar
jo del eje de rotacidn, To que crea ta conacids bimodalidad de
estos procesos. Los haces dirigidos son consecuencia de presio
nes anisotropasven el plasma creado.

Los mecanismos de colimaciﬁp. influenciados por el
potencial no-newtoniano conducen a consecuencias de interés.Ta
les influencias, sin embargo, se reducen a escalas mucho memo-
res que las observadas. Los haces, cuando se propagan hacia el
exterior, se enfrian - segin la ecuacion de Bernouilli - aun-
que tambign pueden enfriarse radiativamente, Esta emision es,

probablemente responsable del continuo dptico no-térmico de los
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nucleos de galaxias variables,

En cuanto a la coincidencia de 12 eyeccion con el
eje de rotacidon de la galaxia, es menester notar con Rees, que
hay que distinguir entre el eje de rotacidon de la galaxia, el
del gas gue cae {que proporciona el combustible e influencia
sobre 1a colimacion) y el del agujero negro en s7. La anisotro
pTa del medio IE puede complicar aiin mis la situacidn.

51 el gas en cuestion se origina en la pé@rdida de ma
sa de las estrellas o ha sido colectado desde toda la galaxia,
su vector de momento angular ceincide con el de la galaxfa. Lo
mismo vale para e} gas IG que cae en una galaxia elfptica: des
pués de unas pocas orbitas su distribucign se vuelve axi-simpe-
trica en coincidencia con la galaxja. As¥ pues, si no conside-
ramos estructuras triaxiales, el gas deberia proparcionar un
eje estable a largo plazo.

“En caso de que dicho gas sea insuficiente para moto-
rizar e) proceso, se ha sugerido una "nube remanente" de estrel
Tas fragmentadas con dispersidn de velocidades del orden de
10% km/s. ’

Los agujeros negros pueden surgir de una acumulacién
de gas originada en el niicleo que mis tarde habri de proporcio
nar et combustible. Ello implicarfa una coincidencia de ejes
entre ambos: agujero negro, gas y eje de la galaxia. Sin embar
go, observa Rees, podemos concebir agujeros negros c¢on ejes dis
crapantes, originados en la perturbacidn que puede haber predu
cido una colisidn o fusidn de dos galaxias,

~En este caso la actividad nuclear asumiri interesan-

~#es carscterTsticas. Los haces serin emitidos por el eje {( no
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alineado) del agujero negro. Este eje variarad de orientacidn a
medida que procede la acrecion del gas circundante, ello haria
que las sucesivas eyecciones, aunque bimodales, estarfan orieg
tadas diferentemente, tal como se observa en los casos de
NGC 315, 3C47, 3€192, etc. Estas radicgalaxias, entonces, ten
drian agujeros negros centrales que estdn siendo gradualmente
1levados a coincidencia de ejes por el gas que capturan. La di
namica del gas y el plasma serd@ ahora mds complicada. Cada haz
estard un tanto retorcido por el desplazamiento transversal ¥

el halo que 10 rodea se transformara en un abanico.
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5 - INESTABILIDAD GRAVITACIONAL

E1 concepto de inestabilidad gravitacional fue intro
ducido originariamente por J. Jeans (1929) en Ta forma de un
criterto cuantitativo, perc fue F. Hoyle {1952, 1953) el prime
ro que hizo notar el papel fundamental de la disipacion y frag

mentacion en el colapso gravitacional.

Criterio de Jeans: En una esfera de filuTdo uniforme cuya esca-

Ta gravitacional de tiempo es del orden de t = (Gp)'lfz, y la
velocidad adiabitica del sonido es C, = (dP/dp)'/2 se  puede
formar una Tongitud Ay = C_t = (n/Go - dP/dp) /2 que mide 1a
distancia alcanzada por las ondas sonicas {o de compresisn)en
el tiempo 1. Consideremos ahora perturbaciones de densidad en
la_esfera, con longitud caracteristica A . Para perturbaciones
con i > A, la gravitacion domina los movimientos de la mate-
ria, mientras que sf ) < AJ es la presion quien domina y las
perturbaciones son ondas sdnicas. Desde el punto de vista fTsi
co el volumen de fluido puede estabilizarse por medio de 1a
presion, contrarrestando la atraccion gravitatoria, si las on-
das de scnido pueden cruzar el volumen en un tiempo mds corto
que el de colapso t, dando asi coherencia al sistema. Por ellg
las perturbaciones con ) << Ay se comportan como ondas sontcas,
mientras que aquellas con x > Ay seran gravitacionalmente
inestables y crecer2n indefinidamente, al menos en el régimen
lineal.

En ta formulacidon clasica de Jeans el crecimiento
del contraste de densidad es exponencial, pero en el marce de

un universo.en expansion, segiun lo ha demoiirado Liftschitz ,
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es mas lento, solo proporcional & una  potentia fraccionaria
del tiempo.
| La aplicacidn del criterio de Jeans 2 la formacion
de protogalaxias ha cenducido a la estimacion de un 1imite
superiof para la &época de egte zcontecimiento. En efecto s €n
aguellas etap;s.del universo en que la temperatura era sufici-
entemente elevada T » 3000°K como para que materia y radia-
cion estuviesen acopladas, l1a velocidad del sonido era del or-
den de Cs o % Cy 1a tongitud de Jeans kJ n% (% 4 era del or -
den de 1a distancia al horizonte Ay = Ct de modo que, de exis
tir fluctuaciones en 1a densidad, estas no podrian ser inesta-
blés y proceder & la fragmentacidn, ya que es menester para el
lo que el sistema sea coherente en una d1mens1on sensiblemente
mayor que AJ = AH . Es recién despues de la recombinacion cuan
do 5a_veloc1dad del sonido desciende bruscamente a niveles muy
inferiores, d1§tados solamente por las propiedades termodinami
cas de la materia sin acoplamiento con ta radiacion y Cs =
-I(ﬂdP/dp)r/z. Esto conduce & X; << i, y la fragmentacidn .pro
cede, Como la temperatura de la rndiaciaﬂ de fondo es actual -
mente TR = 2%.7x ¥ 1a de acoplamiento T = TR = 3000°k = 2.7
(1+z) 1a Epoéa mas temprana para la formacion de protogalaxias
por inestabilidad gravitacional resulta ser 74z = 103.
Con ll densidad p de una perturbacion y su longitud

.de ondn de Jeans asociada Aj puede formarse una masa
3/2
1 7kT
My =3 3gh o3 p . keTy

1lamada “masss de Jeans”. Para que el proceso de fragmentacidn
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proceda es menester que 1a masa de Jeans decrezca para cada ni
vel de fragmentacifn, por debaje de la masa de al menos algu -
nos de los fragmentos. E1 estudio de estas propiedades - para
un dado modelo de fr;gmentaciﬁn - constituye 1o que se ha dado
en llamar "teorYa de 1a masa de Jeans" que ha sido desarrolla-
da particularmente por D. Linden-Bel}.

Obsérvese que

din M

d tn M -
— d. 1oy —L .3
d Inop d tn T Y

siendo y-1 = N £nT/d £npel coeficiente adiabatico del gas. Si
NJ ha de disminuir con p ¥y T crecientes, es menester que se

tenga

1{7_";'

continuadamente para cada etapa de la fragmentacion.
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6 - COLAPSO Y DISIPACION DE ENERGIA

El colapso de una protogalaxia desde su condicianphi
mitiva de gas ionizado de composicion primordial, procede ini-
cialmente en caida Tibre adiabztica. E1lo se debe a gue la es-
cala de tiempo del mecanisme de enfriamiento (colisiones bina-
rias) es ~ p-T, mientras que la escala de tiempo del colapso

es A p-]/z.

31 la nube es moderadamente inhomog€nea (1o que es
plausible pues debide a que sus dimensiones son muy grandes el
nimero de Reynolds es elevado y el regimen seria de turbulencia),
habra regiones donde la tasa de enfriamiento local superara a
la tasa de colapso. Esto da origen a inestabilidades conducen-
tes a la fragmentacitn y posteriarmente a Ta rapida formacicn
de estrellas.

Consideremos ahora una de esas regiones donde se da
1a igualdad apreximada de ambas escaTas de tiempo. Sea M su
masa, V el volumen, Py = M/¥ la densidad media ¥ T la temperha-
tura. La ecuacidn de balance para la entropia del sistema se

escribe
78S + Jqét = - §W - m&v

donde Jq es el flujo de calor que intercambia con el exterior
(en nuestro caso por radiacion), W la energTa gravitacional, ¥
7T la presion de los movimientos misicos. E1 segundo princi -
pio de 1a termadinamica requieré que la produccidn de entropia
sea una funcion positiva definida para todo proceso real. En

nuestro caso ello se expresa con

§teT-Z ==~ 6W - m&V > 0
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${ L = 0 el sistema estard en equilibrio termodinadmico. Si1 por
el contrario perc algin té€rmino o combinacian de teérminos de I
'se anula, el sistema se dira estar en estado estacionario fue-
ra de equilibrio. Esta situacidn conserva el valor neto de Tla
entropfa (65 = 0) ¥y el exceso producido es radiado al exteri-
or, pues entonces Jq = T«I, Esto requiere, naturalmente, que
el sistema no sea cerrado, tal como sucede en nuestrg caso.
Mostraremos ahora que el modelo propuesto por Hoyle
en 1952 corresponde a una situacion estacionaria fuera de equi
1ibrio.
Sea ahora P 1a presion del gas y U ='% PV la ener-

g¥a interna del mismo. Definamos el flujo de energia mecanica

por medio de

Gt-JH = §W - P&Y - nmé¥

¥ 1lavemoslo a la ecuacidn de balance, tendremos

TES + Jqﬁt = = Jyét - P&V - 2meV

Postulemos entonces un estado estacionario para el sistema,que

lo definimos con

85 =0 y J, =0

Obtenemos dos ecyaciones, a saber

&W = P&V + meov
(1)

Jq-Gt = = P&Y - 2us¥

Transformaremos ahora las (1) de suerte de conformar
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Tas a la notacidn de Hoyle. E1 estade inicial de 1a nybe es de
inestabilidad marginal, pues 1a hemeos elegide precisamente de

esa manera, entonces se satisface el virial

2U + W< 0

de modo que exista una lenta tendencia al colapso. Sea, ademis,
A el factor de compresidn tal que si V es e) volumen actual ¥

3

Vo ¢l inicial, se tenga ¥, = VA", En tales condiciones es fi-

cil ver que

== 3gma 5 N e WM(A-1) 3PSV = 20 £ a

Por otra parte, Ta energia cingtica de las estrellas que habran
de formarse tiene su origen en la energia de los movimientos ma
sicos, que le es directamente transferida por el proceso de frag
mentacion y condensacion.

Sea pg = py'n la densidad, Og la velocidad cuadriti
ca media de las estrellas. Tendremos entonces

12
It = 3 pgO

$i aceptamos ahora la igualdad de las energ¥as especificas, es
decir U/M = % Og es sencillo constatar ‘que la fraccion de la
masa de 1a nube que al final restar2 en forma de estrellas si

el proceso es efectivo, vendra dada por

Con estas consideraciones, las ecuaciones (1) se es-

criben
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J_ 4t
1+na %ﬁ% |£%| y 1+ 2na zugzﬁx (2)

La primera es una generalizacion directa de la conocida rela -
¢ion de Hoyle para hallar el factor maxime de compresion  que
admite 1a nube antes de fragmentarse. Hoyle tiene n = 1 {msxi—
ma eficiencia), peroc en nuestro caso es posible relacionar n
con A y ¢1 grado de inestabilidad inicial de 1a nube.

. La segunda ecuacion no fue considerada por Hoyle ¥
proviene de encuadrar el problema dentro del concepto de esta-
do estacionario fuera de equilibrio. Como veremos cuando ladis
cutamos en la seccion siguiente, permite definir el locus de
formacion de galaxias en el plano {p,T}.

La Tabla I da algunos valores de X come funcion de n
y |2U/W]|. E! rango de valores de n es aquel que responde a la
mayoria de las galaxias normales, desde elipticas {n = 0.9999)

hasta irregulares {n = 0.7).

TABLA 1
n Al ya0 0.9 0.8 0.7

1.0000 3.5126  2.9430  2.4025 1.8948
0.9999 3.5125  2.0426  2.402 1.8945
0.999 3.5 2.94) 2.40 1.893
0.99 3.49 2.92 2.38 1.88
0.9 3.23 2.70 2.20 1.72
0.8 2.95 2.46 2.00 1.56
0.7 2.66 2.22 1.80 1.40

e r—e———— ]

Dado que &1 tiempo empleado por el proceso de frag -

mentacion es t = (epT)'1f2 (1 - 1'3/2)'1 (Hoyle, 1953),resulta
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clare que cuanto menor es A tanto mas tarda en completarse e
proceso. $1 1a duracion del proceso con maximo X permisible (1 -

= 3.5126) es tomada como unidad, tenemos

3.5126 3.5 3.0 2.5 2.0 1.5

~
i

1.0000 1.001 1.05 1.19 1.31 1.86

A
1]

de lo que se deduce que tanto la eficiencia, cuanto el gradode
desequilibrio dinamico de la nube tienden a dilatar el proceso
de formacion de estrellas.

La funcion de enfriamiento y et lugar de la formacion

: de galaxias en el plano (p,T)

Dos son los procesos fundamentales que favorecem 1la
emision de energia por parte de 1a nube. Ya mencionamos al prin
cipal de ellos, la emision de fotones por recombinacion. La

forma de éste viene dada por

(9g)g = | LTIV = ML(Tyo(1-n)

donde p = pT(1~n) es la densidad del gas y L{T} es una fun -
cion de la temperatura y la compasicien.

Otra mecanismo particutarmente eficiente en gpocas
témpranas, posteriores a la recombinacign, es el enfriamiento
Compton, resultante de la dispersion Compton de etectrones
energéticos producida por el fondo mas frio de radiacion preva
lente en el Universo. Si la densidad de radiacion de fendo se
escribe PR = aTg = 3(2.7)4{“:)4 y considerames epocas tales
que TR < T, ta contribucion al enfriamiente por.este efecto es,

con X({T) = numero fraccionario de electrones libres,



(3g)e = AxmT(ee)’ J pd¥ = AX(TIT(1+2)*H(1-n)

después de integrar sobre el volumen de la nube. Sumando ambas
contribuciones y observando que la escala de tiempo del proce-

so surge de la ecuacion de.la continuidad

5 tn py = 8(Gor)' /2 st

1a segunda ecuacidn (2) tome la forma

P 1/2 pelT)y1/2
1+ zq - [B_R'T(TT] {1-n) + [ E’T ] ('I+z)4 (3)

Las funciones

o1 = 82T NE v og(m = ¢ AL

tisnen dimensidn de una densidad y definen sendos trazos en el
plano (p,T).

La ecuacidn (3) tiene por soluciones

2
o ) s e o 2
| s1 A << 1, . '

donde

PR (1+2n)

Por el contrario, habri ralz doble cuando A = 1, es decir
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8
Fop(T (FEEN? = apg(r) 122

p
T,.0° (1+2n)

pues

La inspeccion de los valores de. PR* pc en la Tabla II nos di~
ce que pc < pp Para T < 50000°K. |
$i notamos que para la mayorTa de las galaxias 1

n =1 tenemos

1+1> 1.2
{1-n)

un 1Tmite inferior para la. época de formaciﬁn de galaxias, en-

tendiendo como tal la epoca del establecimiento del regimen es

tadionar1o. Para una galaiia elfptica {n = 0.9999) es 1+z > 12
Podemos ahors calcular 1a masa de Jeans correspoﬁdi-

ente a cada sotucion,

/2

3
My.p ™ % (%%)312(E%TT7)1;2(1 “n) y _3(_5) .

3
G ot U

Obsérvese que "J,R decrece con (1-n), es decir, con el avan-
ce del proceso de formacion de estreYlas. Esto nos dice que
ta solucion PT,C conduce 2l resultado esperado. Por el con -
trario, “J,C crece con ¢1 transcurrir del tiempo, pues 1+ 2
decréce con t, y-la solucion Pr,¢ se inhibe en el procesc de
inestabilidad conducente a 1a formacidn de estrellas.

La solucion doble, entonces, marca 1a terminacion de
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TABLA 11

valores de pp(T) ¥ op(T)

P e ———
Jog T Tog pp(T) Tog pp(T)
4.00 -31.05 -38.45
4.05 -31.49 -37.15
4.10 : -31.93 -35.95
4.15 -32,51 -35.00
4.20 -31,93 -33,93
4.25 -33.13 -33.75
4.30 -33,05 -33.73
4.40 ~32.87 -33.7
4.50 -33.13 -33.69
4,60 . -33,37 -33.67
4.70 -33.65 -33.65

la region donde 1a formacidn de galaxias es posible en el pla
ne {p,T).

Este Ul1timo resultado nos dice que el mecanismo de
enfriamiento radiativo es el responsable de 1a inestabilidad
conducente al surgimiento de estructuras disipativas en una pre
togalaxfa. Dichas estructuras conducen, en (1tima instancia, a
1a formacion de estrellas y por ende, galaxias.

Tenemos asT identificada en el plano {p,T) las regio
nes donﬂo es posible 1a formacion de galaxias, al menos por el
nacanismo de Hoyle.

La secuencia

Pr,r = Pp(T) (}E%ﬂ)a » T < 50000°%

dnfiqo. cntohcls 1a region deonde las ga]axfas adquieren el es
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tado estacionaria que caracteriza el modelo de Hoyle,
Dade que la pendiente de d Ln op(T)}/d &nT = -P es re
lativamente constante y muy grande, es facil demostrar que uyna

secuencia de la forma

£n PT.R = cte = p €n T - 2 &1 (1-n)

Junto con 2U"W = 0 conduce a otra secuencia en el

plano (masa, Radio) de la forma

log R = (P + 1/P + 3) lag Y + cte

St la curva pR(T) en ¢l plano {p.,T) no es una s5imple recta |,
sus caracteristicas, gue dependen de l1a tasa de enfriamiento
que a su vez depende de la composician del medio gaseoso, se
habran de reflejar en las praopiedades de las secuencias en el
planc radio, masa. La interpretacion de las dos secuencias de
galaxias elipticas de la figura & puede hacerse ogbservando que
1a composicion del gas que dio origen a las estrellas de las
galaxias elipticas enanas (dE) era la primordial, pero que en
el caso de Tas galaxias elipticas gigantes (gE) el medio tuvo
ocasion de enriquecerse con la rapida evolucion de las prime -
ras estrellas y la tasa de enfriamiento aumento como consecuen

cia de la aparicion de elementos mas pesados.

Influencia de la Rotacion

La interaccion de mares entre los fragmentos de 14
nube protogat3ctica genera cuplas de rotacidn desde el colapso.
Sea q 1a densidad de momento angular por unidad masa asT adqui

ride. Para tomar en cuenta la rotacion, debemos modificar 1a



energia potencial M de modo de tomar en cuenta 1a contribucion
del. potencial centrifugo. Es decir, debemos reemplazar W en

las expresiones para el caso sin rotacién por

: 1 2 n-2
Hr-H-?q MR

donde W es, como siempre, 1a energTa potencial gravitatoria.

Dado que

3

ML= W-1) - 4 92 722

1a ecuacion { ) toma la forma

1+n= %%1-— Hz%| + h2 (1+'|)]
donde hemos puesto
2
2 1

La expresiom (4) generaliza la relacidn ge Hoyle para el caso
de rotacion.

Se observa que, nuevamente, el efecto de la rotacidn
es el de reducir Ta eficiencia en el proceso de formacion de
estrellas, alargando la escala de tfempo (Tabla III).

Obs&@rvese que para "2

=0.3 y n=20.7 la escala
de tiempo del proceso es ya un orden de magnitud mayor que en
el caso con A = 3.5126.

La ubtcacidn de las galaxias en el plano Masa —Radio
se modifica, ahora con 1a presencia de rotacidn. La relacion

20+ w -3 q?m/R% <0
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TABLA 1I1I

Valores de n para “2 dados por

n w2=0.01 w0, 3 w2=0.3
0.9999 3.2755 2.1864 1.3602
0.999 3.2713 2.185 1.3595
0.99 3.25 2.173 1.3514
0.9 3.02 2.073 1.27
0.8 2.77 1.887 1.182
0.7 2.52 1.737 1.09

puede escribirse en forma normalizada respecto del caso 2U+W

= 0 sin rotacion definiendo

m = M{q)/M(0) r = R(a)/R{0D)

de modo gue tenemos

h,2
Fel4(3)

$i h = 0 tenemos secuencias m = r correspondientes a las se -
cuencias con rotacion nula. Pero si h # O, m tiene un maximo

en rz = h2

que vale 2h. Para m < 2h no hay soluciones. Para
m > 2h hay dos soluciones asintoticas am = ryr = h respecti-

vamente (Figura 8)(pag. siguiente).
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