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Naslov disertacije: EVOLUCIJA PATULJASTIH GALAKSIJA U JATIMA
GALAKSIJA MALE MASE

Rezime: U okviru ove disertacije ¢e biti predstavljeni rezultati analize formiranja,
rasprostranjenosti i evolucije patuljastih galaksija iz kosmoloskih simulacija. Bice
predstavljena prva kosmoloska simulacija koja je u potpunosti izvedena i analizi-
rana u Srbiji. Iz dobijenih rezultata je pokazano kako se formirala struktura na
velikim skalama, pre svega kako se formiraju jata galaksija. Kako su jata galak-
sija dominantne strukture u svemiru, koje se relativno sporo formiraju u odnosu
na postojanje svemira, koris¢enjem Ilustris simulacije, u kojoj je uklju¢ena kom-
pletna fizika, bi¢e pokazano da znacajan deo jata galaksija nije u stanju dinamicke
ravnoteze, kako neki autori tvrde, odnosno da su u procesu formiranja i danas.
Dobijeni rezultati é¢e biti iskoriSéeni da se jata galaksija podele na tri tipa: jata
u interakeiji, jata koja interaguju sa manjim grupama (slabo interagujuca jata) i
jata galaksija koja nisu u interakciji. Kako patuljaste galaksije po svom broju ¢ine
najveci broj galaksija u svemiru, a pogotovu u jatima, ovo postavlja pitanje kako
trenutni procesi u kojima se jato nalazi uti¢u na strukturu i rasprostranjenost ra-
zlicitog tipa patuljastih galaksija. Nakon kratkog pregleda danas poznatih tipova
patuljastih galaksija, pokaza¢emo da postoji osetljivost rasprostranjenosti patulja-
stih nepravilnih galaksija u odnosu na to da li je mati¢no jato galaksija u interakeiji
ili ne. Kako se pretpostavlja da su patuljaste nepravilne galaksije prethodnici za
formiranje najbrojnijih tipova patuljastih galaksija, ovo bi moglo da ukaze na do-
minantan kanal dopremanja tih galaksija u jata galaksija gde se oc¢ekuje da dozive
morfolosku transformaciju. Na kraju ¢e biti predstavljeno otkri¢e dva kanala for-
miranja za kompaktne elipticne galaksije u jatima galaksija. Formiranje ovog tipa
patuljastih galaksija je bilo predmet diskusije zbog ogranic¢enja u posmatranjima

i njihove kompaktne prirode iz koje nije moglo da se zakljuci koji proces dovodi



do njihovog formiranja. Ovde je pokazano da nastaju ili plimskim ogoljavanjem
velikih spiralnih galaksija nakon njihovog upada u jato ili formiranjem direktno
u jatu iz oblaka gasa koji je formiran najverovatnije akrecijom hladnog gasa iz

okoline.

Kljuc¢ne reci: patuljaste galaksije, jata galaksija, numericke simulacije, haloi
tamne materije, evolucija galaksija
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Dissertation title: Evolution of dwarf galaxies in the lower mass clusters of

galaxies

Abstract: Within this dissertation results from the analysis of formation, abun-
dance and evolution of the dwarf galaxies from cosmological simulations will be
presented. We will present results from first cosmological simulation which was
performed and analyzed in its entirety in Serbia. From the obtained results it was
shown how the large scale structure formed, primarily the formation of clusters
of galaxies. Since the clusters of galaxies are dominant structures in the universe,
which are relatively slowly forming in relation to the existence of the universe,
using the Illustris cosmological simulation, with included hydrodynamics, it will
be shown that a significant part of the clusters of galaxies are not in the state
of dynamic equilibrium, as some authors claim, therefore their formation process
continues. The obtained results will be used to divide the clusters of galaxies into
three types: interacting clusters, clusters interacting with smaller groups (weakly
interacting clusters), and clusters of galaxies that are not interacting. As the dwarf
galaxies constitute largest number of galaxies in the universe, notably largest num-
ber in the clusters of galaxies, this raises the question how cluster’s interactions
affect the structure and abundance of a diverse type of dwarf galaxies within them.
After a brief review of today’s known types of dwarf galaxies, we will show that
there is susceptibility of the abundance of dwarf irregular galaxies in relation to
whether the parent cluster of galaxies is in interaction or not. As it is assumed
that the dwarf irregular galaxies are predecessors for the formation of the most
numerous types of dwarf galaxies, this could point to the dominant channel of de-
livering these galaxies to clusters of galaxies where they are expected to undergo
morphological transformation. In the end, the discovery of two formation channels

for compact elliptical galaxies in the clusters of galaxies will be presented. The



formation of this type of dwarf galaxies has been the subject of discussion due to
limitations in observations and their compact nature from which it could not be
concluded which process leads to their formation. It has been shown here that
they occur either by tidal stripping of large spiral galaxies after their spiraling into
the cluster of galaxies or forming directly inside clusters from the clouds of gas

which is most probably formed by the accretion of cold gas from the environment.
Keywords: dwarf galaxies, cluster of galaxies, numerical simulations, dark mat-
ter halos, evolution of galaxies
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Glava 1

Uvod

Trenutno dominantna kosmoloska paradigma jeste model hladne tamne ma-
terije sa kosmoloskom konstantom, odnosno takozvani - AC DM model. Osnova
ovog modela su hladna tamna materija, koju ¢ine masivne barionske nerelativi-
sticke (zbog Cega se i zove hladna) Cestice koje interaguju samo gravitaciono (iako
ima indicija i za moguéu nuklearnu slabu interakciju) i pored nje, imamo tamnu
energiju (A) koja se odlikuje negativnim pritskom, §to kao posledicu ima ubrzano
Sirenje svemira.

Jedan od glavnih zadataka u okviru te paradigme jeste reSavanje pitanja for-
miranja i evolucije struktura u svemiru. Kao i u svim pokuSajima opisivanja
ponasanja prirode i ovde postoji tendencija ka pronalasku analitickih resenja koja
bi uspesno objasnila ponaSanje strukture. Medutim zbog kompleksnosti problema
izvesno je da, ukoliko takva resenja ikada budu nadena, da to nece biti u skorijoj
budu¢nosti. Stoga su numericka reSenja esencijalna alatka za ispitivanje formiranja
struktura na svim skalama. U kontekstu formiranja i evolucije struktura numericka
reSenja se svode pre svega na izvrSavanje i analizu numerickih simulacija N-tela.

U okviru ove disertacije ¢e biti razmatrani svi koraci evolucije struktura, od raz-

matranja problema velikih struktura i analize njihove evolucije, preko detaljnijeg
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uvida u dinamiku jata galaksija kao dominantnih struktura na velikim skalama, i
zatim njihovog uticaja na formiranje, evoluciju i rasprostranjenost razli¢itih tipova
patuljastih galaksija. Bi¢e pokazano da rasprostranjenost patuljastih nepravilnih
galaksija zavisi od toga da li je njihovo mati¢no jato u interakciji ili ne, a zatim i
presudan uticaj jata galaksija na formiranje kompaktnih elipti¢nih galaksija.

U svrhu ispitivanja pomenutih problema, rezultati u okviru ove disertacije ¢e
se oslanjati na upotrebu kosmoloskih simulacija. Zbog toga ¢emo se osvrnuti na
neke tehnicke karakteristike koje sve kosmoloske simulacije N-tela dele izmedu
sebe. Svaka simulacija se sastoji od generisanja pocetnih uslova, izvrSavanja same

simulacije i analize dobijenih rezultata.

1.1 Kosmoloske simulacije

Jo§ od ingenioznih radova Holmberga 1941. godine (Holmberg, 1941), koji je
koristio set sijalica da izvrsi simulaciju gravitacione interakcije N-tela u cilju is-
pitivanja interakcija galaksija i pionirskih radova nakon njega, rast kompjuterske
snage je omogucio napredak u numerickoj fizici (Dehnen & Read, 2011). U dana-
snje vreme zajedno sa posmatranjima dubokog polja i velikim pregledima neba,
kosmoloske simulacije su nezamenljivi deo nove ere precizne kosmologije.

Kosmologke simulacije se koriste za izuc¢avanje evolucije velikih struktura, izu-
¢avanja (kosmoloskog) lokalnog svemira i za izu¢avanja evolucije galaksija. Pove-
¢anje rezolucije mase u simulacijama je omogucéilo da se proucava evolucija haloa sa
vise detalja (i opSta distribucija istih i evolucija unutrasnjih struktura u haloima).

Veéina materije u svemiru je tamna i inicijalno je ravnomerno rasporedena
(White, 1994). Iz simulacija vidimo da iz te kvazi-ravnomerne raspodele, nastaje
skupina ravnih povrsi, filamenata i jata koja je nazvana kosmicka mreza (Bond

et al., 1996). Glavni ¢inioci tih struktura su u formi haloa tamne materije, virija-
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lizovanih gustih grumena tamne materije (Cooray & Sheth, 2002). Imajuéi u vidu
da su ti haloi takode potencijalne jame u koje materija upada jasno je da se u
okviru njih galaksije formiraju, gde potom snazno uticu i na evoluciju istih (White
& Rees, 1978). Stavise, razumevanje evolucije sveobuhvatnog polja gustine tamne
materije oli¢ene u tamnim haloima bi nam pomoglo u objasnjavanju grupisanja
galaksija (Kauffmann et al., 1999).

Do poslednjih nekoliko godina, kosmoloske simulacije su iskljuc¢ivo, zbog ogra-
nic¢enosti kompjuterskih resursa, imale uklju¢ene samo ¢estice tamne materije, koje
predstavljaju dominantnu komponentu materije u ACDM kosmoloskom modelu.
Tokom izvrSavanja kosmologkih simulacija u predefinisanim periodima se vrsi ispis
relevantnih parametara cestica u fajlove koji su nazvani preseci stanja (en. snaps-
hot). Za kosmologke simulacije koje sadrze isklju¢ivo tamnu materiju, takvi pre-
seci stanja sadrze osnovne parametre, identifikacioni broj ¢estice, polozaje i brzine,
koji se dalje mogu koristiti za rac¢unanje ostalih parametara po potrebi (impuls,
momenti). Dublja analiza zahteva primenu semi-analitickih modela, koji koriste
slaganje opstih karakteristika posmatranih objekata sa odgovorajuéim rezultatima
iz kosmoloskih simulacija u cilju razumevanja njihove evolucije (Mo et al., 2010).
Medutim u poslednjih nekoliko godina, sa ve¢im kompjuterskim resursima na ras-
polaganju, postalo je moguce ukljuciti i barionsku komponentu u same kosmologke
simulacije i time direktno ispitivati Zeljene procese (formiranje galaksija, hladenje
i zagrevanje gasa, itd.). U kosmoloske simulacije se mogu uvesti, pored ¢estica
tamne materije, i Cestice gasa i Cestice zvezda kao dominantnih barionskih kom-
ponenti. To povlaédi i rac¢unanje hidrodinamickih procesa, gde od same implemen-
tacije u kosmoloskoj simulaciji zavisi koji i koliko ¢e ih biti uklju¢eno. Preseci
stanja samim tim sadrze daleko vise informacija (temperatura gasa, metali¢nost
zvezda i gasa, starost zvezda, itd. u zavisnosti sta je uklju¢eno). Sjajan i detaljan

pregled fizickih procesa koji mogu biti ukljuc¢eni u kosmoloskim simulacijama sa
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barionskom materijom je dat u radu Vogelsberger et al. (2013).

1.1.1 Pocetni uslovi

Kao sto je nagovesteno, materija u svemiru je dominantno hladna tamna ma-
terija i nakon inflacije je ravnomerno rasporedena. Da bismo izvrsili simulaciju
N-tela, potrebno je da je predstavimo diskretno sa Sto ve¢im brojem cestica u
simulaciji koje su uniformno rasporedene, nakon ¢ega projektujemo potencijalno
polje koje odgovara fluktuacijama gustine koje vidimo u pozadinskom kosmickom
zra¢enju. Potencijalno polje se projektuje tako sto se Cesticama daju brzine koje
bi imale pod njegovim uticajem. Zatim se sistem sa uniformno rasporedenim ce-
sticama i datim brzinama pusta da gravitaciono interaguje.

Generisanje uniformne raspodele ¢estica se pokazalo kao poseban problem (White,
1994) - naime, inicijalno je koris¢ena Poasonova raspodela prilikom postavljanja
Cestica u nekom prostoru da bi se dobila ravnomerna raspodela cestica. Medutim
pokazalo se da to dovodi do formiranja struktura koje su posledica toga da ta
raspodela nije savrsena. Tj. ukoliko bismo pustili gravitacionu interakciju izmedu
¢estica u mirovanju koje su na taj nacin ravnomerno rasporedene, pocele bi da se
formiraju strukture. Da bi se to izbeglo, nadeno je ingeniozno resenje. Cestice
bi bile rasporedene ravnomerno na taj nacin i bilo bi pusteno da interaguju gra-
vitaciono, medutim sa odbojnom gravitacionom silom (promenjen znak). Nakon
dovoljno vremena, Cestice bi zauzele polozaje u kojima je rezultanta sile jednaka
nuli - i takvi dobijeni polozaji bi predstavljali savrsenu uniformnu raspodelu, pa bi
se onda oni koristili za dalji rad. Takva raspodela se naziva raspodela nalik struk-
turi stakla (en. glass-like) i danas je dominantan nacin za generisanje pocetnog
stanja simulacije.

Nakon $to imamo uniformnu raspodelu, na ¢estice se projektuje potencijalno

polje koje odgovara mikrotalasnom pozadinskom zrac¢enju. To polje se realno ma-
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nifestuje sa poc¢etnim brzinama koje dobije svaka od Cestica.

Sre¢om, jo§ radovima Zeljdovi¢a (Zel’dovich, 1970) je utvrdeno da nije ne-
ophodno odmah ué¢i u numericki, odnosno nelinearni rezim, nego da je moguce
jednostavno pustiti ¢estice da se kre¢u u zadatim pravcima sa zadatim brzinama.
Ovaj deo simulacije se naziva linearni deo simulacije i traje sve dok bilo koje
dve cestice ne dodu dovoljno blizu da njihova medusobna gravitaciona interak-
cija ne postane znacajna (tj. da ¢e znacajno promeniti kretanje neke od Cestica).
Ovaj rezim, teorijski opravdan, je koristan posto se time Stede znacajne koli¢ine
kompjuterskog vremena i smanjuje uticaj numerickih efekata. Pored takozvane
Zeljdoviceve aproksimacije, koja je bila aproksimacija prvog reda, danas se koriste
aproksimacije viseg reda, pre svega Lagranzeva teorija perturbacije drugog reda
(Crocce et al., 2006).

Nakon sto se zavrsi period linearnog rasta, dobijeni polozaji, brzine i crveni
pomak predstavljaju pocetne uslove za nelinearan deo simulacije i njeno numericko

rac¢unanje moze da pocne.

1.1.2 Racunanje sile

Kosmoloske simulacije N-tela predstavljaju sisteme u kojima su dugoroé¢ni
efekti bliske interakcije dva tela zanemarljivi (Dehnen & Read, 2011), odnosno
predstavljaju bezsudarne sisteme (en. collisionless). Preciznije, kako ¢estice imaju
znacajnu masu, nije fizicki opravdano da dolazi do bliskih prolaza sa drasti¢nom
razmenom energije i nije fizicki opravdano da se formiraju binarni parovi takvih
Cestica. Da bi se takve situacije izbegle, posto mogu da unesu numericki neoprav-
dane efekte u simulaciju, uvodi se duZina ublazavanja (en. gravitational softening)
koja predstavlja minimalnu vrednost rastojanja izmedu dve Cestice ispod koga

nema gravitacione interakcije. Stoga formula za racunanje sile je modifikovana do
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Slika 1.1: Vizualizacija funkcionisanja algoritma drveta za aproksimaciju gravita-
cione interakcije.

na duzinu ublazavanja i izgleda:

_ Z Gm;m;(r; — T;) (1.1)

TZ—T + €
2 2

gde je € duzina ublazavanja, G univerzalna gravitaciona konstanta, r; ; polozaji

Cestica, m; ; njihove mase, a I rezultujuca sila izmedu njih.

Ovakvo rac¢unanje sile se zove direktna sumacija i predstavlja jako skup na-
¢in za raCunanje gravitacione interakcije, medutim neophodan u simulacijama u
kojima su medusobne interakcije Cestica bitne (en. collisional), kakve bi recimo
bile simulacije dinamike u globularnim jatima. Posto, kako je ve¢ navedeno, bli-
ska interakcija nije presudna za kosmoloske simulacije, moguce je uvesti dodatne
aproksimacije u cilju efikasnijeg ra¢unanja rezultujuce sile.

Dva najpopularnija nacina za aproksimaciju racunanja sile su algoritmi drveta

(en. tree), koje ne treba mesati sa drvetom sudara koje ¢e biti karakteristi¢no za
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analizu, kao i algoritam Cestica-mreza (en. particle-mesh).

Algoritam drveta se svodi na eksploataciju velikih rastojanja izmedu Cestica
(Barnes & Hut, 1986). Naime, kako je prikazano na slici 1.1, za svaku ¢esticu se
rac¢una rezultanta gravitacione sile uticaja svih ostalih ¢estica u simulaciji. Posto
je ocigledno da su u odnosu na cesticu koja se rac¢una, neke od cestica jako da-
leko, mozemo grupu cestica na medusobno bliskom rastojanju da posmatramo kao
jednu veliku rezultujuéu cesticu. Sa ovim smo broj racunskih operacija smanjili
za broj Cestica koje smo zamenili sa rezultuju¢om i time za toliko ,,ubrzali” simu-
laciju. Ovaj algoritam pokazuje najveé¢i doprinos ukoliko postoje jasno grupisane
medusobno dovoljno odvojene strukture u simulacionoj kutiji, jer se time svaka
od struktura u odnosu na cestice iz druge strukture moze posmatrati kao jedna
struktura.

Drugi jako popularan algoritam jeste takozvani Cestica-mreZa (en. particle-
mesh) i eksploatige karakteristiku simulacija N-tela u kojima bliske interakcije nisu
bitne (Efstathiou et al., 1985). U takvim sistemima potencijalno polje koje formi-
raju diskretne ¢estice moze dobro da se aproksimira sa glatkim ukupnim rezultu-
juéim potencijalom. Kao posledica toga je moguce u svakom trenutku racunanja
generisati ukupni potencijal koji formiraju cCestice i zatim umesto Cestica-Cestica
interakcije racunati samo cestica-polje interakciju, ¢ime se vreme racunanja dra-
sticno smanjuje. Medutim odmah je jasno da je doprinos bliskih ¢estica sa ovim
nac¢inom rac¢unanja zanemaren, Sto uvodi veliku gresku. Da bi se to resilo, algori-
tam u realizacijama zapravo pravi mrezu kroz celu simulaciju i onda rac¢una koliko
je svaka celija mreze udaljena od ispitivane ¢estice. Ukoliko su ¢elije mreze daleko,
pribegava se Cestica-polje ra¢unanju rezultujuce sile (slika 1.2), ukoliko su cestice
blizu, rac¢unanje sile se svodi na ¢estica-Cestica interakciju kako je i ilustrovano na
slici 1.1.

Pored ovih, poslednjih godina su postali popularni i algoritmi sa adaptivnom
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—«—— Mreza

Celija

Slika 1.2: Vizualizacija funkcionisanja algoritma Cestica-mreza za aproksimaciju
gravitacione interakcije.

mrezom. Oni funkcionisu sli¢no kao Cestica-mreza algoritam, ali sa tim dodatkom
da ukoliko imamo prostor vece gustine, odnosno u kome se nalazi viSe cestica,
mreza se usitnjava sto dovodi do preciznijeg ra¢unanja sile prilikom cestica-polje
interakcije.

Kako svaki algoritam za aproksimaciju rac¢unanja sile ima svoje prednosti i
mane, nije neuobicajeno da se kombinuju. Tako najpopularniji programi za si-
mulacije N-tela recimo imaju kombinaciju algoritma drveta i algoritma cCestica-
mreza. Kako je prvi algoritam veoma neefikasan ukoliko su Cestice ravnomerno
rasporedene, a drugi upravo kada imamo jasno izrazene strukture u kosmoloskim
simulacijama, iskombinovani su tako da je algoritam Cestica-mreza dominantan u
pocetnim trenucima simulacije, pre nego Sto su se formirale strukture i kada je ras-
podela jos uvek priblizno uniformna, dok je algoritam drveta dominantan kasnije

u simulaciji kada je postojanje velikih struktura jasno izrazeno.
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1.1.3 Integracija vremena

Pored ocigledne diskretizacije polja gustine koje se predstavlja sa N cestica,
u kosmoloskim simulacijama postoji jos i diskretizacija vremenskih trenutaka u
kojima se racuna promena poloZzaja i brzine svake Cestice. Idealno bi bilo kori-
stiti infinitezimalno male vremenske korake, ali bi time i vreme trajanja simulacije
tezilo realnom vremenu, pa je ovo iz prakti¢nih razloga nemoguce. Stoga diskreti-
zacija vremenskih koraka predstavlja jedan od znacajnih izvora numerickih gresaka
u simulaciji. I tu se koriste aproksimacije da bi odnos Zeljene preciznosti i vre-
mena izvrSavanja simulacije bio optimalan, tj. da simulacija traje neki razuman
vremenski period, a da se greske svedu na Sum definisan veli¢inom struktura koje
se ispituju (Dehnen & Read, 2011).

Ispostavlja se da su algoritmi za integraciju vremena drugog reda najbolje
reSenje za kosmoloske simulacije, specificno tzv. leapfrog algoritam sa adaptivnim
korakom. Taj algoritam je primer simplektickog integratora, koji egzaktno resavaju
problem hamiltonijana. Promena polozaja (x) i brzine (&), usled ubrzanja (a) se

sa njim rac¢una kao:

1
.i'/ = ZL:O + §a0At

Xr1 = X+ .CI?IAt (12)
1
ZL:1 = i’, + §G1At

gde 011 oznacavaju t i t + At vremenske trenutke. Kao $to se iz jednacina vidi,
ovaj metod karakteriSse to Sto se u okviru jednog koraka prvo ra¢una promena
brzine obi¢no do pola vremenskog intervala, pa se zatim ra¢una promena polozaja
za ceo interval, i nakon toga brzina za ostatak intervala.

Adaptivni korak se upotrebljava u situacijama kada dolazi do jakih gravita-

cionih interakcija, pri kojima se vremenski korak ,usitnjava” da bi se smanjila
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numericka greska. Na primeru kretanja komete oko Sunca, adaptivni korak bi se
koristio prilikom bliskog prolaza pored Sunca, dok bi se ,regularni” korak koristio
u ostatku orbite.

Ovaj algoritam se koristi za vremensku integraciju u svim modernim kosmolo-

skim simulacijama.

1.1.4 Algoritmi za detekciju haloa

Svaka analiza koja se ti¢e haloa tamne materije, naravno prvo zahteva da se
iz datih preseka stanja identifikuje struktura koja predstavlja halo, a zatim da se
odredi njena masa i ostale karakteristike (Luki¢ et al., 2007).

Formalizam za identifikaciju haloa je prvo uveden radom Presa i Sektera (Press
& Schechter, 1974). Njihova metoda se svela na pretpostavku da haloi nastaju
sfericnim kolapsom. To im je omogucavalo da haloe pronadu na sledeé¢i naéin:
prvo su nasli tacke najvece gustine u simulaciji; te tacke se oznace kao centri
haloa; nakon toga, pomerajuéi se u sfernim ljuskama oko tacke najveée gustine,
Cestice koje se nalaze u tim ljuskama se prisvajaju svojim respektabilnim haloima;
ceo proces se ponavlja, odnosno dodaju se ljuske, sve dok gustina u sferi ne postane
jednaka prose¢noj teoretskoj gustini svemira u simulaciji. Time je identifikovan
halo i prisvojene su mu cestice koje ga sacinjavaju, a iz ¢ega se mogu izracunati
osnovne karakteristike haloa kao $to su masa i radijus. Ovaj metod se koristi i u
modernim programima za identifikaciju haloa, a zbog osnovne pretpostavke nazvan
je model sferne gustine (en. overdensity).

Jos jedan pristup nazvan slikovito prijatelji-prijatelja (en. friends-of-friends) je
razvijen od strane Dejvisa i koautora (Davis et al., 1985). Oni su halo definisali
tako §to su grupisali ¢estice koje se nalaze na odredenom rastojanju jedne u odnosu
na drugu. Metod pocinje tako Sto se od zadate Cestice proveravaju udaljenosti do

svih ostalih Cestica u simulaciji. Kada se nadu Cestice unutar zadatog radijusa, one

10
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Slika 1.3: Iustracija drveta sudara preuzeta iz rada Lejsija i Kola (Lacey & Cole,
1993). Na slici, vreme tece od gore ka dole, vidi se kako razli¢ite strukture intera-
guju i formiraju jednu veliku strukturu u krajnjem vremenskom trenutku.

se prisvajaju halou, a zatim se od svake od njih proverava da li postoje Cestice u
odnosu na njih koje su takode unutar zadatog radijusa. Time se radijus pomera, sve
do trenutka kada se vise ne mogu naéi povezane Cestice (koje veé nisu ¢lanovi haloa)
unutar radijusa od svih Cestica u halou ponaosob. Metod se svodi na koriséenje
jednog slobodnog parametra, duzine povezivanja (en. linking length), koji definise
koje udaljenosti ¢e biti koris¢éene da bi se grupisale cestice. Ovaj bezdimenzioni
parametar predstavlja procenat srednjeg rastojanja cestica u simulaciji, pri ¢emu
se obi¢no uzima b = 0.2.

Prakti¢no svi programi za detekciju haloa razvijeni do danas koriste jedan
od ova dva algoritma ili neku kombinaciju njih. Rezultat ovih programa obi¢no
ispisuje zasebne fajlove koji se nazivaju katalozi haloa i koji sadrze pored osnovnih
informacija za haloe (polozaj, brzina, masa, radijus) i dodatne parametre, kako
je ve¢ definisano programom kojim su detektovani. Analiza simulacije se vrsi ili

direktno iz kataloga haloa ili analizom drveta sudara.

11
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1.1.5 Drvo sudara

Analiza kataloga haloa moze biti dug i repetitivan proces, gde je potrebno,
ukoliko se analizira evolucija haloa kroz simulaciju, povezati izmedu preseka stanja
pretke i potomke haloa tamne materije, odnosno galaksija. U tu svrhu je razvijena
struktura podataka koju zovemo drvo sudara (Lacey & Cole, 1993).

Drvo sudara se formira tako $to se iz kataloga haloa za sve preseke stanja na-
prave sukcesivne veze izmedu haloa u razli¢itim presecima stanja. Time umesto da
imamo na raspolaganju sve haloe u preseku stanja, $to je situacija sa katalogom
haloa, kroz drvo sudara razmatramo formiranje i evoluciju samo struktura koje
su povezane kroz vreme. Obi¢no se analiza poc¢inje od poslednjeg preseka stanja
u simulaciji, gde identifikujemo jedan halo, a zatim se pronalaze (iz prethodnih
preseka stanja) svi haloi koji su uéestvovali u njegovom formiranju kroz trajanje si-
mulacije. Time drvo sudara ima informaciju o jednom halou u poslednjem preseku
stanja, koja se ,grana” obuhvatavsi sve viSe haloa kako se priblizavamo pocetku

simulacije. Ilustracija drveta sudara je data na slici 1.3.

1.2 Terminologija
Ovde ¢e biti definisani neki od termina koji ¢e biti ¢esto koriSéeni kroz tekst:

o Efektivni radijus - R., predstavlja radijus u okviru koga je emitovano pola

od ukupne svetlosti objekta (en. half-light);

e Polumaseni radijus - Ry, predstavlja radijus u okviru koga se nalazi pola mase
objekta (en. half-mass). MozZe se odnositi samo na radijus koji obuhvata
samo odredeni tip mase (recimo zvezdani polumaseni radijus), ali u tom

slucaju je to naglaseno. Ako nije naglaseno misli se na ukupnu masu sistema;

12
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® Rican200 - radijus izvan koga je gustina materije manja od 200 prosecnih
gustina lokalnog svemira. Ako se koristi u okviru kosmoloske simulacije misli

se na 200 prose¢nih gustina kutije u kojoj se vrsi simulacija;
® Miean,200 - Mmasa objekta unutar radijusa Rmean,200 radijusa.

® Rt 200 - Tadijus izvan koga je gustina materija manja od 200 kriticnih gu-

stina svemira.

® Mt 200 - masa objekta unutar radijusa Ryt 200 radijusa.

13



Glava 2

Funkcija mase haloa kao metod

ispitivanja formiranja struktura

2.1 Uvod

Postoje dva nacina koja su dominantna u izu¢avanju haloa tamne materije kroz
simulacije: mozemo proucavati njihovu distribuciju ili mozemo proucavati njihovu
unutrasnju strukturu (Harker et al., 2006). Distribucija haloa je vazan marker
za pracenje opste evolucije haloa a samim tim i vazan marker za pracenje rasta
strukture (Lukic, 2008). Kroz kosmoloske simulacije imamo priliku da izu¢avamo
formiranje i rast haloa. Pracenjem statistickih karakteristika (rast, grupisanje,
vreme formiranja, itd) i evolucije haloa kroz vreme mi takode i prosirujemo nase
razumevanje evolucije galaksija koje postoje u njima. Da bismo postigli ovo kori-
sticemo analizu drveta sudara o kome je veé bilo reci (poglavlje 1).

Jedna od siroko rasprostranjenih metoda za analizu distribucije haloa tamne
materije je funkcija mase haloa. Ta metoda je veoma korisna za analizu i testiranje
kosmoloskih numerickih simulacija, izmedu ostalog i zbog toga Sto je osetljiva

i na kosmoloske parametre (Lukic, 2008). Njenim koris¢enjem je utvrdeno da
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kosmoloski modeli sa toplom tamnom materijom ne mogu uspesno formirati haloe
male mase za razliku od kosmoloskih modela hladne tamne materije (Colin et al.,
2000; Angulo et al., 2013).

Ovde ¢emo razmatrati funkciju mase haloa i njene implikacije, dobijenu iz ko-
smologke simulacije u simulacionoj kutiji srednje zapremine (reda 100 Mpc/h).
Kroz kataloge haloa tamne materije i drvo sudara ¢e biti proucavane opste ka-
rakterstike haloa, a pored analize stope velikih sudara, takode ¢e biti razmatran i
crveni pomak formiranja haloa tamne materije. Rezultati takve analize pokazuju
da se masivniji haloi formiraju u kasnijim epohama evolucije univerzuma, kao Sto
predvida kosmoloski model tamne hladne materije sa kosmoloskom konstantom.

Uporedi¢emo dobijenu funkciju mase haloa i sa analitickim i sa numerickim
fitovima. Pored istorijskog znacaja, kroz to poredenje, mozemo dobiti i uvid u
to kako se menjalo naSe razumevanje formiranja haloa tamne materije, pocevsi
od sferi¢nog kolapsa Presa i Sektera (Press & Schechter, 1974), preko elipti¢nih
korekcija éeta, Moa i Tormena (Sheth et al., 2001) sve do preciznih korekcija do-
bijenih numeric¢kim simulacijama Vorena i koautora (Warren et al., 2006) i Angula
i koautora (Angulo et al., 2012).

Funkcija rasta haloa ¢e takode biti razmatrana kao jo$ jedna interesantna me-
toda za analizu karakteristika i opSte distribucije haloa tamne materije (Heitmann
et al., 2006). Izveséemo funkciju rasta haloa kako za predstavljenu kosmolosku
simulaciju tako i za svaki predstavljeni analiticki i numericki fit, ¢ime ¢emo biti u
prilici da analiziramo evoluciju broja haloa sa veoma dobrom vremenskom rezolu-
cijom u okviru izabranih raspona masa.

U cilju ispitivanja pomenutih stvari, izvrSena je kosmoloska simulacija, prva
koja je u celosti izvrsena u Srbiji. Razlog za pravljenje nezavisne kosmoloske si-
mulacije lezi u ¢injenici da nam je to omogucilo da u potpunosti kontrolisemo

generisanje poc¢etnih uslova, zatim parametre same simulacije (npr. frekventnost
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uzimanja preseka stanja, pocetni crveni pomak za nelinearnu analizu, itd.) i ko-
nacno da u potpunosti imamo kontrolu nad analizom podataka iz same simulacije
(npr. nije uobicajeno da podaci o Cesticama kosmoloskih simulacija budu javno
dostupni, $to ograni¢ava mogucu analizu ¢ak iako neki podaci iz istih budu javno
dostupni). Pored demonstracije tehnickog znanja i tehnickih moguénosti, time smo
pokazali i razumevanje fizike kroz sve korake koji su neophodni za jedan ovakav
poduhvat. Na kraju, ceo proces nam je pruzio iskustvo i uvid u problematiku cele
oblasti, koja je upotpunila naSe razumevanje ograni¢enja i mogucénosti ovog dela

numericke astrofizike.

2.2 Parametri kosmoloske simulacije

Za pocetne uslove koris¢ena je Las Damas kosmologija (McBride et al., 2009),

koja pretpostavlja ravan svemir i kosmoloske parametre sa slede¢im vrednostima:

Q= 0.25,
Q) = 0.75,
Q, = 0.04,
(2.1)
h=0.7,
gg — 08,
ns = 1;

gde su parametri gustine €2 definisani kao odnosi srednje gustine svake od kom-
ponenti u Univerzumu (p,) i kriti¢ne gustine pri kojoj je Univerzum ravan (p.),
Qyx = pi/pe (gde x oznaava: m za gustinu materije, A za gustinu tamne ener-
gije i b za gustinu bariona), zatim gde je h Hablov parametar u jedinicama

100 km s~' Mpc™, zatim oy je amplituda kvadratnog korena srednje kvadratne

16



GLAVA 2. FUNKCIJA MASE HALOA KAO METOD ISPITIVANJA
FORMIRANJA STRUKTURA

vrednosti linearnih fluktuacija mase u sferama radijusa 8 h=' Mpc ekstrapolira-
nih na z = 0, a ng je spektralni indeks stepenog zakona za primordijalni spek-
tar snage. Za izraCunavanje pocetnih kosmoloskih fluktuacija raspodele materije
(spektra snage) koriséen je kod pod imenom CM Bfast (Seljak & Zaldarriaga, 1996).

Sve do z = 599 simulacija je tretirana u linearnom rastu, koji je ra¢unat iz teo-
rije perturbovanog polja gustine koriste¢i Lagranzevu teoriju perturbacije drugog
reda (Crocce et al., 2006). Nelinearan deo simulacije je izra¢unat koris¢enjem javno
dostupnog visoko paralelizovanog Tree-PM koda za simulacije N-tela koji se zove
GADGET?2 (Springel, 2005). Ovaj kod koristi hijerarhijsko drvo za izracunavanja
interakcija na kratkim rastojanjima i particle-mesh algoritam za izracunavanja sile
na velikim udaljenostima.

Simulacija je izvrsena do sadasnjeg trenutka (z = 0) u periodi¢noj kutiji sa
stranicama veli¢ine 130 Mpc/h, sa 5123 Gestica tamne materije i duZinom ublaza-
vanja od 8 kpc/h. Ti parametri definisu rezoluciju mase Cestice u simulaciji koja
iznosi: 1.14 x 10° M. Rezoluciju mase dobijamo kada koli¢inu materije podelimo
sa brojem cestica kojima diskretizujemo prostor. Koli¢inu materije na raspolaga-
nju odreduje zapremina kutije u kojoj je na osnovu kosmologkog modela (ta¢nije
), parametra) ograniceno koliko materije kutija sadrzi. Trebalo bi pomenuti jos
i dva aspekta na koji ukazuje rezolucija mase simulacije: jedan je ¢ista demon-
stracija tehni¢kih moguénosti (tj. Sto vise kompjuterskih resursa na raspolaganju,
veca je i rezolucija mase), dok je drugi ograni¢enje u odnosu na analize koje po-
kusavaju da se izvrse. Iako su (u trenutku izvrSavanja ove simulacije manje nego
danas) postojale simulacije sa ve¢om rezolucijom mase, dobijena rezolucija mase
je vise nego dovoljna za analize kojima smo se mi bavili.

Koriséena zapremina kutije je dovoljno velika da potisne numericke artefakte
koji nastaju usled simuliranja prostora konac¢ne zapremine. Visok pocetni crveni

pomak za nelinearan deo simulacije doprinosi preciznosti funkcije mase haloa (Lu-
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ki¢ et al., 2007). I zapremina kutije i pocetni crveni pomak za nelinearan deo
simulacije su izabrani tako da $to viSe smanje sistematske greske simulacije.
Simulacija je izvrSena na strukturi mreze koja ostavlja moguénost takozvanih
zoom-~in resimulacija sa vetom rezolucijom mase, koja bi odgovarala koris¢éenom
broju ¢estica od 20483,
Snimljena su 84 preseka simulacije gde se za odredivanje vremena Koriste i

crveni pomak (z) i faktor skaliranja (a) sa poznatom vezom:

1
a =
142

(2.2)

Preseci su snimljeni pocevsi sa 6 preseka izmedu crvenih pomaka 59919 (z =
(499,249,149, 99,49, 19]). Ostali preseci simulacije su uzeti od crvenog pomaka 9
do sadasnjeg trenutka pri ¢emu su vremenski trenuci u kojima su uzeti preseci

stanja dobijeni iz iterativne formule:
a=a-1.0304106 (2.3)

gde se pocinje od a = 0.1, a zavrSava naravno sa a = 1.0. Svaki presek stanja si-
mulacije je sac¢uvan u fajlu veli¢ine 3.5 GB. Vizualizacija poslednjeg preseka stanja

je data na slici 2.1.

2.2.1 Kompjuterski resursi

Simulacija je izvrSena na PARADOX klasteru u Scientific Computing Lab
(SCL) Instituta za fiziku u Zemunu. Klaster je ¢inilo 89 radnih nodova koji su
bili opskrbljeni sa dva ¢etvorojezgarna procesora Xeon E5345 na radnom taktu od
2.33 GHz. Svaki procesor je na raspolaganju imao 8 GB RAM memorije, a sami
nodovi su povezani sa Gigabit Ethernet mrezom. Ukupni skladistni prostor na
raspolaganju iznosi 50 TB. Za simulaciju je upotrebljeno 256 jezgara sa ukupnim

ra¢unarskim vremenom od 39000 sati (152 sata po jezgru).
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Slika 2.1: Vizualizacija poslednjeg preseka stanja (z ~ 0). Sve Cestice u simulaciji
su kolapsirane po jednoj osi, odnosno 3D kutija je projektovana u 2D ravan. Boje
oznacCavaju gustinu, gde prelaz od plavih ka Zutim regionima odgovara prelazu iz
rede u guséu sredinu.
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2.2.2 Katalozi haloa i drvo sudara

Za kreiranje halo kataloga koriséen je softver za identifikaciju struktura velike
gustine, odnosno haloa, po imenu ROCKSTAR (Behroozi et al., 2013a). Primarni
fokus je stavljen na vremensku konzistentnost i preciznost u identifikaciji haloa
tamne materije. Metod koji ROCKSTAR koristi je zapravo kombinacija osnovna
dva metoda (vizuelna demonstracija je prikazana na slici 2.2) - analiza po¢inje sa
klasi¢nim 3D prijatelji-prijatelja algoritmom, sa velikom duZzinom povezivanja (b =
0.28), ¢ime su sigurno identifikovane sve potencijalne strukture (kako je ilustrovano
na panelu a) na slici 2.2). Behruzi i koautori su u svom radu ispitivali sirok interval
vrednosti za duzine povezivanja (b ~ 0.25 — 0.35) i ustanovili su da za preko
b = 0.28 ROCKSTAR na kraju vrati isti broj haloa uz dosta sporije izvrsavanje
(posto sa ve¢om duzinom povezivanja vise ¢estica bude uklju¢eno u analizu), te su
se opredelili da im to bude preporucena vrednost prilikom analize.

Nakon definisanja svih potencijalnih struktura u simulaciji sledi 6D iteracija
algoritma prijatelji-prijatelja (gde se misli na to da je ukljucena osim tri dimenzije
poloZaja i brzina prilikom analize) sa ciljem identifikovanja podstruktura, ovaj put
sa duzinom povezivanja koja se redefinise u odnosu na svaku slede¢u podstrukturu,
tj. gde se duzina povezivanja ra¢una samo u odnosu na medusobno rastojanje ce-
stica unutar prethodno definisanih struktura, sto dovodi do toga da je manja nego
ranije, odnosno da se izdvajaju podstrukture u okviru veéih (kako je ilustrovano
na panelu b) na slici 2.2), da bi se na kraju iterativnim procesom pronasle sve pod-
strukture i napravila hijerarhija u okviru rezultata (kako je ilustrovano na panelu
c¢) na slici 2.2). Do koje iteracije ¢e biti trazene podstrukture definiSe procenat
povezivanja (en. linking fraction), koji je veli¢ina karakteristi¢na za ROCKSTAR
i predstavlja donju granicu broja ¢estica (u procentima u odnosu na broj ¢estica
maticne strukture) koje podstruktura mora da ima da bi se smatralo da u okvire

nje mogu da se traze dalje podstrukture, tj. ukoliko podstruktura sadrzi manje
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Cestica nego Sto je dato procentom povezivanja veée podstrukture algoritam je
odreduje kao hijerarhijski najdublju podstrukturu i ne trazi dalje podstrukture.

Iz dobijenih podstruktura formiraju se haloi tako Sto se u centar svake najdublje
podstrukture stavi seme koje predstavlja centar strukture, nakon cega se cestice
rekurzivno prisvajaju najblizem semenu, tj. centru. Ovo se ponavlja za sve nivoe
hijerarhije. Sledeéi korak je uspostavljanje veze sa haloima i podstrukturama iz
preseka stanja u simulaciji pre i posle zadatog vremenskog trenutka. Koristi se
struktura drveta da bi se nasle tacke u kojima haloi imaju najvece gustine i nakon
toga se izvrSava finalni deo algoritma - odstranjivanje nevirijalizovanih cestica.
Odstranjivanje se vrsi tako Sto se racuna pun potencijal svake Cestice, tj. uz veé
pomenuti algoritam sferne gustine se trazi koje su tacne granice haloa u pitanju,
gde mu se onda pridodaje masa i radijus (kako je ilustrovano na panelu d) na slici
2.2). Cestice van dobijenog radijusa se odstranjuju. Radijus se definise tako $to
se koristi py; (Bryan & Norman, 1998), odnosno virijalna gustina, koja odgovara
gustini koja je 360 puta vecéa od prose¢ne gustine materije (koja je definisana kao
Pm = Qmpais). Rastojanje do koga je gustina haloa jednaka virijalnoj gustini
se definiSe kao virijalni radijus haloa. Time se postize da je u okviru virijalnog
radijusa haloa gustina materije jednaka ili vec¢a od granice virijalne gustine.

U analizi, za donju granicu veli¢ine haloa je koris¢eno 100 cestica, pri ¢emu
su uzete predlozene vrednosti za algoritam prijatelji-prijatelja, odnosno za duzinu
povezivanja je koriSéena preporucena vrednost od b = 0.28, a za procenat pove-
zivanja je koriS¢ena vrednost od 0.7. Prve strukture u odnosu na preseke stanja
simulacije koje su koriséene su identifikovane u preseku stanja koji odgovara crve-
nom pomaku 9 (faktor skaliranja a = 0.1). Ukupan broj identifikovanih haloa je
preko 66 000 na crvenom pomaku 0.

Drvo sudara je formirano koriste¢i kompatibilan kod od istog autora nazvan

Consistent Merger Tree (Behroozi et al., 2013b) koji je razvijen da zadrzi dina-
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a)
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Q\O

b)

d)

Slika 2.2: Tlustracija koraka prilikom definisanja haloa i prisvajanja ¢estica njima
sa ROCKSTAR metodom. Koraci koji su opisani u tekstu se vremenski izvrSavaju
od gornjeg ka donjem. Slika je preuzeta iz rada Behruzija i koautora (Behroozi
et al., 2013a).
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micku konzistentnost kroz vreme simulacije. Odnosno ukoliko neka od cestica iz
jednog haloa u sledeé¢em preseku stanja postane vezani deo nekog drugog haloa,
takva interakcija se oznacava kao spajanje haloa. Haloi u interakciji se deklarisu
kao preci a rezultujuéi halo se zove potomak. Spajanja haloa se deklarise kao ve-
liki sudar (en. major mergers) ukoliko je odnos masa haloa koji su preci veéi od
0.3, odnosno definiSe se kao mali sudar (en. minor merger) ukoliko je odnos masa

manji od date vrednosti (Behroozi et al., 2013a).

2.3 Analiza formiranja struktura

Pored omogué¢avanja jednostavne analize, kao Sto je ukupan broj haloa kroz
vreme, katalozi haloa i drvo sudara se mogu koristiti za analizu mnogih drugih
karakteristika kosmoloskih simulacija.

Ove analize daju okvire slike formiranja strukture kroz evoluciju haloa. Za
detaljniju halo statistiku koristi¢emo funkciju mase haloa i funkciju rasta haloa,

pri cemu ¢e sve koriS¢ene analize biti posebno objasnjene.

2.3.1 Vizuelizacija haloa

Vizuelizacija podataka je izvrSena kako za svrhe popularizacije tako i zbog
testiranja integriteta algoritma za detekciju haloa. Na slici 2.1 se moze videti
vizuelizacija poslednjeg preseka stanja. Izvedena je kolapsiranjem svih Cestica
po jednoj osi ostavljajuéi samo dvodimenzionalnu distribuciju, pri ¢emu je isti
princip koriséen u vizuelizaciji svih preseka stanja. Nakon toga, gustina Cestica je
izrac¢unata po predefinisanim ¢elijama i zatim je dodeljena boja proporacionalno
izracunatoj gustini, gde prelaz od plavih ka Zutim regionima odgovara prelazu iz

rede u guséu sredinu (na beloj pozadini). Napravljena je i animacija evolucije
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struktura u simulaciji . U svrhu toga su interpolirane pozicije ¢estica izmedu
dobijenih preseka stanja zarad kontrolisanja duzine trajanja animacije da bi duze
trajanje animacije omogucilo lakSe razumevanje procesa u njoj.

Na slici 2.3 je predstavljena vizuelizacija razli¢itih reprezentativnih haloa u si-
mulaciji. [zabrali smo haloe koji pokrivaju sirok pojas osobina (izolovani, u jatu,
itd) da vizuelno potvrdimo analizu algoritma za detekciju haloa. Oko svakog ha-
loa je izvucena kutija i vizuelizacija je sprovedena jednostavnim reprezentovanjem
polozaja ¢estica u formi tacaka, gde je 2D presek napravljen kroz ravan koja je pa-
ralelna najvec¢em radijusu haloa i prolazi kroz njegov centar. Na dobijeni rezultat
je nanesen krug ¢iji radijus predstavlja virijalni radijus koji je dobijen iz algoritma
za detekciju haloa. Moze se videti da nema veéih neslaganja izmedu rezultata

algoritma i uocenih granica haloa, odnosno da su sve strukture identifikovane.

2.3.2 Gustina haloa tamne materije kroz vreme

Odredena je i ukupna gustina broja haloa u simulaciji kroz sve crvene pomake.
Iz dobijenog kataloga haloa se izvuce broj haloa po crvenom pomaku i podeli sa
zapreminom. Ova analiza daje pregled prvog pojavljivanja haloa i promenu u
njihovom ukupnom broju kroz vreme.

Gustina haloa tamne materije u funkciji crvenog pomaka, gde su ukljuceni svi
identifikovani haloi, je prestavljena na slici 2.4. Svaka tacka predstavlja gustinu
haloa u okviru jednog preseka stanja simulacije. Kako se moze videti, tokom
odvijanja simulacije i kreiranja struktura, tamna materija se grupise u haloe i
njihova gustina u prostoru raste kroz vreme. Posto smo ogranicili masu haloa koji
su ukljuceni u analizu na haloe masa iznad 10'* Mg, /h (posto koristimo minimum
100 cestica da razlu¢imo gravitaciono vezanu strukturu), vidi se i pad ukupne

gustine haloa kako se simulacija priblizava manjim crvenim pomacima (ka z ~ 0).

'Dostupna na http://nmartinovic.aob.rs/video
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Slika 2.3: Vizuelizacija nekolicine identifikovanih haloa tamne materije iz kosmo-
logke simulacije. Crni krugovi predstavljaju virijalni radijus identifikovanih haloa
dobijen iz ROCKSTAR algoritma za detekciju haloa. Predstavljeni su haloi koji
se nalaze u razli¢itim sredinama (izolovani, grupe). Sve strukture koje imaju mi-
nimum 100 cestica su zadovoljavajuce identifikovane.
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Slika 2.4: Ukupna gustina identifikovanih haloa tamne materije u kosmologkoj
simulaciji u funkciji crvenog pomaka. Moze se uociti postepeno formiranja sve
vec¢eg broja haloa, saturaciju njihovog broja i blago opadanje prema z ~ 0

2.3.3 Statistika velikih sudara

Posto su veliki sudari pokreta¢ mnogih vaznih dogadaja u svemiru, oni su sva-
kako fokus analize kosmoloskih simulacija. Kao $to je ve¢ pomenuto definiSemo ih
kao sudare u kojima je odnos masa ukljucenih haloa > 0.3. U okviru predstavljene
simulacije je iz halo kataloga izvucen broj velikih sudara po ukupnom broju ha-
loa iste populacije po jedinici vremena, gde ispitujemo i Gyr i crveni pomak kao
jedinicu vremena. Pored toga iz drveta sudara nalazimo i broj sudara po jedinici
zapremine kroz vreme trajanja simulacije.

Broj velikih sudara, predstavljen na slici 2.5, je jos jedan dobar pokazatelj
opstih karakteristika evolucije struktura u simulaciji. Gornja figura na slici 2.5
zapravo sadrzi dvojaku informaciju. Ukupno se prati broj sudara haloa mase vece

od 10" Mg /h, ali u jednom sluc¢aju po jedinici Gyr (kao dNpyerge/dt), a u drugom
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Slika 2.5: Gore: Usrednjena stopa velikih sudara kao funkcija crvenog pomaka.
Crveni rombovi su sudari po jedinici crvenog pomaka, rezultati iz rada Fahurija i
Ma (Fakhouri & Ma, 2008) su predstavljeni braon isprekidanom linijom, a rezul-
tati Angula i koautora (Angulo et al., 2009) su predstavljeni zelenom isprekidanom
linijom. Plavi iksovi su sudari u zavisnosti od vremena, a preko toga su prezento-
vani podaci iz rada Gotlibera i koautora (Gottlober et al., 2001). Kao §to se vidi,
usrednjeni broj velikih sudara po jedinici crvenog pomaka je skoro konstantan, a
u zavisnosti od vremena se menja kao o (1 + 2)", gde je n = 2.4. Greske su Poa-
sonove standardne greske, pri ¢emu su za rezultate na visokim crvenim pomacima,
gde su velike, izostavljene sa grafika. Dole: Gustina velikih sudara po jedinici
crvenog pomaka. Dobijeno brojanjem velikih sudara u svakom preseku stanja po
celoj zapremini simulacije, pri ¢emu su normirane na ukupan broj identifikovanih
haloa u tom preseku stanja. 27
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po jedinici crvenog pomaka (kao dNyerge/dz). Haloi mase veée od 10 Mg /h su
izabrani zato Sto nam to omogucava uporedivanje rezultata sa Sirokim opsegom
prethodnih sa jedne strane i zbog toga Sto time izbegavamo kompromitovanje
rezultata koje nastaje kada se ispituje broj glavnih sudara blizu rezolucije mase
simulacije (jer time ¢e prirodno broj sudara biti daleko manji od o¢ekivanog). Na
visokim crvenim pomacima, gde su haloi tek u formiranju, ukupan broj haloa je
nizak, Sto povlac¢i i da je broj velikih sudara mali. Kako su greske Poasonove
standardne greske, za visoke crvene pomake, odnosno mali broj sudara, je njihova
vrednost velika, pa su stoga izostavljene sa slike 2.5 za z > 3.6.

Oba grafika pokrivaju iste haloe tamne materije (u istom intervalu masa) i kroz
iste vremenske intervale, medutim jasno je da postoji razlika u nagibu. Kako se
moze primetiti sa date slike, a kako je primeceno i u radu Fahurija i Ma (Fakhouri &
Ma, 2008), srednji broj sudara po Gyr se povec¢ava sa crvenim pomakom (odnosno
kada je svemir bio mladi bilo je vige velikih sudara), dok srednji broj sudara po
crvenom pomaku ostaje konstantan. To je posledica toga da dt/dz pokriva krace
vremenske intervale na visokim crvenim pomacima (tj. veza je logaritamska).

Crna linija je fit po stepenom zakonu (Genel et al., 2009) koji pokazuje da se
srednja stopa velikih sudara po Gyr povecava sa crvenim pomakom o (1 + z)",
gde smo za naSe podatke dobili vrednost n = 2.4. Na slici 2.5 (gore) crni asteriski
pokazuju podatke iz rezultata Gotlibera i koautora (Gottlober et al., 2001). Dve
skoro horizontalne linije su rezultati rada Fahurija i Ma (Fakhouri & Ma, 2008) i
Angula i koautora (Angulo et al., 2009) gde oni predstavljaju stope velikih sudara
iz Milenijum simulacije.

Donji grafik na slici 2.5 (dole) je ukupna gustina velikih sudara u funkciji cr-
venog pomaka, gde tacke predstavljaju gustinu velikih sudara u svakom preseku
stanja. Vrednosti su dobijene tako $to je sumiran broj novih velikih sudara za

svaki presek stanja (odnosno, brojani su samo potomeci koji su imali pretke koji

28



GLAVA 2. FUNKCIJA MASE HALOA KAO METOD ISPITIVANJA
FORMIRANJA STRUKTURA

su se sudarili izmedu dva preseka stanja). Ova vrednost je zatim normalizovana
na broj identifikovanih haloa u preseku stanja. Treba pomenuti da gustina velikih
sudara prati isti trend kao i gustina haloa u simulaciji, odnosno oc¢igledno mozemo
primetiti porast gustine sudara koji prati formiranje i dinamicku interakciju sve
vecéeg broja haloa tamne materije, da bi zatim pocela da opada kada parovi ha-
loa tamne materije slicne mase postanu retki. Izracunate vrednosti broja velikih
sudara u zapremini su svakako manje nego vrednosti broja haloa unutar iste zapre-
mine iz prostog razloga $to su veliki sudari u nekoj zapremini daleko redi dogadaji
u odnosu na ukupan broj haloa u istoj. U svakom slucaju se moze videti jasna

kulminacija na oba grafika (slika 2.4 i slika 2.5 dole).

2.3.4 Vreme formiranja haloa

Posto ve¢ imamo informaciju kako haloi evoluiraju kroz vreme, kao interesantan
podatak mozemo razmatrati i srednje vreme formiranje haloa na z = 0 u odredenim
intervalima mase, koje je jednako crvenom pomaku na kome je masa glavnog
pretka jednaka polovini mase haloa na z = 0. Odreduje se tako Sto se formira
raspodela po masi haloa na z = 0 iz koje se zatim odrede intervali mase haloa.
Nakon toga u okviru svakog intervala mase trazimo za sve haloe crveni pomak
kada je masa glavnog pretka svakog haloa bila pola mase potomka na finalnom
crvenom pomaku, tj. na z = 0. Dobijene vrednosti crvenih pomaka usrednjimo i
ta usrednjena vrednost predstavlja srednje vreme formiranja za dati interval mase
(Lacey & Cole, 1993).

Interesantno, pored ove izvrsena je i komplementarna analiza identifikacije naj-
masivnijeg haloa u svakom preseku stanja simulacije koja efektivno odreduje kada
su se prvi put pojavili haloi odredene mase. Ova analiza takode ukazuje na zna-
¢ajne glavne sudare u simulaciji. Za razliku od prethodne analize, moze da se

izvrsi za svaki dati presek stanja i time da ukaze u kome trenutku simulacije po-
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Slika 2.6: Crveni pomak prvog pojavljivanja haloa u funkciji njegove mase (crveni
rombovi, leva y-osa). Drugi set podataka predstavlja srednje vreme formiranja
u funkciji intervala mase (plavi trouglovi, desna y-osa). Crna isprekidana linija
predstavlja srednje vreme formiranja haloa iz Milenijum simulacije (Harker et al.,
2006). Greske su Poasonove standardne greske. Na velikim vrednostima mase,
usled malobrojne populacije haloa, greske u odredivanju broja haloa u zadatim
intervalima mase su veoma velike i nisu prikazane.

stoje interesantni dogadaji koji bi opravdali dalju daleko intenzivniju analizu.

Prva kriva na slici 2.6, predstavljena sa crvenim rombovima, prikazuje crveni
pomak prvog pojavljivanja haloa u funkciji mase haloa. U radu Martinovi¢ (2015)
ta vrsta analize, odnosno jednostavna vizuelizacija najmasivnijeg haloa u datom
trenutku, je predstavljena kao moguci nacin preliminarne analize formiranja haloa
tokom izvrSavanja kosmoloskih simulacija. Sa slike se vidi skoro linearni trend
povecavanja mase haloa kroz trajanje simulacije. Tacke koje odstupaju i prostiru
se horizontalno zapravo ukazuju na znacajne prirastaje mase kod najmasivnijih
haloa. Time zapravo ukazuju na znacajne sudare ¢ime ova analiza postaje jeftin

(za ra¢unanje) prethodnik drveta sudara. Trebalo bi naravno naglasiti da ova kriva
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prati samo najmasivnije haloe iz svakog preseka stanja.

Druga kriva na slici 2.6, oznacena plavim trouglovima, predstavlja srednji cr-
veni pomak formiranja haloa tamne materije u funkciji intervala mase haloa. Pred-
stavlja srednju vrednost crvenih pomaka na kom su najmasivniji preci haloa detek-
tovanih na z = 0 imali pola njihove mase. Uzeti su intervali mase koji pokrivaju
raspon od 10! do 10" M /h, sa Sirinom svakog intervala od 0.2 dex. Plavi trou-
glovi predstavljaju centre tih intervala. Sa slike mozemo primetiti da je ova kriva
takode linearna (osim intervala sa najvisim masama), odakle moZemo jasno iz-
vuéi zakljucéak da se masivniji haloi formiraju kasnije u simulaciji (blize z ~ 0).
Trebalo bi naglasiti da je interval sa najvisim masama nedovoljno populisan, Sto
znacajno utice na usrednjavanje. Isprekidana linija na slici predstavlja empirijski
fit za srednji crveni pomak formiranja haloa u Milenijum simulaciji kako je dato u
radu Harkera i koautora (Harker et al., 2006). Moze se primetiti da su rezultati u

dobroj saglasnosti izmedu Milenijum i predstavljene simulacije.

2.4 Funkcija mase haloa

Funkcija mase haloa je definisana kao broj haloa odredene mase u jedinici
zapremine. Ovde ¢emo je tretirati na nacin koji je predstavljen u radu Lukica i
koautora (Luki¢ et al., 2007) i u radu Mareja i koautora (Murray et al., 2013).
Uobicajeno je da se formira raspodela haloa po masi, pa da se nakon toga iz te
raspodele izaberu intervali mase ili logaritma mase haloa, a zatim da se u svakom
intervalu odredi broj haloa u jedinici zapremine (naprimer da se ukupan broj
haloa iz intervala mase podeli sa zapreminom kutije). U ovom slucaju intervali
mase izabrani su tako da sadrze dovoljno ¢lanova da bi se smanjile greske koje bi
nastale usled nedovoljne populisanosti intervala. U analizi koja je predstavljena u

radu Martinovi¢ (2015) i koja je predstavljena ovde, intervali su irine Alog M =
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0.5 dex. Tacke na slikama u ovom poglavlju predstavljaju centre uzetih intervala.

Funkciju mase haloa ¢emo predstavljati kao:

dn

F(M,z) = m;

(2.4)

gde je n broj haloa po jedinici zapremine, a log M njihova masa.
Medutim pored rac¢unanja funkcije mase haloa iz simulacije, mi mozemo da
procenimo kako ¢e ona izgledati i analiticki tako sto ¢emo koristiti slede¢u formulu:
dlno

£o
F(M, 2)anty = M M2f(a)’dlogM ’ (2.5)

gde f(o) predstavlja razli¢ite analiticki ili empirijski dobijene funkcije za fitovanje

funkcije mase, o je varijansa mase za dato linearno polje gustine materije (ko-
smologkih fluktuacija gustine materije), a py je srednja gustina svemira. UopsSteno
govoreci, f(o) se ne smatra da je direktno vezana za crveni pomak, tj. zavisnost
od crvenog pomaka se dobija preko veze o(M, z) i faktora rasta d(z), preko koga
se definiSe rast struktura nezavisno od Sirenja svemira (jednacina 2.12).

Glavni problem ovde predstavlja izvodenje varijanse mase za date kosmoloske
uslove. Za razliku od varijanse perturbacije gustine, ovde nas interesuje kako

varijansa izgleda po intervalima mase. Ako uvedemo talasni broj kao:

_27r

k
A

(2.6)

koji je dat preko talasne duzine kosmoloskih fluktuacija gustine materije u svemiru

A, onda varijansu mase (u okviru nekog intervala mase) ra¢unamo preko integrala:
1 o0

o’ =— | kK*P(k)W?*(kR)dk (2.7)

T 22 0
gde je P(k) spektar snage, a W (kR) je filter koji smo uveli da ograni¢imo varijansu
na svaki pojedina¢ni interval mase. Postoji nekoliko vrsta filtera (Percival, 2001),

ali je uobicajeno da se u ovom slu¢aju koristi takozvani cilindar filter (gde se
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misli na SeSir, en. top-hat). Prednost tog filtera je pre svega u jednostavnoj
implementaciji i jako dobrim rezultatima. Cilindar filter se obi¢no rac¢una kao:

3 [sin(kR) — kR cos(kR)]

W(kR) = Ry

(2.8)

Prvo §to se primecuje jeste da je zavisnost ovog filtera data u odnosu na talasni
broj k i u okviru nekog radijusa R (koji zapravo predstavlja radijus haloa). Veza
sa masom Cija se zavisnost javlja u ostalom rac¢unu, iako nije eksplicitno navedena
u racunu ovog filtera, je direktna preko datog radijusa kao:

4
M = g ™ Po R3 (29)

[lustracija na koji nacin funkcionige cilindar filter je prikazana na slici 2.7. Kao
Sto se vidi, ovde uz pomo¢ filtera izdvajamo samo haloe odredenog radijusa R,
pa u odnosu na njih ra¢unamo varijansu mase i time dobijamo varijansu mase u
odredenom intervalu mase (preko zavisnosti sa radijusom).

Da bismo kompletirali ra¢un za varijansu mase, potrebno je da izracunamo
spektar snage P(k). Ovde polazimo od jednac¢ine za primordijalni spektar snage
(za vise detalja pogledati recimo knjigu ,Modern cosmology*, Dodelson, 2003),
kakav je utisnut u pozadinsko kosmicko zracenje prilikom inflacije malo nakon

Velikog praska:

P(k) = A k" T?(k) (2.10)

oc¢igledno da je spektar snage dat u funkciji talasnog broja k, ali karakterise ga jos
nekoliko veli¢ina: n kao spektralni indeks, A kao konstanta normalizacije i funkcija
transfera T'(k) koja kvantifikuje kako se spektar snage manifestuje na razli¢itim
skalama. Konstanta normalizacije se ra¢una iz varijanse mase dobijene za fiksiranu
veli¢inu haloa od R = 8 Mpc/h, a funkciju transfera smo izrac¢unali koriste¢i kod

CMBfast (Seljak & Zaldarriaga, 1996).
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Slika 2.7: Vizualizacija funkcionisanja cilindar filtera. Sa leve strane je predstavljen
uzorak krugova razli¢itog intenziteta osvetljenosti, a sa desne izgled uzorka nakon
primene cilindar filtera. Izabrani su samo krugovi unutar predefinisanog nivoa
osvetljenosti i oni ¢e ¢initi dalji uzorak za analizu.

Jasno je da u dosadasnjem ra¢unu ne postoji zavisnost od vremena ili preciznije
od faktora skaliranja (ili crvenog pomaka). Same funkcije za fitovanje se izvode
tako da budu invarijantne u odnosu na crveni pomak. Jedino gde veza sa vremenom
ostaje jeste preko pretpostavke da varijansa mase zavisi i od mase haloa i od
crvenog pomaka za koji se rac¢una, tj. da je varijansa mase vezana za linearni rast
struktura preko:

o(M,z)=0c(M) d(z) (2.11)

gde je linearni faktor rasta dat kao:

d(z) = 2.12
a zatim D7 (z) ¢emo izrac¢unati preko:
50y, H(2) /OO (14 2)dz
DT (2) = 2.13
RO AV IES Vi 21
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gde je H(z) vrednost Hablove konstante na nekom crvenom pomaku z data kao:

H(2) = Hyr/Qun(1 +2)3 + (1 — Qp) (2.14)

Nakon ovoga ostaje da ubacimo odgovarajucu funkciju za fitovanje i da izracu-

namo funkciju mase ili funkciju rasta haloa.

2.4.1 Funkcije za fitovanje
2.4.1.1 Pres Sekter

Istorijski, prvi analiticki model funkcije mase je razvijen od strane Presa i
Sektera (Press & Schechter, 1974, PS u daljem tekstu). Iako su precizniji fitovi
razvijeni u meduvremenu, pogotovu za visoke crvene pomake, PS formalizam jo$
uvek ima dobru predikciju za nize crvene pomake (z — 0) i dobra je polazna
osnova za uporedivanje i analizu. Glavna pretpostavka ovog modela jeste da je sva
masa u svemiru povezana sa nekim haloom tamne materije, pri ¢emu se razmatra
iskljucivo sferni kolaps haloa. Kasniji analiticki i empirijski modeli su pokazali da
PS fit precenjuje broj haloa tamne materije male mase i da potcenjuje broj haloa

velike mase. Sama funkcija fitovanja je data kao:

2
frs(o) = \/g% exp ( - 26;2) (2.15)

gde je 0. = 1.686 i predstavlja kriticnu vrednost perturbacija gustine sfere tamne

materije nakon koje ona kolapsira u virijalizovani halo. Ovde je o varijansa mase

koju smo rac¢unali ranije.

2.4.1.2 Set Mo i Tormen

Poboljsanje u odnosu na funkciju za fitovanje PS-a je predstavljeno u radu Seta,
Moa i Tormena (Sheth et al., 2001, SMT u daljem tekstu). Oni su prosirili fit PS-a

tako $to su umesto sfernog kolapsa, ubacili model elipti¢nog kolapsa haloa. Izveli
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su analiticki fit koji je pokazivao manje odstupanje u odnosu na funkciju mase

dobijenu direktno iz numerickih simulacija. Njihova funkcija je data kao:

2 2\7r] 4, 52
fsmur(o) = A\/g [1 + (5—59 } — exp [— 302} (2.16)

gde je A = 0.3222, a = 0.707 i p = 0.3, a 0. = 1.686. Interesantno, ukoliko se

vrednosti konstanti podese da budu: A = 0.5, a =11 p = 0 dobijamo PS fit koji

je predstavljen iznad.

2.4.1.3 Voren

Jedan od jako interesantnih (za ove rezultate) empirijski dobijenih fitova je fit
predstavljen u radu Vorena i koautora (Warren et al., 2006, Voren u daljem tekstu).
Skrenu¢emo paznju na njega i koristiti ga u analizi iz prostog razloga sto je dobijen
koriséenjem velikog broja takozvanih zoom-in numerickih simulacija sa stepenim
povecanjem mase, Koristeéi isti kod, iste vrednosti kosmoloskih parametara, sa
statistikom koja pokriva iste intervale masa kao i kosmoloska simulacija koja se
koristi ovde. Sama funkcija fitovanja je data kao:

—1.1982
fw(o) = 0.7234 (=925 4 0.2538) exp {—}

o2

(2.17)

2.4.1.4 Angulo

Jos jedan empirijski fit za funkciju mase haloa koji je koriséen u analizi je
razvijen od strane Angula i koautora (Angulo et al., 2012). Dobijen je kao rezultat
kosmologke simulacije koja je bez presedana (u datom trenutku) po veli¢ini kutije
i broju cestica - koristi 6720% ¢estica tamne materije u periodi¢noj kutiji stranica
3 Gpc/h, time omogucavajuéi da se u okviru jedne simulacije pokrije daleko ve¢i
raspon masa nego sto je moguce sa Vorenovim fitom. Empirijski dobijena formula

je data kao:

falo) = A {(g) n 1] exp {— %} (2.18)
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Slika 2.8: Funkcija mase haloa: gustina haloa tamne materije u funkciji inter-
vala mase, izraCunata za 4 razli¢ita crvena pomaka (z ~ 0,1,2,3). Kvadratiéi
predstavljaju centre mase intervala sa Sirinom od 0.5 dex. Rezultati simulacije
su uporedeni sa 4 razli¢ita fita, od toga dva analiticka: Pres-Sekter i SMT; i dva
numericka: Voren i Angulo. Greske su Poasonove standardne greske.
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gde konstante imaju vrednosti: A =0.201, a =1.7,b=2.081ic = 1.172.

2.4.1.5 Uporedna analiza fitova

Nakon rac¢unanja funkcije mase haloa predstavljene simulacije, uporedujemo je
sa nekoliko analitickih i numerickih resenja. Na slici 2.8 mozemo videti funkciju
mase haloa iz simulacije na 4 razli¢ita crvena pomaka (z ~ 0,1,2 i 3) sa fitovima
analitickih funkcija prezentovanim u formi linija. Oni mogu pokrivati veéi interval
masa, ali su ograni¢eni na raspon od 10'° do 10 M /h da bi moglo direktno da
se uporede fitovi sa predstavljenim rezultatima simulacije. Kvadrati predstavljaju
centre masa intervala koris¢enih da se grupisu haloi tamne materije odredene mase
iz kataloga haloa. Ti intervali su izabrani da budu Sirine 0.5 dex i kao S$to se moze
videti broj intervala je manji na visokim crvenim pomacima posto se na njima haloi
vec¢ih masa jo§ uvek nisu formirali (pa su intervali masa koji ih pokrivaju prazni).
Moze se primetiti da postoji slaganje izmedu fitova na svim crvenim pomacima
osim sa fitom Pres Sektera koji divergira i na visokim i na niskim intervalima masa
kroz sve crvene pomake. Dobro slaganje izmedu simulacije i ostalih fitova (osim
PS kao §to je pomenuto) je primetno na svim crvenim pomacima osim na z = 0,
gde postoji nesto veéi broj haloa u izabranim intervalima na manjim masama i
gde postoji divergiranje za intervale sa najve¢im masama haloa $to je verovatno

posledica nedovoljne populisanosti tog intervala u datom slucaju.

2.5 Funkcija rasta haloa

Jos jedna metoda za razmatranje distribucije haloa tamne materije kroz si-
mulaciju je analiziranje funkcije rasta haloa predstavljene u radu Hajtmanove i
koautora (Heitmann et al., 2006). Definisana je kao broj haloa u odredenom in-

tervalu mase u jedinici vremena kroz celu simulaciju. Za razliku od funkcije mase
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haloa koja daje presek u jednom vremenskom trenutku, funkcija rasta haloa daje
pregled distribucije mase haloa kroz neki interval vremena. Ovde ¢e biti predsta-
vljeni rezultati iz rada Martinovi¢ (2015) gde je funkcija rasta data u intervalu koji
obuhvata sve preseke stanja, odnosno u intervalu koji obuhvata celokupno vreme
trajanja simulacije, ¢ime je dobijena veoma fina vremenska rezolucija i prakti¢no
kontinualna analiza rasta haloa. Funkcija rasta haloa je koris¢ena da se ispita vre-
menska evolucija zastupljenosti haloa zadatih intervala mase i da se dobije uvid u
to kako se u tim intervalima mase menja odnos populisanosti u vremenu.

Intervali mase su izabrani da budu jako Siroki da bi bila obezbedena populi-
sanost svakog od njih i u najranijim trenucima. Drugacije receno, Siroki intervali
mase su omogucili da se broj slabo populisanih intervala mase u bilo kom trenutku
svede na minimum, pogotovu ako imamo u vidu da u jako kratkim vremenskim
intervalima postoje znacajne promene populisanosti nekih intervala. Sa druge
strane, intervali mase su dovoljno 8iroki da se izvuce dovoljno informacija o evo-
luciji gustine haloa malih i velikih masa. Formirana su cCetiri intervala mase koji
pokrivaju raspon od 101'*Mg /h do 10*°Mg, /h.

Funkcija rasta haloa je dobijena integracijom kroz crvene pomake funkcije mase

za zadate intervale mase i predstavljena je kao:

Mo
n(My, Ms, z) = / F(M,z)dlog M (2.19)

My

gde je n(My, My, z) gustina haloa u intervalu mase sa granicama M;, M, na crve-
nom pomaku z za datu funkciju fitovanja f(o) koja definise funkciju mase haloa
F(M, z) kao $to je predstavljeno u jednacini 2.4.

Na slici 2.9 funkcija rasta haloa predstavljene simulacije je data pored analitic-
kih i empirijiskih predvidanja. Ona predstavlja broj haloa u odredenom intervalu
mase koji se nalaze u jedinici zapremine dat u funkciji crvenog pomaka. Isti fi-
tovi koji su koriSéeni za funkciju mase haloa su prezentovani ovde sa tackama iz

simulacije koje su predstavljene preko njih. Sa slike je jasno da su rezultati pred-
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y4

Slika 2.9: Funkcija rasta haloa: gustina haloa u funkciji crvenog pomaka prezen-
tovana za 4 intervala mase oznacenih razli¢itim bojama rombova. Rezultati simu-
lacije su uporedeni sa 4 razli¢ita fita, istim fitovima koji se koriste i za funkciju
mase haloa na slici 2.8. Greske su Poasonove standardne greske.

stavljeni kroz 4 intervala mase koji pokrivaju mase od 10" — 10 My /h i koji
se prostiru kroz celo trajanje simulacije u kome su identifikovani haloi. Koristeci
ove podatke je odredeno oko kojih crvenih pomaka pocinju da se formiraju haloi
odredene mase i koliko ih se ocekuje u odredenom vremenskom trenutku. Neizne-
nadujuce, vidimo neslaganje sa Pres-Sekter fitom u odnosu na ostale fitove, gde je
to posebno izrazeno na velikim crvenim pomacima. Stavise, sada je jasno vidljivo
da na visokim crvenim pomacima svi fitovi donekle divergiraju. Dobro slaganje
na manjim crvenim pomacima (pogotovu 0 < z < 1) izmedu rezultata simulacije i

svih fitova je primetno kroz sve intervale masa. U intervalu sa najveé¢im masama
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postoji odstupanje u okviru koga se dobije nesto veéi broj haloa na z > 1, ali kako
je veé¢ receno (i jasno iz drugih analiza) to je verovatno stohastican efekat usled
slabe populisanosti tog intervala mase na tim crvenim pomacima. Isti problem se
moZe primetiti (neslaganja) u pocetnom grani¢nom slucaju ostalih intervala mase
sa istim uzrokom (mali broj haloa u datom trenutku u tom intervalu mase). Za
interval obelezen plavim dijamantima, izmedu 10'¥Mg /h i 10MMg, /h, vidimo da
na najvisim crvenim pomacima sukcesivno u par preseka stanja imamo isti broj
haloa dok njihov broj ne po¢ne znacajnije da raste kako simulacija odmice.

Ako uporedimo rezultate simulacije i fitove za razli¢ite intervale masa na slici
2.9, postaje jasno da se intervali sa masivnijim haloima poc¢inju pojavljivati kasnije
u simulaciji jo§ jedanput naglasavajuéi ¢injenicu da se haloi ve¢ih masa formiraju

kasnije u odnosu na pocetak simulacije.

2.6 Diskusija

Prezentovani su rezultati kosmoloske simulacije N-tela izvrsene sa GADGET2
kodom u periodi¢noj kutiji sa stranicom od 130 Mpc/h sa 5123 ¢estica tamne
materije. Katalog haloa i drvo sudara su dobijeni uz pomoé¢é ROCKSTAR koda
i njihovom analizom je dobijena statistika i distribucija haloa tamne materije. U
svrhe popularizacije je izvrSena i vizuelizacija simulacije. Poseban osvrt je posve-
¢en vremenu formiranja haloa, stopi velikih sudara, funkciji mase haloa i funkciji
rasta haloa. Sve pomenute analize su izvrSene sa veoma dobrom vremenskom
rezolucijom i uporedene su i sa analitickim i sa empirijskim fitovima.

Kratak pogled na ukupan broj haloa po zapremini kroz sve crvene pomake nam
pokazuje da postoji o¢ekivano ponasanje u vidu rasta broja haloa, koji dostize svoj
vrhunac i nakon toga opada kako se simulacija odvija.

Drvo sudara nam, pored ostalih stvari, daje uvid u velike sudare predstavljene
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simulacije. Ako se fokusiramo na grafike koji se bave srednjim brojem velikih
sudara u jedinici vremena primecujemo da postoji dobro slaganje izmedu dobi-
jenih rezultata i ranijih u vidu rezultata iz rada Gotlibera i koautora (Gottlober
et al., 2001), gde oni ispituju samo velike sudare primarnih haloa (koji odgovaraju
haloima tamne materije sa masama preko 1012 M, /h). Sa druge strane postoji ne-
slaganje izmedu dobijenih rezultata i rezultata iz Milenijum simulacije (Fakhouri
& Ma, 2008; Fakhouri et al., 2010). Neslaganje postoji zbog razli¢itih struktura
koje se uzimaju u obzir i zbog toga sto analizirana simulacija ima manji statisticki
uzorak i finiju vremensku rezoluciju, $to dovodi do manjeg broja glavnih sudara u
svakoj tacki.

Zavisnost od vremenske rezolucije je pokazana u radu Gotlibera i koautora
(Gottlober et al., 2001), gde se kao $to se i o¢ekuje rasturanje povecava sa finijom
rezolucijom, tj. pokazuje se da broj populisanosti izabranih intervala postaje mali
kako se intervali usitnjavaju $to dovodi do stohasti¢nih efekata. Rasturanje usled
niskog broja slucajeva je oc¢igledno za veée crvene pomake u nasem uzorku prosto
zato $to se prvi haloi razmatrane mase ne pojavljuju do z ~ 6, sto znadi da je i
sam broj glavnih sudara mali oko tog crvenog pomaka.

Angulo i koautori (Angulo et al., 2009) su razmatrali intervale masa iz Mile-
nijum simulacije (> 10" Mg /h) koji su isti kao i intervali iz ove analize sa istim
razmatranjem sudara. Rezultati se bolje slazu nego rezultati Fahurija i Ma (Fakho-
uri & Ma, 2008) jos uvek sa odredenim smicanjem u odnosu na dobijene podatke.
Ova situacija nas upucuje na rad Hopkinsa i koautora (Hopkins et al., 2010), u
kome su pokusali da kvantifikuju doprinose nepouzdanosti i sistematic¢nih efekata
za razli¢ite nacine izvodenja stope sudara i dosli do zakljucka da postoji neslaganje
koje ide do faktora ~ 2 — 3 za simulacije tamne materije dovoljno velike rezolucije
ako se sudari definisu konzistentno (naravno u okviru iste kosmologije).

Jos jedan test za validaciju naSeg drveta sudara je predstavljen u radu Genela
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i koautora (Genel et al., 2009) iz koga smo koristili funkciju fitovanja. Uporedili
smo je sa naSom usrednjenom stopom sudara po Gyr i nasli da se stopa sudara
skalira sa crvenim pomakom po stepenom zakonu o (1 + z)", gde je vrednost n
za nase podatke pronadena da iznosi n = 2.4. Ovo se slaze sa formom stepenog
zakona koji se koristi da se skalira broj sudara sa crvenim pomakom dobijenom
iz posmatranja, gde imamo da je n = 2.43 (Bridge et al., 2010), n = 2.5 (Burkey
et al., 1994), n = 2.3 (Patton et al., 2002) i n = 2.7 (Le Févre et al., 2000).

Gledajudi sliku koja se bavi ukupnim brojem velikih sudara kroz sve crvene
pomake vidimo da njihov broj dostize vrhunac negde oko z ~ 2 $to se slaze sa
vremenskim trenutkom koji je karakteristican za najvec¢i broj kvazara u zapremini u
istoriji svemira. To svakako ide u korist teorija da kvazari nastaju tokom znacajnih
sudara u kojima se gas efikasno transportuje do supermasivne crne rupe u centru
galaksije (Kauffmann & Haehnelt, 2000, itd.). Veliki sudari koje smo nasli u okviru
nase simulacije su dobra polazna osnova za dalje analize.

Dva grafika (slika 2.6) koja se bave vremenom formiranja haloa daju nam jos
jedan uvid u evoluciju haloa tamne materije.

Grafik najveée mase haloa (crveni rombovi, slika 2.6) u okviru simulacije je
preispitan kao veoma jednostavna ali moc¢na alatka za preliminarnu analizu simu-
lacije. Ovaj metod je iskoris¢en da se identifikuje kada se prvi haloi odredene mase
pojavljuju u simulaciji, $to nam daje ogranic¢enje za oc¢ekivanje mase pojedinacnih
haloa na visokim crvenim pomacima. Na primer, haloi veé¢ih masa se formiraju
kasnije u simulaciji - 10'* My /h se pojavljuju negde oko 2z ~ 6, haloi mase oko
10" Mg /h se mogu razaznati ve¢ oko z ~ 4, itd. (naravno ovo zavisi i od veli¢ine
kutije).

Takode su ispitani dobijeni haloi najvece mase u okviru preseka stanja kao pre-
liminarna metoda analize formiranja haloa tokom kosmoloske simulacije. Moderne

simulacije postaju sve vec¢e (omogucavaju sve veéi broj Cestica u simulaciji), bara-
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taju sa sve vise podataka i povecavaju potraznju za manje zahtevnim analizama
u realnom vremenu. Izvlac¢enje haloa najvece mase u okviru preseka stanja je da-
leko manje komplikovano (i time zahteva daleko manje resursa) nego generisanje
funkcije mase haloa i funkcije rasta haloa, a moze biti korisé¢eno kao indikator gde
komplikovanije analize prvo treba da se fokusiraju. Algoritmi za detekciju haloa
ve¢ mogu da obavljaju analizu u realnom vremenu Sto ¢ini ovu analizu odmah
dostupnom. Mali skokovi u masi (crveni rombovi, slika 2.6) koji se vide na ne-
koliko mesta su oc¢igledno markeri znacajnih slucajeva sudara. Takve informacije
su vazne ukoliko su resursi za ispitivanje istih ograniceni, a zelimo da produbimo
analizu. U ovoj situaciji na primer nije neophodno ¢ak ni zavrsiti simulaciju.

Ipak, analiza haloa najveée mase nam ne daje ukupan broj haloa u okviru sli¢-
nog raspona mase, niti vreme formiranja koje je karakteristicno za te haloe. Za
to nam je potrebna malo kompleksnija analiza koju predstavljamo kroz srednje
vreme formiranja haloa (plavi trouglovi na slici 2.6). Broj haloa tamne materije
na poslednjem crvenom pomaku je dovoljan da potvrdimo da je srednje vreme for-
miranja haloa u analiziranoj simulaciji u dobrom slaganju sa rezultatima drugih
simulacija. Na primer primec¢ujemo dobro slaganje izmedu empirijskih fitova do-
bijenih analizom Milenijum simulacije u odnosu na rezultate istih analiza iz nase
simulacije. Imajuéi u vidu da je u srednjem vremenu formiranja haloa sadrzana
informacija o svim identifikovanim haloima koji su podeljeni u odgovarajuée in-
tervale mase na z = 0, moze se joS jednom potvrditi da masivniji haloi nastaju
kasnije u simulaciji.

Ako imamo u vidu da manje masivni haloi imaju tendenciju da nastaju ranije,
a da masivniji nastaju kasnije, zajedno sa uradenom vizuelizacijom i analizama se
moZe potvrditi da je u toku grupisanje struktura (u formi jata). Takva grupisanja
posle nekog vremena smanjuju mogucénost da se dogode veliki sudari, $sto nam daje

uvid u to Sta se deSava na slici 2.5.
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Da bismo analizirali u vise detalja opstu evoluciju haloa u odredenim interva-
lima mase i kroz sve crvene pomake, okre¢emo se daleko specificnijim analizama,
kao $to su funkcija mase haloa i funkcija rasta haloa.

Jedno od pitanja koje se namece u ovim analizama jeste koliko razlic¢iti ko-
smologki parametri uti¢u na funkciju mase haloa? Dzenkins i koautori (Jenkins
et al., 2001), Voren i koautori (Warren et al., 2006) i Tinker i koautori (Tinker
et al., 2008) izmedu ostalih su probali da se posvete davanju odgovora na ovo
pitanje. Funkcija multipliciteta ima univerzalnu formu, gde se isti parametri za
fitovanje koriste konzistentno kroz razli¢ite kosmologije. Dzenkins je nasao kon-
zistentnost za razli¢ite C DM kosmologije do ~ 15% (tj. uporedivanje veli¢ine i
broja struktura izmedu kosmologkih simulacija i posmatranja iznosi 15% kao po-
sledica nedovoljno dobro odredenih kosmoloskih parametara u okviru koriséenog
kosmoloskog modela). Medutim kroz razli¢ite AC DM kosmologije Voren i koa-
utori (Warren et al., 2006) su pokazali da postoji nezanemarljivo neslaganje ako
se variraju neki parametri (Q,, o, h), gde za male varijacije konzistentnost ide
do ~ 5%. Tinker i koautori (Tinker et al., 2008) su takode potvrdili ta neslaga-
nja, ali je naglaseno da su ona posledica velikog variranja pomenutih parametara
(Qm = 0.1 — 1). Konzistentnost kroz razli¢ite kosmologije ispod ~ 5% je dostizna
(i naravno poZeljna u eri precizne kosmologije) ali to je izuzetno zahtevan zadatak
kojim se neéemo baviti u okviru ove disertacije. Imajuéi u vidu da sve funkcije
mase koje referenciramo ovde imaju sli¢ne kosmologije (izuzev Pres-Sekter reSenja)
konzistentnost izmedu njih je dovoljna za opSte poredenje.

Gledajuci funkciju mase haloa na slici 2.8, gde uporedujemo ocekivanja sa
nasim rezultatima vidimo dobro slaganje sa svim fitovima do z = 0, gde je primetan
nesto manji broj najmasivnijih haloa u nasoj simulaciji, sto je lako objasnjivo sa
malim statistickim uzorkom koji populiSe pomenuti interval masa. Bolje slaganje

je jasno vidljivo na drugim crvenim pomacima. Isto je primetno da su SMT,
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Voren i Angulo fitovi konzistentni izmedu sebe. Sa druge strane vidimo da PS
fit nije u dobrom slaganju za sve intervale mase i na svim crvenim pomacima.
Najmanje neslaganje izmedu PS i ostalih fitova je na crvenom pomaku 0 i postaje
veée kako se pomeramo ka ranijim crvenim pomacima, gde neslaganje postaje
drasti¢no veée za PS kod populisanja intervala vezanih za najmasivnije haloe na
visokim crvenim pomacima. Ovo je posledica toga da najmasivniji haloi imaju
tendenciju da najvise odstupaju od sferi¢nosti (koja je osnovna pretpostavka PS
formalizma) zbog njihove veoma nasilne istorije (sudari, sredina vece gustine, itd),
Sto dovodi da kolapsiraju brze nego sto PS pretpostavlja, te ih realno ima vise od
PS predvidenog broja (8to se vidi i iz na$ih i iz ostalih rezultata). Takode, kao
Sto je razmatrano, razli¢ita kosmologija koja se koristila za PS formalizam moze
doprineti ovom primeé¢enom neslaganju.

Ako obratimo paznju na funkciju rasta haloa, za razliku od ranijih rezultata
ovde je ona prosirena da pokrije celu simulaciju, odnosno ceo period u kome su
identifikovani haloi. Ako pogledamo, na slici 2.9, odmah je jasno da svi fitovi diver-
giraju na veéim crvenim pomacima i upravo na tom mestu mozemo videti pravu
razliku izmedu njih. Primecuje se da su Voren i Angulo fitovi najkonzistentniji
izmedu sebe, §to je posledica da su oba izvedena iz numerickih simulacija, blago se
razilazeéi na visokim crvenim pomacima. U odnosu na ove fitove i na tim crvenim
pomacima postaje dosta ocigledno koliko PS divergira od ostalih fitova.

Interesantno, ali prezentovani rezultati u okviru funkcije rasta haloa prate SM'T
fit na najnizem intervalu masa haloa. Interval sa najveéim masama je ponovo
pogoden malim statistickim uzorkom, mada izmedu z ~ 11 z ~ 0 svi fitovi i
dobijeni rezultati konvergiraju. Srednji intervali masa (uslovno re¢eno) su u dobroj
saglasnosti sa Voren fitom. To je u potpunosti o¢ekivano imajuéi u vidu da i
simulacija Vorena i naSa imaju ogranicenje u veli¢ini kutije, gde pogotovo zoom-in

resimulacije koje su izvrSene u Vorenovoj simulaciji imaju ogranicen broj realizacija
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svemira. Za razliku od njih Angulo je imao jednu simulaciju sa izuzetno velikom
periodi¢nom zapreminom i superiornom rezolucijom mase.

Interesantno od prvog identifikovanja haloa velike mase (vise od 10'* Mg /h),
detektujemo nesto veéi njihov broj na ranijim crvenim pomacima, kao sto se i vidi
sa funkcije rasta haloa na slici 2.9 . Ali na kraju zapravo zavrsimo sa nesto manjim
njihovim brojem na crvenom pomaku 0, kako se i vidi sa funkcije mase haloa na
slici 2.8. Treba primetiti i da njihov ukupan broj nije dostigao plato kao Sto se vidi
za haloe u intervalu manjih masa. Ocigledno je da funkcije mase imaju razli¢ito
vreme dostizanja maksimuma (en. crossover time) koje zavisi od njihove mase.

Prosirivanjem funkcije rasta haloa postaje moguce da se kontinualno prati evo-
lucija broja haloa u datom rasponu mase i da se kvalitativno uporedi sa razli¢itim
rezultatima na svim, a posebno na visokim crvenim pomacima. To je svakako
oblast posebnog interesovanja koja je sve vise u fokusu paznje istrazivaca u eri
precizne kosmologije.

Iz svih analiza kombinovanih sa funkcijom mase haloa i funkcijom rasta haloa
se izvlaci ocigledan zakljucak da veéina haloa tamne materije migrira od manje
mase ka sve masivnijim haloima kao $to je i predvideno bottom-up paradigmom
modela hladne tamne materije (Peebles, 1965; Silk, 1968, itd.). To ukazuje na izra-
Zenije grupisanje u masivne strukture prema niskim crvenim pomacima, odnosno

ka jasnom favorizovanju grupisanja materije u jata galaksija.
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Glava 3

Dinamicka podela jata galaksija

3.1 Uvod

Kao sto smo videli u poglavlju 2, bottom-up model formiranja galaksija AC DM
paradigme dovodi do stvaranja sve vecih struktura u svemiru kako vreme odmice,
gde se zapravo ispostavlja da neke od najvecih struktura predstavljaju jata galak-
sija. U okviru kosmicke mreze ona se formiraju na tackama koje su predstavljale
najvece fluktuacije gustine iz pozadinskog mikrotalasnog zracenja, i u njima dolazi
do gravitacionog kolapsa. Kroz istoriju svemira takve lokacije su identifikovane i
kao mesta gde se seku filamenti, sa stabilnim prilivom galaksija (Kravtsov & Bor-
gani, 2012).

Jata galaksija mogu imati od nekoliko stotina do nekoliko desetina hiljada
galaksija. Jasno je da mogu, sa ovako bogatim cenzusom ¢lanova, da imaju razlicit
morfoloski izgled, pa je kroz istoriju bilo nekoliko pokusaja da se klasifikuju na taj
nac¢in. Prva klasifikacija je predloZena od strane Cvikija i koautora (Zwicky et al.,
1961) gde su podelili jata galaksija na: kompaktna jata, srednje kompaktna jata
i otvorena jata u odnosu na njihovu centralnu koncentraciju. Malo nakon toga je

Abel predlozio podelu na pravilna (en. regular) i nepravilna (en. irregular) jata
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(Abell, 1965). Prva su sferno simetri¢na, sa izrazenom centralnom koncentracijom
i elipticnim galaksijama kao dominantnim morfoloskim tipom unutar jata, a kao
primer je navedeno Koma jato galaksija. Druga vrsta su jata galaksija bez jasne
sferi¢nosti i bez jasne centralne koncentracije i sa daleko bogatijim morfoloskim
tipovima unutar jata, gde je kao primer navedeno Virgo jato galaksija.
Istovremeno sa prethodnim klasifikacijama je i Morgan (Morgan, 1961) pred-
stavio na americkoj nacionalnoj akademiji nauka predlog podele jata galaksija po
morfoloskim tipovima koji dominiraju njihovim centralnim delovima. Ova podela
je kasnije modifikovana iz ¢ega je proistekla Bauc-Morgan klasifikacija galaksija
(Bautz & Morgan, 1970). Prema Bauc-Morgan klasifikaciji, jata galaksija se dele

na tri tipa:
e tip I - u jatu postoji dominantna centralna (cD) galaksija;

e tip II - u jatu dominiraju elipticne galaksije, ali ne postoji jedna dominantno

centralna (cD) ili najsvetlija galaksija (en. brightest cluster galaxy);

e tip III - ostala jata, bez dominantnih galaksija sa razli¢itim i izmeSanim

morfoloskim tipovima reprezentovanim u jatu.

Jako brzo nakon toga je zaklju¢eno (Bahcall, 1977) da korelacije izmedu kon-
centracije, broja ¢lanova jata i njegovog Bauc-Morgan tipa sugerise vezu izmedu
dinamickog stanja jata i njegovog izgleda (Donahue et al., 2016).

Ubrzo je postalo jasno i da jata galaksija predstavljaju jako bitan pokazatelj za
ispitivanje kosmologkih parametara. Medutim, za to je potrebno precizno odrediti
masu jata, pa je pored morfologije jata i taj parametar postao bitan. Za odre-
divanje mase se koristi nekoliko metoda, gde je jedna od njih i koriS¢enje brzina
¢lanova jata i pretpostavka dinamicke ravnoteze (Saro et al., 2013, itd.), ¢ime se
implicira i veza sa morfologijom. Tj. ukoliko Zelimo da izra¢unamo masu jata ga-

laksija pretpostavljamo da je jato virijalizovano i da su orbite ¢lanova jata priblizno
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izotropne, Sto jasno utic¢e i na morfologiju. Medutim, jata galaksija su dinamicki
mlade strukture, iz kosmologije preko gravitacionog kolapsa struktura moze da se
dobije da vreme formiranja struktura koje su reda veli¢ine jata iznosi oko 9 Gyr
(Ryden, 2003), sto je jaka indikacija da su i danas u toku procesa formiranja.
Zaista, Hvong i Li (Hwang & Lee, 2007) su koristeéi brzine ¢lanova jata trazili
indikatore postojanja rotacije unutar jata i nasli da svega 10% jata galaksija koje
su razmatrali rotira i da se nalazi u stanju dinamicke ravnoteze, odnosno da nisu
imala skoro znacajnu perturbaciju u vidu nekog sudara. Njihovu analizu su pro-
sirili Manolopulo i Plionis (Manolopoulou & Plionis, 2017) analizirajuéi iz SDSS
kataloga Abel grupu jata galaksija. Njihov rezultat ukazuje da izmedu 23% i 28%
jata galaksija ima rotaciju, tj. da su u dinamickoj ravnotezi. Povrh svega, oni su
otkrili i 5 jata galaksija iz Abel grupe koja imaju jasno izrazene podstrukture.

Iz prilozenog se jasno implicira da su dinamika samog jata, morfologki tip
jata i samih ¢lanova jata usko povezani, gde treba primetiti da nam kosmoloske
simulacije daju savrSenu podlogu za ispitivanje tih parametara, tako da é¢e jedan od
rezultata ovde predstavljenih biti i dinamicko ispitivanje jata galaksija iz [lustris-1

simulacije.

3.2 TIlustris-1 kosmoloska simulacija

U svrhu ovog ispitivanja je koriS¢ena Ilustris-1 kosmoloska hidrodinamicka si-
mulacija sa kompletnim fizickim modelom za formiranje galaksija predstavljena u
radu Vogelsberger et al. (2014). Ukljuceno je formiranje zvezda sa galaktickim
super vetrovima vodenim formiranjem zvezda kao i efektom na njihovu sredinu,
zvezdana evolucija sa hemijskim obogacivanjem i gubitak mase zvezda koji na-
staje usled toga, kao i povratna sprega od aktivnih galaktickih jezgara i formiranje

i evolucija super masivnih crnih rupa.
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Simulacija koristi ACDM kosmologiju sa slede¢im parametrima:

O = 0.2726,
O = 0.7274,
QO = 0.0456,
(3.1)
o = 0.809,
ns = 0.963,
h = 0.704

Pocetni uslovi su generisani na z = 127 u periodi¢noj kutiji sa duzinom stranica
od 106.5 Mpe, sa inicijalnom temperaturom gasa od 245 K (Vogelsberger et al.,
2014).

Veoma visok broj elemenata koji predstavljaju barione i tamnu materiju od 2 x
18202 daje neverovantu rezoluciju mase bariona od 1.26 x 10¢ M, i rezoluciju mase
tamne materije od 6.26 x 10° M. Gravitaciona duZina ublaZzavanja za Ilustris-1
za barione na z = 0 iznosi 710 pc, dok najmanja rezolucija hidrodinamicke éelije
iznosi 48 pc (Vogelsberger et al., 2014). Svi kompaktni patuljasti kandidati u ovom
radu su razluceni sa bar 300 Cestica na z = 0.

Identifikacija haloa u simulaciji je izvrSena sa prijatelj-prijatelja algoritmom sa
standardnom vrednoséu faktora za duzinu povezivanja koja je uzeta da bude 0.2
od srednjeg rastojanja cestica u simulaciji. Za minimalan broj ¢estica prilikom
identifikacije haloa su uzete 32 cestice. Sledeéi korak je izvlacenje gravitaciono
vezanih podstruktura koji je uraden sa SUBFIND algoritmom (Springel et al.,
2001). Drvo sudara je formirano koris¢éenjem SUBLINK koda (Rodriguez-Gomez
et al., 2015). Rezultati iz simulacije su postali dostupni kroz javno objavljivanje

podataka (Nelson et al., 2015).
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3.3 Identifikovanje jata galaksija u simulaciji

Prilikom analize struktura u kosmoloskim simulacijama, jedan od problema je
i definisanje granica u okviru kojih se razmatra odredena struktura. Ako Zelimo
da razmatramo neka svojstva jata galaksija ili njihovih ¢lanova, moramo odrediti
koje strukture ¢emo oznaciti kao jata. Problem nastaje zbog ¢injenice da nam
je iz kosmoloskih simulacija dostupan potpuni cenzus struktura, Sto ¢ini proble-
mati¢nim gde napraviti markaciju izmedu jata galaksija i grupa galaksija koje se
kontinualno nadovezuju po masi, veli¢ini i broju ¢lanova, kao $to se recimo vidi sa
slike 3.1. Na toj slici je prikazana zavisnost mase (do donje granice ukupne mase
od 10'2 My,) detektovanih struktura i broja njihovih ¢lanova i zavisnost mase od
Rinean 200 radijusa.

Jedno od mogucih resenja je da se izabere arbitrarna granica, obi¢no u masi,
propra¢ena sa jos nekim parametrom. Recimo, bas prilikom ispitivanja ¢lanova
jata u Ilustris-1 simulaciji, Mistani i koautori (Mistani et al., 2016) su odabrali
sledece kriterijume (za koje nisu dali objasnjenja): masa iznad 5 x 10'* M, unutar
radijusa koji podrazumeva gustine veée od 200 kriti¢nih gustina svemira. Ovakav
kriterijum za odabir se tolerisao iz prostog razloga sto se zasnivao na poznatim
posmatrackim masama za jata i za poznate grupe, ali jasno, sama granica nije bila
egzaktno odredena.

To se sve promenilo radom Pola i koautora (Paul et al., 2017) koji su u zelji da
probaju da nadu granicu za grupe galaksija, pokazali da se zakoni skaliranja jata
galaksija, zatim termalne i ne-termalne ukupne energije ne odrzavaju ispod jasne
granice od 8 x 101 M, i radijusa od ~ 1Mpc. Koristeéi datu granicu oni su podelili
objekte na galakticke grupe, ako se nalaze ispod date mase i radijusa, odnosno na
jata galaksija ukoliko se nalaze van datih granica. Ovde ¢emo prihvatiti njihov
rezultat i iskoristiti ga da definiSemo jata galaksija koja ¢emo dalje analizirati.

Analizom kataloga haloa iz [lustris-1 simulacije, nadeno je da postoji 21 objekat
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Slika 3.1: Gore: Ukupan broj ¢lanova u okviru svake detektovane strukture u od-
nosu na masu strukture. Dole: Radijus (Rmean,200) detektovane strukture u odnosu
na njenu masu. Na oba grafika je oCigledan kontinualni trend od najmasivnijih
struktura, odnosno jata galaksija, preko grupa do individualnih galaksija. FOF
oznacCava da su haloi dobijeni algoritmom prijatelji-prijatelja.
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koji zadovoljava date parametre i koje ¢emo smatrati jatima. Njihovi parametri

su dati u tabeli 3.1.

3.4 Dinamika jata kroz elipti¢cnost orbita njegovih
¢lanova

Kao 8to smo videli iz funkcije rasta haloa (slika 2.9), broj haloa u najmasiv-
nijim intervalima mase, koji odgovaraju jatima galaksija, jos uvek nastavlja da
raste. Njihov proces formiranja koji i dalje tece dovodi u pitanje status dinamicke
ravnoteZe koja se pretpostavlja za jata (videti recimo: Sarazin, 2003). Imajuéi u
vidu da pored toga imamo i jasne rezultate da nisu sva u dinamickoj ravnotezi
(Manolopoulou & Plionis, 2017), ispita¢emo jata galaksija na z = 0 da utvrdimo
da li je proces njihovog formiranja zavrsen.

Sa slike 3.2 i slike 3.3, je indikativno da su u okviru uzorka iz Ilustris-1 simulacije
na z = 0 zastupljeni razli¢iti morfoloski tipovi jata, odnosno da imamo jata u
kojima masom dominira jedna galaksija (tacke blize crvenoj liniji na slici 3.2,
odnosno jata ¢ije najmasivnije galaksije imaju znacajan udeo u ukupnoj masi
kako je prikazano na slici 3.3) i da imamo jata u kojima nema dominantne galaksije
(tacke dalje od crvene linije, odnosno jata gde najmasivnija galaksija ima mali udeo
u ukupnoj masi jata na pomenutim respektivnim graficima). Iz ove proste analize
mozemo zakljuciti da su u nasem uzorku pokriveni svi tipovi jata iz Bauc-Morgan
klasifikacije.

U svrhu ispitivanja dinamike, izracunate su ekscentri¢nosti svakog od objekata
unutar jata. Medutim, ekscentri¢nosti nisu racunate u odnosu na centar mase
samog jata, nego u odnosu na najmasivniju galaksiju unutar istog. Ukoliko su
sve ekscentri¢nosti manje od jedinice, to bi znacilo da je jato u potpunosti viri-

jalizovano. Sa druge strane objekti sa ekscentri¢nostima veéim od jedinice se, po
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Tabela 3.1: Osnovni parametri za definisana jata galaksija u Ilustris-1 simulaciji. Sleva na desno su dati: oznaka jata
(manji broj, masivnije jato), ukupan broj ¢lanova jata, ukupan broj ¢lanova ¢ija je ukupna masa veéa od 101°M),
ukupna masa jata, ukupna masa u okviru Rt 200, radijus jata (Rmean200), ukupna masa gasa u jatu, ukupna masa

tamne materije u jatu i ukupna masa zvezda u jatu.

ID Br. ¢lanova Br. ¢lanova Miotar Mt 200 Rmean,200 Mas My M. verda
> 10"My M (log) Mg (log)  [Mpc| M (log) M (log) M (log)
0 16937 576 14.66 14.37 1.66 13.48 14.62 13.07
1 13493 384 14.58 14.35 1.66 13.30 14.55 12.94
2 10658 341 14.48 14.34 1.54 13.18 14.44 12.87
3 10723 402 14.46 14.07 1.28 13.17 14.43 12.84
4 7573 225 14.34 14.23 1.39 13.00 14.31 12.69
5 6696 231 14.31 14.11 1.30 13.00 14.28 12.74
6 7583 256 14.30 14.13 1.35 13.02 14.26 12.70
7 7071 272 14.30 13.64 0.92 12.85 14.27 12.79
8 9452 177 14.28 14.07 1.28 13.01 14.24 12.71
9 6979 227 14.26 14.05 1.29 12.89 14.23 12.65
10 5983 191 14.21 14.02 1.21 12.87 14.18 12.61
11 5650 192 14.13 13.91 1.17 12.95 14.09 12.51
12 5768 207 14.09 13.46 0.90 12.52 14.07 12.54
13 3734 156 14.05 13.49 0.81 12.33 14.03 12.56
14 3043 99 13.98 13.80 1.06 12.48 13.95 12.30
15 3272 118 13.98 13.86 1.05 12.20 13.97 12.27
16 3158 128 13.94 13.75 1.00 12.28 13.92 12.33
17 3455 127 13.93 13.77 1.01 12.06 13.92 12.33
18 2542 93 13.92 13.80 1.00 12.12 13.90 12.35
19 2929 114 13.91 13.57 0.86 12.28 13.88 12.35
20 2590 109 13.85 13.33 0.73 12.20 13.83 12.42
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GLAVA 3. DINAMICKA PODELA JATA GALAKSIJA

definiciji, nalaze na hiperboli¢nim i/ili paraboli¢nim orbitama. Ukoliko bi posto-
jao znacCajan deo istih, to bi impliciralo da se jato ne nalazi u stanju dinamicke
ravnoteze.

Na slici 3.4 je prikazan odnos zbira mase objekata sa e > 1 u odnosu na ukupnu
masu jata, gde je bojom oznacen i broj objekata sa e > 1 u svakom jatu.

Na slikama 3.5, 3.6, 3.7 1 3.8 predstavljeni su rezultati ispitivanja ekscentri¢nosti
u odnosu na svako dobijeno jato, pri cemu je za svako dat vizuelni pregled u sve
tri ravni i grafik zavisnosti ekscentricnosti od mase. Sa plavom bojom su oznaceni
objekti sa e > 1. Pregledom slika moze se utvrditi da znacajan deo jata ima
podstrukture koje su u gravitacionoj interakciji sa glavnom strukturom, odnosno
koje su prakti¢no u fazi sudara.

Uporednom analizom slike 3.4 i slika 3.5, 3.6, 3.7 1 3.8 moze se videti da postoji
5 jata koje su u fazi sudara sa znacajnom masom, odnosno sa ili manjim jatima
ili jako masivnim galaktickim grupama (i to su jata oznacena sa 0, 3, 7, 12 i
13). Jos 5 jata je u interakciji sa galaktickim grupama veli¢ine Lokalne grupe
(jata oznacena sa 4, 5, 8, 19 1 20), dok za ostatak mozemo zakljuciti da nemaju
znacajnih interakcija. Konkretno posmatrajuéi jata 19 i 20 mozemo jasno razluciti
dve odvojene interagujuce strukture koje su sli¢nih veli¢ina, za razliku od jata 4, 5 i
8 gde vidimo da su u pitanju manje grupe u odnosu na dimenzije jata. Interesantno
je da jato 20 zapravo interaguje sa grupom koja ima znacajan broj ¢lanova, blizi
prvoj grupi nego drugoj.

Imajuéi ovo u vidu napravili smo tri odvojena skupa jata galaksija koja su nam

na raspolaganju:

e jata koja su pod uticajem velikog broja objekata u interakeiji (preciznije: 0,

3,7, 12, 13,19 20);

e jata koja apsorbuju grupe koje imaju mali broj ¢lanova u odnosu na domi-
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Slika 3.2: Masa najmasivnije galaksije za svako jato iz datog uzorka u odnosu na
ukupnu masu jata. Crvena linija oznacava odnos 1, odnosno da je sva masa jata
u jednoj galaksiji. Brojevi odgovaraju oznakama jata galaksija iz tabele 3.1. FOF
oznacava da su haloi dobijeni algoritmom prijatelji-prijatelja.

nantnu strukturu (preciznije: 4, 51 8);

e ijata koja nisu u interakciji, za koja mozemo pretpostaviti da su u dinamickoj

ravnotezi (preciznije: 1, 2, 6, 9, 10, 11, 14, 15, 16, 17 i 18).

Jos jedan interesantan podatak koji vidimo sa slike 3.4 jeste i ukupan broj
¢lanova sa e > 1 dat kroz razli¢ite boje tacaka na grafiku, gde mozemo videti
da jata 19 i 20 sa slicnim masama imaju zapravo razli¢it broj visokoekscentri¢nih

¢lanova. To nam daje jedinstvenu moguénost da odgonetnemo da li je za dinamiku
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Slika 3.3: Udeo u masi najmasivnije galaksije u odnosu na ukupnu masu jata, sa
dodatnom informacijom (predstavljenom kroz dati spektar boja) o ukupnom broju
¢lanova jata.

i morfologiju ¢lanova zna¢ajniji parametar ukupna masa interagujuce strukture (za
Sta uzimamo zbir masa objekata sa e > 1 unutar jata) ili njihov broj.

Kao sto mozemo videti, udeo jata koja smatramo da u potpunosti nisu u in-
terakciji iznosi ~ 52%, skoro duplo vise nego $to su Manolopulo i Plions dobili
analizom SDSS DR10 baze podataka spektroskopskih posmatranja. Medutim mo-
ramo uzeti u obzir nekoliko okolnosti. Za pocetak, Manolopulo i Plions imaju
posmatracki uzorak jata galaksija koja su daleko masivnija od jata u Ilustris-1

simulaciji. Kako su najmasivnija jata nastala jako rano u istoriji svemira, postoji
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realna Sansa da bi ona doprinela brojcanosti skupa ¢iji su ¢lanovi u dinamickoj
ravnotezi (u smislu da bi do z = 0 ,pocistila” svoju okolinu). Takode, njihov uzo-
rak je daleko vec¢i (celokupni Abel katalog jata galaksija - vise od 100 jata), nego
na$ (21 identifikovano jato galaksija), pa je moguée da je razlika jednostavno do
stohasti¢nosti. Sa druge strane, oni su koristili jata galaksija sa svega 50 iden-
tifikovanih ¢lanova (zbog niske luminoznosti tesko je posmatracki detektovati sve
¢lanove jata) da odrede unutra$nju rotaciju na osnovu ¢ega su zakljucivali da i je
jato u interakeiji ili ne (a sa tako malim brojem ¢lanova ili postoji selekcioni efekat
jer nisu ukljuceni manje svetli ¢lanovi ili je jednostavno tesko utvrditi postojanje
dinamicke ravnoteze preko rotacije), dok mi iz kosmoloske simulacije imamo pot-
puni pregled. Takode treba imati u vidu da iako oni imaju znacajno veéi udeo
jata koja su u interakciji, uspeli su da iz SDSS DR10 spektroskopskog kataloga
odrede podstrukture za svega 5 jata iz Abel kataloga ($to opet ukazuje na mogudci
selekcioni efekat).

Iz dobijenih rezultata je jasno da postoji znacajan udeo jata galaksija koja jos
uvek mozemo da smatramo da su u formiranju, a mozemo zakljuciti i da pokrivaju
sve morfoloske Bauc-Morgan tipove. Jasno je da bi razli¢ita dinamika i morfologija
jata mogla znacajno da uti¢u na morfologiju i evoluciju galaksija koje ga populisu,

Sto ¢e za patuljaste galaksije biti ispitano u poglavlju 5.
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Slika 3.4: Zbir mase objekata sa e > 1 u odnosu na ukupnu masu jata. Pored toga
(predstavljeno kroz dati spektar boja) je predocena i informacija o ukupnom broju
¢lanova sa e > 1 unutar jata. Sa ovog grafika mozemo pretpostaviti koja su jata u
znacajnoj interakciji. Brojevi na grafiku odgovaraju oznakama iz tabele 3.1.
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Slika 3.5: Trodimenzionalni pregled distribucije ¢lanova svakog jata galaksija, pri
¢emu su plavom bojom oznaceni objekti sa e > 1, sa crvenim zvezdama dva najma-
sivnija objekta u jatu, dok crveni broj izmedu grafika odgovara oznakama iz tabele
3.1. Pored toga je data i zavisnost elipti¢nosti objekata unutar jata u odnosu na
ukupnu masu svakog od njih. I tu su plavom bojom predstavljeni objekti sa e > 1.
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Slika 3.6: Nastavak sa 3.5. Trodimenzionalni pregled distribucije ¢lanova svakog
jata galaksija, pri ¢emu su plavom bojom oznaceni objekti sa e > 1, sa crvenim
zvezdama dva najmasivnija objekta u jatu, dok crveni broj izmedu grafika odgo-
vara oznakama iz tabele 3.1. Pored toga je data i zavisnost elipti¢nosti objekata
unutar jata u odnosu na ukupnu masu svakog od njih. I tu su plavom bojom
predstavljeni objekti sa e > 1.
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Slika 3.7: Nastavak sa 3.6. Trodimenzionalni pregled distribucije ¢lanova svakog
jata galaksija, pri ¢emu su plavom bojom oznaceni objekti sa e > 1, sa crvenim
zvezdama dva najmasivnija objekta u jatu, dok crveni broj izmedu grafika odgo-
vara oznakama iz tabele 3.1. Pored toga je data i zavisnost elipticnosti objekata
unutar jata u odnosu na ukupnu masu svakog od njih. I tu su plavom bojom
predstavljeni objekti sa e > 1.
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Slika 3.8: Nastavak sa 3.7. Trodimenzionalni pregled distribucije ¢lanova svakog
jata galaksija, pri ¢emu su plavom bojom oznaceni objekti sa e > 1, sa crvenim
zvezdama dva najmasivnija objekta u jatu, dok crveni broj izmedu grafika odgo-
vara oznakama iz tabele 3.1. Pored toga je data i zavisnost elipti¢nosti objekata
unutar jata u odnosu na ukupnu masu svakog od njih. I tu su plavom bojom
predstavljeni objekti sa e > 1.
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Glava 4

Tipovi patuljastih galaksija 1 njihove

karakteristike

4.1 Uvod

Morfoloske razlike galaksija su bile o¢igledne daleko pre nego sto je Habl utvrdio
da galaksije predstavljaju zasebne strukture u svemiru na velikim udaljenostima
od Mle¢nog puta (Hubble, 1926). Ubrzo nakon toga predloZio je klasifikaciju po
morfoloskim karakteristikama koja je po njemu i nazvana Hablova viljuska (prika-
zana na slici 4.1). Kao §to se vidi sa slike, dijagram deli galaksije po morfologiji
na elipticne galaksije, oznacene sa EQ...E7, pri ¢emu broj oznacava sferi¢nost po
formuli 10(1 —b/a), gde su a i b velika i mala poluosa, zatim lentikularne galaksije
(SO) i spiralne galaksije, oznacene sa Sa/SBa - Sc/SBc, u zavisnosti od toga da
li imaju izraZene spirale (Sa...) i da li imaju izraZenu precagu (SBa..., Binney
& Tremaine, 2008). Iako su u Hablovu klasifikaciju uklju¢ena pomenuta tri tipa
galaksija, pri ¢emu se naizgled prejudicira vezu izmedu njih, u okviru same klasi-
fikacije postojala je kategorija galaksija koja nije nasla mesto na njoj - kategorija

takozvanih patuljastih galaksija. Jedan od razloga je svakako taj $to je broj otkri-
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Slika 4.1: Izgled Hablove viljuske koja predstavlja ¢uvenu morfolosku podelu ga-
laksija, predstavljenu u radu Habla iz 1926. godine (Hubble, 1926). Grafika adap-
tirana iz knjige Dzinsa gde je vizuelizacija te morfoloske podele prvi put predlozena
(Jeans, 1928) i knjige Habla kroz koju je popularizovana (Hubble, 1936).

venih patuljastih galaksija u tom trenutku bio relativno mali, a najbrojnija klasa,
patuljaste elipti¢ne, nece biti otkrivene i definisane do radova Seplija 1938. godine
(Shapley, 1938) i Badea 1944. godine (Baade, 1944).

Kako su prvi rezultati bili posmatracki, za odredivanje Sta su patuljaste ga-
laksije su koriS¢eni posmatracki parametri. Po definiciji, iz istorijskih razloga,
patuljastim galaksijama smatramo sve galaksije koje imaju .#p = —18 (Sandage
& Binggeli, 1984), gde je .45 apsolutna magnituda u B filteru i ukazuje na ukupnu
luminoznost objekta. Razlika izmedu patuljastih i ,obi¢nih” galaksija ima svoje
poreklo u tome da de Vokulerov zakon (de Vaucouleurs, 1948), koji prati R'/4,
ne opisuje dobro raspodelu povrsinskog sjaja patuljaste galaksije ispod pomenute
apsolutne magnitude. Njihovi profili povrsinskog sjaja (jednacina 4.1) konzistent-
nije prate eksponencijalni zakon (Faber & Lin, 1983; Binggeli et al., 1985). Sta-
vise Kormendi je 1985. godine (Kormendy, 1985) pokazao da patuljaste galaksije
(specifi¢no patuljaste elipti¢ne) imaju povec¢anje povrsinskog sjaja za razliku od
masivnijih galaksija kojima pada povrsinski sjaj sa pove¢anjem luminoznosti.

Povrsinski sjaj se izrazava u magnitudama po kvadratu lu¢ne sekunde i posma-
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tracki se, za neki filter X, dobija iz formule (Mo et al., 2010):

I
px = —2.5log( p)i:—2) + 21572 + Mo x (4.1)
©

gde je py povrsinski sjaj u filteru X, Iy povrsinski sjaj meren u fizickim jedinicama,
a M x je apsolutna magnituda Sunca u datom filteru. Kao Sto vidimo kako se
iz posmatranja dobijaju magnitude po kvadratu lu¢ne sekunde, preko implicitno
uvedene daljine do objekta mozemo svesti dobijene veli¢ine na fluks po kvadratu
parseka, a zatim skalirati sve na apsolutne veli¢ine da bismo mogli merene vrednosti
da uporedujemo izmedu razli¢itih objekata.

Sa druge strane ukoliko se povrsinski sjaj fituje sa uopstenijim Sersikovim za-
konom (Sérsic, 1963) podela izmedu de Vokulerovog i eksponencijalnog profila se
gubi. Sersikov zakon, inace, predstavlja empirijsku formulu koja se koristi da se

fituju profili povrsinskog sjaja elipti¢nih galaksija i glasi:

I,(R) = I, o Onl(R/Re)' /™ ~1] (4.2)

gde je I(R) povrsinski sjaj na R poluprecniku, I, je povrsinski sjaj na efektivnom
radijusu R., parametar n je tzv. indeks Sersika, koji je korelisan sa ukupnom
luminoznoséu galaksije, a b, je parametar koji se priblizno izracunava kao b, =
2n —0.324 za n 2 1. Tako imamo da luminozne elipti¢ne galaksije imaju n = 6, a
tamne imaju n = 2. Na sredini ovog raspona imamo (o¢igledno) n = 4, pri ¢joj
vrednosti navedena formula uzima izgled ve¢ pomenutog de Vokulerovog zakona
(RY*). Za vrednosti n = 1, Sersikov zakon se svodi na eksponencijalni, koji
odgovara promeni povrsinskog sjaja spiralnih galaksija.

Upravo koris¢enjem Sersikovog zakona je i Siroko prihvac¢eno da patuljaste elip-
ti¢ne, zajedno sa njihovim veé¢im rodacima ¢ine kontinualnu raspodelu ako se gle-

daju luminoznosti galaksija (Sandage & Binggeli, 1984).
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Slika 4.2: Zavisnost Sersikovog indeksa (n) od apsolutne magnitude u B filteru
(M) za eliptitne galaksije svih luminoznosti. Uspravna isprekidana linija na
AMp = —18 je granica ispod koje se galaksije tretiraju kao patuljaste. Grafik
preuzet iz knjige Mo et al. (2010), pri ¢emu su koris¢eni podaci iz rada (Graham
& Guzmaén, 2003).

Jos uvek traje debata izmedu toga da li patuljaste elipti¢ne i sferoidalne (koje
se jo§ uvek tako zovu iz istorijskih razloga) ¢ine istu klasu patuljastih. Recimo Mo,
van den Bo$ i Vajt u svojoj knjizi ,,Galazies formation and evolution” (Mo et al.,
2010) tvrde da ne postoji jasna fizicka motivacija za tu podelu, upravo zbog toga $to
se po povrsinskom sjaju one nastavljaju kontinualno na patuljaste elipti¢ne (slika
4.2). Ovaj stav je i preovladavao ‘80ih i ‘90ih godina XX veka. Sa druge strane
Kormendi ve¢ godinama (pogledati rad iz 2012. godine Kormendy & Bender,
2012 i dalje reference) tvrdi da su patuljaste sferoidalne posebna klasa patuljastih
galaksija, gde se argumenti pre svega svode na razlic¢ite korelacije izmedu efektivnog
radijusa (R,), povrsinskog sjaja na tom radijusu i apsolutne magnitude patuljastih

elipti¢nih i sferoidalnih galaksija. gtaviée, mnoge galaksije koje bi bile klasifikovane
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Slika 4.3: Skica prostorne raspodele razlic¢itih morfologkih tipova galaksija u pa-
rametarskom prostoru efektivnog radijusa (R.) i apsolutne magnitude u B filteru
M. Uspravna isprekidana crta je istorijska granica ispod koje se galaksije treti-
raju kao patuljaste. Dijagonalne pune linije predstavljaju konstantni (usrednjen)
povrsinski sjaj. Preuzeto iz Mo et al. (2010).
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Slika 4.4: Gore: Posmatracki dobijene zavisnosti efektivnog radijusa od apsolutne
magnitude u V filteru za sve tipove objekata od globularnih jata, preko UCD-ova,
cE, dSph, dE tipova sve do najmasivnijih galaksija. Jasno se vidi populisanje
razli¢itih delova grafika i preklapanje nekih tipova. Dole: Zavisnosti efektivnog
radijusa od zvezdane mase. Dve pune linije preko grafika predstavljaju predlozene
Oba: Simboli su isti na oba grafika, a sami

evolutivne puteve za dE galaksije.
grafici su preuzeti iz rada Norris et al. (2014).
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kao patuljaste elipticne, Kormendi zbog tih korelacija naziva sferoidalnim. Trebalo
bi napomenuti da to donekle doprinosi terminoloskoj konfuziji jer se takode kada
se u radovima pominju patuljaste sferoidalne, zapravo misli na patuljaste elipti¢ne
ili se tretiraju i jedne i druge kao jedinstvena klasa. Recimo u ¢uvenom pregledu
Fergusona i Bingelija iz 1994. godine (Ferguson & Binggeli, 1994) koji se bavi
patuljastim elipticnim galaksijama su patuljaste sferoidalne implicitno ukljucene
u pregled i tretiraju se kao elipti¢ne - medutim u samom pregledu oni skre¢u paznju
na viSe i manje luminozne elipti¢ne galaksije sa granicom oko .#Zg = —14 i time
opet implicitno prave podelu izmedu tih klasa iako to ne naglasavaju.

Imajuéi u vidu tu raspravu, ovde ¢e patuljaste sferoidalne biti tretirane kao
zasebna klasa koja se pre svega odvaja po luminoznosti (vise - manje luminozne) i
mestu pronalaska (jata galaksija - lokalna grupa) u odnosu na patuljaste elipti¢ne.

Tako su inicijalno istorijski postojala svega 3 tipa patuljastih galaksija - pa-
tuljaste elipti¢ne, patuljaste sferoidalne i patuljaste nepravilne, danas znamo za
daleko vise tipova koje se razlikuju morfoloski, strukturalno i po svemu sudeé¢i po
nastanku i evoluciji. Trenutno poznati tipovi patuljastih galaksija i neke njihove

opste karakteristike su:
dE - patuljaste elipti¢ne (bez gasa, starija populacija zvezda, najmasivnije);

dSph - patuljaste sferoidalne (bez gasa, starija populacija zvezda, nizak

povrsinski sjaj, mala masa, visok M/L);

dIrr - patuljaste nepravilne (gas, aktivno formiranje zvezda, nepravilan oblik

po ¢emu su i dobile ime);

cE - kompaktne elipticne (bez gasa, luminozne, kompaktne - manji R./R),

radijus od dE);
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UCD - ultra-kompaktne patuljaste (bez gasa, visoke luminoznosti, manji

R./ Ry, radijus od cE):

dS - patuljaste spiralne (diskolika struktura, moguce spirale, postojanje ne-

utralnog vodonika, isklju¢ivo galaksije polja);

BCG - plave kompaktne patuljaste (gas, dve populacije zvezda - mlada i

starija, veoma visoka stopa formiranja zvezda);

UDG - ultra difuzne patuljaste (izuzetno visok M/L, jako mala lumino-

znost).

U zavisnosti koji parametar izaberemo kao osnovni postoje razlic¢ite metode
za klasifikaciju patuljastih galaksija: po koli¢ini gasa bismo patuljaste mogli da
podelimo na one sa i na one bez gasa. U grupi bez gasa bi bile patuljaste elip-
ticne, sferoidalne, ultra kompaktne patuljaste i kompaktne elipti¢ne; dok bi grupu
patuljastih koje imaju gas ¢inile patuljaste nepravilne, patuljaste spiralne i plave
kompaktne galaksije. Po luminoznosti bismo mogli da ih podelimo na one koje
imaju veliku luminoznost i na one koje imaju malu. Ovu potonju grupu bi ¢inile
ultra difuzne galaksije i patuljaste sferoidalne, dok bi sve ostale ¢inile luminoznu
grupu.

Na slikama 4.3 i 4.4 dat je pregled zavisnosti veli¢ine patuljastih galaksija u
odnosu na njihovu luminoznost i masu. Sa samih slika jasno se vidi da se navedeni
tipovi razlikuju po tome koji deo grafika populisu.

Patuljaste galaksije pokrivaju nekoliko redova veli¢ine po luminoznosti. Iz po-
znate veze luminoznosti i mase, veoma rano je bilo jasno da to korelira i sa nekoliko
redova veli¢ine u masi. U oba slucaja se radi o najmanje svetlim, odnosno najmanje
masivnom delu respektivnih krivih. Stavise, kako posmatracke i numeric¢ke metode

postaju sve sofisticiranije, dolazi do redefinisanja krajeva ovih krivih. Trenutno
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je najmanje luminozna galaksija Willman I otkrivena 2005 godine sa .#p ~ —2.6
(Willman et al., 2005; Martin et al., 2007).

Trebalo bi pomenuti i da je ocigledno iz numerickih simulacija, a sto je uslo-
vljeno paradigmom hladne tamne materije sa kosmoloskom konstantom (AC'DM)
da su patuljaste galaksije trenutno najbrojniji tip galaksija u svemiru (na $ta re-
cimo ukazuje funkcija mase kosmoloskih simulacija prikazana u radu Martinovié
(2015) i u poglavlju 2 ove disertacije). Sa druge strane, niske luminoznosti ukazuju
da one sadrze relativno mali udeo ukupnog broja zvezda.

Jedno od interesantnih pitanja jeste i pitanje koliko tamna materija dominira
u samim patuljastim galaksijama. Djuzepe Bertin u svojoj knjizi ,Dynamics of
galazies” (Bertin, 2014) skre¢e paznju da je jedno od vaznih pitanja koje se bave
dinamikom galaksija: Da li je istina da su neke od klasa malih zvezdanih sistema
potpuno liSene prisustva tamne materije dok su neki drugi mali zvezdani sistemi
komparabilne luminoznosti pod znacajnim uticajem tamne materije? lako je to
posmatracki izuzetno komplikovano utvrditi, pogotovu za sisteme sa malim ma-
sama i luminoznostima, autorovo misljenje je da na osnovu analize numeric¢kih
rezultata simulacija mozemo napraviti razliku izmedu sistema sa razli¢itim dija-
pazonom prisustva tamne materije kao $to ¢emo videti u poglavlju 5.

Podela po karakteristikama moze, kao $to vidimo, da bude puno. Stoga ¢emo
ovde prikazati pregled poznatih karakteristika svakog pojedinac¢nog, trenutno po-

znatog tipa patuljastih galaksija.

4.1.1 Patuljaste elipti¢cne galaksije - dE

Patuljaste elipticne galaksije su klasa galaksija Cije se apsolutne magnitude
kreéu izmedu .#p = —18 i —14, a kao $to vidimo sa slike 4.4 sa zvezdanim ma-
sama izmedu 10% i 10'°M, uz efektivni radijus reda velicine 102 — 10® pc. One

predstavljaju ubedljivo najbrojniji tip patuljastih galaksija. Cine oko 80% svih
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patuljastih galaksija u jatima, odnosno oko 70% cenzusa jata galaksija (Sandage
& Binggeli, 1984). Ovo je zapravo prilicno heterogen tip galaksija i istorijski gle-
dano ve¢ se nekoliko puta fragmentirao iz ¢ega je proisteklo nekoliko zasebnih klasa
patuljastih galaksija. Iako je u decenijama nakon njihovog otkri¢a delovalo da im
je profil povrsinskog sjaja gladak, modernim posmatrackim tehnikama je utvrdeno
da mogu da imaju podstrukture u formi diskova, izrazenih jezgara, nepravilnih
izofota, itd (Prugniel et al., 2005).

Opste karakteristike su da su potpuno liSene gasa i imaju veoma staru popula-
ciju zvezda, mada u manjem broju sluc¢ajeva mogu da se nadu patuljaste elipticne
sa zvezdama starosti i oko 1 Gyr. Recimo za NGC 185 se sumnja da ima bar jedan
ostatak supernove (Vuceti¢ et al., 2016).

Galaksije ovog tipa se zbog starije populacije zvezda i odsustva gasa, Sto impli-
cira da se faza formiranja zvezda zavrsila jako davno, ponekad nazivaju i zvezdanim
fosilima (Hensler, 2012).

Pretezno populisu gusée sredine, odnosno jata galaksija ili kako to navode Tren-
tam i Tali (Trentham & Tully, 2002), morfoloski evoluirane sredine. U jatima u
kojima su do sada detektovane ¢ine dominantan (po brojnosti) tip galaksija. Sama
¢injenica da populisu toliko dinamicki vruée sredine ukazuje na to da je uticaj sre-
dine kljuc¢an za razumevanje njihovog nastanka i evolucije.

Pored ostalog, krasi ih relativno mala metali¢nost (oko 0.1 solarne i manje),
usled veoma niske efikasnosti formiranja zvezda. étaviée, za ovaj tip patuljastih,
metali¢nost ukazuje na to da je formiranje zvezda prekinuto usled eksternih pro-
cesa, a ne usled toga Sto je gas potrosen tokom faze formiranja zvezda (Dekel &
Silk, 1986; Nagashima & Yoshii, 2004).

Za razliku od drugih tipova patuljastih galaksija, tranzicija od ,normalnih”
galaksija (u smislu razlika u karakteristikama) za ovaj tip je daleko manje spekta-

kularna posto je preovladujuce misljenje da nema bitnih razlika u odnosu na tipi¢ne
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elipti¢ne galaksije, odnosno da varijacija rotacione brzine nije primarni parametar
koji odreduje formu ovih galaksija (Sandage & Binggeli, 1984).

Jos jedna bitna karakteristika koja karakterise odreden broj galaksija ovog tipa
je postojanje izrazenog nukleusa. Naime, Bingeli i koautori su 1987. godine (Bing-
geli et al., 1987) predstavili studiju Virgo jata, u okviru koje su se bavili morfologi-
jom ¢lanova jata. U okviru obrade patuljastih elipti¢nih (koje opet dele na svetlije i
tamnije, a ne na patuljaste elipti¢ne i patuljaste sferoidalne) ustanovili su da jedan
deo svetlijih (koji odgovara nagoj klasifikaciji ovog tipa) ima izraZeno luminozno
jezgro. Napravili su podelu na patuljaste elipti¢ne sa jezgrom (dE, N) i patuljaste
elipticne bez jezgra (dE). Novije studije radene sa Habl svemirskim teleskopom su
utvrdile daleko veci procenat onih sa jezgrom nego $to je bilo utvrdeno iz posma-
tranja sa Zemlje. Kote i koautori (Coté et al., 2006) su recimo izneli tvrdnju da
izmedu 66% i 80% svih patuljastih elipti¢nih ima izrazeno jezgro. Stavige utvrdili
su da jezgra imaju veéu metalicnost nego ostatak patuljastih i da su karakteristike
slicne sa kompaktnim jezgrima drugih galaksija. Boja jezgra ili slabije korelira sa
njegovom luminoznoséu ili uopste ne korelira sa luminoznoséu ostatka patuljaste
galaksije u kome se nalazi. Sve ovo potencijalno ukazuje da je jezgro u patulja-
stim elipticnim galaksijama, koje ga imaju izrazenog, imalo nezavisnu evoluciju
u odnosu na ostatak galaksije. Sli¢nost koja postoji izmedu izrazenog jezgra u
patuljastim i ostalim galaksijama sa slicnim centralnim osobinama (npr. spiralne
sa kompaktnim jezgrom) ukazuju na moguce postojanje centralnog kompaktnog
objekta koji definige evoluciju (Coté et al., 2006; Wehner & Harris, 2006).

Navedene karakteristike patuljastih elipticnih otvaraju pitanje njihovog na-
stanka. Iako hijerarhijski ,,bottom-up” model podrazumeva manje galaksije koje
se spajaju u vece, ispostavlja se da patuljaste elipti¢ne mozda imaju drugaciji put
nastanka ili da bar ne ucestvuju u formiranju krupnijih galaksija. Na to ukazuje

postojanje ve¢ pomenutih jezgara, starije populacije zvezda sa istorijom formira-
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nja zvezda koja se davno zavrSila i nesto visom metalicnoséu od one koja bi se
ocekivala za prvobitne patuljaste galaksije (Ferguson & Binggeli, 1994).
Pretpostavljeni mehanizmi formiranja uklju¢uju ogoljavanje usled probojnog
pritiska (en. ram pressure stripping) spiralnih galaksija koje upadaju u jato (Mori
& Burkert, 2000) ili u grupe (Marcolini et al., 2003), ili gubitak gasa usled gra-
vitacionog uticaja okolnih jata, ili mogucéu vezu izmedu drugih tipova patuljastih
galaksija - pre svega vezu izmedu patuljastih nepravilnih ka patuljastim eliptic-
nim (Prugniel et al., 2005). Kao §to vidimo svaki navedeni mehanizam nastanka
ukazuje na to da je uticaj sredine presudan za formiranje ovog tipa patuljastih
galaksija. Kao $to su to primetili Prunjiel i koautori (Prugniel et al., 2005), mo-
guée je da su patuljaste elipticne imale slicne pretke, ali da im se evolutivni put
razlikovao usled razli¢ite sredine u kojoj su ponikle, tj. usled razli¢ite kombina-
cije plimskih uticaja, ogoljavanja usled probojnog pritiska i povratnog uticaja (en.

feedback) od formiranja zvezda.

4.1.2 Patuljaste sferoidalne galaksije - dSph

Kao $to je ve¢ pomenuto, patuljaste sferoidalne galaksije ¢ine galaksije sa
Mp > —14. Opste karakteristike dele sa patuljastim elipti¢nim - imaju staru
populaciju zvezda i potpuno su liSene gasa. Medutim za razliku od dE galaksija,
sa slike 4.4 se vidi da imaju manju masu sa sli¢nim (ponekad i veéim) efektiv-
nim radijusom (zvezdane mase manje od 10"Mg, sa efektivnim radijusom takode
reda 102 — 103 pc). To ¢ini da im je povrsinski sjaj jako mali, daleko manji od
sjaja no¢nog neba na primer, pa je njihovo detektovanje jako veliki problem. Sve
patuljaste sferoidalne su detektovane time Sto se statisticki otkrije eksces zvezda
sa drugacijim kinematickim karakteristikama na nebu u odnosu na zvezde koje
pripadaju naSoj galaksiji, koje su najsvetlije u datoj grupi zvezda koja je kandidat

za patuljastu sferoidalnu (Binney & Tremaine, 2008). Jos jedna posledica ovako
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niskog povrsinskog sjaja je i nemogucénost da se trenutnim posmatrackim instru-
mentima detektuju patuljaste sferoidalne na veéim daljinama, pa je njihov ukupni
poznati cenzus vezan za Lokalnu grupu.

Ukupno je poznato nekoliko desetina patuljastih sferoidalnih galaksija na do
300 kpc od Mlecnog puta, gde poslednju detekciju ¢ini 9 kandidata za patuljaste
sferoidalne otkrivenih u okviru programa Dark Energy Survey 2015. godine (Bech-
tol et al., 2015). Procenjuje se da se njihov ukupan broj u Lokalnoj grupi krece
od 50 - 100 (Belokurov et al., 2007). Najbliza patuljasta sferoidalna je Saggitarius
patuljasta galaksija koja se nalazi na oko 20 kpc od Mle¢nog puta i trenutno se
spaja sa Mle¢nim putem (Ibata et al., 1994).

Jo§ jedna stvar koja je specificna za patuljaste sferoidalne galaksije jeste iz-
uzetno veliki M/L odnos. Naime, kinematika zvezda unutar samih galaksija po-
kazuje da one imaju daleko ve¢u masu od zvezdane mase. Nekolicina poznatih
patuljastih sferoidalnih su pod plimskim uticajem vec¢ih galaksija (Andromede i
Mle¢nog puta), ali za one za koje je uticaj mali, moze se odrediti iz disperzije
brzina zvezda da bi morale da imaju mnogo veéu masu da bi virijalna teorema
bila zadovoljena - na primer za Sextans galaksiju. Takode treba pomenuti da po-
stoji realna Sansa da one ne mogu da postignu stanje dinamicke ravnoteze usled
plimskih uticaja masivnijih galaksija Lokalne grupe (Sparke & Gallagher, 2007).
Imajuéi u vidu da se za neke dSph sisteme pretpostavlja da M /L odnos ide i do ne-
koliko stotina, razmatra se da li ovaj tip galaksija ima najveé¢i udeo tamne materije
od svih poznatih tipova galaksija (Strigari et al., 2008).

Metali¢nost ovih galaksija je izuzetno niska. Najluminoznije dSph imaju me-
talicnost koja ide do 1/30-dela Suncéeve metali¢nosti, dok manje luminozni sistemi
imaju jo$ siromasnije metalicnosti. Metali¢nost ukazuje na jako nisku efikasnost
formiranja zvezda. Pored dSph koji imaju jako stare zvezde, nekolicina ima istoriju

nekoliko faza formiranja zvezda - na primer Carina patuljasta sferoidalna galaksija
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ima 2% zvezda koje su mlade od 2.5 Gyr, dok je ostatak nastao u tri odvojena in-
tervala formiranja zvezda koji su se desila pre 3, 71 12 Gyr respektivno (Sparke &
Gallagher, 2007). Uopsteno, patuljaste sferoidalne imaju jako malo zvezda mladih
od 1 Gyr.

U kontekstu ACDM kosmoloske paradigme, patuljaste sferoidalne su ostaci
primordijalnih patuljastih galaksija koje jos uvek nisu ucestvovale u hijerarhij-
skom formiranju masivnijih galaksija. Medutim, dovoljno vremena je proslo da su
ostale sa tamnom materijom i zvezdanom populacijom bez gasa. To ukazuje da
su podvrgnute sli¢nim uticajima kao i patuljaste elipti¢ne, samo za razliku od njih
dSph su podvrgnute uticajima manje nasilne sredine od jata kakva je okvir Lokalne
grupe. Tj. pretpostavlja se da su dSph pod uticajem plimskih sila, dinamickog
trenja i ogoljavanja usled probojnog pritiska u okviru grupe (Mayer et al., 2001,
2007; Klimentowski et al., 2009, itd.).

Otkrivanje ovog tipa patuljastih u okviru drugih struktura u svemiru van Lo-
kalne grupe, tj. povecanje uzorka, ¢e svakako doprineti boljem razumevanju i ovog

tipa patuljastih i razumevanju evolucije galaksija.

4.1.3 Patuljaste nepravilne galaksije - dIrr

Patuljaste nepravilne galaksije, kao Sto im ime i sugerise, karakteriSe nepravilan
oblik, odnosno nepostojanje dominantne strukture u okviru njihove morfologije.
Pored toga opste karakteristike su im, za razliku od prethodne dve grupe, da imaju
gasa, mladu populaciju zvezda i nisku do umerenu stopu formiranja zvezda, pa su
zbog toga i plave boje. U okviru njih obi¢no dominira jedan ili vise svetlih HII
regiona. Patuljaste nepravilne galaksije manje mase imaju veéi udeo gasa i manju
metali¢nost, §to je i o¢ekivano jer je metalicnost galaksija direktno proporcionalna
masi. Vedi sistemi imaju nagovestaje rotaciono podupretog diska, ali veé¢ina ima

prili¢no haoti¢nu kinematiku (Mo et al., 2010).
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Ovaj tip patuljastih je bio poznat relativno davno i prilicno je ¢est u okviru
ranijih kataloga (recimo Markarian, Cviki katalozi), ali danas je svakako daleko
redi od patuljastih elipti¢nih (koje su otkrivene u velikom broju kasnije, u okviru
jata galaksija). Galaksije ovog tipa u principu imaju mase izmedu 10® i 101°M,
pre¢nike od 1-10 kpc, efektivne radijuse od 10% — 103 i apsolutne magnitude izmedu
AMp — 131 —20 (Matteucci, 2012).

Stopa formiranja zvezda se javlja u nepovezanim regionima koji obuhvataju
velike delove diska. Cak i jako male patuljaste nepravilne mogu da formiraju
spektakularne OB asocijacije zvezda, kao i mnogo regiona mladih zvezda. Kako
im je povrsinski sjaj mali, svetle koncentracije mladih zvezda mogu da se isticu,
Sto doprinosi haoti¢nom izgledu ovih galaksija (Sparke & Gallagher, 2007). Imaju
skoro kontinualno formiranje zvezda kroz Hablovo vreme, medutim ostaje nejasno
da li imaju nisku stopu formiranja u duzim vremenskim intervalima ili imaju vise
diskretnih raspona sa nesto veé¢om stopom formiranja zvezda. Medutim, ¢ak i u
potonjem slucaju epizode formiranja zvezda su nezavisne jedna od druge (Kunth
& Ostlin, 2000).

Globalna metalicnost ovih galaksija ima raspon od Z ~ 0.03 do Z ~ 0.7, sa
prosekom oko Z ~ 0.1. Udeo gasa u njima se krece od 10% do ¢ak 90% sa prosekom
oko 50%. Ovo ¢ini da one izuzetno podsec¢aju na primordijalne galaksije, odnosno
na patuljaste sa visokih crvenih pomaka koje ¢ine osnovu hijerarhijskog modela.
U Lokalnoj grupi dIrr uglavnom imaju niske metali¢nosti, a za veca rastojanja,
odnosno za dlrr koje su u polju ili okolnim jatima galaksija treba naglasiti da je
problem pouzdano odrediti metali¢nost (Matteucci, 2012).

Postoje indicije prema povezanosti ovog tipa galaksija sa dSph i dE galaksi-
jama. Neke dIrr su zapravo klasifikovane kao prelazni oblici izmedu dIrr i dSph
(Phoeniz i LGS3 na primer). Njih recimo karakteriSe populacija zvezda stara

nekoliko Gyr, malo gasa i odsustvo formiranja zvezda. Zbog slicnih struktura
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pretpostavlja se da dIrr mogu biti rana faza, a dSph kasnija faza istog tipa pa-
tuljastih. Stavise ukoliko se pogleda raspodela u okviru Lokalne grupe, dSph se
nalaze blize masivnim galaksijama grupe, dok se dIrr nalaze na veé¢im udaljeno-
stima - to pokazuje da su dSph imale pod plimskim uticajem ranije formiranje
zvezda i gubitak gasa, dok dIrr imaju nesto mirniji zivot i daleko sporiju evoluciju
(Sparke & Gallagher, 2007).

Sli¢nu vezu, ali za dIrr i dE su napravili i Prunjijel i koautori (Prugniel et al.,
2005), pokazavsi da je moguée da dE nastanu nakon upada veé¢ih dIrr galaksija u
jata galaksija.

Kao i za vec¢inu tipova patuljastih galaksija, i za dIrr se pretpostavlja da imaju

izrazenu komponentu tamne materije (Mateo, 1998).

4.1.4 Kompaktne elipticne galaksije - cE

Kompaktne elipticne galaksije predstavljaju tip patuljastih galaksija koji, za
razliku od do sada pomenutih (dE, dSph, dIrr) krasi visok povrsinski sjaj sa ma-
lom ukupnom luminozno$éu, sto je posledica njihovog malog efektivnog radijusa i
relativno velike mase. Istorijski gledano ovaj tip galaksija je bio poznat dosta rano,
verovatno zato Sto je jedna od nama blizih i svetlijih galaksija, M32, upravo ovog
tipa. Objavljivanjem kataloga Cvikija i Cvikija 1971. godine (Zwicky & Zwicky,
1971), navedene su tri galaksije koje danas klasifikujemo kao cE. Dosta dugo na-
kon toga bilo je poznato svega 6 galaksija ovog tipa. Medutim u poslednjih par
decenija je otkriveno jos nekoliko predstavnika ove grupe (Mieske et al., 2005; Chi-
lingarian et al., 2007; Chilingarian & Mamon, 2008; Zhang & Bell, 2017). Ovo je
doprinelo repopulaciji dela grafika izmedu globularnih zvezdanih jata i patuljastih
elipticnih na graficima koji povezuju masu i radijus galaksija, kao $to vidimo sa
slike 4.4. Vec¢ina kompaktnih elipticnih se nalaze oko masivnih galaksija u jatima

galaksija ili u grupama, mada ovo za sada moze da bude i selekcioni efekat, posto

30



GLAVA 4. TIPOVI PATULJASTIH GALAKSIJA I NJIHOVE
KARAKTERISTIKE

je posmatracki izuzetno tesko detektovati cE galaksije na znac¢ajnim rastojanjima.

Opste karakteristike dele sa broj¢ano nadmoénijim tipovima patuljastih - imaju
staru populaciju zvezda, nemaju gasa, samim tim ni aktivno formiranje zvezda,
imaju kao §to je ve¢ pomenuto mali efektivni radijus, reda > 102 pc, veliki povrgin-
ski sjaj i zvezdane mase u rasponu od 10® do 10'°M,. Za mnoge je izuzetno tesko
utvrditi da li uopste imaju tamni halo (Yildirim et al., 2017), dok ¢e u poglavlju
6 biti pokazano da je prisustvo tamne materije minimalno iz prostog razloga sto
su ve¢ uronjene u tamne haloe mati¢nih galaksija. Metali¢nosti u centrima idu do
solarnih, pa se moze zakljuciti da imaju dosta visoku metali¢nost (Yildirim et al.,
2017).

Posto su prili¢no neuobic¢ajeni objekti u odnosu na ostale patuljaste (pogotovu
mali broj njih), pitanje njihovog formiranja je privuklo dosta paznje. Ve¢ 1973.
godine Sandra Faber (Faber, 1973) je pretpostavila da su ove galaksije ogoljena
jezgra velikih elipti¢nih galaksija, ali su Choi et al. (2002) utvrdili da ovo nije
verovatno. Sa druge strane Kormendi je tvrdio da se one ne razlikuju od ostalih
elipti¢nih galaksija i da predstavljaju ,prave” patuljaste verzije veé¢ih rodaka - u
smislu da dele nacin formiranja i evoluciju (Kormendy, 1985; Kormendy et al.,
2009; Kormendy & Bender, 2012). Medutim pronalaskom dodatnih ¢lanova ovog
tipa pojavile su se nove pretpostavke - da su nastale plimskim ogoljavanjem spiral-
nih galaksija (Bekki et al., 2001) ili da su jednostavno nastale unutar jata gde im je
rast ogranic¢en sredinom (Wellons et al., 2016). Jedan od rezultata ove disertacije
zapravo pokazuje da 30% kompaktnih patuljastih nastaje ogoljavanjem spiralnih
galaksija koje nastaju van mati¢nih jata galaksija, dok ostatak nastaje akrecijom

hladnog gasa u samom jatu, gde ¢e vise detalja biti navedeno u poglavlju 6.

81



GLAVA 4. TIPOVI PATULJASTIH GALAKSIJA I NJIHOVE
KARAKTERISTIKE

4.1.5 Ultra kompaktne patuljaste galaksije - UCD

Ovaj tip patuljastih je otkriven, na iznenadenje stru¢ne javnosti, 1999. godine
od strane grupe predvodene Drinkvoterom (Drinkwater et al., 1999) koja je radila
na projektu pregleda Fornaks jata galaksija, tj. nadene su analizom podataka 2dF
Fornaz Spectroscopic Survey-a. Ovaj pregled neba je pokrio sve objekte na 12
kvadratnih lu¢nih stepeni centriranih na Fornaks jatu i time omogucio daleko du-
blju posmatracku analizu nego prethodni projekti, sto je i doprinelo ovom otkri¢u
(Drinkwater et al., 2000b).

Pored identifikovanih UCD-ova u Fornaksu (Drinkwater et al., 2000a,b, 2003),
otkrivene su nakon toga i u drugim jatima: Abell 1698 (Mieske et al., 2004), Virgo
(Jones et al., 2006), Koma (Price et al., 2009), Hidra I (Misgeld et al., 2011), Persej
jatu galaksija (Penny et al., 2012, 2014).

UCD galaksije su zapravo jako kompaktne patuljaste galaksije, sa efektivnim
radijusom od svega nekoliko desetina parseka i apsolutnim magnitudama koje idu
od Ay — 11.4 do —13.4. Uz tako mali radijus i tolike apsolutne magnitude, ispo-
stavlja se da zapravo imaju visok (za patuljaste) povrsinski sjaj ekvivalentan dE
galaksijama. Sa slike 4.4 se moZe videti da im se zvezdana masa kreé¢e oko 10" M.
Karakterise ih odsustvo gasa, starija populacija zvezda i izuzetno velika gustina.

lako se inicijalno pretpostavljalo da mogu da predstavljaju familiju masivnijih
globularnih jata (recimo: Mieske et al., 2002), danas se misli da su njihov veliki
sjaj i masa iskljucili ovu mogucénost. Zapravo u deceniji od njihovog otkric¢a je

predstavljeno nekoliko scenarija za njihovo formiranje:

e da su ostaci plimski ogoljenih patuljastih galaksija (Bekki et al., 2003). Ono
Sto ovaj scenario ¢ini zanimljivim je slicnost kompaktnih jezgara patuljastih

galaksija sa UCD-ovima;

e da su nastali spajanjem masivnih zvezdanih jata (Fellhauer & Kroupa, 2002);
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e ili da su jednostavno posebna klasa patuljastih galaksija sa ,normalnom”

evolucijom (Drinkwater et al., 2004).

Tako je inicijalno bilo tesko da se odredi prisustvo tamne materije (usled kom-
paktnosti), utvrdeno je da imaju M /L odnos koji je dvaput veci od globularnih jata
sa slitnom metali¢noséu (Dabringhausen et al., 2008; Mieske & Kroupa, 2008). Ovo
implicira ili da je zvezdana populacija UCD-ova izuzetno masivna ili da zapravo
UCD-ovi imaju haloe tamne materije, $to bi ih ¢inilo objektima sa najve¢om kon-
centracijom tamne materije na malim skalama. U ovom sluc¢aju bi visoka gustina
tamne materije mogla da se pokaze kljuéna u razumevanju prirode iste (Gilmore

et al., 2007).

4.1.6 Patuljaste spiralne galaksije - dS

U svom radu iz 1984. godine SandaZ i Bingeli (Sandage & Binggeli, 1984) su
uradili sveobuhvatni pregled Virgo jata galaksija, sa posebnim osvrtom na patu-
ljaste galaksije. U okviru ove studije su klasifikovali morfologke tipove ¢lanova
Virgo jata galaksija i pokuSali da nadu patuljaste koje bi morfologki odgovarale
galaksijama koje su populisale Hablovu viljusku (slika 4.1). Medutim nisu uspeli
da detektuju ni jednu patuljastu koja bi odgovarala spiralnim galaksijama (Sa, Sb,
Sc) i uzevsi u obzir dotadasnje rezultate, izneli su tvrdnju da patuljaste spiralne
zapravo ne postoje. Tvrdnju za koju su rekli da ,ukoliko je tac¢na, predstavlja
fundamentalnu ¢injenicu”.

Nesto vise od decenije od tog rada je objavljen rad Somberta i koautora (Sc-
hombert et al., 1995) koji je imao za cilj da mapira morfoloske tipove patuljastih
galaksija na velikim skalama u cilju produbljivanja razumevanja formiranja galak-
sija. U tu svrhu su koristili Aresibo teleskop (305 metara) i posmatrali 21 cm liniju

neutralnog vodonika. Jedan od rezultata tog posmatranja je i otkri¢e patuljastih
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spiralnih galaksija u polju.

Za ovaj tip patuljastih je utvrdeno da imaju male apsolutne magnitude .#p >
—17, male efektivne radijuse (< 5kpc), nizak povrsinski sjaj. Pored toga sadrze
i male koli¢ine gasa (My; < 10°M - svakako bogate gasom u odnosu na dE
recimo), imaju izrazenu rotaciju i kinematicke obrasce koji odgovaraju visestrukim
spiralnim granama ili izrazenu strukturu diska (Schombert et al., 1995).

Posto su nadene samo u polju, zakljuceno je da ne postoje u jatima galaksija
(8to donekle potvrduje tvrdnju Sandaza i Bingelija). Sa druge strane, pretpo-
stavlja se da one zapravo mogu da postanu patuljaste elipticne nakon ulaska u
gusce sredine, nalik jatima (Moore et al., 1996). Stavise moguce je da su Mage-
lanovi oblaci zapravo prelazni tip iz patuljastih spiralnih u patuljaste elipti¢ne ili

sferoidalne Sta bi mogle da postanu ako prezive interakciju sa Mle¢nim putem.

4.1.7 Plave kompaktne patuljaste galaksije - BCD

Ovaj tip galaksija se dugo smatrao kao podtip dIrr (Matteucci, 2012), ali sada
se tretiraju kao zaseban tip patuljastih galaksija. Karakterisu ih visok povrsinski
sjaj, mali efektivni radijus, velike koli¢ine gasa, svetli HII regioni (pa se ponekad
zovu i vangalaktickim HII regionima) i izuzetno visoka stopa formiranja zvezda,
sa naravno plavom bojom po kojoj su i dobili ime (Thuan & Martin, 1981; Buta,
2013). Apsolutna magnituda im je niska .#p > —18 (sa prose¢nom apsolutnom
magnitudom od .#p > —16.1£1.4, Gil de Paz et al., 2003) i niskim metali¢nostima
(od 1/3 > Z > 1/50 Zs, Kunth & Ostlin, 2000, pri ¢emu je solarna metali¢nost
Zs = 0.0127).

Imajuéi u vidu da neki primerci BCD galaksija imaju izuzetno visoke stope
formiranja zvezda (starburst), mladu populaciju zvezda i jako niske metali¢nosti
(u literaturi se ¢esto navodi primer I Zwl8 objekta), dugo se mislilo da su ovi

objekti zapravo veoma mladi i da prolaze kroz prvu epizodu formiranja zvezda ili
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da su imale vige krac¢ih epizoda (do 107 godina) izraZenog formiranja zvezda (Searle
et al., 1973) za razliku od dIrr za koje se, kao §to smo videli, predpostavlja da imaju
daleko nizu stopu formiranja zvezda koja traje dugoro¢nije. Moderna posmatranja
koja su ukljucila i Hablov svemirski teleskop su pokazala da ove galaksije zapravo
imaju i stariju populaciju zvezda, staru najmanje 10° godina (npr. Loose & Thuan,
1986; James, 1994; Cairos et al., 2001; Amorin et al., 2007).

Ocigledniji deo populacije zvezda ovog tipa galaksija se nalazi u OB dominira-
nim regionima u kojima postoji visoka stopa formiranja zvezda i koji imaju mali
odnos zvezdane mase i luminoznosti, tj. M /L. Iz formiranja masivnih zvezda koje
kratko zive bi se ocekivalo da nastali galakticki vetrovi doprinose obogacivanju
okolnog gasa vetom metalicnos¢u, medutim za ovaj tip galaksija se pokazalo da
je taj proces neefikasan u obogacivanju i uklanjanju preostalog gasa iz BCD-ova
(Ferrara & Tolstoy, 2000; Recchi & Hensler, 2007).

Slicno kao i sa dIrr, pretpostavlja se da bi BCD galaksije mogle da budu pre-
kurzori drugih tipova patuljastih galaksija. Pretpostavljena je i veza izmedu dlrr
i BCD gde je postulirano da bi, posto su strukturalno slicne, BCD mogli da budu
dIrr koji prolaze kroz epizodu intenzivnog formiranja zvezda (Davies & Phillipps,
1988). Sa jedne strane je pokazano da su i strukturalno sli¢ne (Vaduvescu et al.,
2006), ali je to ubrzo osporeno (Meyer et al., 2014). Moguéa veza izmedu dE i BCD
u jatima je naizgled moguéa samo ukoliko razmatramo dE(N), odnosno patuljaste

elipti¢ne sa izrazenim jezgrom, pre svega zbog kompaktne veli¢ine BCD-ova.

4.1.8 Ultra difuzne galaksije - UDG

Ovaj tip galaksija predstavljaju prilicno ¢udni primerci i u poslednje 2 godine
interesovanje za galaksije ovog tipa je dozivelo renesansu. Poznat je jos sa kraja
‘80ih, kada su Impey et al. (1988) predstavili svoje rezultate detektovanja objekata

male zvezdane mase, jako niskog povrsinskog sjaja, ali velikog radijusa, bez gasa
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i sa starijom populacijom zvezda u okviru Virgo jata galaksija. U zizu strucne
javnosti su ponovo usli radom van Dokkum et al. (2015) u kome su autori pronasli
47 novih kandidata galaksija koje imaju srednju zvezdanu masu od ~ 6 x 10"M),
jako nizak povrsinski sjaj, staru (crvenu) populaciju zvezda i efektivne radijuse
koji idu i do 5 kpc, Sto implicira veli¢inu daleko veéih i luminoznijih galaksija (t;j.
imaju sli¢nu veli¢inu kao Mleé¢ni put, ali i do 10® zvezda manje). U tom radu su
ih i imenovali kao ultra difuzne galaksije.

Upravo zbog tolike veli¢ine postavlja se pitanje da li se one uopste mogu ra-
Cunati u patuljaste galaksije? Jedna struja tvrdi da su ovo zapravo ,neuspesne”
galaksije, odnosno prekurzori galaksija sa Hablove viljuske koje jednostavno nisu
uspele da formiraju dovoljno zvezda (van Dokkum et al., 2015; Koda et al., 2015;
van Dokkum et al., 2016), dok sa druge strane postoji struja koja tvrdi da su ovo
patuljaste galaksije koje su usled nekog eksternog procesa (bilo dinamickog bilo
termalnog) postale ;naduvane” (Beasley & Trujillo, 2016; Amorisco & Loeb, 2016;
Di Cintio et al., 2017). Kakva god da im je priroda ta rasprava kao §to primecuju
Lee et al. (2017) jos uvek traje.

U periodu nakon primarne detekcije u Koma jatu, njihov broj naglo raste.
Otkriveno je jo§ preko 800 kandidata (Koda et al., 2015). Detektovani su i u
grupama i u jatima, gde je poslednja detekcija od 47 i 40 UDG-ova u jatima
Abell S1063 i Abell 2744, respektivno, objavljena u trenutku pisanja ove doktorske
disertacije (Lee et al., 2017).

Imajuéi u vidu rezultate postulirano je da ovo mogu biti zapravo dzinovske
strukture tamne materije sa veoma malim barionskim sastavom (van Dokkum
et al., 2016).

Iako je pitanje njihovog formiranja i evolucije jo§ uvek priliéno otvoreno, takode
u toku pisanja ove doktorske disertacije je objavljen rad koji tvrdi (na osnovu spek-

troskopski obradenog uzorka od 325 UDG-ova, od jata do grupa veli¢ine ukupne
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mase od 10"?Mg) da su UDG-ovi daleko prisutniji u strukuturama vece mase i
da im broj skalira kao Nypg(R < Rag) M21(.)%)1io.07 (van der Burg et al., 2017).
Da li ovo znaci da u grupama efikasnije prelaze u druge morfoloske tipove ili da u

jatima galaksija sredina pospesuje njihovo formiranje ostaje da se vidi.

4.1.9 Patuljaste galaksije u kosmoloskim simulacijama

Kosmologke simulacije, kao $to smo videli u poglavlju 1 pate od donje granice
za rezoluciju mase i donje granice za velicinu najmanjih struktura koje mozemo
razluciti (zbog gravitacionog ublazavanja). Kako patuljaste galaksije predstavljaju
upravo donje ekstreme za masu i veli¢inu galaksija nije (jo§ uvek) moguée razma-
trati sve tipove isklju¢ivo kroz kosmoloske simulacije.

Moderne kosmologke simulacije imaju (poglavlje 3) uklju¢enu kompletnu fi-
ziku, barionsku materiju i rezoluciju mase koja je neprevazidena pre toga. To
omogucava da se, njihovom analizom, po prvi put bavimo pitanjima nekih tipova
patuljastih galaksija. Pregled glavnih karakteristika tipova patuljastih galaksija
koje su predstavljene do sada je dat u tabeli 4.1.

Iz kosmoloskih simulacija je moguce baviti se pre svega sa dE, dIrr, BCG i UDG.
Sa druge strane, karakteristike odredenih tipova su jo§ uvek ispod rezolucije mase
kosmoloskih simulacija, tako da neé¢emo biti u prilici da ispitujemo karakteristike
UCD-ova i dSph, dok dS ne razmatramo iz prostog razloga $to nisu detektovane u
jatima, pa ni ne o¢ekujemo da postoje zbog uticaja sredine. Kompaktne elipti¢ne
(cE), kao 8to ¢emo videti u jednom od kasnijih poglavlja (poglavlje 6), posebno
razmatramo i zbog interesantnih rezultata vezanih za njihovo formiranje i zbog

toga Sto se nalaze na granici detekcije.
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Tabela 4.1: Uporedni pregled glavih karakteristika po tipovima patuljastih galaksija: tip patuljaste galaksija, lokacija
gde se nalaze, apsolutna magnituda u B filteru, zvezdana masa, efektivni radijus, da li sadrze gasa, stopa formiranja
zvezda, da li je pokazano prisustvo tamne materije

) .. Zvezdana SFZ Tamna
37
Tip Lokacija My masa [M,| R. |pc] Gas? M. /yr| Materija
dE JMaerpe a0 g 108 — 1010 102 — 103 Ne  Ne Da
galaksija
Samo Lokalna Ve- Da
dSph ~-14 <107 102 — 103 ¢na  Ne .,
grupa e 1zrazeno
Svuda sem u
dlrr centralnim 13 do-20 108 — 10 102 — 103 Da <0.1 Da
delovima jata
galaksija
M32, oko
cp  hedmasiviijiho g0 o 08— g0 > 102 Ne  Ne Zanemar
galaksija u ljivo
jatima galaksija
UCD Jata + g.r.upe -11.4 do ~ 107 < 10? Ne Ne Verovatno
galaksija -13.4
ds Iskljucivo u —17 108 — 1010 103 Da <0.1 Da
polju
BCG Slgﬁ? kao i ~-18 108 — 101 102 — 10° Da >0.1 Da
UDG AR TETUPC o g0 16 107 — 1010 (15—4.6) x 10° Ne  Ne . %
galaksija izrazeno

HAMILSTHALMVEVM
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Glava 5

Uticaj dinamike jata galaksija na
zastupljenost morfoloskih tipova

patuljastih galaksija

5.1 Uvod

Veé sa Bauc-Morgan klasifikacijom je postalo jasno da se jata galaksija mogu ra-
zlikovati po drugacijoj zastupljenosti morfoloskih tipova unutar njihovih ¢lanova.
Napretkom posmatrackih tehnologija, pregledi jata su uspeli da pokriju cenzus
¢lanova koji je ukljucio i deo patuljastih galaksija u njima (Virgo: Binggeli et al.,
1985; Drinkwater et al., 1996; Koma Aguerri et al., 2005; Fornaks Drinkwater
et al., 1999, itd.). Uporedo sa posmatranjima, razvijale su se i kosmoloske simu-
lacije, §to je naposletku omogucilo da se i kroz njihovu analizu ispituje populacija
patuljastih galaksija unutar jata. Prvi rezultati su se oslanjali na semi-analiticke
metode (Lisker et al., 2013), ali skorasnje kosmoloske simulacije sa punom fizi-
kom su omogucile direktno iz halo kataloga analizu rasprostranjenosti i svojstava

patuljastih galaksija unutar jata (Mistani et al., 2016; Sales et al., 2017).
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Iako je utvrdeno da je sama struktura u okviru istog tipa patuljastih galaksija
analogna u razli¢itim jatima (Aguerri et al., 2005), sama zastupljenost razli¢itih
tipova patuljastih galaksija mozZe da se razlikuje od jata do jata (Weinmann et al.,
2011). Imajuéi u vidu rezultate iz poglavlja 3, pokusac¢emo da utvrdimo da i i
kako dinamika jata utice na zastupljenost razli¢itih morfoloskih tipova patuljastih

galaksija u Ilustris simulaciji.

5.2 Patuljaste galaksije ranog tipa

5.2.1 Patuljaste elipticne galaksije u jatima galaksija

Na slici 5.1 je prikazana zastupljenost kandidata za patuljaste elipti¢ne galaksije
u jatima galaksija koja su dobijena iz Ilustris simulacije i predstavljena u tabeli
3.1. Patuljaste elipti¢ne galaksije smo izdvojili time Sto smo trazili ¢lanove jata
koji nemaju gasa, koji imaju ukupnu masu manju od 10'*My, R, < 1.0 kpc i
masu zvezda log( M) > 7.5 (Sto bi predstavljalo donju granicu za dE sa slike
4.4). Crvenom bojom na slici 5.1 su predstavljena jata galaksija u interakciji, a
plavom bojom jata koja mozemo smatrati da su u dinamickoj ravnotezi.

Jasno se vidi da se broj patuljastih elipti¢nih u jatima skalira sa masom jata i da
njihova zastupljenost nije osetljiva na to da li je jato u interakciji ili ne. Ovo i nije
toliko neocekivan rezultat, posto iako je jasno da sredina jako uti¢e na formiranje
patuljastih elipti¢nih, pretpostavlja se da su ona nastala bar pre 9 Gyr (Roediger
et al., 2011), tj. da je uticaj sredine bio daleko dominantniji za ovaj tip patuljastih
daleko u proslosti. Broj dobijenih objekata odgovara broju nadenih patuljastih

elipti¢nih u jatima odgovarajuc¢e mase (Ferguson & Binggeli, 1994).
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Slika 5.1: Ovde je predstavljen broj patuljastih elipti¢nih u odnosu na masu jata u
kojem se nalaze. Crvenom bojom su oznacena jata u interakciji, zelenom jata koja
interaguju sa manjim grupama, a plavom jata bez interakcije. Brojevi odgovaraju
oznakama jata u tabeli 3.1.

5.2.2 Ultra difuzne galaksije u jatima galaksija

Zastupljenost ultra difuznih galaksija u jatima galaksija u odnosu na masu jata
je prikazana na slici 5.2. Na njoj su crvenom bojom predstavljene UDG galaksije
koje se nalaze u jatima u interakciji, zelenom UDG galaksije nadene u jatima koja
su u interakciji sa grupama galaksija sa manjim brojem ¢lanova i plavom bojom
jata galaksija koja nisu u interakciji odnosno ona koja su u dinamickoj ravnotezi.
UDG-ovi su definisani kao objekti u jatima koji imaju ukupnu masu manju od
10" Mg, Ry, veéi od 1 kpe i mali udeo barionske mase (manji od 20%).

Moze se videti da ni u ovom slu¢aju zastupljenost ovih potencijalnih patuljastih
ne zavisi od toga da li je jato u interakciji ili ne. Stavise na slici je isprekidanom li-
nijom predstavljen skorasnji rezultat u kome je naznaceno da se broj ultra difuznih

galaksija skalira iskljuc¢ivo sa masom strukture kao oc M1 (van der Burg et al.,
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Slika 5.2: Na ovoj slici je prikazan broj ultra difuznih galaksija u odnosu na masu
jata u kojem se nalaze. Crvenom bojom su oznacCena jata u interakciji, zelenom
jata koja interaguju sa manjim grupama, a plavom jata bez interakcije. Ispreki-
dana linija predstavlja zavisnost broja ultra difuznih galaksija u odnosu na masu
strukure u kojoj se nalaze kako je predstavljeno u radu van der Burga i koautra
(van der Burg et al., 2017). Brojevi odgovaraju oznakama jata u tabeli 3.1.

2017), ¢ime se potvrduju dobijene vrednosti. Na slici 5.3 je prikazana medijana
udaljenosti UDG galaksija od centra mase jata za svako jato galaksija u [lustris-1
simulaciji. MozZe se primetiti da jata u interakciji imaju populaciju UDG galaksija
koja je zastupljena na nesto ve¢im rastojanjima nego sto je to slucaj za ostala jata
galaksija.

Interesantno je primetiti da postoji ~ 2 — 3 puta vise UDG od dE galaksija
u jatima, ali se ultra difuzne galaksije ne navode kao najbrojniji patuljci. Ovo je
posledica toga sto se jos uvek vode debate, kao sto je navedeno u poglavlju 4, da li
su one uopste patuljaste ili ne. Samim tim kriterijumi koriséeni za izbor objekata
koje mozemo smatrati UDG mogu obuhvatati deo populacije ovog tipa galaksija

koji se ne mogu smatrati patuljastim galaksijama. Nova istrazivanja ¢e svakako
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Slika 5.3: Medijana rastojanja UDG od centra jata u odnosu na masu jata u
kojem se nalaze. Crvenom bojom su oznacena jata u interakciji, zelenom jata koja
interaguju sa manjim grupama, a plavom jata bez interakcije. Brojevi odgovaraju
oznakama jata u tabeli 3.1.

baciti vise svetla na prirodu ovih objekata.

5.3 Patuljaste galaksije kasnog tipa

Patuljaste galaksije kasnog tipa, pre svega patuljaste nepravilne (ali i plave
kompaktne patuljaste) kao $to je pokazano u poglavlju 4 kao glavnu karakteristiku
imaju postojanje gasa i stope formiranja zvezda, pa ¢emo, da bismo ih identifi-
kovali, izabrati sve ¢lanove jata iz kataloga haloa koji imaju prisjedinjene cestice
gasa na z = 0 i ukupnu masu manju od 10''Mg. Patuljaste nepravilne galaksije
i plave kompaktne galaksije ¢emo razlikovati po stopi formiranja zvezda. Na slici
5.4 je dat broj ovih objekata u zavisnosti od mase jata. Kao i ranije i ovde su

crvenom bojom oznaceni objekti jata galaksija koja su u interakciji, zelenom jata
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Slika 5.4: Zavisnost broja patuljastih galaksija sa gasom u odnosu na masu jata u
kojem se nalaze. Crvenom bojom su oznacena jata u interakciji, zelenom jata koja
interaguju sa manjim grupama, a plavom jata bez interakcije. Brojevi odgovaraju
oznakama jata u tabeli 3.1.

galaksija koja interaguju sa grupama i plavom jata galaksija koja ne interaguju.

Za razliku od prethodnih rezultata ovde je vidljiv trend da jata u interakciji
imaju veéi broj patuljastih galaksija sa gasom, u odnosu na jata koja nisu u in-
terakciji. Stavise moze se primetiti da nema nekih znacajnih razlika izmedu jata
koja interaguju sa grupama i jata koja ne interaguju uopste.

Na slici 5.5 smo proverili stopu formiranja zvezda pri ¢emu je podeljena na 2
intervala: prvi grafik (gore) predstavlja sve patuljaste sa gasom ¢ija je stopa formi-
ranja zvezda manja od 0.1 Mg /yr, §to je karakteristi¢no za patuljaste nepravilne
galaksije, dok drugi grafik (dole) sadrzi patuljaste sa gasom koje imaju izuzetno
visoku stopu formiranja zvezda (veéu od 0.1 Mg /yr). Ove potonje galaksije bi
odgovarale plavim kompaktnim patuljcima. Kao $to je prikazano na graficima,

patuljastih sa gasom i niskom stopom formiranja zvezda ima znacajno vise u od-
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nosu na ove druge, $to je i ocekivan rezultat posto patuljaste galaksije ne mogu
dugo da odrze visoku stopu formiranja zvezda karakteristicnu za plave kompaktne
patuljaste galaksije.

Kako znamo da patuljaste sa gasom ne populiSu centralne delove jata, inte-
resantno nam je da pogledamo da li postoji razlika rastojanja ovih galaksija od
centra jata u odnosu na to da li je jato u interakciji ili ne. Medijana rastojanja
patuljastih galaksija sa gasom u odnosu na masu jata je data na slici 5.6, gde se
jasno vidi da patuljaste nepravilne u jatima u interakciji zapravo populiSu rasto-
janja koja su veca od rastojanja koja populisu njihovi analozi u jatima koja ne
interaguju.

Poslednja stvar koju smo ispitali jeste metali¢nost, gde je na slici 5.7 prikazana
srednja metali¢nost gasa ovih patuljastih u odnosu na to koje jato populisu. Sa
slike je u potpunosti jasno da nema nikakve zavisnosti od toga da li je jato u inter-
akciji ili ne, a dobijene metali¢nosti u potpunosti odgovaraju oc¢ekivanim vredno-
stima, recimo dobijenim merenjima metali¢nosti gasa u Abel jatima (Durret et al.,
2005), gde je zakljuceno da je za tu stopu metali¢nosti odgovorno obogacivanje
od strane supernovih, $to je moguce i u ovom sluc¢aju kao posledica aktivne stope

formiranja zvezda.

5.4 Diskusija

Mozemo zakljuciti da rasprostranjenost patuljastih elipti¢nih i ultra difuznih
galaksija ne zavisi od toga da li jato interaguje, nego da skalira sa masom samog
jata galaksija. Ovo je donekle o¢ekivano posto su patuljaste elipti¢ne nastale daleko
u proslosti i ve¢ su prosle kroz period kada je uticaj sredine bio dominantan.

Za ultra difuzne galaksije treba napomenuti da postoje rezultati da ove galaksije

ipak nastaju od patuljastih koje vremenom i pod uticajem sredine bivaju ,nadu-
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Slika 5.5: Gore: Broj patuljastih sa gasom koje imaju nisku stopu formiranja
zvezda u odnosu na masu jata u kojem se nalaze. Dole: Broj patuljastih sa gasom
koji ima visoku stopu formiranja zvezda u odnosu na masu jata u kojem se nalaze.
Brojevi na obe slike odgovaraju oznakama jata u tabeli 3.1. Za obe slike vazi da
su crvenom bojom oznacena jata u interakciji, zelenom jata koja interaguju sa
manjim grupama, a plavom jata bez interakcije.
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Slika 5.6: Medijana rastojanja patuljastih sa gasom od centra jata u odnosu na
masu jata u kojem se nalaze. Crvenom bojom su oznacena jata u interakciji,
zelenom jata koja interaguju sa manjim grupama, a plavom jata bez interakcije.
Brojevi odgovaraju oznakama jata u tabeli 3.1.

vane”’, tj. nisu neuspesne ,normalne”. Razlog za ovu potonju teoriju se izgleda
nalazi u ¢injenici da su van Dokumove galaksije otkrivene 2015. godine masiv-
nije i da kao takve nisu tipi¢ne galaksije ovog tipa (Keres, privatna komunikacija).
Ultra difuzne galaksije su stoga ostatak, najverovatnije patuljastih galaksija, koje
su zavrsile upravo suprotno od patuljastih elipti¢nih, odnosno njihova veli¢ina se
povecavala, a koncentracija materijala unutar galaksije smanjivala. Stagod da je
odgovorno za njihov nastanak, mora da deluje kontinualno i da bude neosetljivo
na interakciju celog jata.

Sa druge strane prisustvo gasa u patuljastim galaksijama je jako osetljivo na
uticaj sredine. Dugoroc¢na izlozenost plimskim uticajima u jatu bi svakako uticala
na gubitak gasa. Na to ukazuje i ¢injenica da patuljaste sa gasom nisu detekto-

vane u posmatranjima u centralnim regionima jata. Sa te strane, dobijeni rezultat
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Slika 5.7: Srednja metali¢nost gasa koji se nalazi u patuljastim galaksijama u
odnosu na masu jata u kojem se nalaze. Crvenom bojom su oznacCena jata u
interakciji, zelenom jata koja interaguju sa manjim grupama, a plavom jata bez
interakcije. Moze se videti da metalicnost gasa unutar patuljastih nije pod uti-

cajem toga da li je jato u interakciji ili ne. Brojevi odgovaraju oznakama jata u
tabeli 3.1.

je razuman, ¢lanovi neinteragujucih jata galaksija su verovatno daleko duze izlo-
zeni unutrasnjim uticajima i gubitku gasa pored troSenja istog u toku formiranja
zvezda. Veé¢ smo u poglavlju 4 naveli rezultate skorasnjih istrazivanja koja poka-
zuju da nakon upada u jato patuljaste nepravilne (i plave kompaktne patuljaste
galaksije), odnosno patuljaste sa gasom, usred uticaja sredine doZivljavaju mor-
folosku transformaciju u patuljaste sferoidalne ili elipticne. Sve ovo pokazuje da
je ocekivan rezultat da jata u interakciji imaju daleko veéi broj patuljastih galak-
sija sa gasom. Medijane rastojanja u odnosu na centar jata su stoga i oc¢ekivano
vece za jata u interakciji posto su ona i izrazenije triaksijalna i imaju populaciju
patuljastih galaksija sa gasom koja tek upada u jato. Interesantno je uporediti

medijane rastojanja za patuljaste sa gasom i ultra difuzne galaksije, gde dolazi
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do izrazaja koliko veca rastojanja populisu patuljaste sa gasom u odnosu na ultra

difuzne galaksije u jatima.

Zastupljenost kompaktnih elipticnih galaksija ¢e biti razmotrena u slede¢em

poglavlju (poglavlju 6).
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Glava 6

Formiranje kompaktnih patuljastih

galaksija u jatima galaksija

6.1 Uvod

Kao $to je pomenuto u poglavlju 5, kompaktne elipticne patuljaste galaksije
predstavljaju neuobic¢ajen problem i za posmatranje i za analizu kroz numericke
simulacije zbog svojih malih dimenzija, pa ¢emo se njima posebno baviti.

U poglavlju 4 je pomenuto da je u proteklih nekoliko godina, pojacano intere-
sovanje za patuljaste galaksije dovelo do otkri¢a nove klase kompaktnih patuljaka,
koje populige prostor izmedu globularnih jata (GC) i patuljastih elipti¢nih galak-
sija (dEs) na dijagramu masa-veli¢ina galaksija (slika 4.4). Te M32 nalik galaksije,
nazvane kompaktne elipti¢ne (pogledati poglavlje 4) su identifikovane u blizini naj-
masivnijih galaksija unutar jata. lako, kao $to smo videli, sve vise ovakvih objekata
biva otkriveno, pitanje njihovog formiranja je jo$ uvek jako otvoreno. Imajuéi u
vidu heterogenost ovih objekata ocekivano je da se njihove istorije formiranja ra-
zlikuju drasti¢no.

Inspirisani radom Zang i Bela (Zhang & Bell, 2017) koji su prvi uradili pregled
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broja kompaktnih patuljastih u jatima oko najmasivnijih galaksija, pokusali smo
da nademo moguée kandidate u sli¢nim uslovima u Ilustris simulaciji. Nakon iden-
tifikovanja, zahvaljujué¢i temporalnim podacima kosmoloske simulacije uspeli smo
da otkrijemo njihove pretke i time nacin njihovog formiranja i evolucije. Identifiko-
vali smo dva kanala formiranja kompaktnih patuljastih galaksija rekonstrukcijom
istorije mase i rastojanja kandidata koji se nalaze u blizini najmasivnijih galaksija
u simulaciji na z = 0. Jedan kanal je plimsko ogoljavanje galaksija mase sli¢nih
Mle¢nom putu koje se formiraju van jata galaksija i naposletku potonu u jato,
spiralno se kre¢udi prema centralnom masivnom objektu. Drugi kanal formiranja
je in situ formacija (u odnosu na mati¢no jato) galaksija koje imaju masu sli¢nu
patuljastim galaksijama, sa zanemarljivom evolucijom i ograni¢enom promenom
u zvezdanoj masi. Pronasli smo 19 kompaktnih patuljastih galaksija u centrima
14 jata, Sto je konzistentno sa posmatranjima. Oko 30% ima eksterno poreklo,
dok oko 70% se formira in situ. Ovaj rezultat bi mogao znacajno da uti¢e na
rasvetljavanje pitanja formiranja kompaktnih elipti¢nih galaksija.

Kao i u nekim prethodnim rezultatima i ovde koristimo rezultate iz Ilustris-1
simulacije, kosmologke hidrodinamicke simulacije sa kompletnim fizickim modelom

za formiranje galaksija.

6.2 Identifikovanje kandidata

U potrazi za kandidatima smo pretrazili katalog grupa Ilustris-1 simulacije
za moguce kandidate kompaktnih patuljastih galaksija u blizini najmasivnije ga-
laksije u jatima galaksija, pri ¢emu su pretrazivana sva jata galaksija prethodno
identifikovana u Ilustris-1 simulaciji. Zang i Bel (Zhang & Bell, 2017) su utvr-
dili da koncentracija kompaktnih objekata iz njihovog posmatrackog uzorka raste

ka centrima masivnih jata galaksija (razmatrali su anuluse od 100, 75, 50 i 25
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Slika 6.1: Dijagram zvezdana masa - veli¢ina za kompaktne patuljaste galaksije.
Plavi plusevi i crveni krsti¢i su podaci iz rada Norisa (Norris et al., 2014) prezento-
vani sa R, radijusom. Ostali podaci su kandidati za kompaktne patuljaste galaksije
iz rada Martinovica i Mi¢i¢a (Martinovi¢ & Micic, 2017) - kandidati su sa z = 0 iz
[ustris-1 simulacije predstavljeni sa 2D projektovanim R), radijusom (usrednjenim
iz 1000 nasumi¢nih projekcija). Crni kruziéi predstavljaju objekte koji su ostaci
plimski ogoljenih galaksija mase Mle¢nog puta, dok su sivi kvadratié¢i ostaci patu-
ljastih objekata koji se formiraju unutar jata galaksija. Strelice naglasavaju da je
ocekivano da je za ove populacije R, radijus manji nego Ry radijus.
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kpc). Na tim rastojanjima je i kontaminacija njihovog posmatrackog uzorka ma-
nja nego na veéim rastojanjima, pa je pod uticajem toga izabrano rastojanja od
106 kpc (75kpc/h) od najmasivnije galaksije jata u Ilustris-1 simulaciji za traganje
za kompaktnim kandidatima. Izabrani su samo oni kandidati koji imaju Ry, radijus
nizi od 1.4 kpc (odnosno lkpc/h), odnosno oni ¢iji polumaseni radijus obuhvata
kompaktne elipti¢ne galaksije. Iz te pretrage je identifikovano 22 kandidata za ga-
laksije koji na dijagramu masa-veli¢ina galaksija populisu prostor izmedu UCDova
i dEs, kao sto se vidi na slici 6.1. Na ovoj slici su izvuceni podaci iz uske obla-
sti sa slike 4.4 koju populisu upravo kompaktne elipti¢ne i njima bliske galaksije.
Time mozemo preciznije da utvrdimo polozaj nasih kandidata na ovom grafiku.
Da bi bolje uparili posmatracke rezultate sa nasim uradili smo 2D projekciju Ry
radijusa, koja je izrac¢unata i usrednjena na 1000 projekcija na nasumic¢no pozici-
oniranim ravnima. Treba naglasiti da nasi kandidati imaju zanemarljivu koli¢inu
tamne materije (kako se moze zakljuciti iz tabele 6.1), $to dodatno ukazuje na to
da pripadaju tipu kompaktnih elipti¢nih galaksija, a ne patuljastih eliptic¢nih.

Nazalost, za skoro sve kandidate za kompaktne patuljaste (iz obe identifikovane
populacije) nisu nadeni podaci o njihovoj evoluciji u drvetu sudara ili informacije
o precima u katalogu haloa. Ovo je posledica toga da su kodovi, koji su koris¢eni
za analizu od strane Ilustris tima, bili podeSeni da pokriju Sto veéi prostor para-
metara u simulaciji. Kao primarni parametar koji su njihovi kodovi koristili za
povezivanje haloa kroz vreme je koriS¢ena pripadnost Cestica tamne materije, ¢ije
je prisustvo u objektima koje smo mi nasli na z = 0 zanemarljivo (tj. oni su se vise
orijentisali ka masivnijim strukturama, odnosno §irini analize). Ovo je otvorilo put
ka tome da analiziramo podatke koji se, iako javno dostupni, nisu nasli na radaru
drugih timova, a sadrze jako zanimljiv rezultat. Sve podatke smo stoga morali da
rekonstruisemo ponaosob.

Za svakog kandidata za kompaktne patuljaste, tip cestice, identifikacioni broj
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(ID) cestice i informacija o faznom prostoru (pozicije, brzine) su izvuceni iz poda-
taka za presek stanja simulacije.

Informacija o faznom prostoru i vremenu izmedu preseka stanja je iskoriséena
da se identifikuju najverovatnije lokacije kandidata u prethodnom preseku stanja,
nakon ¢ega u Sirokom prostoru oko te lokacije (radijusa do 400kpc/h) su izvuceni
mogudi preci iz kataloga grupe za taj presek stanja. Nakon toga sledi uporedivanje
ID-a Cestica za svaki tip Cestica (zvezde, gas, tamna materija) izmedu potomka i
mogucih predaka, da bi se utvrdio tacan objekat koji predstavlja pravog pretka.
Cela procedura se ponavlja za svaki sledeéi presek stanja, dok god je moguée prema
pocetku simulacije.

Podaci iz kataloga grupe za povezane podhaloe na svakom preseku stanja daju
nam uvid u njihovu evoluciju. Od 22 pronadena kandidata, 3 su bila na limitu
detekcije SUBFIND algoritma (skoro nedovoljan broj ¢estica) i nisu imali nikakvu
povezanu identifikovanu strukturu ni u jednom od prethodnih preseka stanja, pa
su iskljucena iz daljih analiza. Za ostale postojalo je dovoljno podataka da se
rekonstruise istorija mase, evolucija veli¢ine, istorija formiranja zvezda i evolucija
njihovih komponenti (tamna materija, gas, zvezde).

Imajuéi u vidu da je jedna od populacija (in situ formirana unutar jata) for-
mirana iz oblaka gasa koji se nalazi unutar jata (i bez tamne materije koja je
povezana sa tim oblakom), proverili smo i vreme formiranja pojedina¢nih ¢estica
zvezda unutar svakog podhaloa u simulaciji da se uverimo da nema starije popu-
lacije zvezda u njima, odnosno sve Cestice zvezda kandidata koji su ¢lanovi in situ
populacije su formirane u procesima formiranja zvezda iz pocetnog oblaka gasa
unutar jata.

Dodatno, za pretka (oblak gasa) koji je najranije detektovan u slucaju in situ
populacije su izvucene sledeé¢e informacije: zastupljenost neutralnog vodonika ili

preciznije procenat gasa koji se nalazi u neutralnom vodoniku - HI, unutrasnja
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energija po jedinici mase (ili takozvana specificna unutrasnja energija) u, stopa
formiranja zvezda SF R, i metalicnost Z. Metalicnost smo izrazili u solarnim
jedinicama kao: Z/Z, gde je uzeto da je solarna metali¢nost Z; = 0.0127. Takode

smo izracunali i temperaturu 1" prema formuli:

3kp

gde je U unutrasnja energija, i je srednja molekulska masa gasa, my masa

(6.1)

vodonikovog atoma i kg je Bolcmanova konstanta.

6.3 Dve populacije kompaktnih patuljaka

Nas interes je bio da trazimo kandidate za kompaktne patuljaste galaksije u
blizini (unutar radijusa 106 kpc) najmasivnijih galaksija u jatima na z = 0 u okviru
[ustris-1 simulacije.

Nasli smo 19 kandidata, koji su predstavljeni na 6.1, gde u okviru dijagrama
masa-veli¢ina galaksija vidimo njihovu poziciju u odnosu na ostalu familiju kom-
paktnih patuljastih galaksija. Podaci sa slike 4.4 su preuzeti iz rada Noris (2014)
u kome su kompaktne patuljaste galaksije date sa R, radijusom. Sa druge strane
nasi podaci su dati sa projektovanim 2D Ry, radijusom (usrednjenim na 1000 na-
sumi¢nih projekcija) iz Tlustris-1 simulacije.

Od 19 kandidata za koje je rekonstruisana istorija mase, izdvojene su dve
populacije kandidata za kompaktne patuljaste galaksije sa razli¢itim istorijama
formiranja. Parametri svake populacije su predstavljeni u tabeli 6.1. U datoj
tabeli, objekti bez slovne oznake predstavljaju eksternu grupu, a objekti sa slov-
nom oznakom predstavljaju in situ grupu. U okviru svake populacije kandidati za

kompaktne patuljaste galaksije su imali veoma sli¢nu istoriju (evoluciju).
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Ultimativno i eksterna i in situ populacija ¢e formirati kandidate za kompaktne

patuljke na z = 0 koji su medusobno sli¢ni.

6.3.1 Eksterno formirana populacija

Na slici 6.2 i slici 6.3 identifikovali smo populaciju ¢ije formiranje vuce koren
iz plimskog ogoljavanja galaksija masa Mlec¢nog puta koje su formirane eksterno
u odnosu na finalno jato galaksija. Ovde ukazujemo na to da maksimum ukupne
virijalne mase galaksija u ovoj populaciji je slican sa procenjenom ukupnom vi-
rijalnom masom Mle¢nog puta, odnosno da iznos ~ 1012My, (Kafle et al., 2014;
McMillan, 2017). Kao §to se vidi sa slika, formiranje na visokim crvenim po-
macima prati standardnu bottom up ACDM paradigmu. Sa slike 6.3 vidimo da
objekti pocinju svoju evoluciju sa oc¢ekivanim odnosom gasa i tamne materije od
20%,/80%, respektivno. Nakon toga sledi rast mase koji prati aktivno formiranje
zvezda. Gas se trosi dok se zvezde formiraju. Medutim, dalja o¢ekivana evolu-
cija ovih objekata mase Mle¢nog puta je prekinuta i oni pocinju da gube masu
dok ulaze u jato galaksija na z ~ 2, kao Sto se moze zakljuciti sa slike 6.2. Veci
deo mase koji se izgubi plimskim ogoljavanjem do crvenog pomaka z ~ 1 tokom
interakcija sa okolinom dok galaksije tonu sve dublje u jato. Usled ovih interak-
cija galaksije ostaju bez gasa i tamne materije, gde se zadrzava samo kompaktni
zvezdani ostatak. Ovo koincidira sa time da galaksija dolazi do centralnih delova
jata gde postaje blizak satelit najmasivnije galaksije samog jata. Sa desne strane
svakog grafika na slici 6.2 pregled orbita je dat za potrebe vizuelizacije (plava li-
nija predstavlja trajektoriju kandidata za kompaktnog patuljka, dok isprekidana
zelena linija predstavlja trajektoriju centralnog masivnog objekta). Orbite su date
za vrednosti z koje odgovaraju razdoblju od prvog pojavljivanja objekata do z = 0,
a oblast vizuelizacije (x, y) je izabrana tako da u prikaz stanu cele putanje u datim

intervalima.
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Slika 6.2: Eksterno formirana populacija. Evolucija mase i rastojanja od centra
jata galaksija kandidata za kompaktne patuljke, predstavljena relativno u odnosu
na Roean200 jata galaksija u datom preseku stanja. Gornji red su predstavljene
ukupne mase i evolucija rastojanja kombinovano za sve kandidate, pri cemu su svim
kandidatima pridruzene razli¢ite boje i oznake. Svaka pojedina¢na kompaktna
galaksija je predstavljena na zasebnim graficima zarad jasnog pregleda. Dodate
su orbite u x-y ravni zarad lakse vizuelizacije, gde plava puna linija predstavlja
kretanje kandidata za patuljaste a zelena isprekidana linija kretanje najmasivnije
galaksije unutar jata galaksija. 107
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Slika 6.3: Evolucija mase i veli¢ine eksterno formirane populacije kompaktno elip-
ti¢nih galaksija. Na graficima od vrha nanize su predstavljeni: evolucija udela u
masi tamne materije, evolucija udela u masi gasa, stopa formiranja zvezda unutar
dvostrukog zvezdanog R) radijusa, evolucija udela u masi zvezda i evolucija veli-
¢ine galaksija predstavljena kroz zvezdani Ry radijus. Boje kroz sve panele su iste
za isti objekat.
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Tabela 6.1: Parametri kandidata za kompaktne patuljaste galaksije iz Ilustris-1 simulacije na z = 0 (po kolonama):
oznaka na graficima (ako je primenjivo), rastojanje do najmasivnije galaksije u jatu galaksija (kpc), ukupna masa
(log), ukupna zvezdana masa (log), maksimalna zvezdana masa kandidata u njegovoj istoriji (log), maksimalna
ukupna masa kandidata u njegovoj istoriji (log), zvezdani Ry radijus (pc), 2D projektovani zvezdani Rj radijus
usrednjen iz 1000 nasumi¢nih projekcija (pc), minimalna vrednost 2D projektovanog zvezdanog Ry, radijusa (pc),
maksimalna vrednost 2D projektovanog zvezdanog Ry, radijusa (pc). Horizontalnom linijom su odvojeni parametri

za eksternu populaciju (iznad linije) i za in situ populaciju (ispod linije).

VIISMVIVO VINILVI

Label d log(My) log(My) log(My) log(My) R, R Rpin pmax
(kpc) (z = 0 ukupna) (z =0 zvezdana) (max zvezdana) (max ukupna)

45 9.3 9.3 10.3 12.0 1136 857 778 928

91 9.0 9.0 10.5 11.9 1074 822 757 892

99 9.4 9.3 10.8 12.1 1395 1049 1016 1078

21 8.1 8.1 10.0 11.4 656 477 419 527

92 9.8 9.8 10.8 12.0 1257 938 888 994

73 8.8 8.8 9.9 11.5 943 731 626 855

a) 71 9.7 9.7 9.8 10.3 739 565 374 685
b) 32 9.4 9.4 9.7 10.0 558 427 338 479
c) 76 9.3 9.3 9.6 10.0 692 540 332 636
d) 71 8.8 8.8 9.4 9.9 o087 449 432 463
e) 83 8.9 8.9 9.6 10.2 679 522 411 615
f) 80 8.5 8.5 9.0 9.6 895 699 567  TT8
g) 64 9.0 9.0 9.4 9.9 730 555 479 634
h) 85 8.6 8.6 9.2 9.7 808 614 538 688
i) 76 9.0 8.9 9.3 9.7 618 471 452 493
j) 104 8.5 8.5 8.9 9.7 1125 873 813 926
k) 88 8.5 8.5 8.9 10.0 847 655 563 T4l
1) 93 8.5 8.5 9.3 9.8 787 610 516 669
m) 58 8.7 8.7 9.1 9.8 967 739 548 855
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6.3.2 In situ formirana populacija

Na slici 6.4 i slici 6.5 identifikovali smo kandidate za kompaktne patuljke za koje
se inicijalno formiranje desi in situ u odnosu na kona¢no jato galaksija. Kao sto se
vidi sa slika, galaksija mase sli¢ne patuljastim se formira unutar jata, na crvenim
pomacima z ~ 1. Slika 6.5 pokazuje da su kandidati za kompaktne patuljke ove
populacije formirani iz oblaka gasa koji se nalaze unutar jata i nemaju prisjedinjenu
komponentu tamne materije. Ti oblaci gasa prolaze kratku fazu formiranja zvezda
koja potrosi gas i kreira zvezdanu komponentu koja ostaje. Na kraju procesa ostaje
samo kompaktno jezgro od zvezda. PoSto imaju manje vremena za interakciju
(u odnosu na eksternu populaciju) i veé¢ su blizu centra njihovih mati¢nih jata,
njihov gubitak mase je komparativno daleko manji nego kod patuljaka iz eksterne
populacije. Kandidati za kompaktne patuljke iz ove populacije takode zavrse kao
bliski sateliti masivnih centralnih objekata u mati¢nom jatu.

Formiranjem in situ populacije se bavimo analiziranjem najranijih predaka tih
patuljaka. Parametri za svakog od predaka su izvuéeni i izra¢unati (metali¢nost u
solarnim jedinicama i temperature) i prezentovani u tabeli 6.2. Dodatno, zastuplje-
nost neutralnog vodonika (HI), metali¢nost u solarnim jedinicama, temperatura i
raspored zvezdane komponente su date na slikama 6.6, 6.7 i 6.8.

Rezultati iz tabele 6.2 i slika 6.6, 6.7 i 6.8, pokazuju da se svi oblaci gasa
sastoje iz hladnog (< 10°K), gustog gasa u razli¢itim fazama formiranja zvezda.
Temperatura i intervali mase oblaka gasa su konzistentni sa slikom hladne (cold
mode) akrecije u razlic¢itim fazama (Keres et al., 2005; Norris et al., 2014) kao
razloga formiranja.

Tri oblaka gasa se nalaze u najranijoj fazi formiranja zvezda (f, j, k), posto se
vidi da tek poc¢inju da formiraju zvezdanu komponentu. Kao takvi se razlikuju
od ostalih oblaka po vecoj zastupljenosti neutralnog vodonika, nesto nizim tem-

peraturama i nizoj stopi formiranja zvezda. Metali¢nost svih oblaka gasa je nesto

110



GLAVA 6. FORMIRANJE KOMPAKTNIH PATULJASTIH GALAKSIJA U
JATIMA GALAKSIJA

veca ali jo§ uvek konzistentna sa rezultatima iz prethodnih radova (Genel, 2016;
Kacprzak et al., 2016) na odgovaraju¢em crvenom pomaku, za istu koli¢inu gasa
i fazu formiranja zvezda u kojoj se oblak gasa nalazi. Ti oblaci gasa, gde je skoro
pocelo formiranje zvezda, ¢e naposletku imati istu sudbinu kao i oni koji se veé
nalaze u fazi znacajno vece stope formiranja zvezda. Tj. oni ¢e doziveti troSenje
gasa formiranjem zvezda, obogacivanje okolnog gasa u tom procesu i povecanje

metali¢nosti (kao $to se moze zakljuciti iz slika 6.6, 6.7 1 6.8).

6.4 Diskusija

Dve grupe kandidata za kompaktne patuljaste galaksije na z = 0 su identifiko-
vane iz [ustris-1 simulacije u odnosu na svoje razliite istorije formiranja.

Eksterna grupa su plimski ogoljene galaksije mase Mlec¢nog puta. One su se
formirale izvan jata galaksija u maniru koji je karakteristican za ACDM bottom
up paradigmu. Formirane su na veoma niskim crvenim pomacima kao kombina-
cija gasa i tamne materije (20%/80%). Akumulaciju mase prati formiranje zvezda
koje potrosi gas. Ali nakon upada u jato njihova evolucija mase sugeriSe da su ovi
objekti sa masama sli¢nim Mleé¢nom putu izloZeni ekstremnom plimskom ogoljava-
nju. U meduvremenu, promena u R} radijusu ukazuje na transformaciju objekta
veli¢ine Mle¢nog puta ka kandidatu za kompaktne patuljaste galaksije. I gas i
tamna materija su u potpunosti otrgnuti (ili u slu¢aju gasa - i potroseni) ostavlja-
juéi samo kompaktni zvezdani ostatak. Svi kandidati ultimativno postaju bliski
sateliti najmasivnije galaksije u jatu, Sto se jasno moze videti sa vizuelizacije orbita
na slici 6.2.

In situ grupa su kandidati za kompaktne patuljke koji se formiraju unutar jata
galaksija. Njihove mase nakon formiranja su karakteristicne za patuljaste galaksije.

Parametri izvuceni za najranije detektovane pretke - odnosno za oblake gasa
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Slika 6.4: In situ formirana populacija. Evolucija mase i rastojanja od centra jata
galaksija kandidata za kompaktne patuljke, predstavljena relativno u odnosu na
Rinean, 200 jata galaksija u datom preseku stanja. Sli¢no kao i na slici 6.2, prva dva
grafika gornjeg reda predstavljaju evoluciju ukupne mase i rastojanja, kombino-
vano za sve kandidate, pri ¢emu su svim kandidatima pridruzene razli¢ite boje i
oznake. Svaka pojedinac¢na kompaktna galaksija je predstavljena na zasebnim gra-
ficima zarad jasnog pregleda pojedinacne evolucije mase i rastojanja. Izostavljena
je vizuelizacija orbite zbog mesta koje bi prikazivanje tih orbita zahtevalo. Oznake
na panelima odgovaraju oznakama u tabeli 6.1. 112
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Slika 6.5: Evolucija mase i veli¢ine in situ formirane populacije. Na graficima od
vrha nanize su predstavljeni: evolucija udela u masi gasa, stopa formiranja zvezda
unutar dvostrukog zvezdanog Ry, radijusa, evolucija udela u masi zvezda i evolucija
veli¢ine galaksija predstavljena kroz zvezdani R radijus. Trebalo bi naglasiti da
u halo katalogu nemaju komponentu tamne materije koja je povezana sa njima.
Boje kroz sve panele su iste za isti objekat.
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Tabela 6.2: Parametri najstarijeg pretka kandidata za kompaktne patuljaste galaksije in-situ populacije iz [lustris-1
simulacije (vreme formiranja je dato u drugoj koloni): oznake na graficima, crveni pomak prve detekcije najstarijeg
pretka, masa gasa (log), masa zvezda (log), ukupna stopa formiranja zvezda, udeo HI, metali¢nost, metali¢nost izra-
zena u jedinicama sunceve metalicnosti, maksimalna temperatura za gas u datom objetku, minimalna temperatura
za gas u datom objektu, srednja temperatura za gas u datom objektu.

Oznaka z  log(My) log(Ms) SFR HI(%) Z  Z/Zy Twax Tnin T
Gas Stars  [My/ year| [10°K] [10°K] [10°K]
a) 0.73 10.3 9.0 29 0.10 0.019 1.5 4 0.01 0.8
b) 0.62 10.0 8.9 10 0.03 0.025 2.0 2 0.03 0.7
c) 0.7 9.9 9.3 21 0.02 0.026 2.0 4 0.02 1.3
d) 0.95 9.6 8.6 4 0.10 0.022 1.7 2 0.01 0.6
e) 1.67 10.2 9.0 12 0.08 0.011 0.8 3 0.02 0.5
f) 1.41 9.5 8.1 1 0.33 0.007 0.5 1 0.04 0.3
g) 1.9 9.8 9.2 23 0.00 0.015 1.2 4 0.02 1.7
h) 2.58 9.5 9.1 10 0.01 0.020 1.6 4 0.06 1.5
i) 1.6 9.5 9.1 10 0.02 0.027 2.1 3 0.06 1.4
j) 0.85 9.3 7.9 1 0.27 0.015 1.2 1 0.02 0.3
k) 1.9 9.8 8.1 3 0.20 0.006 0.5 2 0.03 0.3
1) 1.04 9.8 8.7 10 0.02 0.023 1.8 2 0.02 0.9
m) 1.47 9.8 8.9 10 0.10 0.016 1.3 3 0.03 0.8

VIISMVIVO VINILVI

N VOISHVIVO HILSVI'TALYVd HINLMVdNOM HINVHINEOA "9 VAVIO



GLAVA 6. FORMIRANJE KOMPAKTNIH PATULJASTIH GALAKSIJA U
JATIMA GALAKSIJA

koji prolaze kroz formiranje zvezda - su konzistentni sa slikom hladne akrecije gasa
kao metoda nastanka (Keres et al., 2005). Imajuéi u vidu koliko duboko u jatu
su oblaci gasa (koji predstavljaju najranije pretke) detektovani prvi put, ukazuje
ili na moguénost da poti¢u od dela gasa koji se ohladio blizu centra jata i koji je
oduvan aktivnoséu aktivnog galaktickog jezgra (Nipoti & Binney, 2004) ili ukazuje
na eksterno poreklo gasa (u odnosu na jato), tj. da je gas voden filamentom uspeo
da bude ubacen duboko u jato galaksija. Nazalost vremenska rezolucija simulacije
nas sprecava da potvrdimo sa sigurnoséu pravu prirodu porekla ovog gasa. Gas je
verovatno poceo u medugalaktickoj sredini u difuznoj fazi, nakon ¢ega je presao
direktno u gustu fazu bez zagrevanja vise od ~ 10°K (Keres et al., 2005). U
okviru ovog hladnog gasa postoji stopa formiranja zvezda u svim oblacima gasa
koji predstavljaju najranije pretke, ali u razli¢itim fazama u trenutku detekcije. U
nekim oblacima, formiranje zvezda je uzelo maha, dok su drugi oblaci detektovani
upravo u trenutku u kome pocinje proces formiranja zvezda (pre svega f) i k)
obelezeni oblaci gasa) kao $to se i da videti sa slika 6.6, 6.7 1 6.8.

Za razliku od eksterne populacije, kandidati in situ populacije imaju svoj rast
potisnut od starta od strane sredine u kojoj nastaju (odnosno od sredine jata).
Formirani su u novije vreme u odnosu na eksternu populaciju i od starta su liSeni
tamne materije (mada treba pomenuti da se oni nalaze uronjeni u halo tamne ma-
terije roditeljskog jata galaksija). U pocetku su samo gusti oblak gasa koji prolazi
kroz kratku fazu formiranja zvezda pri ¢emu se trosi sav gas. Iz tog procesa se for-
miraju kompaktni zvezdani objekti koji naposletku postaju sateliti najmasnivijih
galaksija u jatima. U toku te evolucije oni dozivljavaju drasticno manji gubitak
mase nego eksterna populacija.

MoZe se primetiti da je galaksija oznacena sa h) na slici 6.4 (panel sa vredno-
stima Ryean200) kandidat za kompaktnog patuljka koji nastaje van jata galaksija

(u kome ¢e finalno zavrsiti), Sto predstavlja razliku u odnosu na ostale ¢lanove in
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situ, populacije u koju je uvrséen. Medutim svi drugi parametri ovog objekta od
interesa su konzistentni sa in situ populacijom. Dodatna analiza prilikom koje je
ispitivana orbita ovog objekta u odnosu na druge grupe, koje se nalaze u blizini
razmatranog jata galaksija, otkriva da je ovaj objekat formiran u okviru manje ma-
sivne grupe u kojoj interaguje sa najmasivnijim objektom te grupe. Naposletku ta
oba objekta (i nas kandidat i najmasivniji objekat te manje grupe) zavrSavaju u
finalnom jatu galaksija, gde interaguju sa najmasivnijom galaksijom tog jata, kao i
ostali ¢lanovi in situ grupe. Kao takav, iako njegova istorija formiranja i evolucija
nisu ocCigledne ali su sustinski iste kao i za ostatak grupe, on ipak pripada in situ
populaciji.

Obe populacije tonu kroz jato da bi postali bliski sateliti najmasivnije galak-
sije u jatu - ovo je donekle ocekivan rezultat imajuci u vidu da je pocetni filter za
ekstrakciju moguc¢ih kandidata za kompaktne patuljaste galaksije bio da trazimo
odgovarajuce objekte upravo na tim lokacijama (oko najmasivnije). Medutim, nisu
nadeni sli¢ni kandidati na trajektorijama bliskih prolaza, $to, bar za eksternu po-
pulaciju, nagovestava da je dugorocno plimsko ogoljavanje unutar jata esencijalno
za formiranje kompaktnih patuljastih galaksija koje zavrse kao sateliti masivnijih.

Same kandidate smo identifikovali tako Sto smo trazili objekte koji odgovaraju
odredenim regionima na dijagramu masa-veli¢ina galaksija. Treba pomenuti da R,
radijus galaksija koji se obi¢no dobija iz posmatranja se u ovom slu¢aju uporeduje
sa Ry radijusom dobijenim iz simulacije. Veza izmedu ta dva nije jednostavna
(osim ukoliko je odnos M/L konstantan) i zavisi od toga koliko je kompaktan
objekat i od njegove mase. Za kompaktne objekte manje mase R, radijus tezi da
bude nizi od R) radijusa (Wellons et al., 2015) §to je na slici 6.1 predstavljeno
strelicama. Stoga, iako se nasi kompaktni patuljci nalaze u gornjem delu grafika,
ocekivalo bi se da se pomere nize kroz rezim kompaktnih elipti¢nih, zbog toga Sto

ocekujemo da im je R, radijus nizi u nasem slucaju.
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Nasli smo 19 kandidata za kompaktne patuljaste galaksije iz 14 jata galaksija.
Ovaj rezultat je konzistentan sa rezultatima rada Zanga i Bela (Zhang & Bell,
2017). Oni su posmatrali 17 jata galaksija i nasli 45 kompaktnih patuljastih ga-
laksija unutar radijusa od 300 Mpc i 10 kompaktnih patuljastih unutar radijusa
od 50 kpc od najmasivnije galaksije u jatu.

Treba pomenuti (zbog buduceg istrazivanja) da drugo najmasivnije jato u
[lustris-1 simulaciji nije dalo ni jednog kandidata za kompaktne patuljke na z = 0
Sto sugerise da evolucija samog jata galaksija igra ulogu u formiranju populacije
kompaktnih patuljastih galaksija u blizini najmasivnijih galaksija u jatu.

Ukupno, negde oko 30% kandidata za kompaktne patuljaste galaksije u blizini
najmasivnijih galaksija u jatu je formirano plimskim ogoljavanjem galaksija koje
upadaju u jato i imaju mase slicne Mle¢nom putu pre upada. Ostatak (oko 70%) su
in situ formirane od strane predaka koji su vise nalik patuljastim galaksijama. Ovo
je najvazniji rezultat vezan za kandidate za kompaktne elipti¢ne u ovoj disertaciji
imajudéi u vidu da posmatranja ne mogu lako da razluce istoriju populacija galaksija
koje su od interesa.

Treba na kraju primetiti, posto gravitaciona duzina ublazavanja u Ilustris-1
simulaciji za barione na z = 0 iznosi 710 pc i posto je najmanja rezolucija hidrodi-
namicke ¢elije oko 48 pc, da to ograni¢ava moguénost da se nade vise kompaktnijih
objekata od ovih koji su detektovani. Stoga je razumno pretpostaviti da ovi objekti
predstavljaju vrh populacije kompaktnih patuljastih galaksija blizu najmasivnijih
galaksija u jatu. Ocekivalo bi se da se nade viSse kompaktnih objekata kada se
pojave buduce kosmoloske simulacije sa kompletnom fizikom i ve¢om rezolucijom

mase.
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Slika 6.6: Najstariji preci in situ formirane populacije. Na graficima je, za svaki,
predstavljena prostorna distribucija za: rasprostranjenost HI gasa (gore levo), me-
talicnost gasa u solarnim jedinicama (gore desno), temperatura gasa (dole levo) i
zvezdana komponenta (dole desno). Svi grafici su za najranije detektovane pretke.
Oznake odgovaraju oznakama u tabelama 6.1 i 6.2.
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Slika 6.7: Najstariji preci in situ formirane populacije (nastavak sa slike 6.6). Na
graficima je, za svaki, predstavljena prostorna distribucija za: rasprostranjenost HI
gasa (gore levo), metali¢nost gasa u solarnim jedinicama (gore desno), temperatura
gasa (dole levo) i zvezdana komponenta (dole desno). Svi grafici su za najranije
detektovane pretke. Oznake odgovaraju oznakama u tabelama 6.1 i 6.2.

119



GLAVA 6. FORMIRANJE KOMPAKTNIH PATULJASTIH GALAKSIJA U
JATIMA GALAKSIJA

z[kpe] z[kpc]
1 — 2.0
| 1 | | | | I | | | ST I I I I
= 4 sk -

0.8 = 16(%
S B 1°r v g
S0.6  12=
= <
—oa H I” 1°°r 1 H °ea
T <]

4 g

2 H e —4-10 |- - 0.4~

o L | l | | | | | ] | | ] ] ] ] ] ] 0.0

-15-10 -5 0 5 10 15 20|"n)—15—10 -5 0 5 10 15 20

Temperature [K]
y[kpc]

z[kpc]

Slika 6.8: Najstariji preci in situ formirane populacije (nastavak sa slike 6.7). Na
graficima je, za svaki, predstavljena prostorna distribucija za: rasprostranjenost HI
gasa (gore levo), metali¢nost gasa u solarnim jedinicama (gore desno), temperatura
gasa (dole levo) i zvezdana komponenta (dole desno). Svi grafici su za najranije
detektovane pretke. Oznake odgovaraju oznakama u tabelama 6.1 1 6.2.
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Glava 7

Rezime 1 zakljucak

7.1 Rezime

U prvom uvodnom poglavlju je pokazan znacaj kosmoloskih simulacija za mo-
derna istrazivanja u astrofizici i opis tehnickih procedura koje su relevantne za sve
moderne kosmoloske simulacije.

U drugom poglavlju su opisani rezultati prve kosmoloske simulacije izvrSene
u Srbiji, gde je analizirano formiranje velikih struktura. Pokazano je kako se
formiraju haloi tamne materije koji su nosioci galaksija u svemiru i kako kosmoloski
model hladne tamne materije uti¢e na formiranje svih struktura, sa posebnim
osvrtom na formiranje struktura koje predstavljaju jata galaksija. Iz dobijenih
rezultata se moze videti da su jata galaksija jos uvek u procesu formiranja.

U tre¢em poglavlju su detaljnije ispitana jata galaksija identifikovana iz [lustris-
1 kosmoloske simulacije, pri ¢emu je definitivho pokazano da su ona jo$ uvek
u procesu formiranja, pri ¢emu znacajan broj njih jo§ uvek nije u dinamickoj
ravnotezi. Na osnovu interakcije, jata su podeljena na interagujuca jata galaksija,
jata galaksija koja interaguju sa manjim grupama i jata galaksija koja nisu u

interakciji.
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U cetvrtom poglavlju je dat pregled poznatih tipova patuljastih galaksija, sa
osvrtom na njihove definiSué¢e karakteristike i najnovije rezultate, kako iz posma-
tranja, tako i iz simulacija.

U petom poglavlju je ispitan uticaj interakcije jata galaksija na rasprostranje-
nost razli¢itih tipova patuljastih galaksija, gde je utvrdeno da postoji znacajan
uticaj na broj patuljastih nepravilnih galaksija u interagujué¢im jatima. Ovo bi
mogao da bude znacajan rezultat koji objasnjava nac¢in dopremanja tih galaksija
u jata, gde nakon toga dozivljavaju morfoloske transformacije u druge tipove pa-
tuljastih.

U Sestom poglavlju je diskutovano postojanje dva kanala formiranja kompakt-
nih elipti¢nih galaksija u jatima galaksija na sta ukazuju rezultati analize podataka
iz Ilustris-1 kosmoloske simulacije. Jedan kanal je plimsko ogoljavanje masivnih
spiralnih galaksija nakon njihovog upada u jato, dok je drugi formiranje unutar
jata iz gustog oblaka gasa koji je formiran najverovatnije akrecijom hladnog gasa
iz okoline. Ovo je znacajan rezultat jer dosadasnja istrazivanja nisu ukljucivala
ovoliko detaljnu analizu koja bi omoguéila izdvajanje potencijalnih procesa koji bi

mogli da dovedu do formiranja kompaktnihs elipti¢nih galaksija.

7.2 Zakljucak

Kosmoloske simulacije su presudan alat u ispitivanju formiranja strukture u
svemiru i u ispitivanju formiranja i evolucije galaksija. U okviru ove disertacije je
predstavljena prva kosmoloska simulacija u celosti izvrSena u Srbiji. Analizom te
kosmoloske simulacije je utvrdeno da su jata galaksija jo§ uvek u procesu formira-
nja.

Analizom Ilustris-1 kosmoloske simulacije je dobijeno nekoliko rezultata:

e Napravljena je podela u odnosu na stepen interakcije u kome se nalaze jata
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galaksija na:

— interagujuca jata;
— jata u slaboj interakciji;
— jata koja ne interaguju.
e Analiziran je uticaj stepena interakcije jata galaksija na rasprostranjenost
razli¢itih tipova patuljastih galaksija, pri ¢emu je utvrdeno:
— da ne postoji uticaj na rasprostranjenost patuljastih elipti¢nih galaksija;

— da ne postoji uticaj na rasprostranjeost ultra difuznih galaksija. Prili-
kom te analize je potvrden skorasnji rezultat koji pokazuje da se broj

ultra difuznih galaksija skalira sa masom strukture;

— utvrdeno je da postoji znacajno veci broj patuljastih nepravilnih galak-
sija u interagujué¢im jatima galaksija. Posto se smatra da one dozivlja-
vaju morfoloske prelaze prilikom upada u jato u druge tipove patuljastih
galaksija ovo bi moglo da da odgovor i svakako baca novo svetlo na pita-
nja koja se tic¢u evolucije patuljastih galaksija, pre svega na mehanizam

dopremanja tih galaksija do jata galaksija.

e Prvi put su identifikovana dva potencijalna kanala formiranja kompaktnih

elipticnih galaksija:

— Jedan kanal ¢ini plimsko ogoljavanje masivnih spiralnih galaksija;

— Drugi kanal je formiranje unutar jata iz gustih oblaka gasa koji su naj-

verovatnije nastali akrecijom hladnog gasa iz okoline.
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MoTnucanu-a ][\(&ZM A A [L iAPT W HC%U\t

6poj nHaekca Ab 200 2/20 AO

UsjaBrbyjem

[a je OOKTopCcKa gucepTauuja nog HacrnoBoMm

fibof\“/u,uﬁﬂ WATY LACTUX CAANQVCCUIA b &
JATUMA  CTANAXCUIA MAAE MAce

e pesynTaT CONCTBEHOr UCTPaXMBaYKor paga,

e [a npeanoxeHa guceprauuja y LenvMHu HY y aenosuma Huje 6una npeanoxeHa
3a pobujae Guno koje AvNnome npema CTyAWCKUM nporpamuma Apyrux
BMCOKOLLKONCKUX YCTaHOoBa,

e [acy pe3ynTaTv KOPEKTHO HaBeaeHM W

* [a HUCaM KpLiMo/na ayTopcka npaBa W KOPUCTUO WHTENEeKTyanHy CBOjUHY
Apyrux nuua.

MoTnuc aokropaHaa

Y Beorpagay, 26 073 20/ 7




Mpwnor 2.

WU3jaBa 0 UICTOBETHOCTH WITaMNaHe eneKTpPoHCKe
Bep3uje AOKTOPCKOr paaa

Mme 1 npeanme ayTopa \l\&M A SA q\l AT mm%ut
Bpoj MHaekca A 2002 /2010
CTyavjcku nporpam ACTPOROMKRIA KA CTPODbUIUKA

Hacnoe paga E&otf\vu,um AATY RACTUY CAANKCUIA Y JATUMA CAANCCU A MAAL MACE

MeHTOp Av \\’\ NPo (AR M whn {7

MoTnucaHw/a u EMABA M RPTUH OB U b

W3jasrbyjem Aa je wramnada Bepauja Mor JOKTOPCKOr paja ucToBeTHa €NeKTPOHCKO]
Bepanju Kojy cam npefjao/na 3a objaBreuBarbe Ha nopranmy JAurutanHor
peno3uTopujyma YHuBep3autetay Beorpapy.

[lossorbaBam fa ce objase MOjU NWYHWM nojaun BesaHu 3a pobujare akagemckor
3Batba AOKTOPA Hayka, Kao LUTO Cy VME U Mpesume, roanHa u Mecto pohera 1 gatym
onbpaHe paga.

OBM NUuYHM nopgaun Mory ce 00jaBuTM Ha MPEeXHUM cTpaHuuama purutande
BubnuoTeKe, y ENEeKTPOHCKOM KaTanory ny nybnukauvjama YHusepsuteTa y Beorpaay.

MoTnuc pgokTopaHaa

Y beorpaay, 2(5 .03 . 201}




Mpwnor 3.
UsjaBa o kopuwhemwy
Osnawhyjem YHuepautetcky Gubnunoteky ,Csetosap Mapkosuh® ga y [durutanyu

peno3utopujym YHusepsuteTa y beorpagy yHece Mojy AOKTOPCKY auceptauujy nog
HaCnoBoM:

g&ciﬂtfgbljﬂ\ NATY WACTux  TAAA YCu JA Y
JATAMA  CAAAKCUIA  MAAE MACe

Koja je Moje ayTopcKo Aeno.

AvcepTauvjy ca cBum nNpunosnmMa npegao/na cam y enekTpoHCKoM hopmaty norogHom
3a TpajHO apxuBUpame.

Mojy AOKTOPCKY AucepTauujy noxpareHy y [Jurutantn penosutopujym YHusepsuTera y
Beorpagy mory Aa kopucte CBMW KOju NowTyjy oapeabe cappxaHe y ogabpaHom Tuny
nuueHue KpeatusHe 3ajeaHuue (Creative Commons) 3a Kojy cam ce ogny4duo/na.

1. AyTopcTBO
2. AyTOpCTBO - HEKOMEpLMjanHo
3. AyTopcTBO — HekomepumjanHo — 6e3 npepage
@Awopm’so — HeKomepuujanHo — AenuTy Nog UCTUM ycrnosuma
5. Aytopcteo — 6e3 npepage
6. AyTOpCTBO — AEnuUTK NoA UCTUM ycroBuma

(MonMmMo f[a 3aoKkpyxuTe camo jeAHy oA WecT NoHyReHWX nuueHun, KpaTtak onuc
nuueHuKM gart je Ha nonefuHu nucTa).

Mornuc pokropaHaa

Y Beorpagy, JL61. 2014,
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