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Simulacije proleta galaksija i uticaj parametra
sudara na njihovu evoluciju

Sazetak

Predmet ove disertacije je proucavanje uticaja proleta na strukturnu evoluciju galaksija.
Proleti galaksija su veoma bliske interakcije koje ne rezultiraju sudarom. Sa velikom uc¢estanoséu
u kasnom Univerzumu, njihova uloga u evoluciji galaksija je znacajna. Ranija istrazivanja su
se fokusirala na prolete galaksija jednake mase, koji su izuzetno retki. Mi se fokusiramo na
tipi¢ne prolete sa nizim odnosom masa. Cilj nam je da detaljnije ispitamo strukturu i evoluciju
galaksija i pokazemo da su ovi proleti podjednako vazni kao i oni sa galaksijama jednakih masa.

Izvrsili smo seriju simulacija N tela tipi¢nih proleta sa razli¢itim parametrima sudara. De-
monstrirali smo primenljivost i znacaj izolovanih simulacija N tela i razvili efikasnu metodu za
pouzdanu detekciju precki u diskovima galaksija.

Po prvi put smo ispitali evoluciju sekundarne galaksije, fokusirajuc¢i se na gubitak mase
tamne materije. Rezultati pokazuju da preostala masa prati zakon logaritamskog rasta sa para-
metrom sudara i sugeri$u da proleti znac¢ajno doprinose formiranju galaksija sa malom koli¢inom
tamne materije.

Primarna galaksija trpi slicne posledice kao u proletima galaksija jednakih masa. Precka se
formira u blizim proletima, dvograne spirale tokom svih proleta, a halo tamne materije stice
izvesnu rotaciju. Vec¢ina parametara ovih struktura je u korelaciji ili antikorelaciji sa parametrom
sudara. Takode smo primetili da se dupla precka moze formirati namotavanjem spirala oko rano
formirane precke.

Uspesno smo pokazali da ¢esti, tipi¢ni proleti galaksija sa nizim odnosom masa znac¢ajno
uti¢u na evoluciju galaksija, proizvodeéi razli¢ite posmatrane efekte. Nasi rezultati bi trebalo
da sluze kao upozorenje da se ove interakcije ne smeju zanemariti u buduéim istrazivanjima.

Kljuéne reci: interakcije galaksija, evolucija galaksija, morfologija galaksija, haloi tamne
materije, numericke simulacije

Nauc¢na oblast: Astronomija

UZa nauc¢na oblast: Vangalakticka astronomija



Galaxy flyby simulations and the role of the
impact parameter in their evolution

Abstract

The subject of this dissertation is to study the effects of galaxy flybys on the structural
evolution of galaxies. Galaxy flybys are very close interactions that do not result in a merger.
With the high frequency in the late Universe, their role in the evolution of galaxies is significant.
Earlier studies focused on equal-mass flybys, which are extremely rare. We focus on typical
flybys with a lower mass ratio. We aim to explore the structure and evolution of galaxies in
greater detail and demonstrate that these flybys are just as important as equal-mass ones.

We performed a series of N body simulations of typical flybys with varying impact para-
meters. We demonstrated the applicability and importance of isolated N body simulations and
developed an efficient method for reliable bar detection in galaxy discs.

For the first time, we examined the evolution of the secondary galaxy, focusing on its dark
matter mass loss. The results show that the leftover mass follows logarithmic growth law with
impact parameter and suggest that flybys contribute to the formation of dark matter-deficient
galaxies.

The primary galaxy is affected in a similar way as in equal-mass flybys. Bars form in closer
flybys, two-armed spirals form during all flybys, and the dark matter halo spins up. Most of
the parameters of these structures are correlated or anti-correlated with the impact parameter.
We also noticed that a double bar could form as evolving spirals wrap around the early-formed
bar.

We successfully demonstrated that frequent, typical flybys with lower mass ratios signifi-
cantly affect the evolution of galaxies, producing various observed effects. Our results should
serve as a warning not to disregard these interactions in future studies.

Key words: galaxy interactions, galaxy evolution, galaxy morphology, dark matter haloes,
numerical simulations

Scientific field: Astronomy

Scientific subfield: Extragalactic astronomy
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Poglavlje 1

Uvod

Osnovu opsteprihvacenog kosmoloskog ACDM modela ¢ine tamna energija (A), koju odli-
kuje negativan pritisak sto rezultuje ubrzanim Sirenjem Univerzuma, i hladna tamna materija
(eng. cold dark matter, CDM) sacinjena od nerelativistickih, nebarionskih ¢estica koje intera-
guju samo gravitaciono. Po ovom modelu, prve strukture koje nastaju (gravitacionim kolapsom
tamne materije u oblastima vece gustine i postizanjem virijalne ravnoteze) su haloi tamne ma-
terije, na crvenom pomaku z ~ 30. U centrima ovih haloa poé¢inju da rastu perturbacije u gasu
i dolazi do formiranja barionskih objekata - prvih galaksija. Dalji rast ovih struktura, dakle
i haloa tamne materije i barionskih objekata unutar njih, odvija se hijerarhijski - uzastopnim
sudarima (eng. merger) sa drugim haloima (pa i galaksijama unutar njih) koji rezultuju njiho-
vim spajanjem. Kako strukture u Univerzumu nisu uniformno rasporedene, veé¢ postoje oblasti
gde gotovo i da nema galaksija (eng. wvoids), kao i oblasti veée gustine gde se formiraju jata
galaksija, ocigledno je da ¢e ucCestanost sudara biti razli¢ita u razli¢itim sredinama.

Pored sudara, koji predstavljaju vodeé¢i mehanizam formiranja i evolucije galaksija kakve da-
nas posmatramo, interakcije galaksija koje ne rezultuju njihovim spajanjem (eng. non-mergers;
u daljem tekstu - interakcije) su takode vazan ¢inilac u teoriji evolucije galaksija. Fenomenolo-
ski predmet ove teze je upravo jedna klasa takvih interakcija - jako bliski relativno brzi prolazi
galaksija, odnosno proleti galaksija (eng. flyby).

Tokom proslog veka, usled ociglednih rac¢unarskih ogranic¢enja, teorijskim istrazivanjima iz
oblasti galakticke dinamike dominirao je analiticki pristup. Ispitivano je kretanje cestica u
stabilnim, stacionarnim (eng. steady-state) ili kvazi-stacionarnim (eng. quasi-steady-state) gra-
vitacionim potencijalima. Time su postavljene osnove orbitalne teorije i doslo je do znacajnih
pomaka u razumevanju raznih dinamickih efekata (Binney & Tremaine, 2008). Uz brojne do-
kaze o evoluciji galaksija, postalo je jasno da ovakav, analiticki pristup, iako ima svoju korist i
primenu, ne moze dati kompletnu sliku. S druge strane, sa razvojem racunara i super-racunara,
numericki pristup, odnosno numericke simulacije, postajale su sve popularnije i danas su ne-
izostavni deo teorijske astrofizike. Kako za potrebe naSeg istrazivanja koristimo numericke,
nekosmoloske simulacije N tela, ova disertacija ima i svoj tehnicki aspekt, te ¢emo se posebno
pozabaviti pitanjem opravdanosti i znacaja ovih simulacija. Naime, numericke, nekosmoloske
simulacije N tela, iako uproséene jer uzimaju u obzir samo gravitacionu interakciju, se mo-
gu smatrati neophodnom dopunom kosmoloskih simulacija jer omoguc¢avaju uglavnom bolju
¢esticnu i, daleko vaznije, bolju vremensku rezoluciju. Uz to, za razliku od kosmoloskih, u ne-
kosmoloskim simulacijama uslovi su strogo kontrolisani te je moguée detaljnije ispitati uticaje
razli¢itih parametara koji opisuju neki dogadaj na skalama galaksija. Time nekosmoloske si-
mulacije daju bolji uvid u pitanja koja se ticu manjih skala - galaksija, njihovih svojstava i
dogadaja unutar njih, njihovih medusobnih interakcija i posledica istih. Njihova bolja vremen-
ska rezolucija, o¢igledno, omogucava finije ispitivanje brzih dogadaja i kratkori¢nih efekata koji,
gotovo izvesno, ostaju nezapazeni u kosmoloskim simulacijama.



U nastavku ovog poglavlja ¢emo dati kratak teorijski uvod u morfologiju i evoluciju galaksi-
ja, i interakcije galaksija uopsteno na jedan netipi¢an nacin uz pokusaj njihove fundamentalnije
klasifikacije. Uz to, detaljnije ¢emo definisati prolete galaksija koji su predmet ovog rada i na-
praviti pregled malobrojnih ali znac¢ajnih dosada$njih istrazivanja na ovu temu. U svetlu toga,
na kraju ¢emo diskutovati motivaciju za ovaj rad kao i jasno definisati fenomenoloske i tehnicke
ciljeve.

1.1 Morfologija i evolucija galaksija

Galaksije, kako ih danas znamo i posmatramo, su gravitaciono vezani sistemi sac¢injeni od
zvezda 1 meduzvezdanog gasa i prasine koje okruzuje masivan halo tamne, nevidljive mate-
rije znacajno veéih dimenzija od dimenzija vidljive komponente. Osim $to se one medusobno
razlikuju po masi (po koli¢ini zvezda i gasa koji ih ¢ine), njihove glavne razlike, one koje su
najociglednije iz posmatranja, su upravo vizuelne, odnosno razlike u njihovom obliku i strukturi
ili jednom recju - morfologiji.

Cilj izuc¢avanja morfologije galaksija danas nije samo sistematic¢na klasifikacija galaksija, ma-
da je to neophodni prvi korak. Najpre, razlic¢ite morfoloske klase ili manifestacije, zbog svojih
razli¢itih mehanizama nastanka, nam daju informacije o istoriji galaksije. Ali osim proglosti ga-
laksije koju na ovaj na¢in mozemo izuc¢avati, na osnovu ispitivanja morfologije mozemo napraviti
i predikcije o njenoj budu¢nosti. Naime, galaksije evoluiraju ne samo evolucijom pojedinac¢nih
zvezda koje ih Cine, ve¢ i morfoloske strukture imaju svoj, poseban nacin i tok evolucije, a
Stavise Cesto razlicite strukture i podstrukture mogu ko-evoluirati.

U okviru ovog odeljka najpre ¢emo predstaviti osnovnu morfolosku klasifikaciju galaksija
koja je najceS¢e u upotrebi, a potom ¢emo se osvrnuti na evoluciju galaksija i diskutovati koja
su to njena karakteristicna razdoblja.

1.1.1 Morfoloska klasifikacija galaksija

Morfologke razlike izmedu galaksija bile su ocigledne i privlacile su paznju ¢ak i pre nego
Sto je postalo poznato da su galaksije zasebni objekti koji se nalaze izvan Mle¢nog puta. Prvu
sistemati¢nu morfolosku klasifikaciju galaksija, a koja je i danas u nesto izmenjenom i dopunje-
nom obliku najées¢e u upotrebi, napravio je Hubble (1926). Ilustrativni prikaz ove klasifikacije,
poznat kao "Hablova viljuska", prikazan je na slici 1.1, gde je sa pocetnim E oznacena klasa
elipti¢nih, sa po¢etnim S klasa spiralnih, a sa pocetnim I klasa nepravilnih galaksija, uz klasu SO
koja predstavlja soc¢ivaste, odnosno lentikularne galaksije. Dodatno slovo B oznacava potklase
galaksija kog kojih se moze uo¢iti izduzena struktura - precka! (eng. bar).

Elipti¢ne galaksije se razlikuju po tipovima En, gde je n broj koji uzima vrednosti iz inter-
vala (0, 7) i predstavlja meru elipti¢nosti ra¢unatu po formuli 10(1—b/a), gde a i b predstavljaju
veliku i malu poluosu, respektivno. Njih odlikuje odsustvo nekih specifi¢nih struktura, zvezde
populacije II (stare zvezde male metali¢nosti) i male koli¢ine (pa neretko i odsustvo) gasa i
prasine. Uz to, ove galaksije mogu znacajno varirati po masi, log(M [Mg]) € (5,13).

Spiralne galaksije, kako one bez precke (S) tako i one sa njom (SB), se dodatno dele u tri
tipa, oznacena slovima a, b i c. Ovi tipovi se odreduju na osnovu sjaja i izrazenosti central-
nog ovala (eng. bulge, $to bi doslovno znacilo izbo¢ina) i izvesne namotanosti spiralnih grana.
Naizgled postoji korelacija izmedu ove dve pojave: spiralne galaksije sa izrazenijim centralnim
ovalom obi¢no imaju namotanije spiralne grane i klasifikovane su kao Sa ili SBa (Mo, van den
Bosch & White, 2010). Galaksije obe ove klase (S i SB) odlukuju zvezde populacije T (mlade

LOva struktura se ¢esto naziva i precaga, a u pojedinim sluéajevima se moze naéi da se galaksije koje je sadrze
nazivaju - premosc¢ene. U ovoj disertaciji se koristi pojam "precka", koji koristi i prof. dr Olga Atanackovié
(Vukicevié-Karabin & Atanackovié, 2010).
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Slika 1.1: Tlustrativni prikaz Hubble (1926) morfoloske klasifikacije galaksija, poznat kao "Ha-~
blova viljuska". Izvor: Abraham (1998)

zvezde vece metali¢nosti, mada se van diska mogu uociti i starije zvezde populacije II), velike
koli¢ine gasa i praSine, regioni pojac¢anog formiranja zvezda i to $to malo variraju po masi,
log(M [Mg]) € (9,12).

Socivaste ili lentikularne (oba pojma se ¢esto koriste) galaksije SO se ¢esto smatraju za
prelaznu klasu izmedu elipticnih i spiralnih galaksija, buduc¢i da sadrze disk ali bez izrazene
spiralne strukture, a centralni oval je obi¢no izrazeniji nego u spiralnim galaksijama. Sadrze
znacajno manje koli¢ine gasa i prasine (pa ¢ak i odsustvo istih) od spiralnih galaksija i nisu
uoceni regioni pojacanog formiranja zvezda. Moze se desiti da, ipak, sadrze precku i u tom
slucaju se klasifikuju kao SBO.

Treba naglasiti da nepravilne galaksije (I) ipak nisu bile uvrséene u originalnu morfolosku
klasifikaciju. One se grubo mogu podeliti u tri tipa: Irr (eng. irregular) tip su galaksije koje
su u potpunosti nepravilne, bez ikakvih naznaka strukture, Im tip su galaksije kog kojih se
ipak mogu uociti nekakve naznake strukture, a IBm galaksije kod kojih se moze uociti neka-
kva preckasta struktura. Ovu klasu galaksija odlukuju obe populacije zvezda (i stare i mlade),
uglavnom vece koli¢ine gasa i izvesna, ali varijabilna koli¢ina prasine, a mogu malo varirati po
masi log(M [Mg]) € (8,11).

Zanimljivo je primetiti da se ilustrativni primer prikazan na slici 1.1 ¢esto, bar istorijski,
tumaci evolutivno sleva ka desno te se, na primer, elipticne galaksije nazivaju galaksijama ra-
nog, a spiralne kasnog tipa (ili se ¢ak S(B)a mogu nazvati spiralnim galaksijama ranog tipa u
odnosu na S(B)c). Ova terminologija nije utemeljena u realnosti jer je suprotna opsteprihvace-
nom hijerarhijskom modelu formiranja galaksija (kako su diskutovali npr. Abraham, 1998; Mo
et al., 2010) ali se odrzala iz istorijskih razloga.

Dopuna predstavljene morfoloske klasifikacije (de Vaucouleurs, 1959; de Vaucouleurs, de
Vaucouleurs & Corwin, 1976) predloZena je kako bi se jasnije napravila razlika izmedu fini-
jih elemenata galakticke morfoloske strukture. Tako su u slucaju precki predlozene tri zasebne
klase kod spiralnih galaksija (SA bi bile spiralne galaksije bez precke, SB one sa preckom, a
SAB galaksije kod kojih je precka slaba) i podjednako klasa za socivaste galaksije (gde je SA0
galaksija bez precke, SB0 ona sa preckom, a kod S0 se ne moze sa sigurnos¢u detektovati takva
struktura). Dodatno je uzeto u obzir i moguce postojanje prstenova ili prstenaste strukture, pa
se njegovo postojanje obelezava slovom r (eng. ring), njegovo odsustvo slovom s, a kombinovano
rs predstavlja prelazni slucaj, onda kada takva struktura postoji ali nije dovoljno jasno izrazena
ili ima prekide. Dodatno, u sluc¢aju spiralnih galaksija, predloZeno je jos dva tipa kao nastavak
inicijalnog niza a, b, c: tip galaksije koji bi se oznacio slovom d podrazumeva spiralnu galaksiju
koja izgleda difuzno i isprekidano dok je centralni oval jako slabog sjaja, a tip galaksije koji bi
se oznacio slovom m predstavlja spiralne galaksije prakti¢no bez centralnog ovala u kojima su
spiralne grane slabe i deluju nepravilno.



Treba pomenuti i takozvanu Yerkes klasifikaciju (Morgan & Mayall, 1957; Morgan, 1958,
1959; Morgan & Osterbrock, 1969; Morgan, 1971) koja klasifikuje galaksije na osnovu tri karak-
teristike: dominantnog spektralnog tipa zvezda u galaksiji, oblika galaksije i inklinacije odnosno
ugla pod kojim se galaksija vidi. Iako moze delovati kao potpunija klasifikacija, naroc¢ito sa po-
smatracke strane, ona u svojoj celini nije trenutno u upotrebi. Medutim, dve klase galaksija
predlozene tom klasifikacijom su danas u upotrebi jer se one ne mogu jasno uklopiti u nasiroko
koris¢enu (a prethodno predstavljenu) morfolosku klasifikaciju. To su klase D i njihove masiv-
nije manifestacije ¢cD (poznata i kao eng. central Dominant galazy), koje odlikuje rotaciona
simetrija ali nemaju spiralnu strukturu niti su oc¢igledno elipti¢ne, a mogu izgledati i difuzno.
Klasa galaksija cD predstavlja najmasivnije poznate galaksije u Univerzumu koje se nalaze is-
klju¢ivo u centrima bogatih jata galaksija (Matthews, Morgan & Schmidt, 1964).

lako to prevazilazi okvire naSeg istrazivanja, treba pomenuti da se galaksije, osim po morfo-
logiji, mogu klasifikovati i na osnovu njihovih razli¢itih fizickih karakteristika. Najcesca fizicka
klasifikacija galaksija koja je danas u upotrebi deli galaksije na normalne (klasa kojoj pripada
oko 90% posmatranih galaksija i njihovo je zracenje odredeno zracenjem zvezda koje ih ¢ine) i
aktivne (Mo et al., 2010; Vukic¢evié-Karabin & Atanackovié¢, 2010). Aktivne galaksije emituju
velike koli¢ine energije iz kompaktnog centralnog regiona koji se sastoji iz supermasivne crne
rupe koja aktivno raste (po masi), akrecionog diska oko nje i jonizovanih gasnih oblaka, pri
¢emu se taj centralni region zove aktivno galakticko jezgro (ili, krace AGJ). Smatra se da ova
aktivnost predstavlja samo jednu fazu u evoluciji galaksija, koja uglavnom nastaje usled izuzet-
no jakih interakcija i sudara (npr. Bahcall et al., 1997; Mo et al., 2010; Bernhard et al., 2022).
Osim pomenute klasifikacije, moguce je fizicki klasifikovati galaksije na osnovu koli¢ine gasa
koju sadrze, luminoznosti, kao i na osnovu njihove stope formiranja zvezda. Od posebnog su
znacaja i takozvane zvezdorodne galaksije (eng. starburst galazies) ¢ija stopa formiranja zvezda
moZe biti ¢ak 10 — 100 puta veéa od one kod normalnih galaksija (na primer, galaksija nalik
Mlecnom putu, Mo et al., 2010). U ekstremnim sluc¢ajevima, ovi objekti emituju veé¢inu zrace-
nja u infracrvenom delu spektra, te su takve galaksije poznate i kao sjajne infracrvene galaksije
(eng. luminous infrared galazies ili krace LIRGs, Soifer et al., 1984; Sanders & Mirabel, 1996).
Zbog cinjenice da je visoka stopa formiranja zvezda u ovim galaksijama uglavnom ogranic¢ena
na odredene regione, jasno je da je neophodan priliv velikih koli¢ina gasa za dovoljno kratko
vreme u te regione, $to se najefikasnije postize kroz jake interakcije i sudare galaksija (Larson
& Tinsley, 1978; Joseph & Wright, 1985). S obzirom na to da u ovom radu ispitujemo samo
dinamicke efekte i uzimamo u obzir samo gravitacionu interakciju, nemamo prilike da posebno
ispitamo neke od ovih pojava, ali buduca istrazivanja svakako treba da idu u tom pravcu.

1.1.2 Evolucija galaksija i njena razdoblja

Posmatracko otkri¢e da galaksije u centrima bogatih jata galaksija na crvenim pomacima
z ~ 0.3 deluju plavlje nego one u centrima sli¢nih, bogatih jata na manjim crvenim pomacima
(odnosno u kasnijim fazama Univerzuma) nazvano je Butcher & Oemler (1978) efekat, po auto-
rima. Sa dana$njeg stanovista, ovaj rezultat se ¢ini sasvim ocekivanim i razumljivim i jasno je
da taj visak plavicastih galaksija ukazuje na pojacanu stopu formiranja zvezda u galaksijama
bogatih jata u ranijem Univerzumu. Autori su kasnije progirili svoj posmatracki uzorak, potvr-
div§i inicijalne rezultate (Butcher & Oemler, 1984). Potonja istrazivanja su takode potvrdila
efekat za crvene pomake z > 0.2 (Lavery & Henry, 1986; Aragon-Salamanca et al., 1993; Goto
et al., 2003). Medutim, Allington-Smith et al. (1993) su otkrili da ovaj efekat vazi iskljucivo za
bogata jata galaksija, ali da se sli¢no ne uocava i za manja jata ili grupe galaksija. To je navelo
neke autore da tumace ovaj efekat kao posledicu interakcija, sudara i globalnih uticaja veoma
guste sredine (Couch et al., 1994; Dressler et al., 1994), za koje smatraju da imaju najznacajniji
uticaj na evoluciju galaksija i pojac¢ane stope formiranja zvezda.
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lako je veé¢ bilo poznato da se razli¢iti morfoloski tipovi galaksija mogu ¢eSée naci u razlici-
tim sredinama, Dressler (1980a,b) je prvi ukazao na postojanje takozvane morfologija-gustina
relacije, odnosno tendencije galaksija odgovaraju¢eg morfoloskog tipa da se ¢esée nadu u obla-
stima odredene gustine. Ukoliko bismo morfoloski tip galaksije oznadili sa T" a gustinu sredine
sa X, ova relacija bi se ukratko mogla nazvati T'— X relacija. Naime, u oblastima manje gustine
dominiraju spiralne galaksije, kako one bez precke tako i one sa njom (klase S i SB), dok su u
oblastima veée gustine, kakve su masivna jata galaksija, najzastupljenije elipti¢ne i soc¢ivaste
galaksije (klase E i S0). Dressler (1984) smatra da su za oba (ovde predstavljena) efekta pre-
tezno zasluzne interakcije i sudari galaksija, kao i globalni gravitacioni uticaji gusto naseljene
sredine (gde su i interakcije, prirodno, ocekivanije). Vise autora je, u nekoj meri, potvrdilo ova
zapazanja (npr. Bhavsar, 1981; de Souza et al., 1982; Okamoto & Nagashima, 2001). Osim
izvesne potvrde T — X relacije, Sazonova et al. (2020) su, ispitujuéi jata galaksija na crvenim
pomacima 1 < z < 2, naglasili da se u jatima formiraju kompaktne galaksije sa veoma izra-
zenim centralnim ovalima, kao i da su uticajima najpodloznije galaksije manje mase, log(M
[Mg]) < 10.5.

Moze se zakljuciti da su interakcije i sudari galaksija veoma bitni za njihovu evoluciju i
primetiti da ovaj pododeljak na izvesni nacin predstavlja uvertiru u nastavak ovog poglavlja.
Pre nego sto se osvrnemo na interakcije galaksija i specificnije - prolete koji su predmet ove
disertacije, moramo najpre definisati osnovna razdoblja u evoluciji galaksija:

1. Razdoblje aktivne? evolucije, ili ukratko aktivna evolucija, podrazumeva period naj-
burnije evolucije koja nastaje usled interakcija, sudara i spoljasnjih gravitacionih dejstava
a koja uglavnom rezultuje pojac¢anom stopom formiranja zvezda, znac¢ajnim promenama
u morfologiji galaksija pa ¢ak i promenama morfoloskog tipa galaksije.

2. Razdoblje pasivne evolucije, ili ukratko pasivna evolucija, je najmirniji period tokom
evolucije galaksija. Galaksije su neperturbovane (ne dogadaju se interakcije niti sudari i
nema znacajnog gravitacionog uticaja spolja), a formiranje zvezda je prakti¢no neposto-
jece. Tokom ovog perioda, galaksije evoluiraju gubeéi sjaj i postajuéi crvenije, evolucijom
zvezda koje ih cine.

3. Razdoblje sekularne evolucije, ili ukratko sekularna evolucija (Falcon-Barroso & Kna-
pen, 2013; Sellwood, 2014) se moZze smatrati nekim prelaznim periodom izmedu dva pret-
hodno navedena razdoblja. Tokom ovog perioda moze do¢i do znacajnijih promena u
galaksijama, ali su te promene uzrokovane internim procesima i evolucijom veé¢ postojec¢ih
perturbacija u galaksijama ili razli¢itih morfoloskih struktura. Najcesce su u pitanju prec-
ke i spiralna struktura. Podrazumeva se da je odlikuje odsustvo interakcija i spoljasnjih
gravitacionih dejstava.

Jednostavno govoredi, razdoblje aktivne evolucije trebalo bi da traje najkrace, a razdoblje pasiv-
ne najduze. Medutim, za razliku od, na primer, evolucije zvezda, razdoblja u evoluciji galaksija
ne mogu se jednostavno tretirati, niti su njihove vremenske skale jasno definisane jer zavise od
vise faktora (pre svega, od gustine sredine u kojoj se galaksije nalaze). Tako se, na primer, moze
ocekivati da se razdoblja aktivne i sekularne evolucije naizmeni¢no smenjuju kod galaksija u
jatima galaksija, koje nemaju priliku da produ kroz razdoblje pasivne evolucije. Nasuprot nji-
ma, galaksije u retkim sredinama, takozvane galaksije u polju (eng. field galazies), veéinu svog
zivota provedu u razdoblju pasivne evolucije, uz relativno kratke periode (svega par milijardi
godina ili manje) preostala dva razdoblja evolucije.

2Pod aktivno$éu ovde smatramo fenomene koji se ne moraju nuzno odnositi na jezgro galaksije.



1.2 Interakcije galaksija

Kada se govori o interakcijama galaksija, ne sme se izostaviti Holmberg (1940) koji je prvi
eksplicitno istakao njihov znacaj. Prilikom interakcije, dolazi do prenosa energije i momenta im-
pulsa orbitalnog kretanja na unutrasnju strukturu i unutrasnja kretanja pojedinacnih galaksija,
Sto moze rezultovati znacajnim promenama i posledicama po evoluciju pojedina¢nih galaksija.
Istovremeno, on je i prvi koji je izvrsio, moglo bi se rec¢i proto-simulaciju gravitacione interakcije
N tela u cilju ispitivanja interakcija galaksija, koris¢enjem seta sijalica (Holmberg, 1941). Tako
se on moze smatrati zacetnikom oblasti kojom se mi danas bavimo, kako u fenomenoloskom
smislu (interakcije galaksija), tako i u tehni¢kom (simulacije N tela).

Pionirskim radovima u oblasti interakcija galaksija i njihovog uticaja na posmatranu morfo-
logiju smatraju se i Toomre & Toomre (1972) i Eneev, Kozlov & Sunyaev (1973), pokazavsi da
bliske interakcije galaksija dovode do formiranja niza interesantnih struktura koje posmatramo:
plimskih repova i mostova materije koji naizgled povezuju dve galaksije, kao i spiralne strukture
i izvesne zakrivljenosti diskova pojedinacnih galaksija, izmedu ostalog. Ovu ideju su potvrdila
i kasnija istrazivanja (npr. Barnes & Hernquist, 1992; Tutukov & Fedorova, 2006; Dubinski &
Chakrabarty, 2009), te danas ovo predstavlja opste znanje.

Jata galaksija, uzimajuci u obzir njihovu prirodu, odnosno da predstavljaju oblasti gusce
naseljene galaksijama, su idealna okruzenja za ceste interakcije, naroc¢ito bliske, penetrirajuce
interakcije izmedu galaksija-satelita (Tormen, Diaferio & Syer, 1998; Knebe, Gill & Gibson,
2004). U takvim sredinama, na galaksije takode deluje i globalno gravitaciono polje samog jata,
ali je Gnedin (2003) otkrio da maksimumi sila koje deluju na odredenu galaksiju ne odgovaraju
uvek trenutku kada ta galaksija prolazi kroz centar jata (ili dovoljno blizu njega), veé¢ blizu
struktura lokalne gustine (na primer, blizu drugih masivnih galaksija ili nevirijalizovanih grupa
galaksija koje trenutno upadaju u jato). Upravo ovo govori o tome da interakcije mogu podjed-
nako doprineti evoluciji galaksija kao i globalna gravitaciona dejstva sredine (jata galaksija),
naroc¢ito u sluc¢aju diskolikih, spiralnih galaksija (Hwang et al., 2018).

U jatima galaksija dolazi i do interakcija galaksija na ve¢im medusobnim udaljenostima pri
velikim relativnim brzinama. Ovaj proces, nazvan ilustrativno uznemiravanje galaksija (eng.
galazy harassment, Moore et al., 1996), iako se na prvi pogled ¢ini slabim, moze dovesti do zna-
¢ajnih morfoloskih transformacija, ¢ak i prelasku galaksija iz jedne morfoloske klase u drugu.
Na primer, diskolike, spiralne galaksije mogu postati patuljaste elipticne (Moore et al., 1998,
1999; Mastropietro et al., 2005). Dakle, nesumnjivo je da interakcije galaksija igraju vaznu ulo-
gu u procesu evolucije galaksija, Sto se nikako ne sme zanemariti.

U nastavku ovog odeljka predstavi¢emo osnovne parametre interakcija i diskutovati njihovu
potencijalnu klasifikaciju.

1.2.1 Osnovni elementi i mere jacine interakcija

Bilo kakva interakcija izmedu dve galaksije je prevashodno gravitacione prirode. Zamisli-
mo, radi jednostavnosti, da se interakcija odigrava u ravni (odnosno, dvodimenzionalni slucaj).
Neka je koordinatni sistem postavljen tako da se primarna galaksija ukupne mase M; nalazi
nepomicna u centru, a da sekundarna galaksija (u okviru ovog odeljka zva¢emo je perturber)
ukupne mase M, kreée po odredenoj orbiti brzinom ¢. Minimalno rastojanje koje se dostize
prilikom interakcije naziva se parametar sudara i, najc¢esé¢e, oznacava sa b. Ujedno, razmatra-
no u kontekstu orbite perturbera, parametar sudara predstavlja pericentar orbite u odnosu na
primarnu galaksiju. Nije retko da se ova dva pojma naizmeni¢no i istovremeno koriste, u za-
visnosti od konteksta, iako se odnose na prakti¢no istu veli¢inu. Na primer, kada se govori o
brzini perturbera, prirodnije je reéi - brzina u pericentru. Alternativa, brzina kada je postignuto
minimalno rastojanje tokom interakcije, je zamorna za razumevanje i previse opterec¢uje tekst.
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Slika 1.2: Ilustrativni prikaz interakcije u ravni, izmedu nepomic¢ne galaksije mase M; i pertur-
bera mase M koji se krece po orbiti (isprekidana crna linija) brzinom v. Prikazan je trenutak
kada je postignuto minimalno rastojanje izmedu galaksija tokom interakcije (plava puna linija)
koje se naziva parametar sudara i oznacava sa b.

Naravno, postoje suptilne razlike - pojam pericentar se odnosi na preciznu poziciju na orbiti,
dok pojam parametar sudara predstavlja samo rastojanje izmedu pericentra orbite perturbera
i centra primarne galaksije.

[lustrativni prikaz ove interakcije, uz naznacene sve njene elemente, prikazan je na slici 1.2.
Jasno je da je svaka interakcija apsolutno odredena ovim osnovnim elementima: odnosom masa
interagujucih galaksija g koji se definise kao ¢ = My /M, brzinom perturbera ¥ koja implicit-
no odreduje vreme trajanja interakcije i, naravno, parametrom sudara b. Kako je re¢ o vise
razli¢itih parametara, neprakti¢no je interakciju definisati svakim od njih ponaosob. Stoga se,
prirodno, javlja potreba za uvodenjem nekog univerzalnog bezdimenzionog parametra koji bi
definisao jacinu interakcije, uzimajuéi u obzir njene osnovne elemente. Na primer, Oh, Kim &
Lee (2015) su ukratko diskutovali razli¢ite nac¢ine na koje se jacina interakcije moze kvantifiko-
vati, a koji su trenutno u upotrebi.

Jednostavniji parametar jacine interakcije, koji se tradicionalno oznacava sa P, uzima u ob-
zir samo odnos masa interaguju¢ih galaksija, dimenzije primarne galaksije i parametar sudara,

a racuna se preko:
M, (R \*
p==_2(2L (1.1)
M\ b

gde Ry predstavlja dimenzije primarne galaksije, a ostale veli¢ine su prethodno definisane. Treba
primetiti da ovako definisana jac¢ina interakcije P ignoriSe dimenzije perturbera. Stoga se ona
koristi ili onda kada se dimenzije perturbera mogu smatrati zanemarljivim ili, ¢esée, kada je
istrazivanje fokusirano na ispitivanje primarne galaksije (npr. Semczuk et al., 2020). Ukoliko je
potrebno ukljuciti i dimenzije perturbera R,, jaCina interakcije P poprima oblik:

My / Ry \°
p=_"= ) 1.2
M, (R2+b> (1.2)

Nesto kompleksniji parametar jac¢ine interakcije, koji uzima u obzir trajanje interakcije,
odnosno brzinu perturbera, a oznacava se sa S, originalno su predlozili Elmegreen et al. (1991)
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u obliku:

3
S = M2 Rgal AT (13)
Mgal (R < Rgal) b T

gde su Ms i b prethodno definisane veli¢ine, odnosno ukupna masa perturbera i parametar
sudara, respektivno. Veli¢ine koje se ticu primarne galaksije se razlikuju od prethodno definisa-
nih u okviru ovog pododeljka. Naime, iako R4, predstavlja meru dimenzija primarne galaksije,
obi¢no se za njegovu vrednost uzimaju dimenzije vidljive komponente (u vecini slu¢ajeva to
odgovara dimenzijama diska, a za naSe istrazivanje uzeéemo vrednost Re. = 32 kpc). Tako
Mgal(R < Rgal) predstavlja ukupnu masu primarne galaksije unutar radijusa R, dakle masu
kako vidljive komponente, tako i tamne materije. Posto je trajanje interakcije uzeto u obzir, AT
predstavlja vreme koje je potrebno da perturber na svojoj orbiti prede jedan radijan oko centra
primarne galaksije u blizini pericentra, a 7' vreme koje je potrebno da zvezde (Cestice) diska
uéine isto na radijusu R = Ry, i ratuna se preko: T' = (R3,/GMg)'/?, gde je G gravitaciona
konstanta. Treba primetiti da ovako definisana jacina interakcije S takode ignorise dimenzije
perturbera. Oh et al. (2015) su predlozili korekciju koja bi to uzela u obzir, nalik onoj za ja-
¢inu interakcije P, ali se praksa takvog racunanja jacine interakcije S nije ustalila. Originalno
predloZen izraz je nasiroko u upotrebi, ¢ak i kada su obe galaksije predmet istrazivanja (npr.
Lokas, 2018). Razlog tome je verovatno, vrlo jednostavan - univerzalan nacin ra¢unanja jacine
interakcije S omogucava jasno i direktno poredenjenje rezultata razli¢itih istrazivanja.

Naposletku, ne smemo zaboraviti da se ovo razmatranje tice interakcija u ravni. U real-
nosti, interakcije se odigravaju u prostoru, dakle dvodimenzionalni prikaz je pojednostavljen.
Realisti¢no razmatranje mora to uzeti u obzir i, u tom sluc¢aju, postoji dodatni parametar koji
definiSe interakciju: nagib, odnosno inklinacija orbite perturbera (ravni u kojoj se ona nalazi)
u odnosu na primarnu galaksiju (ili ta¢nije, njen disk). Medutim, trenutno ne postoji predlog
parametra jacine interakcije koji bi to uzeo u obzir, te je praksa da se interakcije koje se ne
desavaju u ravni opisuju sa dva parametra - ja¢inom interakcije P ili S i inklinacijom orbite
perturbera. Tako, na primer, Semczuk et al. (2020) interakciju opisuju ja¢inom P a dodatno
diskutuju uticaje inklinacije orbite perturbera.

Jedna od otezavajucih okolnosti za pokusaj definisanja univerzalnog parametra jacine inter-
akcije (koji bi uzeo u obzir inklinaciju orbite) je ¢injenica da se prilikom interakcija sa orbitama
perturbera pod nagibom u odnosu na disk primarne galaksije, gravitaciona sila razlaze na ver-
tikalnu i horizontalnu komponentu. Ove dve komponente na razli¢ite nacine deluju na disk
primarne galaksije i, shodno tome, proizvode razli¢ite efekte. Stoga bi neki univerzalni para-
metar jacine interakcije, koji ima kontinuirane vrednosti, ignorisao ove razlike. U tom slucaju,
mozda je za neke buduce poduhvate u ovom smeru, prirodnije definisati dve jacine interakcije
koje bi odgovarale ovim komponentama sile, horizontalnoj i vertikalnoj.

1.2.2 Klasifikacija interakcija

Bilo kakva interakcija galaksija (dakle, i sudari i interakcije) se pre svega mogu podeliti na
osnovu ishoda te interakcije: da li ¢ée doéi do spajanja galaksija (sudari) ili ¢e galaksije nakon
interakcije nastaviti da postoje kao nezavisni sistemi (interakcije). Iako deluje trivijalno, nije
uvek moguce napraviti jasnu distinkciju izmedu ove dve klase. Sa posmatracke strane, galaksije,
C¢ija je interakcija u toku, se detektuju kao bliski, binarni parovi galaksija. Kako bi se utvrdilo da
je u pitanju sudar koji je u toku, neophodno je precizno utvrditi da su i medusobno rastojanje
i relativna brzina dovoljno mali (Lotz et al., 2010), ali to nije uvek jednostavan proces. Ovaj
problem je, naravno, znatno laksi u teorijskom pristupu, prilikom analize kosmoloskih simula-
cija, ali ne i bez mana. Na primer, prilikom analize kosmoloske simulacije, An et al. (2019) su
primetili da ¢ak 20% interagujuc¢ih parova galaksija koji nisu ocigledno gravitaciono vezani, a
koji bi na osnovu njihovih pocetnih, grubih kriterijuma bili svrstani pod interakcije, zapravo



zavrSavaju sudarom.

Sudari galaksija, budué¢i da su mnogo ¢escée bili predmet istrazivanja, imaju dodatne, jasno
definisane i ustaljene klasifikacije. Tako se oni mogu podeli na osnovu broja galaksija (odnosno,
da 1i u sudaru ucestvuju dve ili vise galaksija), odnosa masa galaksija (podela na velike i male
sudare, pri ¢emu male odlikuje odnos masa ¢ < 0.3), pa ¢ak i na osnovu koli¢ine gasa koja je
prisutna u galaksijama (npr. Lin et al., 2008).

Sli¢ne klasifikacije za interakcije, a da su jasno definisane i ustaljene, trenutno ne postoje.
Staviée, ¢esto je i sama terminologija nejasna jer se interakcije prakti¢no istog tipa nazivaju
razli¢itim imenima: interakcije, bliski prolazi, bliski susreti, proleti i slicno. Tehnicki gledano,
moguce je preuzeti klasifikacije koje se koriste za sudare, posto su one ve¢ ustaljene i dobro
poznate. Tako, na primer Kumar, Das & Kataria (2021) prolete dele na male i velike na osnovu
odnosa masa interagujué¢ih galaksija, inspirisano slicnom klasifikacijom sudara. Trebalo bi pri-
metiti da je u sluc¢aju interakcija moguce napraviti bar jos dve, dodatne klasifikacije: na osnovu
vrednosti minimalne udaljenosti koja se postize tokom interakcije (parametra sudara), kao i na
osnovu relativne brzine ili trajanja interakcije. Potreba za tako ne¢im bi trebalo da je ocigledna.
Naime, udaljene interakcije, one sa veé¢im vrednostima parametra sudara su, prirodno, slabije
(mada se desavaju ¢escée) i da bi one ostavile trajne i zna¢ajne posledice po strukturu i evoluciju
pojedina¢nih galaksija neophodno je da se vise takvih dogadaja (uzastopno) desi (Hwang et al.,
2018). S druge strane, veoma bliske interakcije imaju moguénost da ostave za sobom znacajne
posledice nakon samo jednog dogadaja.

Radi jednostavnosti, kako bi se izbeglo nepotrebno mnogo razlic¢itih klasifikacija, mozda je
najbolje reSenje interakcije podeliti na osnovu njihove jacine, definisane i kvantifikovane nekim
od parametara koje smo diskutovali u okviru prethodnog pododeljka. Medutim, sli¢no kao i u
slucaju terminologije, ne postoje precizno definisane klase po jac¢ini interakcija (u smislu nji-
hovih grani¢nih vrednosti), iako se interakcije po ja¢ini mogu grubo podeliti u tri kategorije:
slabe, umerene i jake. Razli¢iti autori koriste razli¢ite grani¢ne vrednosti ovih klasa, prilagodeno
opsegu jacina interakcija koje njihovo istrazivanje pokriva. Tako, na primer, Pettitt & Wadsley
(2018) interakciju jac¢ine S = 0.1 nazivaju jakom, dok bi Oh et al. (2015) istu nazvali umerenom.
Konsenzus postoji za znacajno velike i znacajno male vrednosti ovog parametra, na primer za
S >0.2515 <0.02, gde se uvek prve nazivaju jakim, a druge slabim interakcijama.

U okviru narednog odeljka, definisa¢emo precizno sta podrazumevamo pod proletima ga-
laksija, opisati koje su njihove karakteristike i dati kratak pregled dosadasnjih istrazivanja na
ovu temu.

1.3 Proleti galaksija

Prvi pokusaji ispitivanja ucestanosti interakcija bili su ograni¢eni na manje prostorne skale,
pre svega na jata galaksija buduéi da je ocekivano da su bilo kakve interakcije u tako gustim
sredinama Ceste. Tako je Gnedin (2003) pokazao da je broj bliskih interakcija izmedu galaksija
u jatima skoro ~ 100 puta veci od broja sudara. Ispitujuéi kretanja galaksija-satelita u jatima
galaksija, Knebe et al. (2004) su primetili da neke galaksije mogu da dozive ¢ak tri do ¢etiri
bliske interakcije po orbiti, a da u proseku 30% galaksija dozivi bar jednu takvu interakciju
po orbiti. Kasnija istrazivanja progirila su analizu na kosmoloske simulacije (Sinha & Holley-
Bockelmann, 2012; L’Huillier et al., 2015; An et al., 2019), sa medusobno sli¢nim i konzistentnim
rezultatima. U veoma ranom Univerzumu, na primer na crvenim pomacima z > 14, svi dogadaji
(sudari i interakcije) su podjednako ucestani. Kasnije, tokom formativnog perioda, na crvenim
pomacima izmedu z ~ 12 i1 z ~ 4, sudari su dominantni zbog hijerarhijskog rasta haloa (pa i
galaksija) kroz uzastopne i ¢este sudare. Tek kasnije, ka manjim crvenim pomacima, na primer
na z < 2, interakcije i proleti postaju relevantni i njihov broj postaje uporediv sa brojem
sudara, a u nekim slucajevima ga ¢ak moze i premasiti.



Dolazimo do pitanja - kako uopste definiSemo prolete galaksija? Sinha & Holley-Bockelmann
(2012) interakcije inicijalno dele na tri kategorije:

1. Spoljasnje interakcije su relativno udaljene interakcije prilikom kojih haloi tamne ma-
terije koji okruzuju interagujuce galaksije ostaju razdvojeni tokom c¢itavog trajanja in-
terakcije. U ovu klasu bi se mozda mogao svrstati posmatracki fenomen uznemiravanja
galaksija, na primer.

2. Unutrasnje interakcije su veoma bliske interakcije izmedu haloa (galaksija) razli¢itog
hijerarhijskog tipa. Konkretno, na primer, kada galaksija-satelit, gubeéi svoju orbital-
nu energiju, smanjuje rastojanje do centra svoje maticne galaksije (eng. orbital decay).
Neretko se ovakve interakcije zapravo zavrSavaju sudarom. Posmatracki primer ovog ti-
pa interakcije bi bio fenomen galaktickog kanibalizma (npr. Ostriker & Hausman, 1977;
Hausman & Ostriker, 1978), procesa u kome masivna galaksija polako ali u potpunosti
preuzima materiju iz svog obliznjeg satelita.

3. Proleti galaksija® su veoma bliske interakcije prilikom kojih dolazi do preklapanja haloa
tamne materije interaguju¢ih galaksija, cak i do toga da se tokom izvesnog perioda halo
tamne materije sekundarne, manje galaksije nalazi u potpunosti unutar haloa tamne ma-
terije primarne, vece galaksije. Medutim, nakon ovih interakcija, obe galaksije nastavljaju
svoju evoluciju kao nezavisni gravitaciono vezani sistemi.

Ovako definisani proleti galaksija, koji su predmet naseg istrazivanja, su evidentno dovoljno
jake interakcije da mogu ostaviti trajne posledice po evoluciju pojedinac¢nih galaksija.

1.3.1 Osnovne karakteristike proleta

Jasno je da sa smanjenjem crvenog pomaka z, proleti galaksija postaju relevantniji i uce-
staniji 1 nesumnjivo je da danas (na crvenom pomaku z = 0) oni igraju veoma vaznu ulogu u
evoluciji galaksija. Pitanje je koje su to njihove osnovne karakteristike i Sta je to Sto se mo-
ze smatrati tipi¢nim proletom. Odnosno, u kojim sredinama se proleti mogu ocekivati, kakav
ih odnos masa interaguju¢ih galaksija odlikuje, koje su karakteristi¢ne relativne brzine takvih
interakcija i na kojim medusobnim restojanjima se oni najc¢es¢e dogadaju. U okviru ovog po-
dodeljka da¢emo odgovore na ta pitanja.

Pitanjem sredine u kojoj se proleti galaksija mogu ocekivati su se detaljno bavili An et al.
(2019). Za potrebe toga, oni uvode parametar koji odreduje gustinu sredine ®g,, i koji uzi-
ma vrednosti iz intervala (0, 100), pri ¢emu Pg,, = 0 predstavlja najrede naseljenu oblast, a
$p,y = 100 najguséu. Umesto prostog prebrojavanja galaksija (haloa) u oblasti fiksiranih di-
menzija, prilikom odredivanja ovog parametra oni uzimaju u obzir ukupnu masu pojedinac¢nih
galaksija u posmatranoj oblasti. Tako dve oblasti sa istim brojem galaksija ali razli¢itim vred-
nostima ukupne mase unutar tih oblasti, uzimaju razli¢ite vrednosti parametra ®g,, (odnosno,
oblast sa ve¢om ukupnom masom u tom sluc¢aju ima i veéu vrednost ovog parametra i smatra
se gus¢om). Oni tu modifikaciju ustaljene metode (Muldrew et al., 2012) pravdaju time Sto
smatraju da takav pristup bolje oslikava gravitacione uticaje masivnih haloa (galaksija). Njiho-
vi rezultati (odnosno, relevantni isecak) dati su na slici 1.3, gde je prikazan odnos udela proleta
(u ukupnom broju svih interakcija) prema udelu sudara Fg/Fy, pri ¢emu je Fp + Fyy = 1, u
funkciji mase primarne galaksije M;aget 1 parametra koji odreduje gustinu sredine ®g,, za tri
crvena pomaka z = {0, 1,3}. Praznine koje se mogu uociti na graficima su usled toga §to se

3Autori interakcije inicijalno dele na external, internal i grazing, ali pod proletom podrazumevaju samo
grazing interakciju. Kako doslovan prevod nije u duhu srpskog jezika, ili bi zahtevao poveéu sintagmu, mi
usvajamo termin "prolet"od samog pocetka.
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Slika 1.3: Odnos udela proleta (u ukupnom broju svih interakcija) prema udelu sudara Fg/Fy
u funkciji mase primarne galaksije Miarget 1 parametra koji odreduje gustinu sredine ®g,, (gde
®p,, = 0 predstavlja najredu sredinu, a ®g,, = 100 najguscu), za tri crvena pomaka, sleva ka
desno: z >~ 0, 2~ 11z~ 3. Izvor: An et al. (2019)

toliko masivne (primarne) galaksije formiraju kroz veliki broj sudara i gotovo iskljucivo nalaze
u guséim sredinama. Prikazani odnos se, za fiksirane vrednosti parametra sredine ®g,, pove-
¢ava sa smanjenjem mase primarne galaksije, odnosno u bilo kojoj sredini, proleti galaksija su
sve ¢e8¢i (u odnosu na sudare) kod manje masivnih galaksija. Sli¢no povecanje ovog odnosa se
moze uociti i za fiksiranu vrednost mase primarne galaksije sa povetanjem parametra sredine,
odnosno za odabranu masu primarne galaksije proleti su sve ¢eSéi u odnosu na sudare u sve
guséim sredinama. Posebno je zanimljivo primetiti da, za mase primarne galaksije koje odgo-
varaju galaksiji nalik Mle¢nom putu (log Miarget ~ 12) ili nesto manje, broj proleta na crvenom
pomaku z ~ 0 u najguséim sredinama premasuje broj sudara za skoro ¢itav red veli¢ine. Au-
tori primec¢uju da bi ovo moglo znacajno da kontaminira posmatracku procenu broja sudara
(prilikom detektovanja parova interagujucih galaksija u jatima).

Kako bi utvrdili broj proleta (ali i sudara) galaksija po milijardi godina (Gyr) u funkciji
odnosa masa interagujuéih galaksija ¢ i crvenog pomaka z*, Sinha & Holley-Bockelmann (2012)
su se fokusirali na galaksije koje na crvenom pomaku z = 0 po masi odgovaraju galaksiji nalik
Mle¢nom putu. Njihovi rezultati dati su na slici 1.4. Jasno je, kako smo i prethodno pome-
nuli, da su sudari dominantni dogadaji tokom formativnog perioda Univerzuma. Na manjim
crvenim pomacima, z < 2, kada proleti galaksija postaju ucestani, tipi¢ni odnos masa inter-
agujucih galaksija u ovom slucaju se kreé¢e u intervalu (0.001,0.01). Odnosno, razlika u masi
izmedu interagujucih galaksija je velika, a proleti galaksija sa medusobno uporedivim masama
su ekstremno retki. Stavise, u nastavku svog istrazivanja Sinha & Holley-Bockelmann (2015)
pominju da je najveci zabeleZeni odnos masa u proletima (kada je primarna galaksija masivna)
zapravo q ~ 0.4. Ispostavlja se da je tipican odnos masa, uzimajuéi u obzir sve prolete (dakle
i one kada je primarna galaksija manje mase) ipak blizi vrednosti ¢ ~ 0.1 jer kod primarnih
galaksija manje mase, proleti galaksija uporedivih masa nisu ekstremno retki.

Za tipi¢nu vrednost relativne brzine u proletima galaksija, Sinha & Holley-Bockelmann
(2015) su nasli da zavisi od ukupne mase primarne galaksije i da iznosi ~ 1.6 Vi, gde Vi,
predstavlja vrednost idealizovane rotacione krive na virijalnom radijusu (pojam ¢e detaljno biti
diskutovan u okviru pododeljka 2.1.1). Tako se moze dobiti da je za veéu masu primarne ga-
laksije, na primer 10'?2 M, tipi¢na brzina ~ 232 km s~!, dok za manju masu od 10'* M, ova
vrednost iznosi ~ 108 km s™!. An et al. (2019) su prijavili slicne vrednosti ~ 260 km s™! i ~ 110
km s~! za ova dva primera, respektivno, ali u slu¢aju da se ne uzima u obzir sredina u kojoj se

4Drugi nagin predstavljanja vremena na kosmologkim skalama, pored crvenog pomaka z, je koriéenje bez-
dimenzionog kosmologkog faktora skaliranja a koji se, u ovom sluaju, ra¢una preko a = 1/(1 + z).
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Slika 1.4: Broj svih interakcija koje dozivi galaksija, koja je na z = 0 nalik Mle¢nom putu, po
milijardi godina (Gyr) u funkciji odnosa masa ¢ i crvenog pomaka z (eng. redshift). Sudari (eng.
mergers) su predstavljeni na levom grafiku, a proleti (eng. flybys) na desnom. Izvor: Sinha &
Holley-Bockelmann (2012)

prolet galaksija dogada. Kako su se oni detaljno bavili i sredinama u kojima se proleti galaksija
odigravaju, navode i zasebno vrednosti medijana relativnih brzina u retkim i gustim sredinama
za dva tipa mase primarne galaksije iz navedenog primera. Tako ove vrednosti iznose ~ 420
km s™! i ~ 850 km s™! za primarne galaksije ve¢e mase (ukupne mase M ~ 10'? M) u retkim
i gustim sredinama, respektivno, a ~ 270 km s™! i ~ 480 km s~! predstavljaju odgovarajuce
vrednosti za primarne galaksije manje mase (ukupne mase M ~ 10 My).

Naposletku, ono $to je od mozda najveéeg znacCaja za nasSe istrazivanje - koji su tipi¢ni
parametri sudara u proletima galaksija? Na slici 1.5 je data gustina verovatnoce proleta ga-
laksija u funkciji parametra sudara skaliranog sa polumasenim radijusom primarne galaksije
b/ Rhait pri; preuzeta iz rada Sinha & Holley-Bockelmann (2015). Na gornjem grafiku uzeti su u
obzir svi proleti (gde je ukupna masa primarne galaksije M > 10° My /h), dok su na dva do-
nja grafika razdvojeni slucajevi kada je primarna galaksija manje mase, odnosno kada je njena
ukupna masa 10° My /h < M < 10" M /h (levi grafik) i onda kada je ona masivnija, ukupne
mase M > 10! My /h (desni grafik). Kako je navedeno u legendi, ukupna raspodela gustine
verovatnoce oznacena je crvenom punom linijom, plava crta-tacka linija odnosi se na prolete sa
malim odnosom masa ¢ (odnosno na prolete u kojima postoji znac¢ajna razlika u masi izmedu
galaksija), a zelena isprekidana linija na prolete u kojima se mase interagujucih galaksija mogu
smatrati uporedivim. Crvenim strelicama oznaceni su kvartili ukupne raspodele (crvena puna
linija), odnosno vrednosti relativnog parametra sudara na kojima ukupna raspodela obuhvata
25% 1 75% uzorka, respektivno. Najpre treba primetiti da su proleti galaksija uporedivih masa
gotovo uvek udaljeniji od onih sa manjim vrednostima q. Sluc¢aj kada su primarne galaksije
masivne (grafik dole desno) je zapravo najbitniji za naSe istraZivanje i narocito interesantan.
Naime, moze se primetiti da se ukupna raspodela gustine verovatnoée savrseno poklapa sa ras-
podelom gustine verovatnoce za male vrednosti odnosa masa ¢ (crvena puna i plava crta-tacka
linija, respektivno). To upravo potvrduje da su proleti galaksija uporedivih masa u tom slucaju
zanemarljivi, odnosno da se prakti¢no ne dogadaju. Najces¢i proleti, dakle, za masivne primar-
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Slika 1.5: Gustina verovatnoce proleta galaksija u funkciji parametra sudara skaliranog sa polu-
masenim radijusom primarne galaksije b/ Rhaif pri, prikazana odvojeno (na razlic¢itim graficima)
za razlicite opsege ukupnih masa primarnih galaksija oznacenih na graficima i za dva razlicita
opsega odnosa masa interagujucih galaksija ¢ uz ukupni (crvena puna linija), datih u legendi.
Crvenim strelicama oznaceni su kvartili ukupne raspodele. Izvor: Sinha & Holley-Bockelmann
(2015)
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ne galaksije imaju za vrednosti odnosa masa ¢ < 0.1 dok je najc¢es¢i parametar sudara jednak
polumasenom radijusu primarne galaksije.

1.3.2 Pregled dosadasnjih istrazivanja

Pretpostavlja se da su bliske interakcije vodeéi mehanizam formiranja jedne upecatljive
morfoloske strukture, zakrivljenosti diska na rubovima (eng. warps), s obzirom da su takve,
zakrivljene galaksije uglavnom posmatrane u guséim sredinama (Ann & Bae, 2016; Reshetni-
kov et al., 2016). Stoga ne ¢udi da su se Kim et al. (2014), nakon otkri¢a uc¢estanosti i znacaja
proleta galaksija, odlucili na ispitivanje uticaja proleta na formiranje ovih struktura. Za potrebe
toga, oni su izvrsili tri serije simulacija N tela proleta galaksija, variranjem nekih od parametara
interakcije. Tako prva serija simulacija podrazumeva prolet galaksija jednake mase (¢ = 1) pod
nagibom orbite sekundarne galaksije od 90° (u odnosu na ravan diska primarne galaksije) i va-
riranje parametra sudara u intervalu (33.14, 187.54) kpc; druga serija simulacija pri fiksiranom
nagibu orbite sekundarne galaksije od 90° i fiksiranom parametru sudara b ~ 44 kpc ispituje
uticaj razli¢itog odnosa masa interagujucih galaksija ¢ koji varira u intervalu (0.17,4) (dakle,
pokriva i slu¢ajeve kada je sekundarna galaksija masivnija); treca serija simulacija ispituje uti-
caj nagiba orbite uzimajudi razli¢ite vrednosti iz intervala (0°, 180°) pri fiksiranom odnosu masa
q = 1 i parametru sudara b ~ 42 kpc. Fiksirana vrednost nagiba orbite sekundarne galaksije
od 90° u dve serije simulacija odabrana je zato $to je, u tom slucaju, vertikalna komponenta
sile koja prilikom interakcije deluje na disk primarne galaksije najjaca te se taj slucaj moze
smatrati za najpovoljniji uslov za formiranje zakrivljenosti. Autori u svim simulacijama koriste
istu vrednost relativne brzine sekundarne galaksije, v = 600 km s~!. Ispostavilo se da se zakri-
vljenost od svega nekoliko do ¢ak ~ 25° moze formirati u veéini simulacija i da ovaj intenzitet
zavisi od sva tri ispitivana parametra, dok je dugovecnost strukture odredena samo nagibom
orbite sekundarne galaksije u odnosu na disk primarne galaksije. Naime, iako se najizrazenija
zakrivljenost formira u sluc¢aju kada je nagib orbite 90° bududi da je vertikalna komponenta
sile tada najjaca, ove strukture najkrace zive, dok su najdugorocnije posledice primeéene u
slu¢ajevima kada su nagibi orbita 45° i 135°. Autori ovo tumace razli¢itim trajanjem interak-
cije u ovim razli¢itim slucajevima, jer je interakcija najkra¢a upravo u slucaju kada je nagib
orbite sekundarne galaksije 90°. Sli¢ne povoljne nagibe orbita za dugoro¢ne zakrivljenosti nasli
su i Semczuk et al. (2020), isti¢uci da je ipak sluc¢aj ~ 45° nesto povoljniji i da stvara ¢escée i
jace zakrivljenosti. Nijedna od ovih studija nije zabelezila vidljivu zakrivljenost diska u sluc¢aju
proleta galaksija u ravni (odnosno, kada su nagibi orbita 0° i 180°), te mi takve strukture ne
oc¢ekujemo buduéi da se naSe istrazivanje fokusira na prolete galaksija sa nagibom orbite se-
kundarne galaksije od 0°. Naravno, treba naglasiti da proleti i nesto udaljenije interakcije nisu
jedini mehanizam formiranja zakrivljenosti diska na rubovima i da do toga moze do¢i i usled
gasa koji na posmatranu galaksiju akretuje sa obliznjeg satelita (npr. Gomez et al., 2017).

Perturbacije uzrokovane proletima galaksija mogu u primarnoj galaksiji izazvati formiranje
prstenastih struktura (Younger et al., 2008), kinematicki razdvojenog jezgra (Hau & Thomson,
1994; De Rijcke et al., 2004), pa ¢ak i promeniti ugao ili smer momenta impulsa galaksije (od-
nosno, promeniti njenu rotaciju, Bett & Frenk, 2012; Cen, 2014; Lee et al., 2018). Sekundarne
galaksije, manje mase, u proletima ¢ak, kroz proces plimskog ogoljavanja (koje je glavna tema
treceg poglavlja), mogu izgubiti znacajan deo svoje mase i, u ekstremnim slucajevima, postati
egzotitne galaksije sa iznenadujuée malom koli¢inom tamne materije (npr. Ogiya, 2018; Shin
et al., 2020; Jackson et al., 2021; Maccio et al., 2021; Moreno et al., 2022).

Kako je danas prakti¢no opstepoznato da jedan od mehanizama formiranja precki u galak-
sijama podrazumeva interakcije galaksija (Noguchi, 1987; Miwa & Noguchi, 1998; Berentzen
et al., 2004), vise autora se fokusiralo na precke koje se mogu formirati u proletima galak-
sija. Lang, Holley-Bockelmann & Sinha (2014) su izvr$ili tri simulacije N tela sa proletima
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galaksija. Njihov model masivnije galaksije se sastoji iz haloa tamne materije i diska, ukupne
mase 1.24 - 10'2 M, tako da predstavlja neku tipi¢nu diskoliku galaksiju nalik Mle¢nom putu,
a model manje mase je skaliran tako da bude 10 puta manji. Tako tri simulacije predstavlja-
ju redom: prolet sa odnosom masa ¢ = 1 i progradnom orbitom sekundarne galaksije, prolet
sa odnosom masa g = 1 ali sa retrogradnom orbitom i prolet sa odnosom masa ¢ = 0.1 sa
progradnom orbitom, pri ¢emu se svi proleti deSavaju u ravni koja se poklapa sa ravni diska
primarne galaksije. Progradnu orbitu odlikuje poklapanje smera vektora orbitalnog momenta
impulsa sekundarne galaksije sa smerom vektora rotacionog momenta impulsa diska primarne
galaksije, dok su smerovi, ocigledno obrnuti za sluc¢aj retrogradne orbite. U kontekstu nagiba
orbite sekundarne galaksije u odnosu na disk primarne, moze se re¢i da progradne orbite imaju
vrednost ove veli¢ine 0°, a retrogradne 180°. Konkretne parametre interakcije, kao sto su pa-
rametar sudara i relativna brzina sekundarne galaksije, autori ne navode eksplicitno u radu.
Naime, oni navode da parametar sudara u svim simulacijama iznosi 10% od zbira virijalnih ra-
dijusa interagujucih galaksija. U nedostatku eksplicitno navedenih vrednosti virijalnih radijusa,
a imajuéi u vidu mase modela galaksija, mozemo proceniti da se radi o vrednostima b ~ 43.43
kpc u simulacijama sa ¢ =11 b ~ 31.79 kpc u onoj sa ¢ = 0.1. Situacija je nejasnija u slucaju
vrednosti relativne brzine, za koju autori navode da ima vrednost u pericentru vpei = 2vcire.
Jasno je da v, predstavlja idealizovanu rotacionu krivu, najverovatnije primarne galaksije, ali
ostaje nejasno na kom radijusu, odnosno - da li se uzima vrednost rotacione krive u pericentru
ili na virijalnom radijusu? NaSa gruba procena je da oni koriste vrednost relativne brzine u
pericentru vper =~ 308.35 km s7! u svim simulacijama. Ove nejasnoée u nekoj meri oteZavaju
poredenje naSeg i njihovog istrazivanja, ali ne umanjuju znacaj njihovih rezultata. Naime, oni
su otkrili da se precka formira u obe galaksije sa odnosom masa g = 1 pri progradnom proletu
ali ne i retrogradnom, a da do formiranja precke dolazi samo u sekundarnoj galaksiji u simulaciji
proleta sa ¢ = 0.1. Uz to, oni su pomenuli, ali bez detaljnije analize koja bi prevazilazila okvire
rada, da pored formiranja precke dolazi i do formiranja izrazene dvograne spiralne strukture.

Suprotno prethodno predstavljenom radu, Martinez-Valpuesta et al. (2017) tvrde da se
precke sliénih jacina i dimenzija formiraju u obe vrste proleta: i progradnim i retrogradnim.
Ovakav rezultat je zapanjujudi i potpuno neoc¢ekivan, buduéi da je poznato (jos od pionirskog
rada Toomre & Toomre, 1972) da interakcije sa progradnim orbitama imaju daleko ve¢i efekat
i ostavljaju znacajnije posledice po strukturu galaksija od retrogradnih interakcija. Kako bi
razreSila ove nedoslednosti, Lokas (2018) je izvrsila nekoliko simulacija N tela proleta galaksija
sa odnosom masa ¢ = 1 (pri ¢emu je model galaksije nalik Mle¢nom putu) i razli¢itim orbita-
ma, potvrdivsi rezultate Lang et al. (2014): precke se formiraju samo u progradnim proletima
galaksija. Takode je primetila i formiranje dvograne spiralne strukture uz kratku diskusiju ali
bez detaljnije analize. Za uzrok ovog neslaganja, ona vidi upotrebu impulsne aproksimacije
od strane Martinez-Valpuesta et al. (2017) prilikom modelovanja same interakcije i smatra da
to nije ispravan pristup u ovakvim istrazivanjima. Povodom toga, sli¢nog su stava i D’Onghia
et al. (2010), koji tvrde da, iako se impulsna aproksimacija moze primeniti na kratke interakcije
sa velikim relativnim brzinama, ona ne moze dati dovoljno realisticne rezultate buduéi da ne
razlikuje progradne od retrogradnih interakcija.

Jedini koji su umesto simulacija N tela koristili hidrodinamicke simulacije (dakle, simulacije
koje ukljuc¢uju gas i njegov odgovarajudi fizicki tretman), zarad ispitivanja formiranja spiralne
strukture i precke prilikom proleta galaksija, su Pettitt & Wadsley (2018). Oni su konstruisali
pet modela primarnih galaksija koje bi odgovarale nekim tipi¢nim posmatranim diskolikim ga-
laksijama (dakle, ne samo Mle¢nom putu) i realizovali po dve simulacije proleta, sa ja¢inama
S =0.101 .5 = 0.05, za svaki od njih, sa fiksiranim parametrom sudara b = 20 kpc i odnosom
masa interaguju¢ih galaksija koji je u svim simulacijama dovoljno mali ¢ < 0.06. Dakle, moglo
bi se re¢i da su oni ujedno i jedini koji su za parametre interakcije odabrali realisti¢ne vrednosti,
odnosno vrednosti utemeljene na rezultatima koje su dale analize kosmoloskih simulacija. Osim
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detaljnog ispitivanja formiranih morfoloskih struktura, njihovo istrazivanje je uveliko fokusira-
no na poredenje sa posmatranim galaksijama i oni su uspesno pokazali da ovakvi proleti (koliko
god delovalo da su slabe interakcije zbog male mase sekundarne galaksije) mogu rezultovati
sirokim spektrom razli¢itih posmatranih morfologija diskolikih, spiralnih galaksija.

Iako su se dotakli formiranja i evolucije spiralne strukture i precke u proletima galaksija,
Kumar et al. (2021) su se prevashodno fokusirali na posledice po evoluciju centralnih ovala,
kako klasi¢nih, tako i pseudo-ovala. Smatra se da klasi¢ni centralni ovali nastaju kroz suda-
re galaksija i imaju elipsoidan, skoro sferi¢can oblik, dok su pseudo-ovali spljosteniji i zapravo
nastaju iz diska sekularnom evolucijom u pristutvu jake precke i, kao takvi, pseudo-ovali su
kinematicki sli¢ni disku (npr. videti pregledni rad Kormendy & Kennicutt, 2004). Autori imaju
vrlo interesantan inicijalni pristup: oni konstruisu dva modela primarne galaksije, od kojih se
jedan sastoji iz tri komponente (haloa tamne materije, diska i klasi¢nog centralnog ovala), a
drugi samo iz dve (odnosno, bez klasi¢nog centralnog ovala). Drugi model oni u izolaciji evo-
luiraju dovoljno dugo da se oformi precka koja u nekom trenutku postaje pseudo-oval i taj
trenutak uzimaju za pocetne uslove primarne galaksije sa pseudo-ovalom za simulacije proleta
galaksija. Oba modela po masi odgovaraju galaksiji nalik Mle¢nom putu, odnosno ukupna masa
je M ~ 1.2 -10'% M. Zanimljivo je da oni ne prate promene i evoluciju sekundarne galaksi-
je, iako je modeluju kao trokomponentni sistem. Set simulacija proleta galaksija oni realizuju
koris¢enjem dva razlic¢ita odnosa masa interagujucih galaksija (¢ = 0.1 i ¢ = 0.2) i tri razli¢ita
parametra sudara b = {40, 60,80} kpc koje samo komparativno diskutuju, dok relativnu brzi-
nu sekundarne galaksije ne navode. Izmedu ostalog, oni su primetili da se dvograna spiralna
struktura formira u svim simulacijama, da je ona kratkog veka u primarnim galaksijama sa
klasi¢nim centralnim ovalom ali da znacajno varira po jacini tokom citave simulacije u pri-
marnim galaksijama sa pseudo-ovalom. Pseudo-ovali vremenom postaju dinamicki topliji, a u
primarnim galaksijama sa klasi¢nim centralnim ovalom dolazi do zadebljanja diska (odnosno,
njegovog vertikalnog Sirenja) dok su sami centralni ovali prili¢no otporni na prolete galaksija i
ostaju prakti¢no nepromenjeni.

1.4 Motivacija i ciljevi ovog rada

Proleti galaksija uporedivih masa su uglavnom do sada privlacili vise paznje, narocito kada
se radi o ispitivanju formiranja morfologkih struktura u diskovima galaksija, kao $to su precke i
dvograne spirale. S jedne strane, to se ¢ini razumljivim, buduéi da intuitivno deluje da su takvi
proleti jaci te, shodno tome, mogu ostaviti i ve¢e posledice. Medutim, ne sme se zaboraviti
da su takvi proleti ekstremno retki (naro¢ito kada je primarna galaksija neka tipi¢na diskolika
galaksija nalik Mleénom putu) i deSavaju se, gotovo isklju¢ivo, na veéim udaljenostima. Uzi-
majuci u obzir rezultate kosmoloskih simulacija i karakteristi¢ne, tipi¢ne vrednosti parametara
interakcije, ispostavlja se da bi proleti galaksija jednakih masa imali uporedive, ako ne i iste,
vrednosti jac¢ine interakcije kao proleti u kojima je odnos masa interagujucih galaksija znacajno
manji (buduéi da u takvim proletima, sekundarna galaksija prodire mnogo dublje u primarnu,
odnosno parametri sudara su zna¢ajno manji pa se proleti dogadaju na malim udaljenostima).
Upravo ta uporedivost jacine interakcije izmedu ova dva tipa proleta nagovestava da bi moglo
do¢i do praktic¢no istih posledica, odnosno da proleti sa velikom razlikom u masi izmedu in-
teragujucih galaksija takode mogu znacajno uticati na evoluciju pojedina¢nih galaksija (pa i
primarne).

Podsetimo se da je ja¢ina interakcije (nezavisno koji od dva parametra definisana u okviru
pododeljka 1.2.1 se uzme u obzir) najsenzitivnija na promene parametra sudara b buduéi da
se skalira sa njim kao b=3, dok je skaliranje linecarno za ostale osnovne parametre interakcije.
Dakle, ¢ak i male, suptilne promene parametra sudara na tako malim udaljenostima od centra
primarne galaksije (kakve su karakteristi¢ne za tipi¢ne prolete galaksija), dovode do veéih pro-

16



mena u jacini interakcije i, shodno tome, mogu dovesti do znacajno razlic¢itih posledica.

Moze se postaviti pitanje, zasto uopste ispitivati uticaj parametra sudara kada su se Kumar
et al. (2021) ve¢, u nekoj meri, bavili ovim problemom? Postoji bar dva razloga za tako nesto.
Najpre, opseg vrednosti parametra sudara koji oni pokrivaju nije u potpunosti realistican za
takav model primarne galaksije (naime, njihov najveéi parametar sudara je ve¢i od polumase-
nog radijusa). Dalje, daleko bitnije, je §to uzorak od tri razli¢ite vrednosti parametra sudara ne
moze dati kompletniju sliku kada se ispituje njegova uloga u proletima galaksija. Ne moze se,
eventualno, nac¢i funkcionalna zavisnost razlic¢itih posledica (ili njihovih osnovnih karakteristi-
ka) od parametra sudara veé¢ se to moze samo kvalitativno, opste i grubo diskutovati. Takode,
upravo zbog znacajnih razlika u jacini interakcije koje finije uzorkovanje nosi sa sobom, mogu
se uoditi i finiji efekti koji gotovo izvesno promicu jednostavnom zapazanju trenda.

Nase glavne fenomenoloske ciljeve planiramo da realizujemo izvrsavanjem i detaljnom ana-
lizom serije simulacija proleta galaksija, sa odnosom masa ¢ = 0.1 i parametrom sudara koji
varira od minimalne vrednosti koris¢ene u srodnim istrazivanjima do polumasenog radijusa
primarne galaksije. To uopsteno mozemo definisati na sledec¢i nacin:

1. Pokaza¢emo da proleti galaksija sa odnosom masa ¢ = 0.1 podjednako mogu uticati
na evoluciju primarne galaksije kao i oni gde su mase interagujuc¢ih galaksija uporedive,
suprotno intuitivnim oc¢ekivanjima, upravo uzimajuéi u obzir rezultate kosmoloskih simu-
lacija. Narocito je bitno sto skre¢emo paznju na ovo jer su proleti kakve mi izuc¢avamo
zapravo tipi¢niji, odnosno ¢es¢i te se moze rec¢i da je i njihov znacaj po evoluciju galaksija
danas vedi.

2. Ispita¢emo detaljnije evoluciju sekundarne galaksije. Kako je ona manje mase od primar-
ne, sasvim je ocekivano da trpi i znacajnije posledice. Posebno ¢emo se fokusirati na njen
gubitak mase tamne materije i potencijalnu promenu oblika. Prethodna istrazivanja koja
su se bavila ovom interakcijom su skoro u potpunosti ignorisala sekundarnu galaksiju.

3. Ispita¢emo strukturnu i morfolosku evoluciju primarne galaksije sa podjednakom paznjom
posveéenom spiralnoj strukturi i preckama. Dodatno ¢emo ispitati i druge, sferne kom-
ponente primarne galaksije - centralni oval i halo tamne materije. lako je uticaj proleta
galaksija na centralni oval ve¢ ispitivan, halo tamne materije je nekako uvek ignorisan.

4. Najbitnije, upravo zbog toga sto realizujemo simulacije uzorkovanjem razli¢itih parame-
tara sudara, pokuSa¢emo (gde god je to moguce) da odredimo funkcionalnu zavisnost
svih ispitivanih posledica (na primer, gubitka mase tamne materije sekundarne galaksije
ili ja¢ine formiranih spiralnih grana u primarnoj galaksiji) od parametra sudara.

Sa tehnicke strane cilj nam je, najpre, da pokazemo da su nekosmoloske simulacije N tela
pozeljne i vrlo relevantne za istrazivanja raznih fenomena koji zahtevaju finiju vremensku rezo-
nam je da razvijemo prakticnu, brzu i efikasnu metodu za detekciju precke koja uspesno de-
tektuje precke u diskovima galaksija u prisustvu spiralne strukture, Sto predstavlja poboljsanje
ustaljenih metoda i fundamentalnije reSenje.

U okviru drugog poglavlja, da¢emo kratak pregled simulacija NV tela i predstaviti prakti¢ne
recepte za modelovanje galaksija i realizovanje simulacija. Uz to, predstavi¢éemo i modele i simu-
lacije koje koristimo u ovom radu ali i detaljnije diskutovati opravdanost i znacaj numerickih,
nekosmoloskih simulacija. U okviru treceg poglavlja, bavi¢emo se evolucijom sekundarne galak-
sije sa posebnom paznjom posveé¢enom njenom gubitku mase tamne materije. U okviru ¢etvrtog
poglavlja ¢emo diskutovati ustaljene metode i kriterijume za detekciju morfologkih struktura
u diskovima galaksija (dvograne spirale i precke) i predstaviti nasu modifikovanu metodu za
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detekciju i kvantifikaciju precke uz ilustrativne primere. Peto poglavlje posveéeno je morfolo-
skoj evoluciji primarne galaksije, pre svega formiranju i evoluciji dvograne spiralne strukture
i precke, ali ¢emo razmatrati i uticaje proleta galaksija na sferne komponente primarne galak-
sije (centralni oval i halo tamne materije). Kona¢no, u okviru Sestog poglavlja rezimira¢emo
rezultate naSeg istrazivanja, ista¢i bitne zakljucke i implikacije, ali i diskutovati neke od ideja
za buduéa istrazivanja.
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Poglavlje 2

Modelovanje galaksija 1 numericke
simulacije

2.1 Modelovanje galaksija kao visSekomponentnih sistema

Prvi korak u nasem istrazivanju je generisanje pocetnih stabilnih modela galaksija. Za potre-
be toga ¢emo koristiti programski paket GalactICs_2008' (Kuijken & Dubinski, 1995; Widrow
& Dubinski, 2005; Widrow, Pym & Dubinski, 2008). U pitanju je druga, poboljSana verzi-
ja programskog paketa GalactICs koja se od prethodne verzije razlikuje samo po tehnickim
aspektima, odnosno fizickim i numerickim parametrima koji se zadaju. Naime, u simulacijama
individualnih galaksija i njihovih interakcija ¢eSto je potrebno da se strogo kontrolisu ili di-
rektno zadaju mase galaksija i odgovaraju¢ih podsistema. Poboljsanje programskog paketa se
ogleda upravo u tome $to je ovaj proces olaksan i pojednostavljen.

Sam programski paket na osnovu zadatih parametara, koje ¢emo posebno diskutovati, ge-
neriSe pocetne modele galaksija koje se sastoje iz do tri komponente: haloa tamne materije,
zvezdanog diska i centralnog ovala. Svaka od komponenata sastoji se iz proizvoljnog broja N
Cestica jednake mase® kojima program zadaje pocetne pozicije {z,y, z} 1 brzine {v,,v,,v.}.
Treba naglasiti da pojedina¢ne cestice nemaju fizicko znacenje: one ne predstavljaju zvezde i
ne smeju se tako tretirati. Medutim, skup cestica koje ¢ine jednu komponentu ili jedan njen
deo verodostojno opisuje raspodelu gustine i raspodele brzina.

Programski paket prilikom generisanja modela galaksije daje i izvestaj, kako bi utvrdilo da
li se model moze smatrati stabilnim. Glavni indikator stabilnosti modela je virijalni odnos sva-
kog od podsistema, odnosno odnos ukupne kineticke i potencijalne energije dat kroz parametar
2xkinetic/potential. Za stabilne podsisteme potrebno je da ovaj odnos bude $to blizi jedinici
(tj. vrednosti —1 jer je potencijalna energija negativna). U praksi se to ogleda u vrednosti iz
intervala (—1.03,—0.98). Zvezdani disk ima dodatni indikator stabilnosti: Toomre (1964) pa-
rametar () koji se ra¢una na radijalnoj udaljenosti 2.5 Rp (gde je Rp karakteristi¢na radijalna
duzina diska). Ovaj parametar predstavlja tradicionalnu meru stabilnosti diska kao strukture
i podsistema galaksije, a zavisi od fizickih karakteristika diska (konkretno, povrsinske gustine,
disperzije radijalnih brzina i rotacije). Stabilni diskovi imaju vrednost ovog parametra veéu od
jedinice, tj. @ > 1 (npr. Binney & Tremaine, 2008; Mo et al., 2010). Ukoliko se zahteva da disk
bude stabilan u pogledu formiranja precke i naznaka spiralne strukture ili bilo kakve lokalne
nestabilnosti, pozeljno je da vrednost parametra () bude nesto vec¢a od grani¢ne, npr. da tezi
@@ — 2. Pored ovih indikatora stabilnosti, u izvestaj su ukljuceni i drugi kontrolni parameteri:
kona¢na ukupna masa svakog od podsistema kao i njihovi plimski radijusi. Pojmu plimskog
radijusa, kao i plimskih efekata, ¢emo posvetiti posebnu paznju u okviru narednog poglavlja.

IProgramski paket nije javno dostupan ali se moze dobiti od autora, na zahtev.
2Cestice su jednake mase za datu komponentu, dok se mogu razlikovati za razli¢ite komponente.

19



Ovde plimski radijus definiSemo kao radijus u okviru koga je sopstvena gravitacija dominant-
na. Naime, materijal koji se nalazi izvan njega ¢e biti plimski ogoljen u prisustvu spoljasnjih
sila. Na taj nac¢in, plimski radijus predstavlja izvesnu gornju granicu dimenzija odgovarajuceg
podsistema. Dakle, uvidom u izvestaj generisanja modela galaksije procenjujemo da li su model
i svaka od njegovih komponenti stabilni, kao i da li mase i dimenzije podsistema odgovaraju
ciljanim vrednostima.

Postoji i moguénost ispitivanja rotacije sfernih komponenti, odnosno haloa tamne materije i
centralnog ovala. Parametar koji kontroliSe rotaciju ovih podsistema je streaming_fraction i
uzima vrednost iz intervala (0, 1). Vrednost tog parametra predstavlja udeo odgovarajucéeg pod-
sistema koji rotira u smeru rotacije diska, gde se podrazumeva da ostatak rotira u suprotnom
smeru. Tako podrazumevana vrednost 0.5 predstavlja slucaj kada podsistem ne rotira. Ukoliko
rotacija sfernih podsistema i njen uticaj na evoluciju galaksija nisu predmet istrazivanja, pre-
porucuje se da modeli ostanu jednostavni - odnosno, da halo tamne materije i centralni oval ne
rotiraju. To ¢e biti sluc¢aj u naSem istrazivanju, a uticaj rotacije sfernih podsistema ostavljamo
za bududi rad.

U okviru ovog odeljka predstaviéemo fizicku osnovu modela galaksija i njihovih podsistema
na kojoj koris¢éeni programski paket pociva, ali i prakti¢ne aspekte i finese modelovanja ga-
laksija. Usled toga, ovaj odeljak se moze smatrati za svojevrsni recept za formiranje pocetnih
modela galaksija i detaljnije uputstvo za koris¢enje programskog paketa GalactICs_2008.

2.1.1 Halo tamne materije

Kosmoloske simulacije formiranja struktura u Univerzumu, pod pretpostavkom kosmoloskog
CDM modela, pokazuju da se profil gustine haloa tamne materije moZe opisati sa (Navarro,
Frenk & White, 1997, u daljem tekstu NF'W profil):

Po
r/ra)(1+1r/rg)?

gde je po karakteristicna centralna gustina, ry karakteristicna duzina haloa tamne materije a r
radijalna udaljenost od centra haloa. Na osnovu posmatranja jata galaksija, kao i pojedinac¢nih
galaksija, pokazalo da se ovaj profil ne opisuje verodostojno raspodelu gustine haloa tamne
materije i uveden je opstiji oblik (Kravtsov et al., 1998):

pxEw (1) = ( (2.1)

Po
r)= 2.2
)= ot 22
gde je a parametar koji odreduje nagib profila gustine a poseban slucaj @ = 1 odgovara

NFW profilu. Problem koji nastaje prilikom numerickog modelovanja i simulacija lezi u to-
me $to su oba profila data u analitickom obliku i kao takvi protezu se u beskonac¢nost, odnosno
r — oo a vrednost gustine konvergira ka nuli p(r — oo) — 0. Zbog toga programski paket
GalactICs_2008 koristi profil haloa tamne materije koji je odse¢en, odnosno:

21-ag2 0o 1 r—an
p— - f 2'
P = " e (e 2 (ﬁa) (23)

gde koristimo istu notaciju za prethodno definisane veli¢ine, oy je karakteristi¢na brzina haloa,
ay duzina na kojoj pocinje odsecanje, d,,, duzina na kojoj gustina glatko opada na nulu odnosno
Sirina odsecanja, a erfc je funkcija greske (eng. error function). Prilikom odabira parametara
odsecanja treba voditi racuna. Naglo odsecanje, usled zadavanja premale vrednosti za Sirinu
odsecanja, moze dovesti do nepredvidenih problema - kako prilikom generisanja modela, tako
i tokom simulacija, odnosno evolucije modela. Medutim, ne moze se govoriti o nekoj univer-
zalnoj, fiksnoj vrednosti za ovaj parametar jer ona zavisi od ukupnih dimenzija haloa tamne
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Tabela 2.1: Pregled osnovnih fizickih i numeric¢kih parametara koji se zadaju za halo tamne
materije. Dodatno se zadaje i broj Cestica Ny.

Fizicka veli¢ina Parametar u programskom paketu
karakteristicna duZina rg a
karakteristi¢na brzina og vO0
duzina na kojoj pocinje odsecanje ag routerhalo
Sirina odsecanja d,, dtrunchalo
nagib profila a cusp

materije. U praksi se pokazalo da je zgodno uzeti za vrednost d,, minimum ~ 5% od Zeljenog
virijalnog radijusa R.;.. Virijalni radijus se ¢esto oznacava i kao Rago jer predstavlja udaljenost
na kojoj prosec¢na gustina haloa opadne na 200 puta veéu vrednost od danasnje kriti¢ne gustine
Univerzuma. Kako se virijalni radijus ne zadaje direktno (a programski paket ra¢una plimski
radijus), potrebno je optimalno odabrati parametre odsecanja, dakle i radijus na kome ono
pocinje ay i njegovu Sirinu d,,,, da bi se dobilo dovoljno dobro poklapanje virijalnog radijusa sa
plimskim. Nije neophodno da to poklapanje bude idealno ali je, u slu¢aju odstupanja, pozeljno
da plimski radijus bude veé¢i za dovoljno male vrednosti (do nekoliko kpc). Posebno skreé¢emo
paznju na prvi ¢lan jednacine 2.3, odnosno na eksponent u prvom ¢lanu. Widrow et al. (2008)
za eksponent navode 2 — «, dok programski paket u ra¢unu koristi 1 — a kako ovde navodimo.
U pitanju je, naime, greska u samom radu na koju ovde ukazujemo.

Pregled osnovnih fizickih i numerickih parametara koji se zadaju dat je u tabeli 2.1. Za
potrebe naSeg istrazivanja uzeé¢emo za nagib profila o = 1, odnosno NFW profil haloa tamne
materije. Na osnovu jednacine 2.1 jasno je da je NF'W profil u potpunosti odreden sa dve veli¢i-
ne: karakteristicnom centralnom gustinom pg i karakteristi¢cnom duzinom ry. Primetno je da se
masa haloa tamne materije ne zadaje direktno. Medutim, na osnovu ciljane mase za halo tamne
materije, moguce je izvesti sve potrebne parametre koji se zadaju. Naime, jedinstvenoj vred-
nosti virijalne mase Msgg, koja se definiSe kao masa unutar virijalnog radijusa Ragy, odgovara
jedinstvena vrednost virijalnog radijusa preko:

4
Mgy = 37 200pcric Rago (2.4)

gde je pait vrednost danasnje kriti¢ne gustine Univerzuma koja zavisi od merenih vrednosti
Hablove konstante Hy (npr. Mo et al., 2010). Iako merenja Hablove konstante daju opseg
vrednosti, moze se za kriti¢nu gustinu uzeti pee = 139.9 Mg /kpc? (Jarosik et al., 2011). Uprkos
jedinstvenom virijalnom radijusu, haloi tamne materije jednake mase nemaju identi¢an oblik jer
se virijalni radijus moze izraziti kao Rogg = cry, gde je ¢ bezdimenzioni parametar koncentracije
(Navarro et al., 1997). Tako haloi tamne materije za jedinstvenu vrednost virijalnog radijusa
mogu imati razli¢ite vrednosti za parametar koncentracije i karakteristicnu duzinu ry. Vrednosti
parametra koncentracije nisu apsolutno proizvoljne - one zavise od mase haloa tamne materije
tako Sto masivniji haloi imaju generalno manje vrednosti ovog parametra i obrnuto, dok za
jedinstvenu masu postoji optimalni opseg parametara koncentracije (Maccio et al., 2007). Na
primer, masivnijoj galaksiji nalik Mle¢nom putu odgovara parameter koncentracije c iz intervala
(8,20), dok je za patuljaste galaksije ovaj interval pomeren ka veé¢im vrednostima - (15,30).
Dakle, prilikom odredivanja parametara za halo tamne materije najpre proizvoljno odaberemo
parametar koncetracije iz intervala optimalnih vrednosti za Zeljenu masu Masgo (ili uzmemo
preciznu vrednost ukoliko je takva poznata i bitna za istraZivanje) i time su nam poznati
virijalni radijus Rogo 1 karakteristi¢na duzina ry. Veza izmedu karakteristi¢ne centralne gustine
po 1 parametra koncentracije ¢ definisana je preko:
200 3

Po = porit?ln(l T C) _ C/(1 T C). (25)
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Ova karakteristicna centralna gustina jednaka je prvom razlomku iz jednacine 2.3 ali treba
imati u vidu da je jednacina parametrizovana pa su sve veli¢ine izrazene u internim jedinicama
programskog paketa3. Kona¢no, karakteristicnu brzinu oz, odnosno parametar v0, nalazimo
pomocu:

N {2.325 : 1091\/[@] _ (04[100 km/s])? 2.6

3 47 (rykpel)?
Time su, na osnovu Zeljene mase, poznati svi parametri koje je potrebno zadati za halo tamne
materije.

kpc

2.1.2 Disk

U programskom paketu GalactICs_2008 zvezdani disk se modeluje cilindri¢no simetri¢nom
raspodelom gustine koja duz R koordinate opada eksponencijalno dok je vertikalni profil gustine
modeliran izotermalnom plo¢om konstantne debljine:

po(R, 2) o exp (—Rﬁ) sech? (i) (2.7)

D ZD

gde su Rp i zp karakteristi¢na radijalna i vertikalna duzina, respektivno, a R i z koordinate u ci-
lindriénom koordinatnom sistemu. Radijalna karakteristi¢cna duzina predstavlja ono rastojanje u
ravni diska na kome gustina padne na e puta manju vrednost od centralne, dok vertikalna duzina
predstavlja rastojanje u vertikalnoj ravni na kome gustina padne na 2¢/(e? + 1) manju vrednost
od vrednosti u ravni diska. Na isti na¢in kao u slu¢aju haloa tamne materije, vrsi se odseca-
nje profila diska istog funkcionalnog oblika (funkcija greske) kroz parametre: disktruncation
(predstavlja cilindriéni radijus na kome odsecanje pocinje) i dtruncdisk (predstavlja Sirinu
odsecanja). Odsecanje diska je zgodno zapoceti na cilindri¢nom radijusu koji je manji od 10Rp,
dok je za Sirinu odsecanja moguce uzeti dovoljno malu vrednost (do nekoliko kpc).

Disk je jedini podsistem za koji se ukupna masa direktno zadaje kroz parametar mdisk.
Kako programski paket trazi najoptimalniji model blago korigujué¢i zadate parametre, kona¢na
masa se moze razlikovati od zadate, mada su razlike uglavnom manje od jedne interne jedinice
mase tj. [2.325 - 10°Mg]. Na osnovu posmatranja se, za zadatu masu, mogu izabrati realistic-
ne vrednosti karakteristicnih duzina. Medutim, u praksi se pokazalo da nisu sve posmatracke
vrednosti dovoljno dobar izbor, te da postoji optimalni odnos karakteristi¢nih duZina zp/Rp
koji je iz intervala (0.1,0.15) i koji daje najstabilnije diskove. Tanji diskovi, onda kada je ovaj
odnos manji od 0.1 su nestabilniji i uglavnom im je potrebno 1 Gyr da se stabilizuju Sireci se
vertikalno po z osi (karakteristi¢na vertikalna duzina zp se u tom sluc¢aju povecava). U pojedi-
nim sluc¢ajevima moze doc¢i i do konstantnog vertikalnog Sirenja diska do njegovog apsolutnog
rasejavanja i raspadanja. S druge strane, deblji diskovi, onda kada je odnos karakteristi¢nih
duzina veéi od 0.15, pre svega nisu realisti¢ni. Osim toga, oni su i nestabilni i njihova evulocija
moze i¢i u vise pravaca: oni mogu da se istanje ali i da se raseju i raspadnu, zavisno od rotacije
diska i karakteristika haloa tamne materije u kome se disk nalazi.

Pored profila gustine, za disk se joS pretpostavlja i da radijalna disperzija brzine u ravni
diska o prati zakon eksponencijalnog opadanja oblika:

0%(R) = 0% exp(—R/R,) (2.8)

gde je op, centralna radijalna disperzija brzine, a R, karakteristicna duzina raspodele. Ova
karakteristicna duzina se moze posebno zadati, ali autori programskog paketa savetuju da se,

3Interne jedinice programskog paketa odabrane su uz dva uslova: da se duZina izrazi u [kpc| §to je tipiéna
jedinica duzine na skalama galaksija, kao i da vrednost gravitacione konstante, radi jednostavnosti, bude jednaka
jedinici, odnosno G = 1. To, o¢igledno, rezultuje pomalo neobi¢nom vrednos¢u za internu jedinicu mase.
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Tabela 2.2: Pregled osnovnih fizickih i numerickih parametara koji se zadaju za disk. Dodatno
se zadaje i broj ¢estica Np.

Fizicka veli¢ina Parametar u programskom paketu
masa diska Mp mdisk
karakteristi¢na radijalna duzina Rp rdisk
karakteristi¢na vertikalna duZina zp hdisk
duzina na kojoj pocinje odsecanje profila disktruncation
Sirina odsecanja dtruncdisk
centralna radijalna disperzija brzine op, sigRO

Tabela 2.3: Pregled osnovnih fizickih i numerickih parametara koji se zadaju za centralni oval.
Dodatno se zadaje i broj cestica Ng.

Fizicka veli¢ina Parametar u programskom paketu
polumaseni radijus Rp Re
nagib profila n n
disperzija brzine op velocity scale

jednostavnosti radi, pretpostavi R, = Rp (Widrow et al., 2008). Dinamicki topliji diskovi, od-
nosno diskovi sa ve¢im vrednostima centralne radijalne disperzije brzine, su uglavnom stabilniji
ali ne sme se zadati prevelika vrednost kako zbog realisti¢nosti modela, tako i zbog nepre-
dvidenih gresaka prilikom modelovanja. Pregled osnovnih fizickih i numeric¢kih parametara koji
se zadaju dat je u tabeli 2.2.

2.1.3 Centralni oval

Raspodela gustine centralnog ovala se generalno aproksimira tako da povrSinska gustina
prati zakon o< /4 (de Vaucouleurs, 1948; Hernquist, 1990). Medutim, ispostavlja se da centralni
ovali veéine galaksija poznijeg tipa imaju profile povrSinskog sjaja koji imaju nesto opstiji
oblik, o< exp(—b(r/Rg)'/") gde je n parametar koji odreduje nagib profila, naziva se i Sérsic
(1963) indeks i uzima vrednosti iz intervala n € (0.6,2) (Andredakis, Peletier & Balcells, 1995;
Courteau, de Jong & Broeils, 1996), a b predstavlja konstantu odabranu tako da Rp obuhvata
polovinu svetlosti (ili mase u slu¢aju profila gustine) centralnog ovala. U programskom paketu
GalactICs_2008 centralni oval modeluje se raspodelom oblika:

ou(r) = o (R—) exp (—b (R—)/> (29)

gde su n, b i Rp prethodno definisane veli¢ine, pg centralna gustina a p se rac¢una preko p =
1 — 0.6097/n + 0.05563/n? (Prugniel & Simien, 1997; Terzi¢ & Graham, 2005). Umesto pg,
programski paket GalactICs_2008 omogucava da se zada parametar op definisan kao:

)1/2

op = (47mb”(p’2)F (n(2 —p)) R3ps (2.10)

Uz ovakvu definiciju, 034 odgovara dubini gravitacionog potencijala koja potice od centralnog
ovala (Widrow et al., 2008). Tako se za centralni oval zadaje svega tri parametra, prikazana u
tabeli 2.3.

Ukupna masa centralnog ovala, u internim jedinicama, dobija se preko:
Mg[2.325 - 10°Mg] = (0[100 km/s])* - Rglkpc] (2.11)
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gde, naravno, kao i u sluc¢aju diska, masa dobijena u kona¢nom modelu nije uvek jednaka ovoj
ocekivanoj, ali su odstupanja dovoljno mala. Iako masa centralnog ovala zavisi od oba parame-
tra, ovi parametri nisu apsolutno proizvoljni. Naime, problemi se mogu javiti tokom evolucije
modela (odnosno, simulacija) ¢ak i u slu¢aju da centralni oval deluje stabilno u po¢etnom mo-
delu. Na primer, u slu¢aju da manje masivni centralni oval ima preveliki polumaseni radijus
Rg, gotovo je izvesno da ¢e se on tokom evolucije dodatno radijalno rasiriti i rasuti. S druge
strane, previse kompaktan centralni oval velike mase ali premalog polumasenog radijusa, uglav-
nom ostaje stabilan kao takav ali se moze desiti da dobije neku nepravilnu, ali nezanemarljivu
orbitu oko centra mase ¢itave galaksije. To, naravno, pravi problem za stabilnost kako diska,
tako i ¢itave galaksije. Medutim, za jedinstvenu vrednost mase centralnog ovala, razlika izmedu
vrednosti polumasenog radijusa koja bi bila prevelika i one koja bi bila premala je znacajno
velika. Tako postoji dovoljno veliki interval vrednosti koje je moguce bezbedno zadati za po-
lumaseni radijus i realisticne vrednosti uzete iz posmatranja uglavnom daju stabilne centralne
ovale.

2.2 Numericke simulacije

U modernoj astrofizici, numericke simulacije predstavljaju jedan od najmoc¢nijih alata. Zbog
svoje vremenske komponente, one nam omogucavaju ne samo da poredimo krajnji ishod teorij-
skih predvidanja sa posmatrackim rezultatima ve¢ i da ispitamo ¢itav tok evolucije izu¢avanog
sistema ili problema. Na osnovu toga se onda mogu usavrsiti teorijski modeli, kao i detaljnije
analizirati pa i podrobnije razumeti ispitivani procesi i sve njihove implikacije.

Tretirane kao alat, numericke simulacije predstavljaju opsti pojam. Zavisno od podoblasti
astrofizike, problema koji se izu¢ava kao i samog pristupa problemu, postoji vise klasifikacija.
Medutim, za kontekst vangalakticke astrofizike i kosmologije bitna je samo jedna: podela na
hidrodinamicke i simulacije N tela (npr. Dehnen & Read, 2011). Kako su potonje osnova naseg
rada, u okviru ovog odeljka osvrnu¢emo se na njihovu teorijsku osnovu, kao i na njihove prak-
ti¢ne aspekte.

Zamislimo, za pocetak, sistem od N cestica i neka Cestice medusobno interaguju samo gra-
vitaciono. Stanje tog sistema u svakom trenutku ¢ opisano je masama, pozicijama i brzinama
svih Cestica, odnosno {m;,7;,u;}, gde je i = (1,2, ..., N). Uzmimo, dodatno, da je masa svake
Cestice m = 1. Tada je kretanje jedne, i-te Cestice u potpunosti opisano jednacinama:

dr;
— i 2.12
g O (2.12)
dit;
=F=- ; 2.1
o= F = -V (21)

gde su 7; 1 u; vektori pozicije i brzine cCestice, F, ukupna sila koja deluje na Cesticu (usled
gravitacionog dejstva svih ostalih ¢estica u sistemu) a ¢ je gravitacioni potencijal sistema koga
definiSe gustina sistema p(7,t) preko Poasonove jednacine:

V3¢ = 4nGp(7,t) (2.14)
gde je G' univerzalna gravitaciona konstanta koja u jedinicama relevantnim za ovaj rad iznosi

G = 4.30091 - 1072 pc M ' (km/s)?.

2.2.1 DuZina ublazZavanja

Simulacije N tela predstavljaju bezsudarne sisteme (eng. collisionless), odnosno sisteme u
kojima su dugoro¢ni efekti bliske interakcije dva tela zanemarljivi (npr. Mo et al., 2010; Dehnen
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& Read, 2011). Cestice kojima modeliramo galaksije imaju znacajnu masu, predstavljajuci del-
ta funkcije gustine i nemaju fizicke dimenzije. Stoga nije fizicki opravdano da dolazi do bliskih
prolaza sa znacajnom razmenom energije izmedu njih, niti da se formiraju binarni parovi cesti-
ca. Uz to, bliski prolazi ¢estica mogu uzrokovati tehnicke probleme u simulacijama. Pri bliskim
prolazima dve ili viSe Cestica, gravitaciona sila izmedu njih se znacajno poveéava. Osim $to
to moze dovesti do nepotrebnog usporavanja koda, pri jako bliskim prolazima kada rastojanja
izmedu cCestica teze nuli, gravitaciona sila divergira i unosi numericki Sum u simulaciju. Izbe-
gavanje ovih problema resava se uvodenjem tzv. duZine ublazavanja € (eng. softening length)
koja predstavlja minimalno rastojanje izmedu cestica do koga se racuna njihov medusobni gra-
vitacioni uticaj.

Odabir vrednosti za duzinu ublazavanja nije apsolutno proizvoljan. Jedna od ustaljenih
praksi je koris¢enje srednjeg meducesticnog rastojanja u simulaciji (Mo et al., 2010), mada se
uzima da vrednost duzine ublazavanja generalno zavisi od dimenzije sistema ili simulacione ku-
tije R 1 broja ¢estica N i da je opseg optimalnih vrednosti definisan preko (Binney & Tremaine,
2008):

R/N'? < e < R/IN'3, (2.15)

Za jedinstvenu vrednost mase u sistemu, pa samim tim i jedinstvene dimenzije, uz promenu
broja cestica N vrednost duzine ublazavanja implicitno zavisi od mase pojedina¢nih Cestica.
Odnosno, $to je rezolucija po masi bolja, sistem ili podsistem je modelovan sa veé¢im brojem
Cestica manje mase Sto rezultuje manjim vrednostima duzine ublazavanja.

Brojni pokusaji da se preciznije odrede formule po kojima bi se ra¢unale optimalne vred-
nosti duzine ublazavanja (npr. Merritt, 1996; Dehnen, 2001; Power et al., 2003; Zhang et al.,
2019) nisu urodili plodom. Ispostavilo se da se ovom problemu ne moze pristupiti kao univer-
zalnom, te da optimalne vrednosti duzine ublazavanja zavise od same prirode istrazivanja. Na
primer, da li je re¢ o kosmoloskim simulacijama ili onima koje se bave izolovanim galaksijama,
kao i 8ta je ta¢no u fokusu istrazivanja i kakvi su ciljevi (Dehnen, 2001). Staviée, za potrebe
finijeg ispitivanja strukture izolovanih galaksija pozeljno je odabrati ¢ak i nize vrednosti duzine
ublazavanja od onih predvidenih optimalnim opsegom definisanim izrazom 2.15 (Zhang et al.,
2019).

Tako je za potrebe ispitivanja strukture i evolucije galaksija optimalno odabrati vrednost
duzine ublazavanja aR/N 1/2 gde je a slobodni parametar koji bi trebalo da uzima vrednosti
iz intervala (0.5,2). Iako je ovaj interval nesto uzi od onog definisanog izrazom 2.15, moze se
desiti da odabir vrednosti duzine ublazavanja utic¢e na rezultate, odnosno strukturu i evoluciju
galaksija. Medutim, u praksi se pokazalo da se sa povecanjem broja cestica u simulaciji sma-
njuje senzitivnost na duZinu ublaZavanja. Na primer, za galaksije koje se sastoje od 10° i vise
Cestica moguce je odabrati bilo koju vrednost slobodnog parametra « iz definisanog intervala
bez znacajnih posledica po rezultate (Mitrasinovic et al., 2022).

Kako vrednost duzine ublazavanja implicitno zavisi od mase pojedinacnih cestica, u sluca-
ju simulacija galaksija kao visekomponentnih sistema sa razli¢itim masama za razlic¢ite tipove
Cestica, praksa je da se za svaki od podsistema odreduje posebna, optimalna vrednost duzine
ublazavanja. Medutim, za simulacije sa dovoljno dobrom rezolucijom, odnosno dovoljno velikim
brojem c¢estica, ovakav pristup dovodi do znacajnog usporavanja koda sto predstavlja poprilican
izazov, pa i problem, za dostupne, ogranicene ra¢unarske resurse. Odabir jedinstvene vrednosti
duzine ublazavanja za sve Cestice reSava ovaj problem. U tom slucaju, bira se ona vrednost koja
predstavlja optimalnu za Cestice zvezdane komponente i koja, najcesce, predstavlja subopti-
malnu vrednost za Cestice haloa tamnne materije. Na taj nacin se omogucava finije ispitivanje
strukture zvezdanih komponenti (npr. diska) uz efikasno koriséenje rac¢unarskih resursa. Po-
znato je da ovakav pristup, odnosno odabir jedinstvene vrednosti duzine ublazavanja za sve
Cestice, nema znacajni uticaj na strukturu i evoluciju diska (lannuzzi & Athanassoula, 2013) u
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poredenju sa suprotnim (kada se usvoje razli¢ite vrednosti duzine ublazavanja).

Za potrebe ovog rada, usvoji¢emo jedinstvenu vrednost duzine ublazavanja (za sve Cestice i
sve simulacije) koja iznosi € = 0.05 kpc, upravo zbog toga $to predstavlja optimalnu vrednost
za zvezdane komponente modela galaksija. Odnosno, optimalnu vrednost racunamo po formuli
aR/N'? (Zhang et al., 2019), uz o = 1, R = 32 kpc i N = 4 - 10°. Vrednosti za dimenziju
zvezdanih podsistema i broj Cestica uzete su za slucaj nase primarne galaksije, ali su Cestice
svih zvezdanih komponenti (u obe galaksije) priblizno jednake mase pa se dobijena vrednost
moze smatrati optimalnom vrednoséu za sve zvezdane cestice.

2.2.2 Algoritmi za rac¢unanje sile

Kako je u razmatranom sistemu N ¢estica jedina medusobna interakcija gravitaciona, ukup-
na sila F; koja deluje na i-tu ¢esticu mase m; i pozicionog vektora 7; ra¢una se preko:

- Gmym;(1; — 77)
F, = e 2.16
Z (‘Tz — 7-],‘2 + 62)3/2 ( )

gde je G univerzalna gravitaciona konstanta, ¢ duzina ublazavanja a sumiranje se vrsi po j za
sve Cestice sa masama m; i pozicionim vektorima 77.

Ovakvo ra¢unanje, odnosno direktna sumacija, koja se ¢esto naziva i c¢estica-cestica metod
(eng. particle-particle, PP), predstavlja najjednostavniji na¢in ra¢unanja sile u numerickim si-
mulacijama. Medutim, sa velikim brojem N Cestica u sistemu ovakav pristup postaje neodrziv
i dosta skup (za racunarske resurse) jer zahteva N? operacija. Zbog toga je neophodno uvesti
odredene aproksimacije zarad efikasnijeg racunanja sile i realizovanja simulacija. Dve razli¢ite
osnovne aproksimacije su algoritam drveta (eng. Tree) i algoritam Cestica-mreza (eng. particle-
mesh, PM).

Algoritam drveta (Barnes & Hut, 1986) redukuje broj potrebnih operacija na N log N, gde
je N ukupan broj cestica. U osnovi se ovaj algoritam svodi na grupisanje cCestica na dovoljno
bliskom medusobnom rastojanju u jednu veliku rezultujucu cesticu. Odnosno, prilikom racuna-
nja ukupne sile koja deluje na jednu cesticu, grupe cestica na dovoljno bliskom medusobnom
rastojanju koje su dovoljno daleko od posmatrane Cestice se tretiraju kao jedna velika Cestica $to
znacajno ubrzava simulaciju. Zbog same prirode aproksimacije, tj. grupisanja bliskih cCestica,
oc¢igledno je da je ovaj algoritam najefikasniji ukoliko postoje jasno grupisane odvojene struk-
ture. Nasuprot tome, u sluc¢aju uniformnih raspodela ovakav pristup moze dovesti do znacajnih
gresaka. Do gresaka takode moze dovesti i neoprezno definisanje dovoljne udaljenosti, odnosno
pod kojim se uslovima ova aproksimacija moze primeniti (Salmon & Warren, 1994).

Algoritam ¢estica-mreza (Efstathiou et al., 1985; Hockney & Eastwood, 1988) koristi ¢i-
njenicu da su dugoro¢ni efekti bliskih interakcija u ovakvim simulacijama zanemarljivi. Polje
gravitacionog potencijala koje formiraju diskretne Cestice se aproksimira ukupnim rezultuju¢im
gravitacionim potencijalom rac¢unatim u trodimenzionalnoj mrezi. Zatim se, umesto cestica-
Cestica doprinosa, ukupna gravitaciona sila rac¢una kao Cestica-polje interakcija Sto znacajno
smanjuje vreme ra¢unanja i moze svesti broj operacija na N. Naravno, najve¢i problem ova-
kve aproksimacije ogleda se u tome Sto su doprinosi bliskih ¢estica prakti¢no zanemareni, $to
uvodi znacajnu gresku na manjim skalama. Jedan od nacina da se ovaj problem resi je hibridni
algoritam koji kombinuje Cestica-Cestica metod na malim skalama rastojanja i Cestica-mreza
metod na velikim skala (Efstathiou et al., 1985), odnosno P*M (PP + PM = P3M). Osim
potencijalnih problema koji mogu nastati usled uslova pod kojima se ove metode primenjuju
(kao i u slucaju algoritma drveta), problem sa ovim reSenjem je $to se ¢esto ne postize dovoljno
poboljsanje u odnosu na algoritam cestica-¢estica. Naime, u slucaju kada su cestice grupisane
u jasne strukture i kada je meducesti¢no rastojanje dovoljno malo, ovakav pristup se svodi na
preteznu primenu algoritma Cestica-cestica, $to ne smanjuje dovoljno vreme rac¢unanja. Zbog
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toga druga modifikacija algoritma Cestica-mreza postaje sve popularnija. Re¢ je o algoritmima
sa adaptivnom mrezom koji se od klasi¢nog algoritma cestica-mreza razlikuje po tome Sto se
ne koristi uniformna mreza sa fiksiranom veli¢inom ¢elija, ve¢ se mreza usitnjava u regionima
vecée gustine ¢estica (Couchman, 1991).

Najpopularniji programi za simulacije N tela zapravo koriste hibridni metod koji kombinuje
algoritam drveta sa algoritmom cestica-mreza, takozvani Tree-PM metod. Dok je algoritam dr-
veta najefikasniji u slucaju kada postoje jasno grupisane strukture, algoritam Cestica-mreza je
najefikasniji u upravo suprotnom sluc¢aju, kada je raspodela bliska uniformnoj. Stoga je ovakav
hibridni pristup opravdan, pre svega u kontekstu efikasnosti izvrSavanja programa uz minimalne
greske usled aproksimacija.

2.2.3 Integracija jednac¢ina po vremenu

Ocigledan problem sa jedna¢inama 2.12 1 2.13 ogleda se u tome Sto su one spregnute (eng.
coupled). Odnosno, da bi se integracijom jednacine 2.12 dobilo resenje za vektor pozicije ¢estice
7; potrebno je da vektor brzine Cestice u; bude poznat i obrnuto - za integraciju jednacine 2.13
i reSenje za u; potrebno je da bude poznat 7; od koga zavisi ukupna sila koja deluje na Cesticu
]31», odnosno potencijal ¢;.

Numericko resavanje ovih jednacina kretanja u modelu N tela, odnosno numericka inte-
gracija, najceSce se realizuje koris¢enjem takozvanog leap-frog algoritma, kao najjednostavnijeg
i najefikasnijeg, koji zbog svoje simpleticke prirode omogucéava odrzanje energije dinamickog
sistema. Algoritam podrazumeva da se pozicije i brzine Cestica najpre racunaju na polovini
vremenskog koraka integracije, odnosno vrednosti 75 i w; u trenutku t,,41 9

P (tosr /o) = Ti(ta) + Wi (tn) At /2 (2.17)

gde t,, predstavlja pocetni trenutak, a At, interval integracije. Na osnovu dobijenih vrednosti
se dalje racuna vrednost sile na polovini vremenskog koraka Fj(t,11/2):

Fi(tnir/2) = FI5 (tug1/2), @ (bngaya), tn+ At /2], (2.19)
Zatim se, konac¢ne vrednosti za brzine () i pozicije (7;) ¢estica na kraju vremenskog koraka u
trenutku ¢, = t, + At, dobijaju preko:

Ui (tny1) = wi(tn) + F:i(tn-&—l/Q)Atn (2.20)
— — Atn —/ —
Ti<tn+1) = Tz(tn) + T[UZ (tn+1/2) + ui(tn+1)]- (221)

Ova procedura se ponavlja do kraja ¢itavog vremenskog intervala integracije, odnosno do kraja
simulacije.

Predstavljena shema je, naravno, generalizovan sluc¢aj. U kosmoloskim i simulacijama ga-
laksija, kada je jedina sila koja deluje u sistemu gravitaciona, sila iz izraza 2.19 zavisi samo
od vektora pozicije cestice. U tom slucaju se, onda, najpre rac¢una promena brzine Cestice na
polovini vremenskog koraka i sa dobijenom vrednoséu promena pozicije Cestice za ceo korak.
Potom se rac¢una nova vrednost sile i kona¢no nova vrednost brzine Cestice za ostatak vremen-
skog koraka. Sam vremenski korak integracije At,, je najcesée adaptivan, analogno algoritmu za
racunanje sile sa adaptivnom mrezom - u oblastima vece gustine, kada je vrednost gravitacione
sile koja deluje na cesticu velika, vremenski korak se smanjuje da bi se umanjila numericka
greska. Zarad efikasnosti izvrSavanja simulacije vazi i obrnuto - integracija jednacina kretanja
za Cestice u oblastima dovoljno male gustine vrsi se sa veéim vremenskim korakom.
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2.2.4 Programski paket Gadget?2

Realizovanje simulacija za potrebe ovog rada obavljamo koriste¢i Gadget2! (Springel, 2000,
2005), javno dostupni program Siroke primene u numerickoj astrofizici. Ovde ¢emo se, medutim,
fokusirati na njegove aspekte i karakteristike relevantne za ovaj rad.

Program koristi hibridni metod - algoritam drveta za racunanje gravitacione interakcije
izmedu c¢estica na malim skalama i algoritam cestica-mreza na velikim skalama. Za integraciju
jednacina kretanja, adaptivni vremenski korak je oblika:

At = \/2n¢/|d] (2.22)

gde je @ gravitaciono ubrzanje, € duzina ublazavanja a 1 bezdimenzioni parametar koji predsta-
vlja preciznost integracije i koji se zadaje kroz programski parametar ErrTolIntAccuracy. Uz
koris¢enje preporucene vrednosti za parametar preciznosti za slucaj simulacija galaksija, jasno
je da se smanjenjem duzine ublazavanja postize i finija vremenska integracija kroz smanjenje
vremenskog koraka. Naravno, to povlac¢i za sobom i povec¢anje realnog vremena izvrSavanja
simulacije. Tako je moguée korigovati parametar preciznosti u cilju poboljsanja efikasnosti, ne
sme se previSe odstupati od preporucenih vrednosti (npr. za red veli¢ine) jer to moze dovesti do
nepredvidenih rezultata. Stoga je bolje efikasnost izvrSavanja simulacije kontrolisati odabirom
duzine ublazavanja jer je interval optimalnih vrednosti, uglavnom, dovoljno veliki.

Presek stanja (eng. snapshot) se zapisuje u unapred zadatim vremenskim trenucima, sa
podrazumevanim formatom koji ukljuc¢uje jedinstveni identifikacioni broj, vektor pozicije i vek-
tor brzine svake Cestice u Dekartovim koordinatama, odnosno {id, z, vy, 2z, v;, vy, v,}. Dodatno
se moze omoguciti zapisivanje potencijalne energije U svake Cestice, koja predstavlja ukupnu
potencijalnu energiju uzimajuci u obzir doprinose svih ostalih ¢estica u sistemu. Naizgled mo-
ze delovati da je ovaj podatak od male koristi. Na primer, za procenu gravitacione vezanosti
odredenog podsistema ili nekog njegovog dela, neophodno je ura¢unati samo doprinose cestica
koje taj podsistem ili deo ¢ine. Medutim, ovakav pristup je, iako precizniji, prilicno skup za
racunarske resurse i usled velikog broja cestica i nedovoljne optimizacije programa za analizu
¢esto moze biti znacajno duze vreme izvrsavanja od same realizacije simulacija.

2.3 Modeli galaksija

U okviru ovog odeljka, predstavi¢emo modele galaksija koje koristimo za potrebe istrazivanja
- njihove parametre u programskom paketu GalactICs_2008 (predstavljenom u odeljku 2.1),
relevantne rezultujuce parametre i diskutovati fizicku opravdanost modela.

Modele galaksija evoluiramo u izolaciji koris¢enjem programa GADGET2 tokom 5 Gyr (mili-
jardi godina) uz zapisivanje preseka stanja svakih 0.01 Gyr. Svrha ovih simulacija galaksija u
izolaciji je viSestruka. Prvo, moramo osigurati da galaksije ostaju stabilni sistemi tokom svoje
evolucije. U tom smislu, indikatori stabilnosti koje razmatramo prilikom generisanja modela
se mogu smatrati za potreban ali ne i dovoljan uslov stabilnosti. Model smatramo za stabilan
tokom evolucije ukoliko se raspodele mase podsistema (odnosno profili gustina) ne menjaju
znacajno i ukoliko vaze zakoni odrzanja energije i momenta impulsa. Simulacije proleta reali-
zujemo koriséenjem istog programa (GADGET2) sa identi¢nom evolucijom u trajanju od 5 Gyr
uz zapisivanje preseka stanja svakih 0.01 Gyr.

Osim testiranja stabilnosti modela galaksija, ove simulacije galaksija u izolaciji su neophod-
ne i za samu analizu evolucije galaksija u simulacijama proleta. Naime, poredenjem rezultata iz
ovih simulacija sa rezultatima iz simulacija proleta moguce je jasno razdvojiti koji su to efekti
i promene uzrokovani samim proletima, a koji nastaju usled oc¢ekivane sekularne evolucije ga-
laksija. Zbog toga je posebno vazno da, pored testiranja zakona odrzanja i evolucije raspodela

4https://wwwmpa.mpa-garching. mpg.de/gadget /
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mase podsistema, sirove rezultate ovih simulacija u izolaciji podvrgnemo istom tretmanu kao
sirove rezultate simulacija proleta. Konkretno, u slu¢aju primarne galaksije, bitno je detektovati
i kvantifikovati strukturne promene u zvezdanom disku (npr. formiranje precke) koje nastaju
sekularnom evolucijom.

2.3.1 Primarna galaksija

Na$ model primarne galaksije (koji ¢emo povremeno oslovljavati i samo ukratko - galaksija)
se sastoji od sve tri komponente predstavljene u okviru ovog poglavlja: haloa tamne materije,
diska i centralnog ovala. Parametre modela biramo tako da galaksija predstavlja neku tipi¢nu
masivnu diskoliku galaksiju (npr. Widrow & Dubinski, 2005; Kafle et al., 2018; Wang et al.,
2020), koja nije nuzno identi¢na Mle¢nom putu ili Andromeda galaksiji, ali se moze smatrati
tipi¢nom za takav tip galaksije a sam model mora biti stabilan. Halo tamne materije sastoji se iz
Ny = 6-10° Cestica i ima ukupnu masu My = 9.057- 10 M, karakteristi¢nu duZinu ry = 13.16
kpc i parametar koncentracije haloa ¢ = 15. Disk se sastoji iz Np = 3 - 10° ¢estica, ima ukupnu
masu Mp = 7.604 - 101°M,,, karakteristi¢nu radijalnu duzinu Rp = 5.98 kpc (u daljem tek-
stu samo ukratko - karakteristi¢na duzina), karakteristicnu vertikalnu duzinu zp = 0.688 kpc
(u daljem tekstu samo ukratko - karakteristi¢na visina) i centralnu radijalnu disperziju brzine
or, = 98.9 km s~!. Toomre (1964) parametar ovog diska iznosi Q(2.5 - Rp) = 1.73, $to znadi
da bi disk trebalo da bude stabilan u pogledu formiranja precke bar nekoliko milijardi godina
(Gyr). Kako je poznato da centralni ovali mogu dodatno stabilizovati disk u pogledu formira-
nja precke (Shen & Sellwood, 2004; Athanassoula, Lambert & Dehnen, 2005), u ovaj model
uklju¢ujemo i masivan centralni oval. Tako se centralni oval sastoji iz Ng = 1 - 10° Gestica,
ima ukupnu masu Mg = 2.502 - 101°M, i polumaseni radijus R = 2.182 kpc. Ovakav model
galaksije je nesto masivniji od tipi¢nih modela Mle¢nog puta (videti pregledni rad Wang et al.,
2020) sa ve¢im i masivnijim diskom i masivnim centralnim ovalom, nesto vise nalik Andromeda
galaksiji (npr. Kafle et al., 2018). Kako je fenomenoloski predmet ovog rada ispitivanje uticaja
proleta na evoluciju pojedina¢nih galaksija koje ucestvuju u interakciji, od kojih je primarna
galaksija tipicna masivna galaksija sa diskom, moze se smatrati da je ovakav model primarne
galaksije prigodan za ovo istrazivanje.

U ovakvom modelu galaksije, ¢estice haloa tamne materije su masivnije od Cestica zvezdanih
komponenti (diska i centralnog ovala) koje su medusobno priblizno jednake. Odnos masa pojedi-
nacnih estica iznosi my/mpg =~ 6, gde je my = 15-10° My, masa ¢estice haloa tamne materije,
a mpp ~ 2.5 10° My masa Cestice zvezdanih komponenti. Vrednost ovog odnosa se nalazi pri-
licno unutar opsega vrednosti (1.6, 22.2) koji je koris¢en u sli¢nim, relevantnim istraZivanjima
(npr. Lang et al., 2014; Pettitt & Wadsley, 2018), te se moze smatrati opravdanim. Dodatno,
Oh et al. (2015) su testirali zavisnost rezultata simulacija od ¢esti¢ne rezolucije, poredeci rezul-
tate simulacije sa niskom ¢esti¢nom rezolucijom (sa ukupnim brojem estica Ny, = 5.1 - 109)
sa onima sa visokom rezolucijom (ukupni broj ¢estica Ny = 10.2 - 109) i zakljucili da ¢esti¢na
rezolucija ne uti¢e znacajno na rezultate, naroc¢ito u pogledu karakteristika plimski formiranih
morfologkih struktura. Kako ¢emo se, izmedu ostalog, pretezno ovim fenomenima baviti u okvi-
ru ovog rada, nasa Cesti¢na rezolucija ¢ini se sasvim prigodnom.

Rezultati simulacije modela primarne galaksije u izolaciji (pomenute u okviru uvodnog dela
ovog odeljka) ukazuju na to da je model stabilan. Profili gustine podsistema se ne menjaju
znacajno tokom evolucije (praktiéno se ne menjaju uopste), a uslovi da vaze zakoni odrzanja
energije i momenta impulsa su ispunjeni (uz sitna odstupanja koja iznose znatno manje od 1% i
koja su oc¢ekivana). Takode je pomenuto u uvodnom delu ovog odeljka, da ¢emo ovu simulaciju
koristiti kao kontrolnu prilikom analize simulacija proleta kako bismo pokusali da razdvojimo
efekte i posledice uzrokovane samim proletima od onih nastalih sekularnom evolucijom. Naro¢i-
to je bitno naglasiti da je ovaj model primarne galaksije blago nestabilan u pogledu formiranja
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Tabela 2.4: Vrednosti parametara koje je potrebno zadati da bi se dobio model primarne galak-
sije u programskom paketu GalactICs_2008, navedene u internim jedinicama, odnosno onako
kako se zadaju. Po vrstama su razdvojene (odozgo na dole) grupe parametara razli¢itih kom-
ponenti: haloa tamne materije, centralnog ovala i diska.

Komponenta Parametar u programskom paketu | Vrednost parametra
a 13.16
v0 4.4018
Halo tamne materije routerhalo 145
dtrunchalo 10
cusp 1
Re 2.182
Centralni oval n 1
velocity scale 2.2988
mdisk 32.248
rdisk 5.988
hdisk 0.688
Disk disktruncation 33
dtruncdisk 1
sigRO 0.9899

precke jer se slaba precka formira u disku u izolaciji pred kraj simulacije. Njen trenutak formira-
nja je dugo nakon sto se interakcija zavrsi u simulacijama proleta (pododeljak 2.4), te mozemo
galaksiju smatrati stabilnom i izuc¢avati mogucénost proleta galaksija da izazovu rano formiranje
precke. Medutim, upravo postojanje ove blage nestabilnosti nam pruza mogucénost da takode
ispitamo da li proleti galaksija mogu ikako uticati na kasniju evoluciju galaksije (odnosno, da
li ostavljaju dugorocne posledice) i strukture koje se ovoliko kasnije formiraju u galaksiji.

Konacno, vrednosti parametara koje je potrebno zadati kako bi se dobio nag model primarne
galaksije, dati su u tabeli 2.4. Vrednosti su navedene u internim jedinicama programskog paketa
GalactICs_2008, odnosno tacno onako kako se zadaju.

2.3.2 Sekundarna galaksija

Zarad jednostavnosti, nas model sekundarne galaksije sastoji samo iz haloa tamne materije
i centralnog ovala kako bi predstavljao elipticnu galaksiju manje mase. Model je skaliran sa
modelom primarne galaksije tako da bude 10 puta manji, kako po ukupnom broju cestica,
tako i po ukupnoj masi. Ovo rezultuje time da se halo tamne materije sastoji iz Ng = 6 - 10*
Cestica, ima ukupnu masu My = 9.044 - 10'°M,, karakteristicnu duzinu rg = 4.578 kpc i
parametar koncentracije ¢ = 20. Centralni oval se sastoji iz Ng = 4 - 10* ¢estica, ima ukupnu
masu Mp = 1.022-10'°M, i polumaseni radijus Rg = 3.145 kpc. lako je zvezdana komponenta
modelovana samo centralnim ovalom, treba primetiti da ovakav model ne predstavlja centralni
oval u klasi¢nom smislu, kako je to sluc¢aj kod primarne galaksije. Naime, zvezdana komponenta
sekundarne galaksije je manje mase od centralnog ovala primarne galaksije, a istovremeno
radijalno Sira pa samim tim predstavlja neku tipi¢nu elipti¢nu galaksiju manje mase. Zbog toga
¢emo ovu komponentu u daljem tekstu nazivati zvezdanom komponentom sekundarne galaksije,
a ne njenim centralnim ovalom.

Kao i u slu¢aju modela primarne galaksije, rezultati simulacije ovog modela u izolaciji
ukazuju na to da je model stabilan: profili gustine podsistema se prakticno ne menjaju tokom
evolucije a uslovi da vaze zakoni odrzanja su ispunjeni. Na isti nac¢in kao za model primarne
galaksije, parametri koje je neophodno zadati da bi se dobio model sekundarne galaksije dati
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Tabela 2.5: Isto kao u tabeli 2.4, za model sekundarne galaksije. Parametri diska izostavljeni
su iz ocigledih razloga.

Komponenta Parametar u programskom paketu | Vrednost parametra
a 4.578
vO0 2.3443
Halo tamne materije routerhalo 50
dtrunchalo 8
cusp 1
Re 3.145
Centralni oval n 1
velocity scale 1.2306

Tabela 2.6: Lista bitnih fizickih parametara modela galaksija, navedenih u tekstu, a datih
ovde zarad lakse preglednosti. U razli¢itim, oznac¢enim kolonama su dati parametri primarne i
sekundarne galaksije. Po vrstama su razdvojene (odozgo na dole) grupe parametara razlicitih
komponenti: haloa tamne materije, centralnog ovala i diska.

Komponenta  Parametar Primarna galaksija Sekundarna galaksija

Ny 6-10° 6-10%
Halo My 9.057 - 101 M, 9.044 - 10'°M,
tamne materije TH 13.16 kpc 4.578 kpc
c 15 20
Np 1-10° 4-10%
Centralni oval Mg 2.502 - 101°M, 1.022 - 101°M,
Rp 2.182 kpc 3.145 kpce
Np 3-10°
Mp 7.604 - 101°M,
Disk Rp 5.98 kpc
2D 0.688 kpc
ORy 98.9 km s~!

su u tabeli 2.5, uz izostavljanje parametara diska iz ociglednih razloga.
Dodatno, zarad lakse preglednosti, fizicki parametri modela obe galaksije koji su navedeni
u tekstu su dati u tabeli 2.6.

2.4 Simulacije proleta galaksija

Kako bismo postigli da sekundarna galaksije prode kroz pericentar svoje orbite (odnosno,
da galaksije dostignu minimalno medusobno rastojanje tokom interakcije - parametar sudara)
Sto pre, te da pratimo evoluciju pojedinacnih galaksija dugo nakon proleta, dve galaksije su
postavljene tako da u pocetnom trenutku ¢ine prakti¢no kontaktni sistem. Odnosno, pocet-
no rastojanje izmedu njihovih centara je priblizno jednako zbiru njihovih virijalnih radijusa
d = Ryiyq + Ruir2 = 290 kpc. Primarna galaksija je staticna, postavljena u centar simulaci-
one kutije, dok se sekundarna galaksija kre¢e po progradnoj orbiti ¢ija se ravan poklapa sa
ravni diska primarne galaksije (odnosno, z — y ravni koordinatnog sistema). Intenzitet brzine
sekundarne galaksije jednak je vy = 500 km s~! u poc¢etnom trenutku, dok su uglovi poéetnog
pozicionog vektora i pocetnog vektora brzine sekundarne galaksije neznatno varirani (ali tako
da orbita ostaje progradna i u x —y ravni) kako bi se postigli razli¢iti pericentri orbita, odnosno
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razli¢iti parametri sudara b. Trajanje interakcije (proleta) definiSemo kao onaj vremenski peri-
od tokom kojeg postoji preklapanje haloa tamne materije obe galaksije, Sto znaci da je tokom
tog perioda njihovo medusobno rastojanje manje od pocetnog, d < Ry, 1 + Ryir2. Upravo smo
ovakvom postavkom pocetnih uslova postigli (osim razli¢itih parametara sudara u razli¢itim
simulacijama) da trajanje interakcije ostane priblizno konstantno u svim simulacijama i iznosi
1.08 Gyr, a prolazak sekundarne galaksije kroz pericentar orbite se deSava u istom trenutku
u svim simulacijama, ¢t = 0.56 Gyr. Ocigledno, iako je intenzitet pocetne brzine sekundarne
galaksije jednak u svim simulacijama, njena vrednost u pericentru je razli¢ita u razli¢itim simu-
lacijama. To ne predstavlja problem jer nam fiksirana, konstantna vrednost trajanja interakcije
omogucava da simulacije medusobno poredimo samo na osnovu njihovih oc¢iglednih razlika - ra-
zli¢itih parametara sudara. Osim parametra sudara, rezultate éemo komentarisati i u kontekstu
bezdimenzionog parametra koji predstavlja jac¢inu interakcije S (diskutovanog u okviru podo-
deljka 1.2.1 i definisanog jedna¢inom 1.3) i koji pruza mogucnost lakseg poredenja sa drugim,
srodnim istrazivanjima.

Lista simulacija proleta, kao i najbitniji parametri interakcija, dati su u tabeli 2.7. Simula-
cije su imenovane po veoma gruboj proceni parametra sudara, koja se oc¢igledno razlikuje od
realnog parametra sudara (kolona b). Ove simulacije pokrivaju veoma bliske prolete u kojima
relativni parametar sudara (skaliran sa virijalnim radijusom primarne galaksije) b/ Ry, 1 varira
izmedu 0.114 i 0.272, gde je parametar sudara u simulaciji sa najdaljim proletom nesto veéi
od polumasenog radijusa primarne galaksije, koji iznosi ~ 49 kpc. Ovaj opseg parametra su-
dara, u kombinaciji sa odnosom masa interagujuc¢ih galaksija od 10 : 1 (odnosno, ¢ = 0.1),
je u potpunosti u saglasnosti sa tipi¢nim, najceSéim vrednostima ovih parametara proleta,
dobijenih analizom kosmoloskih simulacija (Sinha & Holley-Bockelmann, 2015). Uz to, treba
naglasiti i da je opseg jacine interakcije S, koji nase simulacije pokrivaju, uporediv sa opsegom
0.01 < § < 0.25 koji je u vise istrazivanja odreden kao optimalan za formiranje bilo kakve vrste
spiralne strukture (Elmegreen et al., 1991; Oh et al., 2008, 2015; Pettitt et al., 2016; Semczuk
et al., 2017). Dakle, moZemo oc¢ekivati formiranje spiralne strukture u disku primarne galaksije
u svim simulacijama.

Nasa vrednost pocetne brzine sekundarne galaksije nalazi se unutar opsega vrednosti br-
zina koji je odreden analizom kosmologkih simulacija, ali je nesto ve¢a od najtipi¢nije brzine.
Analizirajuéi simulaciju jata galaksija nalik Devici (eng. Virgo-like), Gnedin (2003) je primetio
da je raspodela relativnih brzina interagujuéih galaksija asimetri¢na (iskrivljena), sa modusom
~ 350 km s~!, medijanom ~ 800 km s~! i srednjom vrednoséu ~ 1000 km s~!. Na primer, Kim
et al. (2014) su za pocetnu relativnu vrednost brzine odabrali vy = 600 km s~!. Nasa odabrana
vrednost od vy = 500 km s~! je ¢ak bliza najtipicnoj vrednosti za prolete galaksija, a svakako
reprezentativna i realisticna.

Sve simulacije su realizovane na Phobos i Fermi rac¢unarima Astronomske opservatorije u
Beogradu. Karakteristike ovih ra¢unarskih resursa (uz neke primere simulacija) prezentovane su
u radu Martinovic et al. (2017). Jedan od primera navedenih u radu odnosi se na simulacije pro-
leta nalik onima koje ovde ispitujemo, sa dvostruko manjim ukupnim brojem ¢estica i dvostruko
ve¢om vredno$éu duzine ublazavanja za zvezdane Cestice ($to, podsetimo se, rezultuje i veéim
vremenskim korakom integracije) ali uz razli¢itu, ali optimalnu vrednost duzine ublazavanja za
Cestice tamne materije. Simulacije su evoluirane u trajanju od 5 Gyr koris¢enjem programskog
paketa Gadget2 pustenog u rad na 24 paralelna procesa, a trajale su oko 2 dana, odnosno oko
48 sati. Diskutovali smo, takode, da usvajanje jedinstvene vrednosti duzine ublazavanja zna-
¢ajno ubrzava izvrsavanje simulacija. Tako, na primer, simulacije proleta prezentovane u ovom
radu, koje imaju jedinstvenu vrednost duzine ublazavanja e = 0.05 kpc za sve tipove Cestica,
i samim tim manji vremenski korak integracije, mogu trajati svega oko 22 sata pustanjem u
rad programa Gadget2 na samo 2 paralelna procesa, na bilo kom modernom procesoru ¢iji je
radni takt barem 1.2 GHz. Do ovako drasti¢nih razlika u vremenu izvrsavanja simulacija dolazi
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Tabela 2.7: Simulacije proleta galaksija sa odgovarajué¢im parametrima sudara b, relativnim
parametrima sudara b/ Ry, 1 skaliranim sa virijalnim radijusom primarne galaksije Ryi, 1, brzi-
nama sekundarne galaksije v, u pericentru orbite (kada je postignuto minimalno rastojanje -
parametar sudara) i parametrima jac¢ine interakcija S definisanim jedna¢inom 1.3.

Simulacija b b/ Ryir 1 v S
(kpc) (lom 571)
B30 22.50 0.114 660.14 0.177
B35 26.53 0.135 650.86  0.129
B40 30.69 0.156 641.80  0.098
B45 35.07 0.178 632.86  0.076
B50 39.62 0.201 624.25  0.060
B55 4427  0.224 616.16 0.049
B60 48.99  0.248 608.09  0.040
B65 53.72  0.272 601.28  0.034

usled toga Sto program Gadget2 prilikom svakog koraka tokom vremenske integracije nepotreb-
no prolazi kroz sve ¢estice kako bi se utvrdilo koja se vrednost duzine ublazavanja koristi za
svaku Cesticu. Kako smo prethodno istakli, o¢igledno resenje ogleda se u koriséenju jedinstvene
vrednosti duzine ublazavanja za sve tipove Cestica.

2.5 Opravdanost i znacaj izolovanih numerickih simulacija

U eri dominacije hidrodinami¢kih kosmologkih simulacija, svaka njihova naredna iteracija
se rapidno poboljsava. Tako, na primer, simulacija IllustrisTNG50 (Nelson et al., 2019; Pille-
pich et al., 2019) bi se mozda mogla nazvati i uvecanom (eng. zoom-in) buduéi da je veli¢ina
simulacione kutije svega 51.7% Mpc?, da sadrzi oko 100 masivnih galaksija nalik Mle¢nom putu
na crvenom pomaku z = 0, jedno masivno jato galaksija nalik Devici (eng. Virgo-like) i vise
manjih jata i grupa galaksija. Medutim, veli¢ina simulacione kutije i ¢esti¢na rezolucija rezul-
tuju masama barionskih (zvezdanih) ¢estica od samo Mmyaryon = 8.5 - 10* M®, §to je uporedivo
sa masama Cestica koje se koriste u istrazivanjima sa izolovanim simulacijama galaksija, a Sto
omogucava finije i detaljnije ispitivanje strukture galaksija. Stoga se, prirodno, moze dovesti u
pitanje opravdanost realizovanja simulacija izolovanih galaksija ili dogadaja. Glavna prednost,
ujedno i razlog zasto su ove izolovane simulacije i dalje relevantan pristup u istrazivanjima lezi,
pre svega, u vremenskoj rezoluciji. Naime, pomenuta simulacija, kao i veé¢ina ostalih realizacija
[llustris kosmoloskih simulacija, ima samo 100 preseka stanja koji pokrivaju ¢itavu istoriju Uni-
verzuma. Tako, iako je finije i detaljnije ispitivanje strukture galaksija moguce, to je ogranic¢eno
na odredene trenutke u istoriji Univerzuma sa relativno velikim vremenskim koracima te finije
ispitivanje evolucije struktura nije uvek izvodljivo, naroc¢ito kada su u fokusu istrazivanja brzi
dogadaji i dovoljno kratkorocni efekti. Ukoliko bismo se oslanjali samo na kosmoloske simu-
lacije mnogo ovakvih kratkoro¢nih efekata i finijih detalja same evolucije strukture bi proslo
nezapazeno.

Pored ocigledne prednosti bolje vremenske rezolucije, mozda manje ocigledna ali ne i ma-
nje bitna prednost izolovanih simulacija svodi se na njihove vrlo kontrolisane uslove. Naime,
u izolovanim simulacijama je moguce detaljnije i kontrolisanije ispitati uticaje svih mogucih
parametara kojima odreduju neki dogadaj, pa ¢ak i dodati fizicke efekte i dodatne detalje koji
su mozda bitni za prirodu istrazivanja a zanemareni su na velikim skalama (odnosno, u ko-
smoloskim simulacijama). Time se izolovane simulaciju mogu smatrati neophodnom dopunom
kosmoloskih, koja daje bolji uvid u pitanja koja se ticu manjih skala - pre svega galaksija, nji-
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hovih unutrasnjih svojstava i dogadaja unutar njih, njihovih medusobnih interakcija i mogucih
posledica. Naravno, podrazumevano je da pocetni uslovi izolovanih simulacija moraju biti u
skladu sa rezultatima kosmoloskih simulacija i praksa je da se upravo tako i biraju.

Trebalo bi da je jasno da pocetni uslovi izolovanih simulacija moraju biti i u skladu sa
teorijskim predvidanjima, odnosno sa analitickim modelima. Imajuéi to u vidu, a znajuci da su
simulacije najces¢e racunarski zahtevnije od analiti¢ckih proracuna, moze se prirodno postaviti
pitanje - zaSto za detaljnija ispitivanja ne primeniti analiticki, ili semi-analiticki pristup uzima-
juci pocetne uslove iz kosmoloskih simulacija? Ovo se zapravo i radi kao prvi korak u resavanju
nekog konkretnog problema, ali razlike u ova dva pristupa postoje i pitanje je u kolikoj meri te
razlike mogu uticati na rezultate?

Osvrnimo se, najpre, na sustinske razlike izmedu numerickog i analitickog pristupa - one
se, pre svega svode na veéu realisti¢nost numerickih modela. Jedan od jednostavnijih primera
je prethodno diskutovana stabilnost numerickog modela galaksije. Naime, u slucaju modela
galaksija mogu se oc¢ekivati neka odstupanja, ¢ak i kada je ustanovljeno da je numericki model
stabilan i da se ne javljaju nepredvideni efekti tokom njegove evolucije. Galaksija se nume-
ricki modeluje raspodelom ¢estica pa njeni radijalni profili gustine, na primer, imaju konacne
vrednosti u centru ili na dovoljno malim radijusima (R — 0). S druge strane, analiticki model
podrazumeva funkciju odredenog oblika za radijalni profil gustine koja, najcesée, tezi besko-
nacnosti u centru. Jasno je, dakle, da numericki model realisti¢nije predstavlja galaksiju od
analitickog, narocito njene centralne oblasti. Medutim, bitnije je pitanje - kako ova razlika u
pristupu (numeric¢ki nasuprot analitickog ili semi-analitickog) uti¢e na rezultate? Upravo ovim
pitanjem smo se, izmedu ostalog, bavili u radu Smole, Micic & Mitrasinovi¢ (2019) i demon-
strirali da razli¢iti pristupi mogu dati znacajno razlicite rezultate sa do ¢ak 25% odstupanja.

Uzmimo, kao ilustrativan primer, interakciju dve galaksije posmatranu iz referentnog sistema
primarne galaksije - odnosno, ona je nepomicna u centru koordinatnog sistema, a sekundarna
galaksija se krec¢e po nekoj orbiti oko nje brzinom v. Svojim kretanjem kroz gravitacioni po-
tencijal primarne galaksije, sekundarna galaksija gubi izvesne koli¢ine (orbitalnog) momenta
impulsa i kineticke energije, Sto rezultuje njenim usporenjem, odnosno smanjenjem brzine v.
Ovaj proces se naziva dinamicko trenje (Chandrasekhar, 1943) i, jednostavno re¢eno, ima utoli-
ko znacajniji efekat ukoliko je masa primarne galaksije veca a brzina sekundarne manja. Dakle,
ovaj proces je daleko znacajniji za sudare galaksija ili bilo kakve dogadaje pri dovoljno malim
relativnim brzinama (ili veoma znac¢ajnim razlikama u masi). Za slucaj proleta galaksija, ovaj
efekat se moze smatrati prakti¢no zanemarljivim, ali do gubitka izvesne koli¢ine (doduse, ma-
nje) momenta impulsa sekundarne galaksije tokom interakcije takode dolazi. U semi-analitickom
pristupu, odnosno ako bi primarna galaksija bila predstavljena analitickim potencijalom a se-
kundarna numerickim modelom, preraspodela momenta impulsa ne bi bila realisticna i mogla
bi dati nepredvidene rezultate. Naime, u tom slucaju, zbog zakona odrzanja ukupnog momenta
impulsa u sistemu, gubitkom orbitalnog momenta impulsa sekundarna galaksija bi u istoj meri
stekla nezanemarljivi rotacioni moment impulsa (usled toga $to je transfer momenta impulsa
izmedu galaksija ovim pristupom nemogué). Ste¢ena rotacija moze u znacajnoj meri uticati na
evoluciju galaksije (samim tim na rezultate), a jasno je da je ona samo produkt pristupa i nije
utemeljena u realnosti.

Naravno, nikako ne treba biti iskljuciv. Istrazivanja analitickog ili semi-analitickog tipa su,
i dalje, u izvesnoj meri opravdana i prakti¢na, buduéi da vrlo brzo i efikasno mogu dati zeljene
rezultate. Ali takve rezultate je potrebno uzimati sa odredenom dozom rezerve, smatrati ih re-
lativno grubim ili preliminarnim, i tretirati tacno onakvima kakvi jesu - samo jednim korakom
u generalnijem reSavanju problema.
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Poglavlje 3

Plimski efekti 1 gubitak mase tamne
materije sekundarne galaksije

3.1 Uvod

Dosadasnja istrazivanja proleta galaksija mahom su bila fokusirana na primarne galaksije,
naroc¢ito u slucajevima kada je odnos masa interagujucih galaksija dovoljno mali (odnosno,
kada je masa sekundarne galaksije znacajno manja). lako razumljivo, buduéi da su struktur-
ne promene u masivnim galaksijama nalik Mle¢nom putu od velikog znacaja, zanemarivanje
uticaja proleta na manje masivne sekundarne galaksije nije sasvim opravdano. Naime, veé¢ina
morfoloskih poremecaja koji se mogu videti u manjim i patuljastim galaksijama ¢ija je masa
zvezdane komponente M, < 10°M su primarno posledica interakcija koje ne rezultuju suda-
rima (Martin et al., 2021). Ovo je naro¢ito primetno u jatima galaksija. Tormen et al. (1998)
su primetili da su jako bliski, prodiruéi prolazi (proleti) izmedu galaksija manje mase u jatima
jako cesti 1 da 60% ovih galaksija doZivi bar jedan ovakav dogadaj pre nego sto izgubi 80% svoje
pocetne mase. Uz to, jedan od njihovih bitnih rezultata je i da je gubitak mase, koji je posledica
ovih interakcija, uporediv sa gubitkom mase koji potice od dugoro¢nih globalnih efekata samog
jata galaksija. Prema tome, moze se reéi da je doprinos bliskih interakcija i proleta dinamickoj
evoluciji galaksija znacajan podjednako kao doprinosi dugoro¢nih globalnih efektata samog jata
galaksija, te da se bliske interakcije ne smeju olako zanemariti. U prilog ovome ide i ¢injenica da
maksimumi plimskih sila koje deluju na galaksiju u jatu ne odgovaraju uvek trenutku kada je ta
galaksija u blizini centra jata ve¢ u blizini lokalnih struktura gustine, npr. masivnijih galaksija
u jatu ili nevirijalizovanih ostataka grupa galaksija koje ulaze u jato (Gnedin, 2003).

U okviru ovog poglavlja najpre ¢emo predstaviti pojam plimskih sila i njihovih posledi¢nih
mehanizama koji su od znacaja za predmet ovog istrazivanja. Najznacajniji fenomen, plimsko
ogoljavanje (eng. tidal stripping), predstavlja glavni uzrok gubitka mase tamne materije se-
kundarne galaksije u proletima galaksija. Upravo je ovaj gubitak mase i njegova funkcionalna
zavisnost od parametra sudara predmet rada Mitrasinovi¢ (2022). Pored glavnih rezultata i
zakljucaka rada, skrenuéemo paznju i na neke od problema odredivanja ukupne mase galaksije
u numerickim simulacijama. Kada je galaksija predstavljena kao skup IV Cestica, procena njene
ukupne mase nije toliko jednostavna koliko to moze naizgled delovati. Stoga u radu koristimo
tri razlic¢ite metode za procenu ukupne mase, od kojih svaka ima svoje prednosti i mane. Zbog
toga, glavne rezultate treba razmatrati u kontekstu ogranicenosti svake od metoda procene
mase i upravo zato ¢emo zakljucke izvoditi pazljivo.
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3.1.1 Pojam plimskih sila i neke njihove posledice

Zamislimo jednostavan ilustrativan primer: sferni objekat radijusa r i ukupne mase m koji
se nalazi na kruznoj putanji na rastojanju R od materijalne tacke (eng. point mass) mase M.
Usled gravitacionog dejstva materijalne tacke, sferni objekat ée dobiti gravitaciono ubrzanje
GM/R? u svom centru, GM /(R — r)? na svom rubu blizem materijalnoj tacki i GM /(R + r)?
na daljem rubu. Pretpostavljaju¢i da je udaljenost objekta od materijalne tacke mnogo veca
od njegovih dimenzija, odnosno r < R, razlika izmedu gravitacionog ubrzanja na rubovima
i onog u centru u ovom primeru iznosi 2GMr/R3. U slu¢aju da je vrednost ove razlike veca
od unutrasnjeg gravitacionog ubrzanja koje materijal na rastojanju r drzi vezanim (Gm/r? po
jedinici mase), ovaj materijal ¢e biti plimski ogoljen, odnosno gravitaciono ¢e se osloboditi od
objekta. Na osnovu toga mozemo definisati kriti¢ni, odnosno plimski radijus 7, koji je u ovom
primeru jednak ry = (m/2M)'3R. Materijal koji se nalazi na veéim rastojanjima r > r, ée
biti plimski ogoljen, dok ¢ée onaj na manjim rastojanjima r < ry ostati gravitaciono vezan. Na
ovaj nacin izveden izraz za plimski radijus ignoriSe centrifugalnu silu koja je posledica kruznog
kretanja objekta oko materijalne tacke. Ukoliko bi se to uzelo u razmatranje, moze se dobiti
nesto kompleksniji izraz za plimski radijus 7y (Binney & Tremaine, 2008):

ry = (%)USR. (3.1)

Ocigledno, predstavljen ilustrativni primer je uveliko pojednostavljen i po¢iva na brojnim
pretpostavkama koje nisu utemeljene u realnosti niti apsolutno primenjive na predmet naseg
istrazivanja. Konkretno: nasa sekundarna galaksija se ne kre¢e po kruznoj putanji, primarna
galaksija se ne moze aproksimirati materijalnom tackom a minimalno medusobno rastojanje
izmedu galaksija tokom interakcije, odnosno parametar sudara, ne samo da nije znacajno ve-
¢e od dimenzija sekundarne galaksije, veé¢ je zapravo manje. Moguce je uzeti u obzir neke od
ovih ¢injenica i izvesti kompleksniji izraz za plimski radijus (npr. Mo et al., 2010), mada je i
u tom sluc¢aju uvodenje pretpostavki neizbezno zarad reSavanja problema. Uprkos problemima
vezanim za izvodenje preciznijih analitickih izraza i razmatranja realnijeg problema, polazne
pretpostavke i teorijski osnov plimskih mehanizama ostaje isti. UopSteno govoreéi, plimske sile
se mogu definisati kao posledica spoljasnjeg gravitacionog dejstva na objekat konac¢nih dimen-
zija - razli¢iti delovi tog objekta ¢e osetiti i razli¢ite vrednosti gravitacionog dejstva. Tako je i
univerzalna definicija plimskog radijusa da on predstavlja kriti¢ni radijus unutar kojeg je sop-
stvena gravitacija dominantna. Iako je problem odredivanja plimskog radijusa moguce resiti i
numericki, uzimajuéi u obzir ne samo potencijale obe galaksije i orbitu sekundarne galaksije
ve¢ i orbite zvezda unutar sekundarne galaksije (Read et al., 2006), kao i mogucéu rotaciju se-
kundarne galaksije (Gajda & Lokas, 2016), njegova preciznija vrednost pa i precizan analiticki
oblik nije od velikog znacaja za ovaj rad.

Halo tamne materije koji okruzuje galaksiju, upravo zbog svoje razvucenosti (tj. prostorne
veli¢ine), usled spoljasnjeg gravitacionog dejstva koje se deSava tokom interakcija, obi¢no moze
izgubiti znacajan deo svoje mase. Njegovi najudaljeniji, spoljasnji delovi, budué¢i da su slabo
gravitaciono vezani, bivaju prvi ogoljeni. Uz dugoroc¢ne plimske efekte ili jac¢e plimske sile, unu-
trasnji delovi postaju podlozni plimskom ogoljavanju. Kako plimske sile uklanjaju materijal
spolja ka unutra (eng. outside-in), ovaj proces se precizno moze nazvati plimsko ogoljavanje
spolja ka unutra (npr. Diemand, Kuhlen & Madau, 2007; Choi, Weinberg & Katz, 2009). U
isto vreme, zvezdana komponenta galaksije, koja je mnogo manjih dimenzija od haloa tam-
ne materije, je jedva pogodena ovim mehanizmima (Smith et al., 2015, 2016). Ogoljavanje i
gubitak zvezdane mase obi¢no pocinje tek nakon sto je znacajna koli¢ina tamne materije (oko
~ 80%) veé izgubljena (Smith et al., 2016; Lokas, 2020). Zbog ovakve svoje prirode, mehanizam
plimskog ogoljavanja je jedan od bitnih mehanizama formiranja ultrakompaktnih patuljastih
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galaksija (eng. ultra-compact dwarf galazy, Bekki et al., 2001, 2003; Pfeffer & Baumgardt, 2013;
Pfeffer et al., 2014; Martinovi¢ & Micic, 2017; Ferré-Mateu et al., 2018; Kim et al., 2020). Uz
to, sve je veéi broj istrazivanja koji ukazuju da ovaj mehanizam dovodi i do formiranja ultra-
difuznih galaksija (eng. ultra-diffuse galazies, Carleton et al., 2019; Sales et al., 2020; Iodice
et al., 2021; Jones et al., 2021; Wright et al., 2021). Bududi da se plimsko ogoljavanje ne desava
trenutno, to je sasvim razumljivo. Objekat pod dejstvom plimskih efekata se najpre deformise
i prosiri nakon cCega sledi postepeni gubitak mase. Tako se ultradifuzne galaksije mogu tretirati
ili kao one koje trenutno prolaze kroz spori proces plimskog ogoljavanja ili kao one koje su
pretrpele plimske uticaje u svojoj istoriji ali nedovoljno jake da bi konac¢no izgubile znacajan
deo svoje mase.

Usled nesrazmernog uticaja na tamnu materiju i zvezdanu komponentu u ovom procesu,
ocekivano je da se primete i neke zanimljivosti u odnosu zvezdane mase prema masi tamne
materije (eng. stellar-to-halo mass relation). Poznato je da galaksije u guséim sredinama, kao
Sto su npr. jata galaksija, uglavnom imaju manje od ocekivanih vrednosti mase haloa tamne
materije za fiksirane vrednosti mase zvezdane komponente u poredenju sa svojim pandanom iz
redih sredina (Niemiec et al., 2017, 2019; Engler et al., 2021). Tako je fokus dosadasnjih istrazi-
vanja vezanih za ovaj odnos masa bio pretezno na galaksijama veéih masa (npr. ¢ija je zvezdana
komponenta M, > 10°M, Allen et al., 2019), sve je veci interes za ispitivanje galaksija manjih
zvezdanih masa kod kojih se moze ocekivati znacajna rasutost raspodele ovog odnosa, upravo
zbog posledica plimskih dejstava (Engler et al., 2021).

Neocekivano otkrice galaksija sa iznenaduju¢e malom koli¢inom tamne materije (eng. dark
matter-deficient galaxies, van Dokkum et al., 2018, 2019) najpre je pokrenulo niz pitanja i
sumnji u opsteprihvacene kosmoloske teorije i modele. Predlagane su alternative u vidu samo-
interagujuce tamne materije (Yang, Yu & An, 2020) i teorije modifikovane gravitacije (Famaey,
McGaugh & Milgrom, 2018). Skrenuta je paZnja i na kosmoloske simulacije gde moze biti
detektovan visak ovih objekata koji nastaje usled periodi¢nih pocetnih uslova i ograni¢enja
simulacione kutije, te predstavlja samo numericki artefakt (Saulder et al., 2020). Medutim,
brojna istrazivanja su pokazala da ove egzoti¢ne galaksije nisu u neslaganju sa opsteprihvace-
nim kosmoloskim modelom i da prirodno nastaju kao posledica ekstremnih sluc¢ajeva plimskih
interakcija (Ogiya, 2018; Montes et al., 2020; Shin et al., 2020; Jackson et al., 2021; Maccio
et al., 2021; Ogiya et al., 2022; Trujillo-Gomez et al., 2022). Analizom kosmoloskih simulacija,
Moreno et al. (2022) su pokazali da ove egzoti¢ne galaksije nastaju kao posledica ekstremno
bliskih interakcija, odnosno proleta koji su glavni predmet naseg istrazivanja. Konkretno, oni
procenjuju da oko ~ 30% masivnih galaksija (zvezdane mase M, 2> 10"My) u centrima jata
galaksija imaju u svom neposrednom okruzenju bar jednu ovakvu egzoti¢nu galaksiju kojoj
nedostaje znacajna koli¢ina tamne materije, a ¢ije su zvezdane mase u opsegu 108 — 10°M,.

Ne mozemo ocekivati, ¢ak ni u simulaciji gde je interakcija najjac¢a, odnosno u nasoj si-
mulaciji sa najmanjim parametrom sudara, da sekundarna galaksija izgubi veéinu svoje tamne
materije i da preostala masa tamne materije bude uporediva sa zvezdanom masom jer se, na
osnovu predasnjih istrazivanja, ovakav prolet ne smatra dovoljno ekstremnim. Uprkos tome,
nas glavni cilj - odredivanje da li postoji funkcionalna zavisnost izmedu parametra sudara u
tipi¢nim proletima i izgubljene mase tamne materije sekundarne galaksije, kao i kog je ona obli-
ka, predstavlja svojevrsni novitet. Izmedu ostalog, razumevanje ove funkcionalne zavisnosti, uz
razumevanje stope Sirenja zvezdane komponente, moze pomoci prilikom procena pod kojim
uslovima se sekundarna galaksija moze transformisati u ultradifuznu a pod kojim u egzoti¢nu
galaksiju sa jako malom koli¢inom tamne materije.
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Slika 3.1: Odstupanje izmedu dve mere centra galaksije-perturbera: jednostavnog centra mase
i Cestice sa najnizom potencijalnom energijom, za halo tamne materije (levi grafik) i zvezdanu
komponentu (desni grafik). Razli¢itim bojama predstavljene su razli¢ite simulacije, kako je
oznaceno u legendi.

3.2 Metode odredivanja mase galaksije

Odredivanje mase sekundarne galaksije zasniva se na procenjivanju i filtriranju cestica koje
tu galaksiju ¢ine. Zbog toga je prvi i neophodni korak u tom procesu precizno odredivanje centra
galaksije. KoriS¢enje jednostavnog izraza za centar mase, koji se za Cestice jednakih masa svodi
na prostu aritmeticku sredinu svake od koordinata, u ovom slucaju je vrlo nepouzdano. Naime,
usled znacajnog plimskog ogoljavanja, odbacene Cestice se udaljavaju od centra galaksije i time
unose gresku u proracun, ¢ime se i sam jednostavno procenjeni centar mase udaljava od stvar-
nog centra galaksije. Kako bismo izbegli ove greske, koristimo nesto kompleksniju proceduru
zasnovanu ha potencijalnoj energiji ¢estica U koja je sadrzana u sirovim podacima simulacija.
Programski paket GADGET2 rac¢una ukupnu potencijalnu energiju c¢estice, uklju¢ujuéi i doprinose
primarne galaksije. Time bi odabir ¢estice sa apsolutnom minimalnom potencijalnom energijom
takode uneo greske jer neke cestice sekundarne galaksije mogu ostati zarobljene u primarnoj.
Zato je nas prvi korak lokalizovanje kocke zapremine 1 kpc® najgusée naseljene ¢esticama koje
u pocetnom trenutku pripadaju sekundarnoj galaksiji, nezavisno od njihovog tipa (odnosno,
da li su u pitanju Cestice tamne materije ili zvezdane komponente). Tim povodom trebalo bi
izbec¢i procedure zasnovane na trodimenzionalnim histogramima ¢ije su ¢éelije kocke jednakih
dimenzija - u kasnijim fazama simulacija, kada mnogo ¢estica moze biti rasuto, broj neophodnih
¢elija ¢e dosti¢i prevelike vrednosti te je sama procedura neefikasna. Najefikasniji nacin, koji
¢emo ovde koristiti, je dodeljivanje identifikatora koji se sastoji iz niza simbola (eng. string)
i koji predstavlja koordinate svake Cestice, zaokruzene na ceo broj. Na taj nacin, filtriranjem
Cestica koje imaju najc¢eséi takav indentifikator, nalazimo sve Cestice koje se nalaze u trazenoj
najguscoj kocki. Koordinate ¢estice sa minimalnom potencijalnom energijom medu isfiltriranim
Cesticama, proglasavamo za centar sekundarne galaksije.

Na slici 3.1 je prikazano odstupanje izmedu centara sekundarne galaksije odredenih na dva
nacina: jednostavnim ra¢unanjem centra mase i opisanim metodom koji koristimo. Posebno je
prikazano odstupanje za Cestice haloa tamne materije (levi grafik) i za Cestice zvezdane kom-
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ponente (desni grafik) kako bi se istakli doprinosi svake komponente potencijalnim greskama
u odredivanju centra galaksije. U slucaju haloa tamne materije, odstupanje izmedu dve mere
centra nastavlja da raste tokom simulacija. [ako kona¢no odstupanje pred kraj simulacije opa-
da sa povecanjem parametra sudara (npr. razlika izmedu simulacije B30 i B65), ono je i dalje
znacajno veliko i iznosi oko 10 kpc u simulaciji B65. Jasno je da bi, usled toga, svaka procena
mase sekundarne galaksije i njenog haloa tamne materije bila iluzorna ukoliko bi se koristio
klasican proracun za centar mase. Kako se i moglo ocekivati, plimsko ogoljavanje ne utice na
odredivanje centra zvezdane komponente - odstupanje izmedu dve mere centra varira tokom
simulacija, ali nikada ne prelazi 0.6 kpc. To takode implicira da zvezdana komponenta ne trpi
gotovo nikakav gubitak mase.

U idealnom slucaju, centar obe komponente sekundarne galaksije bi trebalo da se nalazi na
priblizno istoj poziciji i oznaci centar ¢itave galaksije. Kako to nije slucaj, za odredivanje centra
koristimo opisani metod zasnovan na filtriranju Cestica i koris¢enju podataka o potencijalnoj
energiji. Druga, alternativna mogucnost je da se odredi centar mase zvezdane komponente i
ta pozicija proglasi centrom citave sekundarne galaksije buduci da ne postoje znacajne razlike
izmedu dve mere centra kod zvezdane komponente.

Nakon odredivanja centra sekundarne galaksije, koristimo tri razli¢ite metode za procenu
mase haloa tamne materije. Ove metode, njihove prednosti, mane i implikacije po rezultate
¢emo predstaviti u nastavku.

3.2.1 Gravitaciono vezana masa tamne materije

Za odredivanje gravitaciono vezane mase postoji vise ustaljenih iterativnih procedura. Di-
rektan metod (npr. Villalobos et al., 2012) svodi se na azuriranje gravitaciono vezane mase u
svakom narednom trenutku u odnosu na prethodni i direktno racunanje potencijalne, kineticke
i samim tim ukupne energije svake cestice. Naime, polazi se od pretpostavke da su sve Cestice
koje predstavljaju galaksiju gravitaciono vezane u pocetnom trenutku. U svakom narednom
trenutku, razmatraju se samo gravitaciono vezane cestice iz prethodnog trenutka i za njih se
najpre rac¢una ukupna masa i brzina centra mase. Zatim se brzine pojedina¢nih ¢estica koriguju
za brzinu centra mase i direktno se ra¢una ukupna (vezivna) energija svake Cestice preko:

5 - (3.2)

1 2 Gml
E mu mzi: Z

gde su m i v masa i korigovana brzina pojedinacne cestice, m; mase svih ostalih Cestica na
odredenom rastojanju od Cestice za koju se racuna ukupna energija i r; rastojanja izmedu njih.
Cestice sa negativnom ukupnom energijom predstavljaju novu ukupnu gravitaciono vezanu ma-
su galaksije sa kojom se procedura ponavlja dok ukupna masa ne konvergira, a potom se prelazi
na slede¢i trenutak. Jasno je da je ovakav pristup, zbog direktnog racunanja potencijalne ener-
gije 1 iterativne prirode same procedure, prilicno neefikasan u slucaju velikog broja cestica i
velikog broja preseka stanja (trenutaka) u simulacijama jer zahteva odgovarajuce veliki broj
ra¢unskih operacija. Uz to, moze do¢i i do greSaka upravo zbog nerazmatranja cestica koje nisu
bile gravitaciono vezane u prethodnom trenutku ukoliko bi neke od njih bile ponovo zahvacene
i vratile se u galaksiju.

Najpouzdaniji metod za racunanje gravitaciono vezane mase, koji daje najpreciznije pro-
cene, predstavljen je u radu Smith et al. (2015) i ilustrativno nazvan metodom sneznog zgru-
dvavanja (eng. snowballing). Prvi korak je lokalizovanje najgusce naseljene oblasti, odnosno
Cestice sa najve¢im brojem susednih cestica. Zatim se u razmatranje uzimaju samo cestice u
okviru sfere odredenog radijusa oko najgusée oblasti. Vrednost tog radijusa je proizvoljna ali
mora biti utemeljena na realisticnim vrednostima vezanim za tip galaksije - na primer, moze se
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uzeti vrednost priblizna polumasenom radijusu za oc¢ekivanu masu galaksije. Za svaku razma-
tranu cesticu se potom proveri da li je gravitaciono vezana za ostale i one koje taj kriterijum
zadovoljavaju se proglase za gravitaciono jezgro galaksije. U narednim, iterativnim koracima
se potom proverava da li su i ostale cestice, dakle one koje nisu inicijalno uzete u razmatra-
nje, gravitaciono vezane za jezgro galaksije. Ukoliko jesu, one se dodaju gravitacionom jezgru
i iterativna procedura se ponavlja sve dok se ukupna masa povecava za vise od 1% izmedu
iterativnih koraka. Smith et al. (2015) naglasavaju da se kona¢na masa uglavnom dobija u 5 do
10 iteracija. Uprkos tome $to broj iteracija deluje kao dovoljno mali, ovaj robustan metod, iako
daje najprecizniju procenu gravitaciono vezane mase, je takode neefikasan za potrebe naseg
istrazivanja usled ograni¢enih racunarskih resursa. Naravno, u slucaju da rac¢unarski resursi ne
predstavljaju problem, ovaj metod bi trebalo preferirati.

Zarad efikasnosti, odnosno kako bismo izbegli direktno ra¢unanje potencijalne energije sva-
ke cestice, koristimo vrednosti potencijalne energije koje racuna programski paket GADGET2.
Prethodno smo istakli da je ta potencijalna energija ukupna i da potice od svih ¢estica u simu-
lacionoj kutiji, i zato je ovde od presudnog znacaja dovoljno velika relativna brzina kretanja
sekundarne galaksije u odnosu na primarnu. NaSa procedura je relativno kratka i svodi se na
odredivanje te relativne brzine kretanja u datom trenutku, kao brzine centralnog dela na osnovu
prethodno odredenog i definisanog centra sekundarne galaksije, korigovanje brzina pojedinac-
nih Cestica za kretanje galaksije i racunanje ukupne energije svake cestice kao zbira kineticke
i potencijalne energije. Usled ove korekcije brzina i dovoljno velike relativne brzine kretanja
sekundarne galaksije, njene inicijalne ¢estice koje su ostale zarobljene u primarnoj galaksiji ili
njenoj neposrednoj blizini imaju pozitivne vrednosti ukupne energije - one se zato ne mogu
smatrati za gravitaciono vezane. Dakle, za gravitaciono vezane ¢estice smatramo samo one koje
imaju negativne ukupne energije, te je ukupna gravitaciono vezana masa zbir masa svih gravi-
taciono vezanih cestica.

Jedan od glavnih problema nase procedure je ukljucivanje cestica koje ili ne bi bile klasi-
fikovane kao gravitaciono vezane koriséenjem drugih metoda ili bi se mogle smatrati za slabo
vezane. Na primer, naSim metodom se takode smatraju za gravitaciono vezane i razlicite plim-
ske strukture kao $to su plimski repovi i ljuske (eng. tidal tails and shells). Zbog toga ocekujemo
da se ova mera mase nikada tokom simulacije ne stabilizuje i da nastavi da opada dugo nakon
proleta zbog sporog procesa konac¢nog odvajanja i razaranja formiranih plimskih struktura.
Dodatno, zbog svoje prirode, ovu meru mase mozemo tretirati kao gornju grani¢nu vrednost
ukupne mase sekundarne galaksije.

3.2.2 Virijalna masa

Najbolja mera ukupne mase sekundarne galaksije, ujedno i najbolja mera za poredenje sa
ostalim simulacijama izolovanih galaksija ili kosmoloskim simulacijama, je takozvana virijalna
masa koja predstavlja ukupnu masu unutar virijalnog radijusa galaksije. Ova procena se zasniva
na racunanju profila gustine haloa tamne materije i fitovanju NFW profilom, diskutovanom u
2.1.1 i definisanim jednac¢inom 2.1. Virijalni radijus nalazimo preko Ry = cry, gde su ¢ i rg
vrednosti dobijene fitovanjem.

Glavna prednost ove mere mase je u tome Sto ona i dalje predstavlja ukupne vrednosti,
odnosno najbolju procenu za ukupnu masu ¢itave sekundarne galaksije, dok iskljuc¢uje doprinose
formiranih plimskih struktura. Uz to, ocekuje se da se njena vrednost stabilizuje dovoljno brzo
nakon proleta i da u kasnijim fazama simulacija ostane priblizno konstantna. Naravno, prilikom
razaranja formiranih plimskih struktura veéina cestica koje su te strukture ¢inile ¢e se odvojiti
od sekundarne galaksije i rasuti, ali i dalje postoji moguénost da neke od ¢estica budu ponovno
zahvacéene. To moze rezultovati blagim porastom virijalne mase, te ¢emo za dalja razmatranja
uzeti virijalnu masu usrednjenu tokom kasnijih faza simulacija, tj. tokom finalnih 3 Gyr.
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Slika 3.2: Evolucija masa haloa tamne materije (sleva ka desno): gravitaciono vezane (prvi
grafik), virijalne (drugi grafik) i mase jezgra (tre¢i grafik). Razli¢itim bojama su oznacene
razli¢ite simulacije a mase su date u relativnom obliku, u odnosu na pocetne vrednosti.

3.2.3 Masa jezgra tamne materije

Treca i finalna mera mase, koju smo nazvali masa jezgra tamne materije, je relativno Cesta
procena mase u istrazivanjima plimske evolucije patuljastih galaksija (Klimentowski et al., 2009;
Kazantzidis et al., 2011). Najpre, nakon repozicioniranja sekundarne galaksije tako da se njen
centar poklapa sa centrom koordinatnog sistema, ra¢unamo njenu rotacionu krivu preko:

Vi) =/ S (3.3)
r

gde je M(< r) ukupna, kumulativha masa haloa tamne materije sekundarne galaksije unutar
radijusa r. Treba ista¢i da je ovako racunata rotaciona kriva idealizovana i da ne predstavlja
realnu rotacionu krivu galaksija, narocito galaksija nepravilnog oblika ili galaksija sa diskovima.
Medutim, u sluc¢aju haloa tamne materije, koji je sfernog oblika, ova idealizacija je primenjiva.
Radijus 7. odredujemo kao onaj na kome rotaciona kriva dostize svoj maksimum V.. a
ukupna masa unutar njega M (< rya.y) predstavlja masu jezgra tamne materije.

Masa jezgra se alternativno moze definisati i kao masa unutar dva ili nekoliko ovakvih
radijusa, ali mi zadrzavamo striktniji kriterijum. Razlog tome je §to se unutar jednog ovog
radijusa maksimuma rotacione krive i dalje nalazi znacajan deo mase sekundarne galaksije
na koji plimske sile slabo uti¢u. Stoga se moze ocekivati da se ova procena masa najbrze
stabilizuje posle inicijalnih naglih promena nakon $to sekundarna galaksija tokom proleta prode
kroz pericentar svoje putanje (odnosno, nakon $to dostigne minimalno rastojanje od primarne
- parametar sudara). Apsolutna vrednost ove mere mase se moZe tretirati kao donja granic¢na
vrednost ukupne mase sekundarne galaksije dok se, zbog prirode plimskog ogoljavanja spolja
ka unutra, ocekuje da njena relativna vrednost bude veca od relativne vrednosti virijalne mase.

3.3 Evolucija preostale mase tamne materije sekundarne
galaksije

Evolucija razli¢itih mera mase definisanih u prethodnom odeljku prikazana je na slici 3.2.
Procene su predstavljene u relativnom obliku, u odnosu na svoje pocetne vrednosti, kao:

M(2)

S = M(t =0)

(3.4)
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Slika 3.3: Uz iste oznake simulacija i redosled grafika kao na slici 3.2, stopa promene mase
AM /At, izrazena u procentima pocetnih vrednosti mase po milijardi godina, Gyr.

gde je M(t) odgovarajuca (gravitaciono vezana, virijalna ili masa jezgra) mera mase tokom
simulacije, M (¢t = 0) njena pocetna vrednost a fj; onda predstavlja relativni oblik preostale
mase koji se lako moze izraziti u procentima. Uz ovo, na slici 3.3 je prikazana i stopa promene
mase AM /At za svaku od procena tokom simulacija. Treba naglasiti da su pocetne vrednosti
gravitaciono vezane i virijalne mase jednake u svim simulacijama i da iznose M = 9.044-10'°M,,
Sto predstavlja ukupnu pocetnu masu haloa tamne materije, dok je pocetna masa jezgra haloa
tamne materije M = 3.684 - 10'°M,, odnosno nesto manje od polovine ukupne poéetne mase.

Kao $to se i moglo ocekivati, znacajna stopa promene mase je uocljiva ubrzo nakon Sto se-
kundarna galaksija prode kroz pericentar svoje putanje oko primarne galaksije, odnosno tokom
same interakcije. Tom prilikom, sekundarna galaksija se razvuce i kratkotrajno deformise, $to
se najbolje moze uociti u slu¢aju mase jezgra gde je pre lokalnog minimuma stope promene
mase izrazen kratki lokalni maksimum. Ovo izobli¢enje jezgra je proprac¢eno naglim i znacaj-
nim gubitkom mase nakon ¢ega se masa jezra stabilizuje i ostaje konstantna sa zanemarljivim
varijacijama do kraja svake simulacije. Zanimljivo je primetiti da se ovaj gubitak mase jezgra
desava prakti¢no trenutno i, kao $to se moglo ocekivati, pre nego sto se interakcija zavrsi.

U veéini simulacija, konacne vrednosti (na kraju simulacije) relativne mase jezgra haloa
tamne materije su vece od relativne virijalne mase (3to se takode moze uo¢iti na slici 3.4). Ovo
ukazuje na to da su centralni delovi haloa tamne materije, odnosno njegovo jezgro, uprkos jakom
gravitacionom uticaju primarne galaksije prilicno zasti¢eni i ostaju poluoc¢uvani. Upravo ovo je
i kljuéni razlog zasto je i zvezdana komponenta tokom plimskog ogoljavanja uglavnom ocuvana.
Jednostavno receno, zvezdana komponenta se uglavnom skoro u potpunosti nalazi unutar ovog
jezgra haloa tamne materije ¢iji je gravitacioni potencijal stiti od znacajnog gubitka mase.

S druge strane, virijalnoj masi treba vise vremena da se stabilizuje i dostigne priblizno kon-
stantne vrednosti. [ako gubitak virijalne mase pocinje nakon pericentra, kao i u slucaju drugih
mera mase, na osnovu evolucije stope promene mase, prikazane na slici 3.3, jasno je da gubi-
tak virijalne mase dostize svoj maksimum (lokalni minimum stope promene mase) odmah po
zavrSetku interakcije, odnosno nakon ¢t > 1.08 Gyr. Jasno se vidi i zavisnost same vrednosti
maksimuma stope gubitka mase od parametra sudara, gde je najveca stopa gubitka mase od
oko < 50% pocetne mase po milijardi godina u simulaciji sa najmanjim parametrom sudara
(B30), a najmanja od oko ~ 16% pocetne mase po milijardi godina u simulaciji sa najveéim
parametrom sudara (B65). Nakon dostizanja apsolutnog maksimuma po zavrsetku interakcije,
stopa gubitka mase naglo opada na konstantnu vrednost od oko ~ 10% pocetne mase po mili-
jardi godina u trenutku ¢t = 2 Gyr u svim simulacijama, da bi se u trenutku t = 3 Gyr spustila
na nulu, kada gubitak mase potpuno prestaje. Nakon ¢ = 3 Gyr virijalna masa, kao $to se
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moglo predvideti, ima skoro konstantni porast od oko < 1% pocetne mase po milijardi godina
usled ponovnog zahvatanja odredenog broja Cestica koje su formirale plimske strukture a koje
se razaraju u kasnijim fazama simulacija. Dakle, najznacajniji gubitak virijalne mase dogada
se tokom 1 Gyr nakon §to se interakcija zavrsi, §to ukazuje da plimsko ogoljavanje haloa tamne
materije nije proces koji se deSava trenutno ve¢ ima neko, konacno trajanje. Kako je jasno da
virijalna masa nije apsolutno konstantna u kasnijim fazama, kao meru preostale virijalne mase
za procenu funkcionalne zavisnosti od parametra sudara koristimo usrednjenu vrednost tokom
poslednjih 3 milijarde godina.

Relativna gravitaciono vezana masa haloa tamne materije nastavlja da opada do kraja svake
simulacije. Njena stopa gubitka mase dostiZze svoj maksimum tokom interakcije, nakon pericen-
tra, a potom opada do kraja simulacije ali gubitak mase ne prestaje jer ova stopa na samom
kraju u svim simulacijama iznosi oko 1—2% poc¢etne po milijardi godina. Zanimljivo je primetiti
da je gubitak gravitaciono vezane mase generalno sporiji proces od gubitka virijalne mase, cak
i tokom intenzivnog perioda ogoljavanja. Ta razlika potice upravo od ¢injenice da ova procena
mase obuhvata i formirane plimske strukture kojima treba duze vreme da se rasuju i razore.
Uzimajuéi u obzir da su konac¢ne vrednosti relativne gravitaciono vezane mase, na kraju svake
simulacije, veée od vrednosti relativne virijalne mase, a posebno imajuci u vidu i da su pocetne
vrednosti ovih mera jednake i da gubitak relativne gravitaciono vezane mase i dalje traje u
t = 5 Gyr, moze se ocekivati da ¢e se ovaj proces nastaviti sve dok dve pomenute mere mase
ne konvergiraju. U tom smislu, proces plimskog ogoljavanja u celini traje mnogo dugo nakon
Sto se interakcija zavrsi.

3.3.1 Funkcionalna zavisnost preostale mase od parametra sudara

Glavno pitanje ovog dela naSeg istrazivanja je: da li postoji i kako izgleda funkcionalna
zavisnost mera preostale mase haloa tamne materije od parametra sudara u simulacijama pro-
leta? Relativna preostala masa haloa tamne materije u funkciji relativnog parametra sudara, u
odnosu na virijalni radijus primarne galaksije, prikazana je na slici 3.4. Razli¢itim bojama su
prikazane razli¢ite procene mase, kruzni simboli predstavljaju pojedinac¢ne simulacije a linije
fitovanu funkcionalnu zavisnost koja ima oblik logaritamskog rasta, odnosno:

y=A-lnx+ B (3.5)

gde je y odgovarajuca relativna vrednost preostale mase, x relativna vrednost parametra su-
dara, a A i B su slobodni parametri fita koji su za svaku od procena navedeni u legendi na
slici. Ocigledno je da su virijalna masa i masa jezgra tamne materije savrSseno opisani zako-
nom logaritamskog rasta. U slu¢aju gravitaciono vezane mase, vidljiva su blaga odstupanja od
fitovane linije ali se zakon logaritamskog rasta i dalje moze smatrati za adekvatan opis. Slo-
bodni parametri fita, kako je navedeno u legendi na slici 3.4, iznose: za gravitaciono vezanu
masu A = 0.2384 i B = 1.2935, za virijalnu masu A = 0.3123 i B = 1.2811 i za masu jezgra
tamne materije A = 0.2069 i B = 1.1443. Treba istaé¢i da se ove vrednosti ne smeju smatrati
univerzalnim u proletima galasija, ve¢ one verovatno zavise od drugih parametara interaksije
- na primer, od odnosa masa interagujuc¢ih galaksija ili relativne brzine sekundarne galaksije
koja implicitno odreduje i trajanje same interakcije.

Deluje iznenadujuée da je spolja ka unutra priroda plimskog ogoljavanja manje oc¢igledna
u slabijim proletima, odnosno u onima sa veé¢im parametrom sudara. Ukoliko uporedimo dva
ekstremna slucaja - simulaciju B30 u kojoj je prolet najblizi i simulaciju B65 u kojoj je on
najdalji, mozemo uociti neke zanimljivosti. Naime, u simulaciji B30, procenat preostale mase
jezgra tamne materije je za oko ~ 9% veéi od procenta preostale virijalne mase, dok su procenti
ove dve mase skoro jednaki u simulaciji B65. Generalno gledano, razlika izmedu ova dva procen-
ta se smanjuje sa porastom parametra sudara Sto implicira da su spoljasnji delovi haloa tamne
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Logaritamski rast: y = A-Inz + B
® Gravitaciono vezana masa —— A =0.2384, B =1.2935
® Virijalna nasa — A =0.3123, B = 1.2811
Masa jezgra A =0.2069, B = 1.1443
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Slika 3.4: Relativna preostala masa haloa tamne materije sekundarne galaksije u funkeciji rela-
tivnog parametra sudara (u odnosu na virijalni radijus primarne galaksije). Razli¢itim brojama
predstavljene su razliGite procene mase, kruzni simboli predstavljaju simulacije, a linije fitova-
ni zakon logaritamskog rasta y = A - Inx + B. Vrednosti slobodnih parametara fita, A i B,
navedene su u legendi.
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Slika 3.5: Gornji grafik: Profili gustine haloa tamne materije na kraju simulacija (t = 5 Gyr).

Dongji grafik: Normalizovani profili gustine (u odnosu na analiticki NFW profil). Razli¢itim
bojama na oba grafika predstavljene su razli¢ite simulacije date u legendi.
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materije jace pogodeni plimskim ogoljavanjem u jac¢im i blizim proletima od njegovih unutra-
snjih, centralnih delova. Sa porastom parametra sudara, gubitak mase se prirodno smanjuje ali
i postaje prakti¢no uniforman sa radijusom. To je upravo posledica ¢injenice da se jako mala
koli¢ina mase odbaci i izgubi trenutno, dok je proces izrazenijeg plimskog ogoljavanja sporiji
i nastupa nakon $to se halo tamne materije deformise i dovoljno rasiri. Ovo moze dovesti do
pretpostavke da su profili gustine haloa tamne materije, odnosno njegov nagib i oblik, posebno
pogodeni u ovom procesu, $to nije u potpunosti slucaj, bar ne tako jednostavno predstavljeno.
Profili gustine haloa tamne materije sekundarne galaksije na kraju svake od simulacija, u tre-
nutku ¢ = 5 Gyr, kao i njihovi normalizovani oblici u odnosu na odgovarajué¢i analiticki NFW
profil prikazani su na slici 3.5. Prilikom tumacenja ovih profila neophodno je uvesti i pojam i
informacije o polumasenom radijusu. Polumaseni radijus se definise kao radijus unutar koga se
nalazi polovina ukupne mase! i treba imati u vidu da on varira izmedu ~ 5.5 kpc u simulaciji
B30 i ~ 7.5 kpc u simulaciji B65. Sa gornjeg grafika na slici 3.5 jasno se moze uociti da nema ra-
zlika izmedu razlic¢itih simulacija u profilima gustine haloa tamne materije u njegovim delovima
gde se nalazi veéina preostale mase, razlike postaju uocljive tek na veéim radijusima R > 18
kpc, odnosno u spoljasnjim delovima haloa tamne materije. S druge strane, donji grafik, na
kome su predstavljeni normalizovani profile gustine, sadrzi interesantnije informacije. Odstu-
panja realnih profila gustine od analitickog oblika NFW profila u samom centru su ocekivana
i razumljiva s obzirom da analiticki oblik ima nerealisti¢no visoku centralnu gustinu, odnosno
funkcija tezi beskona¢nosti na malim radijusima (R — 0). U okviru polumasenog radijusa i
nesto Sire, odstupanja realnih profila gustine od NFW profila su prakti¢no nepostojeca, ali ra-
zlike postaju znaajne na veéim radijusima (na primer, oko R > 18 kpc) i nastavljaju da se
drasti¢no povecavaju. To je posebno izrazeno u simulacijama sa blizim proletima u kojima je
veca koli¢ina mase plimski ogoljena. Naravno, ovakvi rezultati su u nekoj meri i oc¢ekivani bu-
duéi da je poznato da su, usled plimskog ogoljavanja, realni profili gustine haloa tamne materije
strmiji od analitickog oblika NFW profila (npr. Okamoto & Habe, 1999; Genina et al., 2022).
Dakle, jasno je da NFW profil ne opisuje dobro haloe tamne materije koji trpe plimske efekte
generalno ili koji su prosli kroz neku blisku interakciju. Medutim, ova aproksimacija je i dalje
dovoljno dobra za unutrasnje delove haloa tamne materije, s obzirom da su to regioni u okviru
koji se nalazi ve¢ina preostale tamne materije i gotovo sva zvezdana.

Konac¢no, neosporno je da je zavisnost preostale mase haloa tamne materije sekundarne
galaksije od parametra sudara u proletima galaksija oblika logaritamskog rasta. Samim tim,
ukoliko bi se u razmatranje uzela izgubljena masa, jasno je da bi ona pratila zakon ekspo-
nencijalnog opadanja sa parametrom sudara. To znaci da se sa smanjenjem parametra sudara
drasti¢no pojacava i gubitak mase. Implikacije oblika ove funkcionalne zavisnosti, kao i rezultata
u Sirem smislu, detaljnije ¢emo diskutovati u okviru odeljka 3.5.

3.4 Promene zvezdane komponente sekundarne galaksije

Na osnovu prethodnih istrazivanja sasvim je ocekivano da zvezdana komponenta ne gubi
masu tokom i nakon proleta. Uz to, na osnovu procena centra sekundarne galaksije i njenih
podsistema, ¢ini se da sve Cestice zvezdane komponente ostaju u okviru virijalnog radijusa
sekundarne galaksije. Uprkos tome, zvezdana komponenta moze doziveti znac¢ajne promene, pre
svega se moze deformisati i raSiriti pod dejstvom plimskih sila. Zato ¢emo ispratiti evoluciju
polumasenog radijusa zvezdane komponente Ry 5. Treba imati u vidu da promene polumasenog
radijusa, kada je ukupna masa konstantna, impliciraju i promene u srednjoj gustini zvezdane
komponente: kada polumaseni radijus raste, srednja gustina opada i obrnuto.

Za odredivanje ukupne zvezdane mase, pa i proveru da li se ona zaista ne menja, koristimo

1Ovaj radijus se lako moZe proceniti za NFW profil uz poznate vrednosti Mry, Ryir2 i ¢ date u tabeli 3.1.
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Slika 3.6: Gorngi grafik: Odnos mase haloa tamne materije prema masi zvezdane komponente u
funkciji relativnog parametra sudara, gde je Mry, konaéna (u t = 5 Gyr) virijalna masa a My
konac¢na zvezdana masa. Donji grafik: Kona¢ni polumaseni radijus zvezdane komponente R 5
u funkciji relativnog parametra sudara. Na oba grafika, kruznim simbolima su predstavljene
pojedina¢ne simulacije, crvene pune linije oznacavaju pocetne vrednosti (u ¢t = 0), a zute
isprekidane linije krivu fita, ¢iji su funkcionalni oblik i slobodni parametri dati u legendi.
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prethodno opisani metod za procenu gravitaciono vezane mase haloa tamne materije i prime-
njujemo ga na cestice zvezdane komponente. Kako ona ostaje konstantna u svim simulacijama,
njenu vizuelizaciju ¢emo izostaviti. S druge strane, na donjem grafiku na slici 3.6 prikazan je
konac¢ni (na kraju simulacija u ¢ = 5 Gyr) polumaseni radijus zvezdane komponente u funkciji
relativnog parametra sudara. Promene polumasenog radijusa Rys5 sa relativnim parametrom
sudara b/ Ry, savrSeno su opisane zakonom eksponencijalnog opadanja oblika:

Ros = A-exp(=B-b/Ryirn) + C (3.6)

gde su A, B i C' slobodni parametri fita i iznose A = 2.2, B = 18.23 i C' = 4.24. Ocigledno
je, na osnovu same prirode ove funkcionalne zavisnosti, da se zvezdana komponenta sve brze
Siri sa smanjenjem relativnog parametra sudara. Medutim, najveca vrednost Ry 5 = 4.5097 kpc
u simulaciji sa najblizim proletom (simulacija B30) nije drasti¢no veéa od pocetne vrednosti
Ry5 = 4.153 kpc. Dakle, uprkos sirenju zvezdane komponente, tipi¢ni proleti galaksija ne mo-
gu samostalno uticati na formiranje ultradifuznih galaksija. Da bi se to desilo, neophodno je
da prolet koji se desi bude blizi od najblizeg razmatranog u ovom radu. Tome dodatno mo-
gu doprineti i proleti ja¢i na drugaciji nacin: bilo sa drugacijim odnosom masa interagujucih
galaksija, bilo sa drugacijom relativhom brzinom, odnosno trajanjem interkacije. éinjenica da
tipi¢ni proleti galaksija ne dovode olako do formiranja ultradifuznih galaksija ne sme se pojed-
nostavljeno tumaciti. Naime, treba biti jasno da, uprkos tome, proleti galaksija u velikoj meri
doprinose formacionim mehanizmima ovih galaksija i da takva scenarija postaju vrlo verovatna
u prisustvu dodatnih efekata i kolektivnih dejstava u jatima galaksija.

Sasvim oc¢ekivano, buduéi da zvezdana komponenta sekundarne galaksije ne gubi masu to-
kom svoje evolucije, odnos mase tamne materije prema masi zvezdane komponente Mty /My,
koji je prikazan na gornjem grafiku na slici 3.6, prati slican zakon logaritamskog rasta kao onaj
primecen kod virijalne mase (koja je i koris¢ena za ovaj odnos), uz slobodne parametre fita
A = 2751 B = 11.32. Najekstremniji pad u odnosu na pocetnu vrednost Mry/Mz; = 8.86,
moze se primetiti u simulaciji sa najblizim proletom (B30) i iznosi Mry/Mz = 5.317. Sekun-
darna galaksija, u tom najekstremnijem slucaju, gubi skoro polovinu svoje poc¢etne mase tamne
materije, ali tamna materija, iako manje, i dalje dominira. Upravo zbog prirode zakona loga-
ritamskog rasta, moze se ocekivati da se ovaj odnos znacajnije smanji u prolazima sa manjim
parametrima sudara od ovde razmatranih, odnosno u blizim prolazima. Iako ovaj odnos nije
privukao dovoljno paznje u dosadasnjim istrazivanjima za galaksije manjih masa (gde je, na
primer, masa haloa tamne materije Mty < 101 M), znacaj za buduca istrazivanja se ve¢ uvida
i situacija ¢e se nesumnjivo ubrzo promeniti. Ispitivanjem varijacija ovog odnosa i rasutosti nje-
gove raspodele kod galaksija manjih masa mogu se podrobnije ispitati mehanizmi formiranja
galaksija sa iznenadujuc¢e malom koli¢inom tamne materije i dodatno proceniti oc¢ekivani broj
takvih galaksija (npr. Moreno et al., 2022; Trujillo-Gomez et al., 2022).

3.5 Diskusija

U okviru ovog poglavlja predstavljeni su rezultati rada Mitrasinovié¢ (2022) ¢iji je cilj ispi-
tivanje funkcionalne zavisnosti gubitka mase tamne materije sekundarne galaksije u proletima
galaksija od parametra sudara (koris¢enjem simulacija predstavljenih u okviru odeljka 2.4). Za
analizu smo koristili tri razli¢ite metode za procenu mase haloa tamne materije sekundarne
galaksije. Svaka od tih procena savrSeno prati zakon logaritamskog rasta sa relativnim para-
metrom sudara, te se moze re¢i da izgubljena masa prati zakon eksponencijalnog opadanja.
Slobodni parametri u jednacini logaritamskog rasta se razlikuju za razli¢ite procene mase, a
ocekivano je da oni svakako nisu univerzalni u proletima galaksija, ¢ak ni za jednu odabranu me-
ru mase, buduéi da mogu zavisiti i od parametara proleta koji su u nasim simulacijama fiksirani
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Tabela 3.1: Pregled najvaznijih rezultata, gde je b parametar sudara, R ; virijalni radijus
primarne galaksije, Mty preostala virijalna masa haloa tamne materije sekundarne galaksije
izraZena u procentima u odnosu na pocetnu masu, Mry /My odnos preostale virijalne mase i
mase zvezdane komponente, Ry 2 virijalni radijus sekundarne galaksije usrednjen tokom po-
slednjih 3 Gyr, Rys5 polumaseni radijus zvezdane komponente na kraju svake simulacije i ¢
parametar koncentracije haloa tamne materije u t = 5 Gyr.

Simulacija b [kpc|] b/Ruyn  Mram (%] Mrva/Mz R |kpe]  Ros [kpc] c

B30 22.5 0.114 99.96 5.317 87.95 45097  28.94
B35 26.53  0.135 65.46 2.798 89.74 4.4277  29.35
B40 30.69  0.156 70.23 6.218 92.48 4.3616  26.62
B45 35.07  0.178 74.55 6.597 93.69 4.3211  26.47
B50 39.62  0.201 78.43 6.939 94.75 4.2948  26.56
B55 4427  0.224 81.61 7.221 95.83 4.2700  26.10
B60 48.99  0.248 84.45 7.472 96.90 4.2581  25.63
B65 53.72  0.272 86.92 7.690 97.77 4.2547 2494

(na primer: odnos masa interagujuc¢ih galaksija, pocetna relativna brzina sekundarne galaksije
i, samim tim, trajanje proleta). Uprkos tome, neosnovana bi bila pretpostavka da sam oblik ove
funkcionalne zavisnosti nije univerzalan. Najrelevantniji rezultati predstavljeni graficki, dati su
iu tabeli 3.1 zarad lakse preglednosti. Treba primetiti da su neki od ovih rezultata u saglasnosti
sa plimskim efektima koji trpe sateliti Mle¢nog puta, na primer patuljasta elipticna galaksija
u sazvezdu Pe¢ (eng. Fornax Dwarf Spheroidal, Battaglia et al., 2015; Borukhovetskaya et al.,
2022) i patuljasta galaksija u sazvezdu Vajar (eng. Sculptor Dwarf Galazxy, lorio et al., 2019).

Preostalu gravitaciono vezanu masu haloa tamne materije sekundarne galaksije, pre svega
njenu apsolutnu vrednost a ne procenat poc¢etne mase, trebalo bi tretirati kao apsolutnu gornju
granicu ukupne preostale mase, budué¢i da se ova mera mase svodi na grubu procenu. Uz to,
ova mera mase nema preterano znacajnu primenu. S druge strane, virijalna masa, koja je ta-
kode svojevrsna mera ukupne mase haloa tamne materije, je mnogo primenjivija. Osim sto daje
preciznije procene ukupne mase tamne materije, ona je prigodna za poredenje sa rezultatima
kako drugih izolovanih, tako i kosmoloskih simulacija. Medutim, ne sme se ni smatrati da je
ova mera, iako preciznija, bez mana. Treba imati u vidu da na nju utic¢e i koliko dobro anali-
ticki NF'W profil opisuje profil gustine haloa tamne materije u celini - §to nije slucaj na veé¢im
rastojanjima od centra, gde odstupanja mogu biti znac¢ajna. Treca mera mase, masa jezgra
tamne materije takode ima svoju primenu, osim one ocigledne da se njena apsolutna vrednost
moze tretirati kao apsolutna donja granica ukupne mase tamne materije. Predstavljajué¢i ukup-
nu masu unutrasnjih delova haloa tamne materije, ova mera mase je prigodna za poredenje sa
posmatranjima i posmatracki odredenim masama tamne materije, koje se uglavnom odreduju
upravo u unutra$njim regionima gde su barioni (dakle, zvezde i gas) prisutni. Posebno je zani-
mljivo Sto se masa jezgra stabilizuje pre virijalne mase i dostize svoje konacne vrednosti ¢ak i
pre nego $to je interakcija uopste zavrSena. Zato je moguce, na osnovu vrednosti mase jezgra ili
posmatracki odredene mase tamne materije galaksije u interakciji, proceniti ukupnu kona¢nu
virijjalnu masu, u nekoj meri, koja se obi¢no stabilizuje 1-2 Gyr kasnije. Naglasavamo da je
takva procena konac¢ne virijalne mase dobra samo u nekoj meri jer odstupanja mogu nastati
usled prirode plimskog ogoljavanja spolja ka unutra, naro¢ito u ja¢im interakcijama (kao $to je
slu¢aj u ovom radu sa blizim proletima).

Pokazali smo da tipi¢ni proleti, kakve izu¢avamo u ovom radu, ne mogu samostalno da rezul-
tuju formiranjem ultradifuznih ili galaksija sa iznenaduje¢e malom koli¢inom tamne materije.
Medutim, ovde je bitno primetiti dve stvari. Prvo, njihov doprinos je i dalje izuzetno znacajan
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- imajuéi u vidu njihovu uéestanost (Sinha & Holley-Bockelmann, 2012; An et al., 2019), uz
dodatne plimske efekte u jatima galaksija gde su ovakve interakcije ¢esée, formiranje ovih eg-
zoticnih klasa galaksija postaje vrlo verovatno, gotovo izvesno. Drugo, klju¢no je naglasiti da
smo ispitivali samo tipi¢ne prolete koji su najceséi i najocekivaniji - ekstremniji proleti, iako
redi, nisu nemogudi niti neocekivani.

S obzirom na prirodu eksponencijalnog opadanja i ¢injenicu da ovaj zakon vazi i za izgublje-
nu masu tamne materije i za polumaseni radijus zvezdane komponente, moze se pretpostaviti
da bi blizi proleti (ili ja¢i na drugi nacin, na primer sporiji) mogli samostalno da dovedu do
formiranja egzoti¢nih klasa galaksija uz odgovarajuce parametre. Formiranje ultradifuznih ga-
laksija ne mora nuzno zahtevati uzak interval parametara sudara jer je stopa Sirenja zvezdane
komponente veca, odnosno brza od stope gubitka mase tamne materije. Sireci se, zvezdana
komponenta moze postati podlozna plimskom ogoljavanju, mada se to deSava tek nakon $to je
velika koli¢ina tamne materije (~ 80%) ve¢ ogoljena i izgubljena (npr. Smith et al., 2016; L.okas,
2020). Kako to ogoljavanje zvezdane komponente nije primeceno ¢ak ni u nagoj simulaciji sa
najblizim proletom (B30), procena parametra sudara na kome bi to moglo da se desi bi bila
¢ista spekulacija. S druge strane, formiranje galaksija sa iznenaduju¢e malom koli¢inom tamne
materije usled proleta galaksija je mnogo senzitivnije na pocetne uslove. Pre svega, to zahteva
prolete sa ekstremno malim parametrima sudara ili dosta sporije prolete, uz brzu stopu gubitka
mase tamne materije od stope gubitka zvezdane mase. Dodatno, mogu se zahtevati i posebni
oblici profila gustine kako haloa tamne materije, tako i zvezdane komponente. Jasno je da su
takvi proleti ekstremno retki, ali su ipak detektovani u kosmologkim simulacijama (Sinha &
Holley-Bockelmann, 2015), $to je u saglasnosti sa egzoti¢nom prirodom ovih objekata. Ovakav
scenario je, Stavise, izvestan u jatim galaksija (Moreno et al., 2022) gde su proleti generalno
Cesti pa su i ekstremniji sluc¢ajevi verovatniji.

Naravno, diskusija o egzoti¢nim klasama galaksija je ¢isto spekulativna. Nag pristup i meto-
dologija su nepodobni za prolete sa manjim parametrima sudara. Numericke simulacije N tela
u kojima je jedina interakcija odnosno prisutna sila gravitaciona, su uveliko pojednostavljene.
Ovakva aproksimacija, iako primenjiva na na$ rad, postaje pregruba i prakti¢no pogresna u
slucaju blizih proleta kada dolazi do direktne interakcije barionskih komponenti galaksija. Pre
svega, kao glavni problem moze se uociti odsustvo gasa u naSim modelima i simulacijama, a
posledi¢no i zanemarivanje kompleksnijih fizickih procesa i interakcija osim gravitacione koji
se neminovno odigravaju u blizim proletima. Treba naglasiti da su retki, netipi¢ni i ja¢i (na
bilo koji nac¢in - sa manjim parametrima sudara, nizim pocetnim relativnim brzinama ili ve-
¢im razlikama u masi interagujuéih galaksija) proleti vazni i vredi ih dalje izucavati. Moze se
primetiti da aktuelna istrazivanja, narocito u kontekstu pomenutih egzoti¢nih klasa galaksija,
ve¢ idu u tom smeru. Sledeci, prirodni korak u budué¢im istrazivanjima treba biti primena hi-
drodinamickih simulacija (dakle, onih sa ukljucenim fizickim procesima kompleksnijih od ¢iste
gravitacione interakcije), ali i usaglasavanje rezultata kako sa kosmoloskim simulacijama, tako
i sa posmatrackim podacima.
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Poglavlje 4

Metode detekcije morfoloskih struktura u
diskovima galaksija

4.1 Uvod

Problemima morfoloske klasifikacije galaksija i detektovanju specifi¢cnih morfologkih struktu-
ra u diskovima galaksija (kao $to su precke, spiralna struktura, prstenovi itd.) moze se pristupiti
na vise nac¢ina. Svedoci smo vrlo rapidnog razvoja algoritama masinskog ucenja i njihove pri-
mene u astrofizici, pre svega na kosmoloskim skalama (Ntampaka et al., 2019; Dvorkin et al.,
2022; Sen et al., 2022). Poseban uspeh ovih algoritama postignut je po pitanjima detekcije
sudara galaksija (Ackermann et al., 2018; Pearson et al., 2019; Snyder et al., 2019; Ciprijanovié
et al., 2020, 2021; Koppula et al., 2021), detekcije plimskih struktura slabog sjaja kod kojih
su tradicionalne metode vizuelne detekcije otezane (Walmsley et al., 2019), osnovne morfoloske
klasifikacije galaksija (Dominguez Sanchez et al., 2019; Ghosh et al., 2020; Martin et al., 2020;
Walmsley et al., 2020; Cavanagh et al., 2021; Reza, 2021; Gharat & Dandawate, 2022; Walmsley
et al., 2022b; Zhou et al., 2022), pa ¢ak i distinkcije izmedu galaksija sa i bez precke (Cavanagh
& Bekki, 2020) i detekcije spiralne strukture (Bekki, 2021). Nesumnjivo je da ¢e se ove metode i
algoritmi dodatno razvijati i usavrsavati, kao i da ¢e biti od naroc¢itog znacaja za analizu ogrom-
nih koli¢ina podataka, kako posmatrackih tako i onih iz kosmoloskih simulacija visoke ¢esti¢ne
rezolucije. Medutim, to ne znaci da tradicionalne metode postaju zastarele i neupotrebljive,
naprotiv. Jedna od glavnih mana primene algoritama masinskog ucenja je njihova racunarska
zahtevnost (kao i neophodnost odredene veli¢ine uzorka za kalibraciju takvih metoda) koja
postaje opravdana upravo u slucaju kada se radi sa ogromnom koli¢inom podataka. Ukoliko
se, pak, radi o nedovoljno velikoj koli¢ini podataka kao Sto moze biti slucaj sa posmatranjima
nekih konkretnih galaksija ili izolovanim, nekosmologkim simulacijama, tradicionalne metode
detekcije 1 kvantifikacije morfoloskih struktura ée ostati pozeljnije zbog svoje efikasnosti, mada
treba imati u vidu njihove prednosti, mane i ograni¢enja i shodno tome ih korigovati.

Iako to nije predmet ovog poglavlja, kada se govori o morfoloskoj klasifikaciji galaksija ne
sme se izostaviti projekat Galaxy Zoo'. Radi se o jedinstvenom i fascinantnom projektu koji
poziva Siru javnost i volontere putem interneta da vizuelno klasifikuju galaksije, kona¢ni kata-
lozi su javno dostupni?, a do sada je zavrseno vise ciklusa (Lintott et al., 2008; Willett et al.,
2013; Banfield et al., 2015; Simmons et al., 2017; Willett et al., 2017; Dickinson et al., 2018;
Walmsley et al., 2022a). Znacaj ovog projekta je viSestruki. Osim $to se javno dostupne velike
baze podataka o morfoloskim svojstvima galaksija mogu slobodno koristiti za istrazivanja, ovi
podaci se mogu koristiti i za treniranje algoritama maSinskog ucenja ili njihovu proveru. Ne
treba prevideti, naravno, ni znacaj koji projekti ovog tipa imaju za nauku generalno, buduci

Thttps:/ /www.zooniverse.org/projects /zookeeper /galaxy-zoo/
Zhttps://data.galaxyzoo.org/

51



da ukljucivanje Sire javnosti u sam proces naucnih istrazivanja utice na povecanje interesovanja
za nauku i poboljSsanje komunikacije i diseminacije nau¢nih rezultata.

Pored klasi¢nih metoda vizuelne detekcije (npr. de Vaucouleurs, 1963; Sandage, 2005; Bu-
ta et al., 2010; Nair & Abraham, 2010; Masters et al., 2011), tradicionalne metode detekcije
morfologkih struktura, koje mogu biti potpuno automatizovane, se grubo mogu podeliti u dve
kategorije: metode zasnovane na fitovanju odgovaraju¢ih modela i one zasnovane na Furijeovoj
dekompoziciji. lako se obe kategorije metoda mogu primeniti i na posmatracke i na podatke
numerickih simulacija, iz prakti¢nih razloga i zbog same prirode podataka, metode fitovanja
modela se uglavnom cescée koriste za posmatracke podatke, a metode bazirane na Furijeovoj de-
kompoziciji imaju ¢eS¢u primenu na numericke simulacije. Tako se spiralna struktura detektuje
fitovanjem spiralnih segmenata (npr. Davis & Hayes, 2014, 2021; Silva, Cao & Hayes, 2018),
a precke fitovanjem elipsi (npr. Jedrzejewski, 1987; Jogee et al., 2004; Lang et al., 2014; Lee
et al., 2019). Programski paket SpArcFiRe?® (Davis & Hayes, 2021) detektuje spiralne segmente
(metodom fitovanja) na slikama galaksija (bilo da su slike dobijene posmatranjima, bilo da su
generisane iz numerickih simulacija), a programski paketi IRAF* (Tody, 1986, 1993; NOAO,
1999) i Astropy® (Astropy Collaboration et al., 2013, 2018) sadrZe procedure fitovanja elipsi
koje se mogu koristiti za detekciju precke. Medutim, jedan od glavnih problema sa metoda-
ma fitovanja je ¢injenica da se radi o nelinearnim modelima. U tom slucaju, sama procedura
fitovanja zahteva ili da se unapred zadaju dovoljno dobre pretpostavke vrednosti slobodnih
parametara modela, ili da se zarad automatizacije procesa prolazi kroz potencijalno dugu i
zahtevnu iterativnu fazu. Kako je automatizacija procesa detekcije daleko direktnija i nesto
jednostavnija kod metoda baziranih na Furijeovoj dekompoziciji, sasvim je razumljivo §to su
ove metode atraktivnije reSenje za analizu numerickih simulacija. U nastavku ¢emo predstavi-
ti osnovne elemente Furijeove dekompozicije i njene primene na detekciju spiralne strukture i
precke. Posebno ¢emo diskutovati prednosti i mane ustaljenih kriterijuma za detekciju precke i
predstaviti nas originalni, modifikovani algoritam (predstavljen u radu Mitrasinovic et al., 2018).

4.1.1 Osnovni elementi Furijeove dekompozicije

U okviru ovog pododeljka predstaviécemo elemente Furijeove dekompozicije i osnovne ko-
rake u analizi koji su univerzalni za bilo koji tip podataka (posmatrackih ili simulacija), ali
moramo poceti sa opisom pripreme podataka za analizu u kontekstu naseg rada. Najpre, uzi-
mamo u obzir samo Cestice diska primarne galaksije. Vidljivoj, zvezdanoj komponenti galaksije
pripada i centralni oval ali se ne moze ocekivati formiranje preckaste ili spiralne strukture u
toj komponenti pa bi uklju¢ivanje i tih Cestica ublazilo ja¢inu morfoloskih struktura u disku i
otezalo njihovu detekciju. Naravno, ovo treba imati u vidu prilikom poredenja sa posmatranji-
ma i posmatrackim ocekivanjima i naroc¢itu paznju treba posvetiti observabilnosti detektovanih
struktura u centralnom delu diska (na primer, u slucaju kratkih precki). Disk je, pre svega,
neophodno centrirati. To radimo na nacin slican onom predstavljenom u prethodnom poglavlju
- za centar diska biramo cCesticu sa minimalnom potencijalnom energijom, umesto klasi¢nog
centra mase kako bismo izbegli greske koje mogu da nastanu usled cestica koje su potencijalno
napustile disk ili se nalaze u izduzenim plimskim repovima. Ovakav pristup je posebno znacajan
u simulaciji sa najmanjim parametrom sudara, odnosno u najblizem proletu, gde razlike izmedu
dve mere centra mogu dostic¢i vrednosti 2 — 3 kpc. Dodatno, disk je potrebno rotirati tako da se
smer njegovog vektora momenta impulsa poklapa sa pozitivnim smerom z ose, $to osigurava da
ravan diska lezi u x — y ravni. Cestice koje se nalaze daleko od ravni diska, odnosno za koje je

3https://github.com/waynebhayes/SpArcFiRe
4https://github.com /iraf-community /iraf
Shttps://www.astropy.org/

52



|z| > 3 kpc, isklju¢ujemo iz dalje analize. Za svaki trenutak u svakoj simulaciji, odredujemo 2D
profil gustine diska i fitovanjem eksponencijalnom opadajué¢om funkcijom odredujemo realnu
karakteristicnu duzinu diska Rp. Usled formiranja i evolucije struktura u disku, ova vrednost
moze, u manjoj ili ve¢oj meri, varirati sa vremenom, te je pozeljno odrediti je precizno kako bi
se rezultati analize predstavili u univerzalnom, relativnom obliku.

Metoda za detekciju morfoloskih struktura bazirana na Furijeovoj dekompozociji (npr. At-
hanassoula & Misiriotis, 2002; Athanassoula et al., 2013) u osnovi se svodi na razlaganje po
komponentama. Naime, kada ¢estice diska razlozimo po Furijeovim komponentama, ¢este osno-
asimetri¢ne strukture kao sto su precka i dvograna spiralna struktura najvise doprinose Furije-
ovoj drugoj komponenti, m = 2. Zato se fokusiramo na tu komponentu (Cs) i ra¢unamo njen
relativan oblik, normalizovan po masi jer nulta komponenta Cj daje ukupnu masu, preko:

& 1 ¢ 2ig; ;
? = M ije 7= Cy + 10 (4'1)
0 -
7j=1

gde je M ukupna masa Cestica diska koje su uzete u razmatranje, a sumiranje se vrsi po svim
Cesticama sa masama m; i cilindri¢nim uglovima ¢; u x —y ravni. Tada Cy; i Cy predstavljaju,
respektivno, realni i imaginarni ¢lan kompleksnog oblika relativne druge Furijeove komponente,
pa amplitudu A, i fazu ¢9 nalazimo preko:

Ay =\/C3 +C3 1 ¢ = arctan(%) (4.2)

21

Ovaj ra¢un mozemo primeniti globalno, na ceo disk i uzimajuéi u obzir sve Cestice diska, ili
polu-globalno, ukoliko bismo razmatrali neki Siri radijalni region diska i ¢estice unutar njega.
U tom sluc¢aju, visoka vrednost amplitude A,% bi ukazala na postojanje jedne ili vise osno-
asimetri¢nih morfoloskih struktura, dok bi faza ¢ bila od znacajno manje koristi, dajuéi samo
grubu procenu pozicionog ugla najjace strukture ili njenog najizrazenijeg dela.

Detaljnije informacije se mogu dobiti o tipu morfoloske strukture (npr. da li je u pitanju
precka ili dvograna spiralna struktura) i njenom regionu, kada se ovaj ra¢un primeni lokalno.
Odnosno, kada disk razdelimo na koncentri¢ne prstenove, dovoljno male Sirine, u x — y ravni u
svakom trenutku svake simulacije, pa racun primenimo na svaki od tih regiona. Na taj nacin
dobijamo mape evolucije amplitude As(t, R) i faze ¢o(t, R), gde je R centralni radijus svakog
prstena a ¢ vreme tokom simulacije. Ove mape se mogu smatrati polaznom, kvalitativhom ana-
lizom jer daju jako dobar uvid u formiranje i evoluciju osno-asimetri¢nih morfoloskih struktura
i predstavljaju temelj za dalju, kvantitativnu analizu. Iako je dovoljno velika vrednost ampli-
tude As karakteristi¢na i za precke i za dvograne spirale, vrednosti faze ¢, i njene radijalne
promene se mogu iskoristiti kako bi se diferenciralo izmedu ove dve strukture: vrednost faze
duz regiona precke je prakti¢no konstantna, dok se faza uniformno menja sa radijusom u okviru
regiona spiralne strukture. Konkretno, u sluc¢aju spiralne strukture, ovako racunata vrednost
faze ¢9 daje samo jedan broj za svaki od radijalnih prstenova u kojima se rac¢unaju parametri.
Tako njen profil, predstavljen na polarnom grafiku, daje samo jedan spiralni fragment u radi-
jalnoj oblasti u kojoj je spiralna struktura prisutna - on, dakle, ne predstavlja fizicki spiralnu
strukturu, niti njene grane. Medutim, upravo na osnovu tog spiralnog fragmenta, znamo da je
spiralna struktura prisutna, a ¢injenica da se radi o drugoj komponenti, m = 2, nam ukazuje
da je ta struktura dvograna. Na primer, u slucaju da su u disku prisutne tri pravilne spiralne
grane, spiralni segment faze bi bio najocigledniji prilikom racunanja tre¢e komponente, m = 3,
odnosno faze ¢3. Vise komponente m > 2 ne uzimamo u obzir buduéi da takve strukture nisu
ocekivane u nasim simulacijama. Naime, plimski formirana spiralna struktura, kroz samo jednu
interakciju, je uvek dvograna (npr. Oh et al., 2015; Sellwood & Masters, 2021).

6Na primer, vrednosti veée od 0.2 jer ovako definisana amplituda A uzima vrednosti iz intervala (0, 1).
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Dodatno mozemo generisati i mape evolucije ugaone brzine €2,,(¢, R) na osnovu temporalnih
promena faze i predstaviti ih u prigodnim jedinicama, [km s~! kpc™']. Tri mape evolucije, dakle,
daju jako dobar uvid i mogu nam pomoc¢i da grubo odgovorimo na brojna pitanja. Na primer:
koje se strukture formiraju u disku i kada, koje radijalne regione one zauzimaju, kako struk-
ture evoluiraju u pogledu njihove jacine, duzine i ugaone brzine, koliko je spiralna struktura
otvorena ili namotana i sli¢no.

Osim ove kvalitativne, preliminarne analize, detaljnije ¢emo se posebno posvetiti kvantifi-
kaciji razlic¢itih struktura a metode za to predstaviti u narednim odeljcima.

4.2 Detekcija i kvantifikovanje spiralne strukture

Spiralne grane koje se formiraju pod uticajem plimskih efekata su uglavnom skoro savr-
senog logaritamskog oblika. Upravo ova ¢injenica omogucava koriséenje metode za detekciju i
kvantifikaciju spiralne strukture koju ¢emo u okviru ovog odeljka opisati, a koja je zbog jedno-
stavnosti i direktnosti primene postala opsteprihvac¢ena (npr. Oh et al., 2015; Semczuk et al.,
2017; Kumar et al., 2021). Metodu su inicijalno primenili i razvili Sellwood & Carlberg (1984)
i Sellwood & Athanassoula (1986), za izracunavanje i kvantifikaciju jacine spiralne strukture
i njenog ugla otklona (eng. pitch angle). Ja¢ina logaritamskih spiralnih grana moze se izraziti
formulom:

% S explitme; + pinRy)] (4.3)

Jj=1

A(m,p) =

gde je m ceo broj koji oznacava broj grana (u nasem slucaju za dvogranu strukturu je m = 2),
p je slobodan parametar preko koga se nalazi ugao otklona «a, a sumiranje se vrsi po svim ¢e-
sticama sa cilindri¢nim koordinatama {R;, ¢;} u okviru nekog odabranog prstenastog regiona
u disku, sa granicama (R min, Rsmax)- Sam prstenasti region najbolje je odabrati tako da odgo-
vara nekom sredisnjem regionu diska, kako bi se izbegla kontaminacija rezultata usled moguéeg
postojanja precke u unutrasnjem delu diska. Za potrebe ovog rada koristi¢emo region (12 kpc,
24 kpc) jer on grubo odgovara upravo toj sredi$njoj oblasti, odnosno (2Rp,4Rp). Dalju proce-
duru detaljno su opisali Puerari et al. (2000), a mi ¢emo koristiti isti opseg slobodnog parametra
p i istu veli¢inu koraka, mada je moguée uzeti i drugacije vrednosti. Dakle, za interval slobod-
nog parametra p uzimamo opseg (—50,+50) sa veli¢inom koraka dp = 0.25. Zatim definiSemo
Pmax 1 nalazimo ga kao onu vrednost slobodnog parametra p za koju A(2, p), jednacina 4.3, ima
maksimalnu vrednost. Ja¢ina dvograne spiralne strukture je onda definisana kao |A(2, prmax)|,
dok se njen ugao otklona nalazi preko av = arctan(2/pmax)-

Plimski indukovana spiralna struktura se vremenom rapidno namotava dok konac¢no ne
nestane stapajuci se sa okolnom materijom. Taj proces se ogleda, osim u smanjenju jacine
spiralnih grana As(t), u primetnim segmentima eksponencijalnog opadanja vremenskog profila
ugla otklona «(t). Ovu ¢injenicu ¢emo iskoristiti da definiSemo i grubo procenimo vreme Zzivota
indukovane spiralne strukture upravo kao periode kojima odgovaraju jasni segmenti eksponen-
cijalnog opadanja «(t). U nedostatku definisanog limita za ugao otklona, vreme Zzivota spiralne
strukture procenjeno na ovaj nacin treba tretirati kao gornji limit za ovu vrednost jer ugao ot-
klona moze pasti ispod a ~ 10° — 15°, odnosno tipi¢nih vrednosti ve¢ine posmatranih spiralnih
grana (Garcia Gomez & Athanassoula, 1993; Ma, 2002; Binney & Tremaine, 2008; Mo et al.,
2010).
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4.3 Detekcija i kvantifikovanje precke

Jacina precke se tradicionalno definiSe i meri kao maksimalna vrednost amplitude A, (jed-
nacina 4.2) uz odredeni prag, odnosno donji limit koji odreduje da li precka uopste postoji.
Taj donji limit nije striktno definisan. Na primer, najc¢esée korig¢ena vrednost A > 0.2 (npr.
Aguerri et al., 2009; Kazantzidis et al., 2011; Gajda et al., 2018) moze favorizovati jace precke
pa se u poslednje vreme sve Ce3¢e koriste nesto nize vrednosti As > 0.15 (npr. Peschken &
et al., 2014; Lokas, 2018). Umesto ra¢unanja apsolutnog maksimuma radijalnog profila ampli-
tude As(R), bolje je detektovati i lokalizovati njegove lokalne maksimume u unutrasnjem delu
diska (na primer, u oblasti R < 2 —3Rp, gde je Rp karakteristicna duZina diska, a R cilindri¢ni
radijus) kako bi se izbegla kontaminacija izazvana dvogranim spiralnim granama ili izduZenim
plimskim strukturama iz sredisnjih ili spoljasnjih delova diska. Lokalno odredivanje maksimuma
amplitude As(R) je obi¢no sasvim dovoljno za konstatovanje postojanja precke i odredivanja
njene jacine. Medutim, odredivanje duzine precke je kompleksniji proces sa nizom potencijalnih
problema, narocito u prisustvu dvograne spiralne strukture.

Athanassoula & Misiriotis (2002) su detaljno diskutovali razli¢ite nac¢ine na koje je mogu-
¢e odrediti ili bar grubo proceniti duzinu precke, od kojih je nekoliko bazirano na Furijeovoj
dekompoziciji. Kako radijalni profil amplitude As(R) opada nakon dostizanja lokalnog maksi-
muma Aj ax, najjednostavniji nacin za procenu duzine precke je odredivanje radijusa na kome
amplituda opadne na unapred definisanu relativnu vrednost (na primer, na polovinu maksimu-
ma). Ovo je prakti¢no nemoguce u slucaju kada su u disku prisutne dvograne spirale ili izduzeni
plimski repovi, jer ove strukture odrzavaju visoke vrednosti amplitude As. Jedan od nacina da
se ovaj problem zaobide bi bilo da se radijus na kome A;(R) dostize lokalni maksimum usvoji
za meru duzine precke. Treba imati u vidu da ovakvo resenje predstavlja donji limit za proce-
njene vrednosti duzine precke i najcesée odgovara polovini realnih vrednosti duzine (Peschken
& Lokas, 2019). Preciznije reSenje bi bilo iskoristiti ¢injenicu da je fazni ugao ¢ (jednacina 4.2)
prakti¢no konstantan u okviru regiona precke, odnosno da se slabo menja. Naime, usled suma,
faza ¢o nije savrSeno konstantna i pokazace odredene varijacije unutar oblasti precke. Za od-
redivanje radijalne oblasti precke, a samim tim i njene duzine, neophodno je najpre definisati
dozvoljeno odstupanje faze ¢ ili od njene srednje vrednosti unutar razmatrane radijalne oblasti
ili od faze ¢omax (faze koja odgovara detektovanom lokalnom maksimumu amplitude Ag pay)-
Ne postoji nikakav strog uslov za ovo dozvoljeno odstupanje A¢gy i moze se proizvoljno odabrati
neka vrednost, ali treba imati u vidu da ta vrednost mora biti smislena (na primer, trebalo bi
uzeti vrednost iz intervala 10° — 20°). Medutim, iako je ovakav pristup koji pored amplitude
razmatra i fazu precizniji, upravo odabir fiksne vrednosti za dozvoljeno odstupanje faze unutar
radijalne oblasti precke moze dovesti do problema. Ukoliko se odabere relativno niska vrednost
dozvoljenog odstupanja faze, duzina dugih precki ¢e biti realisticno odredena ali ée krace precke
proci nedetektovane usled veéeg Suma na malim radijusima. Suprotno, odabir veé¢ih vrednosti
A¢y omogucava detekciju kracih, ali bi precenio duzinu dugih precki.

Usled pomenutih problema sa detekcijom i kvantifikacijom parametara precke, pre svega
njene duzine u prisustvu dvogranih spirala, sasvim je razumljivo zasto ne postoji univerzalna
i opsteprihva¢ena metoda kao S$to je to slucaj sa spiralnom strukturom. Kako je nas zadatak
detekcija i kvantifikacija oba tipa morfologkih struktura, i precke i spiralne strukture, uvodimo
odredene modifikacije u pokusaju generalizacije i automatizacije analize. U nastavku ¢emo pred-
staviti modifikovani algoritam, diskutovati njegove prednosti u odnosu na ustaljene kriterijume
za detekciju precke i ilustrativno ih prikazati kroz primenu na par specificnih slucajeva.
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Naci Rmax (R < 3 Rp) kojima odgovaraju lokalni Definisati dozvoljeno odstupanje ¢2(R) od srednjeg @2
maksimumi Ax(R) - {A2,max} kao:arcsin(Rcut/ R)

Y
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Slika 4.1: Sematski prikaz naseg modifikovanog algoritma za detekciju precke.
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4.3.1 Modifikovani algoritam za detekciju precke

Kako bismo precizno detektovali precku u prisustvu dvograne spiralne strukture i jasno raz-
dvojili njihove radijalne oblasti, nasa modifikacija ustaljenih kriterijuma svodi se na uvodenje
dozvoljenog odstupanja faze u oblasti precke A¢y koje ne uzima fiksnu vrednost veé je promen-
ljivo sa radijusom R:

A¢py(R) = arcsin (Rgt> (4.4)

gde je Ry proizvoljno odabran slobodni parametar. Njegova vrednost predstavlja fiksirano
maksimalno rastojanje od fiksiranog ugla na bilo kom radijusu sto rezultuje razli¢itim dozvo-
ljenim odstupanjem faze na razli¢itim radijusima - tako dozvoljeno odstupanje faze na manjim
radijusima uzima vece vrednosti Sto reSava problem Suma pri detekciji kratkih precki, dok
onemogucava precenjivanje duzine dugih precki. Za potrebe naSeg rada usvojiéemo vrednost
R..t = 1.5 kpc, kojoj odgovara dozvoljeno odstupanje faze A¢y ~ 14.5° na karakteristi¢noj
duzini diska R = Rp, Sto odgovara optimalnom intervalu vrednosti za ovu veli¢inu. Na sli-
ci 4.1 je graficki predstavljena nasSa procedura detekcije precke, a krucijalne korake detaljnije
diskutujemo u nastavku:

1. Lociramo lokalne maksimume radijalnog profila amplitude As(R), odnosno {As max} i
njima odgovarajuce radijuse {Rmax} u unutrasnjoj oblasti diska R < 3Rp. Nizi limit
za unutrasnju oblast diska (npr. R < 2Rp) bi bio prikladniji u veéini sluc¢ajeva, ali nag
odabir omogucava detekciju izuzetno dugih precki. Algoritam, odnosno korake koji slede,
primenjujemo na svaki od detektovanih maksimuma. Najc¢esée je detektovan samo jedan
te se procedura primenjuje jednom. Medutim, ova generalizacija omogucava detekciju
specijalnih sluc¢ajeva dvostruke precke, odnosno krace precke razli¢itog pozicionog ugla
unutar precke vec¢ih razmera.

2. Lociramo radijus Ry, < Rmax ha kome amplituda ima vrednost polovine maksimuma,
odnosno prvu prethodnu polovinu maksimuma As(Rpin) o A max/2. Za meru pozicionog
ugla precke moze se uzeti srednja vrednost faze unutar oblasti precke ili faza koja odgo-
vara detektovanom maksimumu, gde je potonja opcija jednostavnije resenje. Tako najpre
ra¢unamo srednju fazu ¢s u opsegu (Ruin, Rmax) i stvarno odstupanje faze ¢o( Ryin) od
nje. Ukoliko je stvarno odstupanje manje od maksimalno dozvoljenog (definisanog jed-
nacinom 4.4), usvajamo Ry, za meru Sirine precke. U suprotnom, povecavamo Ry, u
iterativnim koracima dok ovaj uslov nije zadovoljen. Ova iterativna procedura se retko
desava i najcesc¢e je neophodna samo u pomenutom specijalnom slucaju dvostruke precke.
Treba naglasiti i da je izraz definisan jednacinom 4.4 validan samo za R > R, U slucaju
da R.u;, ima manju vrednost, odnosno da je Ry, < R.¢ = 1.5 kpc, usvajamo njegovu
vrednost kao meru Sirine precke bez testiranja kriterijuma.

3. Definisemo Rp > Rpa.x i kao prvu vrednost Rp uzimamo prvi naredni radijus (nakon
Ruax), zatim racunamo srednju vrednost faze @ u opsegu (Rumin, Rp) 1 odstupanje faze
¢2(Rp) od nje. Dokle god je uslov (da je stvarno odstupanje manje od maksimalno do-
zvoljenog definisanog jednac¢inom 4.4) ispunjen, povecavamo Rp u iterativnim koracima.
Usvajamo maksimalnu postignutu vrednost Rp (za koju uslov i dalje vazi) za meru duzine
precke.

4. Uvodimo i dodatni kriterijum za elipti¢nost potencijalne precke, odnosno € = (Rp —
Ruin)/Rp > 0.3. Ovaj kriterijum inspirisan je slicnim uslovom koji se koristi u metodi
fitovanja elipsi (pomenutim u uvodnom odeljku ovog poglavlja), a sama vrednost 0.3 je
izabrana ad hoc iz intervala optimalnih vrednosti (na primer, ¢esto koris¢ene vrednosti su
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Slika 4.2: Radijalni profili amplitude A, i faze ¢ za slucaj kratke precke sa dvogranom spiralnom
strukturom. Levi grafik (amplituda): puna crna linija predstavlja radijus na kome amplituda
Ay ima lokalni maksimum, isprekidanom crvenom linijom predstavljen je radijus prethodne
polovine maksimuma (tj. Sirina precke), a punom crvenom linijom radijus na kome se precka
zavrsava (tj. duzina precke). Desni grafik (faza): puna crna linija predstavlja fazu lokalnog
maksimuma amplitude a pune crvene linije dozvoljeno odstupanje faze.

i 0.25, 0.4). Konacno, ukoliko definisana Sirina precke Ry, 1 njena duzina Rp ispunjavaju
ovaj uslov smatramo da je precka detektovana.

4.3.2 Tlustrativni primeri

Ocigledno, nasa procedura detekcije precke je kompleksna i deluje nepotrebno za idealne
slucajeve diskova sa jakim i dovoljno dugim preckama za koje jednostavniji, ustaljeni kriterijumi
daju iste rezultate. Prednost naSeg pristupa postaje jasna u nekim komplesnijim slucajevima
za koje ustaljeni kriterijumi ne daju dovoljno dobre rezultate - ili daju losu procenu dimenzija
precke ili je uopste ne detektuju. Dva takva sluc¢aja predstavljamo u okviru ovog pododeljka,
a radi jednostavnosti uzimamo fazu koja odgovara maksimumu amplitude za meru pozicionog
ugla precke.

Trebalo bi pomenuti da kompleksniji sluc¢ajevi, ipak, nisu retki u simulacijama. Na primer,
prilikom ispitivanja interakcija galaksija ili kretanja jedne galaksije kroz jato, gotovo je izvesno
da ¢e do¢i do formiranja spiralne strukture (npr. Oh et al., 2015; Semczuk et al., 2017; Sellwood
& Masters, 2021) sto otezava tradicionalne metode detekcije precke. Naime, javlja se pitanje -
kako precizno razdvojiti radijalnu oblast u kojoj se spiralne grane nalaze, a da se istovremeno
pouzdano detektuje precka? Ovaj problem razlic¢iti autori (npr. Semczuk et al., 2017; Lokas,
2018) resavaju time $to proizvoljno razdele disk na dva dela, unutrasnji i spoljasnji, u kojima
ocekuju da detektuju ove dve, razli¢ite strukture. Ocigledno, ovakav pristup predstavlja ad hoc
reSenje koje umnogome zavisi od pocetnih pretpostavki u vezi formiranih struktura, kao i karak-
teristika diska ispitivane galaksije. Uz to, i dalje se mogu javiti problemi prilikom odredivanja
duzine detektovane precke usled proizvoljnog razdvajanja diska. Potreba za fundamentalnijim
reSenjem bi, stoga, trebalo biti ocigledna.

Prvi ilustrativni primer koji predstavljamo svodi se upravo na scenario kada postoji kratka
precka u disku na koju se nadovezuje dvograna spiralna struktura. Radijalni profili amplitude
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Slika 4.3: Povrsinska gustina diska za slucaj kratke precke sa dvogranom spiralnom strukturom.
Puna crvena linija predstavlja pozicioni ugao precke, radijus kruga pune bele linije jednak je
sirini precke, a radijus kruga isprekidane bele linije njenoj duzini.
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Slika 4.4: Radijalni profili amplitude A, i faze ¢ sa istom notacijom kao na slici 4.2 samo za

slucaj dvostruke precke, odnosno za slucaj kratke precke razli¢itog pozicionog ugla unutar duze
precke.
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Slika 4.5: Povrsinska gustina diska za sluc¢aj dvostruke precke, sa istom notacijom kao na slici 4.3.
Zarad preglednosti, unutrasnja precka predstavljena je na levom grafiku gde je isprekidanom
crvenom linijom predstavljen korigovani pozicioni ugao, a spoljasnja, duza precka predstavljena
je na desnom grafiku.

As(R) i faze ¢o(R) prikazani su na slici 4.2. Na grafiku sa radijalnim profilom amplitude (levi
grafik) crnom punom linijom je oznacen radijus na kome je detektovan lokalni maksimum, is-
prekidanom crvenom linijom je oznacena prva prethodna polovina maksimuma, odnosno Sirina
precke, a punom crvenom linijom radijus na kome se precka zavrSava, odnosno njena duZzina.
Sli¢no tome, na polarnom grafiku sa radijalnim profilom faze (desni grafik) crnom punom lini-
jom oznacena je faza koja odgovara lokalnom maksimumu amplitude a pune crvene linije sa obe
strane predstavljaju dozvoljeno odstupanje faze u potencijalnoj oblasti precke. Odgovarajuca
sinteticka slika diska videnog spreda (eng. face-on), odnosno njegova 2D povrsinska gustina
prikazana je na slici 4.3, gde radijus kruga ozna¢enog punom belom linijom predstavlja Sirinu
precke, onaj oznacen isprekidanom belom linijom predstavlja njenu duzinu, a punom crvenom
linijom je obelezen pozicioni ugao. Sa sinteticke slike je jasno da su parametri precke odredeni
precizno i da je oblast precke uspesno razdvojena od dvograne spiralne strukture koja se na
nju nadovezuje. Ukoliko bi se za detekciju precke i odredivanje njene duzine koristio kriterijum
naredne polovine maksimuma (odnosno radijusa na kome posle lokalnog maksimuma amplituda
A, opadne na polovinu detektovane maksimalne vrednosti), jasno je da bi to precenilo duzinu
precke i ukljucilo jedan deo spiralne strukture (levi grafik na slici 4.2). S druge strane, ukoliko
bi se koristio kriterijum fiksne vrednosti dozvoljenog odstupanja faze, ova kratka precka prosla
bi nedetektovana, osim u sluc¢aju odabira znacajno vece vrednosti dozvoljenog odstupanja od
optimalnih (na primer A¢gy > 40°).

Drugi ilustrativni primer svodi se na scenario dvostruke precke - kratke precke razli¢itog
pozicionog ugla unutar precke veéih razmera. Radijalni profili amplitude i faze za ovaj primer
prikazani su na slici 4.4 na isti nacin i sa istim oznakama kao u prethodnom primeru. Unutra-
snju, kratku precku nemoguée je detektovati bilo kojim od ustaljenih kriterijuma. U sluc¢aju
spoljasnje precke, metoda za detekciju i odredivanje duzine bazirana samo na radijalnom profilu
amplitude (i vrednostima i radijusima lokalnog maksimuma i polovine maksimuma) bi rezul-
tovala nesto manjom vrednoséu duzine precke, dok bi kod one bazirane na fiksnoj vrednosti
dozvoljenog odstupanja faze bilo neophodno uzeti ve¢e vrednosti (na primer, A¢s ~ 20°) ka-
ko bi se spoljasnja precka uopste detektovala zbog vise rasutih tacaka unutar oblasti precke.
Takode na identi¢an nacin kao u prethodnom primeru i sa slicnim oznakama, na slici 4.5 pri-
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kazane su sinteticke slike diska videnog spreda - u pitanju je identi¢na 2D povrSinska gustina
predstavljena duplo kako bi se kona¢no odredeni parametri obe precke jasnije uocili (na levom
grafiku dati su parametri unutrasnje precke, a na desnom grafiku parametri spoljasnje). U slu-
¢aju unutrasnje precke mogu se uociti dve crvene linije - punom linijom oznadcen je inicijalno
dobijeni pozicioni ugao, a isprekidanom linijom naknadno korigovani. Naime, problem sa od-
redivanjem pozicionog ugla unutrasnje precke se javlja u svakom ovakvom sluc¢aju kada postoji
delimi¢no preklapanje oblasti dve precke - u tom sluc¢aju, fazni ugao unutrasnje precke je pod
znaCajnim uticajem faznog ugla spoljasnje i ne moze se koristiti ni srednja faza u oblasti ni
faza koja odgovara lokalnom maksimumu amplitude kao mera pozicionog ugla. Ispostavilo se
da jednostavna ad hoc korekcija, prosto oduzimanje inicijalno odredenih pozicionih uglova dve
precke, daje dobre rezultate u ovim slucajevima.
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Poglavlje 5

Morfoloska evolucija primarne galaksije

5.1 Uvod

Kona¢no, u okviru ovog poglavlja baviéemo se evolucijom primarne galaksije (Mitrasino-
vi¢ & Micic, 2022), pre svega detaljnijim ispitivanjem morfoloskih struktura koje se formiraju
u disku (dvograne spiralne strukture i precke) koris¢enjem metoda opisanih i diskutovanih u
prethodnom poglavlju. Ipak, ne smemo zaboraviti ni druge komponente primarne galaksije, te
¢emo takode ispitati i uticaj proleta galaksija na evoluciju sfernih komponenti - centralnog ovala
i haloa tamne materije. Spiralne galaksije ¢ine ¢ak dve tre¢ine od ukupnog broja galaksija u
lokalnom Univerzumu (npr. Lintott et al., 2008; Willett et al., 2013), dok su precke primecene
u oko dve trec¢ine galaksija kasnog tipa (npr. Aguerri et al., 2009). Obe strukture igraju vaznu
ulogu u procesu sekularne evolucije galaksija uzrokujuéi, pre svega radijalne migracije zvezda i
uti¢uéi znacajno na preraspodelu momenta impulsa u galaksiji $to moze dovesti do niza razli-
¢itih pojava (npr. Kormendy & Kennicutt, 2004; Sellwood, 2014; Kim et al., 2016; Sellwood &
Masters, 2021; Yu et al., 2022). U nasim simulacijama, ove strukture se formiraju kroz plimske
efekte, odnosno usled interakcija, ali osvrnimo se ipak na osnovne mehanizme njihovog formi-
ranja.

Postoje dve dominantne, a suprotstavljene teorije spiralne strukture, njene prirode i formi-
ranja. Prva pretpostavlja da su spiralne grane dugoziveéi kvazi-stacionarni talasi gustine koji
rotiraju kao ¢vrsto telo oko centra galaksije (Lin & Shu, 1964, 1966), dok druga vidi spiralne
grane kao kratkozivecée, prolazne strukture koje obi¢no nastaju kroz interakcije galaksija (To-
omre, 1969; Toomre & Toomre, 1972). Medutim, prvu teoriju je bilo tesko, gotovo nemoguce,
reprodukovati u simulacijama, kako zbog dugog vremena zivota tako i zbog rigidne rotacije.
Uz to, ovu teoriju je bilo tesko potvrditi i sa posmatracke strane. Spiralna struktura po drugoj
teoriji se ¢esto naziva i dinamickom, a odlikuje je relativno brzo namotavanje usled cega je i
toliko kratkog veka. Naime, u nedostatku perturbacija ona traje svega par rotacionih perioda.
S druge strane, perturbacije koje su neophodne da bi se dinamicka spiralna struktura odrzala
ili obnovila ipak nisu prevelike (Elmegreen et al., 1991; Oh et al., 2008, 2015; Semczuk et al.,
2017) pa ne moze biti iznenadujuée $to su one uocene u tolikom broju galaksija. Posmatranja
takode idu u prilog teoriji o dinamickom poreklu spiralne strukture, naroc¢ito u slucajevima
izrazene dvograne strukture koja prakti¢no polazi iz centra (ili iz rubova precke), jer su kod
vecine takvih galaksija uoceni bliski objekti (npr. Kormendy & Norman, 1979; Kendall, Clarke
& Kennicutt, 2015).

Za precke, s druge strane, postoji konsenzus da mogu nastati na dva nacina i oni se ¢esto
ilustrativno nazivaju nature vs nurture. One se mogu formirati iz nestabilnosti diska sekular-
nom evolucijom ili usled spoljnih efekata, odnosno interakcija. U prvom sluc¢aju, kada nastaju
bez spoljasnjih uticaja, u takozvanoj izolaciji, one vremenom sporo rastu (po duZzini i ja¢ini)
usporavajuéi svoju rotaciju (Athanassoula, 2003). Plimski formirane precke se, uglavnom, brzo
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Slika 5.1: Evolucija karakteristicne duzine diska Rp (levi grafik) karakteristi¢ne visine zp (sre-
disnji grafik) i debljine zp/Rp (desni grafik) u simulacijama proleta galaksija, izrazenih u re-
lativnom obliku u odnosu na odgovarajuce vrednosti iz simulacije modela galaksije u izolaciji.
Razlic¢ite simulacije oznacene su razli¢itim bojama, predstavljenim u legendi.

izduzuju i imaju burniju evoluciju. Interesantno, mi éemo imati prilike da uoc¢imo oba meha-
nizma formiranja precke u simulacijama, buduc¢i da model primarne galaksije poseduje blagu
nestabilnost koja se razvija u kasnim fazama.

5.2 Kvalitativna analiza

Kako smo istakli u okviru pododeljka 4.1.1, pripremu podataka za analizu zapocinjemo cen-
triranjem diska, njegovim rotiranjem tako da se ravan diska nalazi u x — z ravni i filtriranjem
Cestica koje su znacajnije udaljene od ravni diska (odnosno, gde je |z| > 3 kpc). Pored toga
Sto, za svaki trenutak u svakoj simulaciji, odredujemo karakteristi¢nu duzinu diska Rp fitova-
njem eksponencijalnom opadaju¢om funkcijom na izracunati 2D profil gustine, na slican nacin
mozemo odrediti i karakteristi¢nu visinu diska zp. Za te potrebe, neophodno je odrediti verti-
kalni profil gustine u nekoj radijalnoj oblasti jer se karakteristi¢na visina diska moze menjati
sa radijusom (odnosno, njena vrednost opada na velikim radijusima). Dakle, vertikalni profil
gustine diska ra¢unamo u centralnoj oblasti, gde je R < 10 kpc, i fitujemo ga sech? funkcijom
kako bismo odredili karakteristi¢nu visinu diska zp (iz slobodnog parametra fita).

Evolucija ove dve karakteristi¢ne velic¢ine, kao i debljine diska zp/Rp u simulacijama proleta
galaksija predstavljena je na slici 5.1 u relativnom obliku, u odnosu na odgovarajuce vrednosti iz
simulacije modela galaksije u izolaciji. Smanjenje karakteristi¢ne duzine diska i povecanje karak-
teristi¢ne visine je primetno odmah nakon sto sekundarna galaksija prode kroz pericentar svoje
putanje (odnosno, nakon $to je postignuto minimalno rastojanje izmedu galaksija - parametar
sudara). Oba ova efekta doprinose zadebljanju diska. Intenzitet promene obe karakteristi¢ne
veli¢ine ima negativnu korelaciju sa parametrom sudara: efekti su izrazeniji u blizim proletima,
odnosno simulacijama sa manjim parametrom sudara. U simulaciji sa najblizim proletom, B30,
promena karakteristi¢ne duzine diska znacajno varira, dostizué¢i maksimalnu vrednost od oko
~ 10% u poredenju sa simulacijom galaksije u izolaciji, dok karakteristi¢na visina nastavlja da
raste do oko ~ 27% (u odnosu na galaksiju u izolaciji) na kraju simulacije $to rezultuje ko-
nacnim zadebljanjem diska od ¢ak oko ~ 40% u odnosu na galaksiju u izolaciji. Ove vrednosti
nagovestavaju da se jaka precka formira u simulaciji B30, kontinuirano evoluira, rastuéi i po
duzini i po jacini, i vertikalno se izvija (eng. buckle up).

Promene karakteristicne duzine diska i njihov intenzitet su uporedive i u saglasnosti sa rezul-
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tatima koje su dobili Kumar et al. (2021), ali evolucija karakteristi¢ne visine nije. Naime, autori
ovog rada su primetili da je zadebljanje diska prevashodno posledica smanjenja karakteristicne
duzine, dok smo mi nasli da je slu¢aj obrnut: povecanje karakteristi¢ne visine je procentualno
vece i viSe doprinosi zadebljanju diska. Do ovih razlika u nasim rezultatima dolazi iz najmanje
dva razloga. Prvo, njihov model galaksije sa klasi¢nim centralnim ovalom je stabilan u pogledu
formiranja precke (odnosno, precka se ne formira), te su promene u karakteristi¢nim veli¢ina-
ma diska vodene samo formiranjem i evolucijom spiralne strukture. S druge strane, u nasSim
simulacijama, precke se formiraju i ko-evoluiraju sa spiralnom strukturom $to znacajno utice
na promenu karakteristi¢ne visine diska u centralnoj oblasti. Glavni razlog za njihovu dodatnu
stabilnost diska verovatno lezi u strukturi samog modela njihove primarne galaksije. Naime,
njihov halo tamne materije je neznatno masivniji od naseg, a zvezdane komponente (disk i
klasi¢ni centralni oval) su vise nego dvostruko manje mase od nasih. U takvom modelu, tamna
materija dominira idealizovanom rotacionom krivom u potpunosti, Sto dodatno stabilizuje disk
(Efstathiou, Lake & Negroponte, 1982). Naravno, pitanje je u kolikoj meri je njihov model rea-
listican, buduci da je za masu haloa tamne materije odabrana vrednost koja predstavlja gornju
granicu (za galaksiju nalik Mleénom putu), dok su za mase zvezdanih komponenti odabrane
vrednosti koje predstavljaju donje granice (Wang et al., 2020).

Drugi, ali ne i manje bitan razlog za ova odstupanja rezultata su razlike u pristupu prilikom
odredivanja karakteristi¢ne visine diska. Naime, Kumar et al. (2021) prilikom ra¢unanja verti-
kalnog profila gustine uzimaju u obzir ¢itav disk, dok se mi fokusiramo na unutrasnju oblast.
Time oni dobijaju globalnu vrednost karakteristi¢ne visine, za koju je ocekivano da trpi ma-
nje promene. Moze se zakljuciti da promene karakteristi¢nih veli¢ina diska umnogome zavise
od tipa morfoloske strukture koja se formira i evoluira: spiralna struktura pretezno rezultuje
smanjenjem karakteristicne duzine diska dok precke, pored uticaja na karakteristicnu duzinu,
najcesce rezultuju znacajnim povecanjem karakteristi¢ne visine.

U okviru pododeljka 4.1.1 smo takode istakli da mape evolucije Furijeovih osnovnih para-
metara daju dobar uvid u rezultate i predstavljaju osnovu analize, odnosno kvalitativnu analizu
osno-asimetri¢nih morfoloskih struktura. Te mape evolucije prikazane su na slici 5.2 po kolona-
ma (sleva ka desno): mape evolucije amplitude A, (¢, R), faze ¢o(t, R) i ugaone brzine §2,(¢, R).
Po vrstama su razdvojene razli¢ite simulacije proleta, definisane u tabeli 2.7, dok prva vrsta,
oznacena sa GAL, predstavlja model primarne galaksije u izolaciji. Kako bismo eliminisali Sum,
na mapama faze i ugaone brzine maskirane (tj. izostavljene, prikrivene) su oblasti gde je vred-
nost amplitude niska (A; < 0.1). U svim simulacijama proleta, plimski repovi i ostaci formirane
spiralne strukture (spiralni lukovi) su uo¢ljivi u spoljasnjim oblastima diska (na primer, tamo
gde je R > 20 kpc) do kraja svake simulacije, buduéi da je vrednost amplitude i dalje umereno
visoka, a faza se uniformno menja. Veé¢i Sum u ovim oblastima u simulacijama sa blizim prole-
tima, u poredenju sa onima sa daljim, nagovestava da je evolucija spiralne strukture i njenih
ostataka stabilnija i mirnija sa porastom parametra sudara. To je u izvesnoj meri i razumljivo,
buduc¢i da su blizi proleti jac¢i i da u ve¢oj meri perturbuju disk, rezultujuéi njegovom burnijom
evolucijom.

Prvi uocljiv skok vrednosti amplitude duz skoro ¢itavog diska u simulacijama proleta, ka-
da se sekundarna galaksija (perturber) nade u pericentru svoje putanje, predstavlja trenutak
formiranja izduzenog plimskog repa. Ubrzo nakon toga, odnosno nakon jedne rotacije plimskog
repa, a ¢ak pre nego sto se interakcija moZze smatrati zavrSenom, formira se dvograna spiral-
na struktura. Oc¢igledno postoji jasna korelacija izmedu parametra sudara i jac¢ine formirane
spiralne strukture, kao i radijusa na kome ona pocinje. Sa porastom parametra sudara, ja¢ina
spiralne strukture blago opada a radijus na kome ona pocinje se pomera ka spoljasnjim delo-
vima diska, odnosno ka ve¢im radijusima. Nasuprot tome, deluje da parametar sudara ne igra
nikakvu ulogu kada je u pitanju oblik spiralne strukture i njen ugao otklona - radijalni profili
faze ¢o u trenutku formiranja su prakti¢no identi¢ni u svim simulacijama proleta. Medutim,
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Slika 5.2: Mape evolucije parametara druge Furijeove komponente: amplitude As(t, R) (leva
kolona), faze ¢o(t, R) (centralna kolona) i ugaone brzine €2,(¢, R) (desna kolona). Vrsta ozna¢ena
sa GAL predstavlja model primarne galaksije u izolaciji, a ostatak vrsta simulacije proleta
definisane u tabeli 2.7. Na mapama faze i ugaone brzine maskirani su regioni gde je A, < 0.1
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jace spirale u simulacijama sa blizim proletima, a narocito njihovi unutrasnji segmenti, imaju
veée vrednosti ugaone brzine sto ukazuje na to da ¢e se one namotati i raspasti brze.

S druge strane, formiranje i evolucija precke deluje mnogo haoti¢nije u kontekstu razli¢itih
parametara sudara. Prva pravilnost koja se moze uociti je formiranje kratke precke, kao di-
rektne posledice proleta, neposredno po zavrsetku interakcije u simulacijama sa blizim i ja¢im
proletima. Jacina te precke opada sa porastom parametra sudara, dok se u najdaljim proletima
uopste ne formira. Nakon perioda turbulentne evolucije, negde oko 3 Gyr u simulaciji B30,
rano formirana precka se stabilizuje i polako ali sigurno raste, po jacini i duzini, do kraja si-
mulacije. U simulaciji B35, oc¢igledno postoji relativno dug period postojanja dvostruke precke,
vrlo verovatno nastale namotavanjem spiralnih grana oko rano formirane kratke precke. Sli¢na
struktura je verovatno prisutna i u simulaciji B40 ali znacajno manjeg vremena zivota, u ko-
joj je celokupna evolucija precke prilicno turbulentna, pre svega u pogledu njenih dimenzija.
Simulacija B50 je naro¢ito interesantna - izgleda da je ve¢ postojec¢a nestabilnost precke (tj.
precka koja se formira kasnije u modelu primarne galaksije u izolaciji) potisnuta u kasnijim fa-
zama simulacije. U preostalim simulacijama, sa daljim proletima, evolucija precke je pravilna i
stabilna. Medutim, izgleda da ne postoji jasna, uniformna korelacija izmedu njenih strukturnih
parametara i parametara sudara - na primer, njene Sirine, duZzine i jacine, pa ¢ak i trenutka
formiranja.

5.3 Formiranje i evolucija dvograne spiralne strukture

Rezultate analize definisane i opisane u odeljku 4.2 predstavljamo i diskutujemo u okviru
ovog odeljka. Evolucija amplitude As, odnosno jacine spiralne strukture i njenog ugla otklona
a predstavljeni su na slici 5.3. Bitni parametri spiralne strukture dati su u tabeli 5.1 i vizuelno
predstavljeni na slici 5.5 u funkeiji relativnog parametra sudara b/ Ry, 1. Ovi parametri ukljucu-
ju: maksimalnu jacinu koju dvograna spiralna struktura dostize tokom svog Zivota Aj max, 1jO]
odgovarajuce vreme tokom simulacije t,,.x 1 odgovarajuc¢i ugao otklona ay,.y, jac¢inu spiralne
strukture As(t) i njen ugao otklona «(t) u vizuelno procenjenom trenutku formiranja ¢ = 0.8
Gyr, koji su mahom procenjeni i oc¢itani sa slike 5.3. Vreme zZivota spiralne strukture Ty, koje
predstavlja gornju granicu za ovu veli¢inu kako je prethodno diskutovano, procenjujemo na
osnovu oblika vremenskog profila ugla otklona a(t) - odnosno, vreme Zivota spiralne strukture
definiSemo kao onaj period kome odgovara pravilni, jasno uocljivi, segment eksponencijalnog
opadanja vremenskog profila ugla otklona. Dodatno, procenjujemo radijus na kome spiralna
struktura pocinje Rso na osnovu radijalnih profila faze (predstavljenih u okviru mapa evolucije
na slici 5.2) ¢o(R) u dva razli¢ita trenutka, ¢ = 0.8 Gyr i t = 1.33 Gyr. lako je moguce uzeti
raniji trenutak za trenutak formiranja spiralne strukture, za ovu meru usvajamo t = 0.8 Gyr
kada su, na osnovu vizuelne procene, spiralne grane simetricne. Sam radijus Rso nalazimo kao
minimalni radijus na kome radijalni profil faze ima pravilni logaritamski segment. Primer na
taj na¢in odredenog radijusa na kome spiralna struktura poé¢inje (u simulaciji B30 u trenutku
t = 1.33 Gyr) dat je na slici 5.4 kao radijus crvene kruznice. Sa slike bi trebalo da je jasno da
u ovom primeru u centru postoji kratka precka na koju se spiralne grane nadovezuju i da je
radijus na kome spiralna struktura pocinje na ovaj nacin dovoljno dobro odreden.

Maksimalne jacine spiralne strukture {As max}, kao i njihove jacine u trenutku formiranja
{As(t = 0.8 Gyr)} pokazuju ociglednu pravilnost: njihove vrednosti opadaju sa porastom pa-
rametra sudara. Funkcionalna zavisnost maksimalne jacine spiralne strukture od parametra
sudara moze se opisati obrnutom S krivom (odnosno, obrnutom sigmoidnom funkcijom) ka-
ko je to dato na slici 5.5, ali se alternativno moze koristiti i kubna regresija. Generalizovana
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Slika 5.3: Evolucija parametara dvograne spiralne strukture, definisanih i opisanih u odeljku 4.2:
jacina As (gorngi grafik) i ugao otklona « (donji grafik).

Slika 5.4: [lustrativni primer odredenog radijusa na kome spiralna struktura pocinje u simulaciji
B30 u trenutku ¢ = 1.33 Gyr. Radijus je oznacen crvenom kruznicom, a profil faze ¢o(R) plavim
tackama. Zarad lakse preglednosti, grafik je predstavljen u polarnom obliku.
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Slika 5.5: Vizuelni prikaz bitnih parametara spiralne strukture, datih i definisanih u tabeli 5.1,
u funkciji relativnog parametra sudara b/Ryi,1. Odozgo na dole: jacina spiralne strukture A,
(fitovana obrnutom sigmoidnom funkcijom, jednacina 5.1), ugao otklona «, radijus na kome
spiralna struktura pocinje Rgo i njeno ukupno vreme zivota Tip.
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obrnuta sigmoidna funkcija je oblika:

B B
C+exp(—D-x)

y=A (5.1)

gde je y = Ay, odnosno jacina spiralne strukture, x = b/ Ry, je relativni parametar sudara,
a A, B, C'i D su slobodni parametri fita. Same slobodne parametre fita izostavljamo jer su
od manje vaznosti i verovatno zavise od parametara samih proleta (na primer, odnosa masa
interagujucih galaksija, poc¢etne relativne brzine sekundarne galaksije i implicitno trajanja in-
terakcije). Medutim, priroda ove funkcionalne zavisnosti je interesantna: u pocetku, odnosno
u simulacijama sa najblizim proletima, razlike izmedu jacina formirane spiralne strukture su
male a same vrednosti ja¢ina su visoke (As > 0.4), dok na kasnijim, ve¢im parametrima sudara
(na primer, na b/ Ry, 1 > 0.16) opadanje ja¢ine spiralne strukture sa parametrom sudara naglo
ubrzava. To moze ukazati i na to da se spiralna struktura uopste ne formira u dalekim proleti-
ma, ili da je ona preslaba da bi mogla biti detektovana. Dodatno, moze se primetiti (naroc¢ito
iz. kolone ty,,x u tabeli 5.1) da su maksimalne jacine spiralne strukture odloZene sa porastom
parametra sudara, odnosno da se maksimalne jacine dostizu kasnije u daljim proletima. To je
zato §to se najjace plimske strukture najpre formiraju u spoljasnjem delu diska u simulacijama
sa slabijim i daljim proletima, pa je potrebno neko vreme da one evoluiraju, namotaju se i
migriraju u centralni deo diska gde ra¢unamo parametre spiralne strukture. U prilog tome ide
i grafik ugla otklona « na slici 5.5 (drugi grafik odozgo): primec¢uje se da su vrednosti u trenut-
ku formiranja t = 0.8 Gyr uporedive izmedu razli¢itih simulacija, dok su one koje odgovaraju
trenutku kada spiralna struktura dostize maksimalnu jac¢inu t = ¢,,,, Sve manje sa porastom
parametra sudara, Sto znaci da je spiralna struktura u poznijim stadijumima evolucije u tim
simulacijama. Zbog toga je loSe koristiti maksimalnu jacinu i njoj odgovarajuci trenutak za
procenu trenutka formiranja spiralne strukture. Mapa evolucije ugla otklona a(t) na slici 5.3 je
narocito interesantna. Glavna i jedina razlika izmedu razli¢itih simulacija je vremenski period
pravilne promene ugla otklona, koji je sve duzi sa porastom parametra sudara Sto ukazuje na to
da su slabije spiralne grane formirane u daljim proletima stabilnije i duzezivecée. S druge stra-
ne, oblik vremenskog profila ugla otklona tokom perioda kada je spiralna struktura prisutna u
svim simulacijama je gotovo identi¢an u svim simulacijama - parametar sudara, dakle, ne utice
nikako na oblik formirane spiralne strukture, ve¢ samo na njenu ja¢inu, dimenzije (radijus na
kome ona pocinje) i vreme njenog zivota (ukoliko uzimamo u obzir bilo kakve ostatke spiralne
strukture).

Radijus na kome spiralna struktura pocinje, Rso, je direktno proporcionalan parametru
sudara a sama funkcionalna zavisnost izgleda linearno. Moze se, takode, primetiti da je ova
veza strmija u trenutku formiranja ¢ = 0.8 Gyr, nego u kasnijem trenutku ¢ = 1.33 Gyr. To
se deSava usled dva razloga: najpre, u slabijim, daljim proletima spiralne grane se formiraju u
spoljasnjim oblastima diska i tokom svoje evolucije se namotavaju i migriraju ka unutrasnjim
oblastima; nasuprot tome, u jac¢im i blizim proletima, nakon formiranja spiralnih grana dolazi
do formiranja precke na koju se spiralne grane nadovezuju pa se radijus na kome one poci-
nju pomera ka spoljasnjim oblastima diska. Ove vrednosti radijusa na kome spiralna struktura
pocinje treba tretirati kao donju granicu ove veli¢ine zbog prirode njene procene - naime, raz-
matrano je samo ponaSanje (odnosno, oblik) profila faze ¢ ali ne i amplitude Ay (odnosno,
jacine spiralne strukture). Ukoliko bi se kriterijum poostrio i ukoliko bi se u obzir uzela i jacina
spiralne strukture, radijusi na kojima spiralna struktura poc¢inje bili bi pomereni ka nesto ve¢im
vrednostima, odnosno ka spoljasnjim oblastima diska. Uprkos tome, nesumnjivo je da postoji
korelacija izmedu ove veli¢ine i parametra sudara - direktna proporcionalnost, ali i da se ona
tokom evolucije spiralne strukture ublazava.

Ukupno vreme zivota spiralne strukture Tir takode pokazuje pravilno ponasanje sa rela-
tivnim parametrom sudara: linearni rast uz dva odstupanja, simulacije B40 i B50. Razlog ovih

69



Tabela 5.1: Parametri spiralne strukture, gde je Asmax maksimalna jacina spiralne strukture
postignuta u trenutku ., i sa uglom otklona a.x; A2(t) je jacina spiralne strukture a o)
njen ugao otklona u trenutku formiranja ¢ = 0.8 Gyr; T r je ukupno vreme Zivota odredeno
na osnovu pravilne promene ugla otklona (slika 5.3), a radijusi na kojima spiralna struktura
pocinje Rso, procenjeni na osnovu radijalnih profila faze (slika 5.2 i slika 5.4), dati su za dva
vremenska trenutka, t = 0.8 Gyr i t = 1.33 Gyr.

Simulacija AQ’maX tmax Omax Ag (t) 0% (t) RSO RSO TLF
(Gyr) (%) (°) (kpe) (kpe) (Gyr)
t = 0.8Gyr t = 1.33Gyr

B30 0.4329 0.80 25.20 | 0.4329 25.20 1.875 3.125 1.95
B35 0.4272 0.80 26.57 | 0.4272 26.57 3.625 3.125 2.11
B40 0.4124 0.82 26.57 | 0.4052 26.57 4.125 3.875 2.87
B45 0.3834 0.86 23.96 | 0.3625 26.57 4.375 5.375 2.54
B50 0.3448 0.88 21.80 | 0.3138 25.20 5.125 5.375 3.11
B55 0.3042 0.90 19.18 | 0.2678 23.96 5.875 5.625 2.99
B60 0.2803 1.33 11.31 | 0.2243 23.96 7.625 6.125 3.14
B65 0.2561 1.33 11.31 | 0.1863 23.96 9.875 6.625 3.24

odstupanja se moze potraziti u trenutku formiranja precke i brzini njenog rasta i evolucije.
Naime, ukoliko se precka zakasnelo formira, ili se ne formira uopste, spiralnoj strukturi i njenim
ostacima je dozvoljeno da duze, neometano i kontinuirano evoluiraju. Medutim, diskutovali smo
da se ova procena treba smatrati gornjom granicom za ovu veli¢inu jer moze do¢i do pada ugla
otklona ispod vrednosti koje su karakteristi¢ne za ve¢inu posmatranih spiralnih galaksija. Uz
to, trebalo bi uzeti u obzir i ja¢inu spiralne strukture A, jer ova vrednost predstavlja koliko
su spiralne grane uopste prepoznatljive. U kasnijim fazama simulacija, nakon t > 3 Gyr, ova
veli¢ina pada ispod A, = 0.1. Kako ovaj parametar uzima vrednosti iz intervala (0, 1), ova
vrednost se moze protumaciti na slede¢i nacin: u kasnijim fazama simulacija razlika izmedu
gustine unutar spiralnih grana i gustine okolne materije iznosi 10% i manje. Imajuéi to u vidu,
postavlja se pitanje koliko su takve spiralne grane prepoznatljive i vidljive. Realisti¢nije vreme
zivota spiralne strukture moZzemo tako dobiti poostravanjem kriterijuma, odnosno ukoliko pored
pravilne promene ugla otklona zahtevamo i da je njena jac¢ina As dovoljno velika. Ispostavlja
se da je vreme zivota spiralne strukture, definisano na ovakav nacin, prakti¢no konstantno u
vecéini simulacija (B35-B65) i da iznosi oko Tir ~ 2 Gyr, izuzev simulacije B30 gde je nesto
krace i iznosi Ty ~ 1.5 Gyr zbog ranog formiranja i rapidne evolucije precke u toj simulaci-
ji. Dakle, odgovor na pitanje da li parametar sudara uti¢e na vreme Zzivota spiralne strukture
je nesto kompleksniji. Vreme zivota izrazene, jasno prepoznatljive spiralne strukture, isto kao
njen oblik, deluje da je nezavisno od parametra sudara. Medutim, ukupno vreme zivota, kada
se u obzir uzimaju i ostaci spiralne strukture i spiralni lukovi, izgleda da ima skoro linearnu
korelaciju sa parametrom sudara. Odstupanja od te korelacije, pri takvoj definiciji vremena
zivota, nagovestavaju da se spiralna struktura i njena evolucija ne smeju razmatrati nezavisno
od drugih struktura (kao $to je, na primer, precka) i da se ko-evolucija struktura mora uzeti u
obzir.

5.3.1 Diskusija

Rezultati nase analize spiralne strukture su uglavnom u saglasnosti sa prethodnim istrazi-
vanjima iz ove oblasti. Kako su Pettitt & Wadsley (2018) primetili, ja¢e, odnosno blize u nasem
sluc¢aju, interakcije pretezno stvaraju haoticnije i vise gravitaciono poremecene, perturbovane
diskove. Dvograne spirale koje se u simulacijama takvih interakcija formiraju su jace ali se i
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brze raspadaju, narocito njihovi unutrasnji segmenti. Lokas (2018) je kratko diskutovala sli¢no
zapazanje: jace i postojanije spiralne grane formirane su u slabijim interakcijama. Medutim,
moramo upozoriti da takav zakljucak moze biti zavaravajuéi i isticemo da se to odnosi samo
na slobodnije definisanu spiralnu strukturu, odnosno na bilo kakve ostatke spiralne strukture,
spiralne lukove i plimske repove na rubovima diska. U slucaju da je definicija spiralne strukture
i njenog zivota nesto striktnija i da se zahteva da su spiralne grane jasno uocljive, vreme Zi-
vota ne zavisi od parametra sudara, niti implicitno od jacine interakcije. Konstantnu vrednost
za vreme zivota spiralne strukture koju smo dobili ne bi trebalo smatrati za univerzalnu u
proletima galaksija, jer ona, sasvim moguce, zavisi od parametara interakcije koji su u nasim
simulacijama bili fiksirani (na primer, trajanje interakcije, nagib orbite sekundarne galaksije).

Na slican nac¢in, Kumar et al. (2021) su primetili opadanje jacine spiralne strukture sa
vremenom, odnosno njeno namotavanje i raspadanje, u simulacijama sa modelima primarne
galaksije sa klasi¢nim centralnim ovalom. To je dovelo do uporedivih jacina moguce spiralne
strukture u njihovim simulacijama sa razli¢itim parametrima sudara na kraju svake simulacije,
Sto ukazuje na to da su se, do t = 4 Gyr koliko njihove simulacije traju, plimski formirane
spiralne grane ve¢ raspale. Ovakva priroda raspadanja spiralnih grana, odnosno njihovo na-
motavanje nakon koga sledi stapanje sa okolnom materijom i kona¢no razaranje, a koje smo
i mi primetili, nije niSta iznenadujuce. Staviée, ovaj scenario je zapravo neizbezan za plimski
formiranu spiralnu strukturu (npr. Oh et al., 2008, 2015). Odrzavanje (i produzavanje vremena
zivota) jasno prepoznatljive dvograne spiralne strukture najéesée zahteva uzastopne ili konti-
nuirane plimske perturbacije izazvane galaksijom-satelitom, viSestruke interakcije ili globalna
gravitaciona dejstva jata galaksija. Na primer, ispitujuéi plimski formiranu dvogranu spiralnu
strukturu u galaksijama koje se kre¢u po orbitama unutar jata nalik Devici (eng. Virgo-like
cluster), Semczuk et al. (2017) su otkrili da prolaz galaksije kroz pericentar orbite izaziva for-
miranje spiralne strukture. Ove spiralne grane se namotavaju i rasipaju stapajuéi se sa okolnom
materijom samo da bi se regenerisale i njihovo formiranje i jacanje ponovo pokrenulo tokom
sledeé¢eg prolaza kroz pericentar.

lako su ostaci plimski formirane spiralne strukture, spiralni lukovi i plimski repovi prisut-
ni na periferiji diska do kraja simulacije (u svim naSim simulacijama), tokom analize nismo
otkrili nikakvu primetnu zakrivljenost diska na rubovima. Na prvi pogled, ovo moze delovati
neobi¢no, buduéi da je poznato da proleti izazivaju ovakvu zakrivljenost diska. Medutim, Kim
et al. (2014) i Semczuk et al. (2020) su nezavisno pokazali da se veéina ovakvih deformacija
diska formira u proletima sa orbitama sekundarne galaksije koje su pod odredenim nagibom u
odnosu na disk primarne galaksije (najéesée oko ~ 45° i ve¢im). U planarnim proletima (kada
se orbitalna ravan sekundarne galaksije poklapa sa ravni diska primarne), poput onih koje mi
ispitujemo, ne ocekuje se formiranje ovakvih struktura jer postoji jako mala, gotovo nikakva
komponenta sile koja deluje u vertikalnom pravcu na disk galaksije.

Formiranje i evolucija precke (kojom ¢emo se baviti u okviru narednog odeljka) je predlo-
zeno kao jedan od dinamickih mehanizama formiranja spiralne strukture (npr. Toomre, 1969;
Kormendy & Norman, 1979). Kasnija, posmatracka istrazivanja (npr. Buta et al., 2009; Salo
et al., 2010) takode su nasla vezu izmedu parametara spiralne strukture i precki (doduse, veza
je slaba i moguée da zavisi i od uzorka posmatranih galaksija). Ovo pitanje je i dalje otvoreno
i sklono polemici, ali postoji konsenzus da su u nekim spiralnim galaksijama spiralne grane
zaista formirane na ovaj nacin. Medutim, da bi do toga doslo, kriterijumi su oStri: neophodno
je da precka kontinuirano evoluira i raste, kao i da su prisutne dovoljno velike koli¢ine gasa u
galaksiji. Tokom nase analize, primetili smo (u kasnijim fazama simulacija) zakrivljenost precke
na krajevima duz njene velike ose (u tri simulacije: B30, B35 i B40) koje bi se moglo protu-
maciti kao rana faza ovog mehanizma. Medutim, ovaj primeceni efekat je jako kratak: precke
se vrlo brzo ispravljaju, gubeci zakrivljenost na ivicama svoje velike ose i do naknadnog for-
miranja spiralne strukture ne dolazi. Ovo je u saglasnosti sa radom Diaz-Garcia et al. (2019),
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na primer, gde autori nisu nasli dovoljno jake posmatracke dokaze da precke mogu dovesti do
formiranja spiralne strukture. Naravno, ne mozemo sa sigurnoséu tvrditi da je ovo uvek slucaj
i da evoluirajuc¢e precke nikada ne dovode do formiranja spiralne strukture. Pre svega, zato
Sto takav mehanizam podrazumeva postojanje dovoljno velike koli¢ine gasa koji mi nemamo
ukljucen u simulacije.

Idealizovane simulacije N tela koje smo realizovali su delom ogranicene jer im nedostaje
gas i njegov odgovarajuci tretman. Stoga se i analiza spiralne strukture i njeni rezultati moraju
tretirati pazljivo, imajuéi u vidu kontekst i ograni¢enja naseg rada. U prisustvu gasa, formiranje
zvezda je koncentrisano u spiralnim granama (Kim et al., 2020) i moze biti ¢ak i pojac¢ano (Pet-
titt et al., 2017; Yu et al., 2021), Sto moze dodatno da produZi vreme Zivota spiralne strukture.
Medutim, nase procenjeno vreme zivota spiralne strukture nije znacajno kratako, ¢ak i u sluca-
ju njegove strozije definicije (kada zahtevamo da spiralne grane budu jasno uocljive). Staviée,
to vreme je dovoljno dugo da sekundarna galaksija napusti neposrednu blizinu primarne i da
posmatracki ne bude uocena kao pratilac (niti da je njihova interakcija u toku). Iako je meha-
nizam formiranja karakteristicne dvograne strukture koja prakticno polazi iz centra galaksije
(eng. grand design spirals) kroz interakcije sa drugim galaksijama opSte poznat, i dalje postoji
odredeni broj ovakvih spiralnih galaksija koje nemaju posmatracki uocljive galaksije-satelite
niti galaksije sa kojima su u dovoljno bliskoj interakeiji (Kendall et al., 2011, 2015). Na osnovu
nasih rezultata, jasno je da bi tipi¢ni proleti galaksija mogli da posluze kao savrseno objasnjenje
za ovakve slucajeve.

5.4 Formiranje i evolucija precke

Rezultate analize definisane i opisane u odeljku 4.3 predstavljamo i diskutujemo u okviru
ovog odeljka. Evolucija najbitnijih parametara koji odreduju precku predstavljena je na slici 5.6,
gde je A, jacina precke, rg njena brzina a {2y njena ugaona brzina izracunata kao vremenska
promena pozicionog ugla (faze) precke ¢,. Nag model primarne galaksije, oznacen sa GAL, je
blago nestabilan u pogledu formiranja precke. Precka pocinje da se pojavljuje oko ¢ ~ 3.15
Gyr ali tek nakon ¢t = 3.92 Gyr se konacno formira i nastavlja da raste i evoluira. Njena jacina
kontinuirano raste od Ay = 0.1 do Ay = 0.157 na kraju simulacije, $to znac¢i da cak i tada
ostaje veoma slaba. Duzina te precke se ne menja znac¢ajno, pocetna duzina iznosi rg = 4.4 kpc
a tokom kasnijih faza evolucije, pred kraj simulacije varira oko rg ~ 4.9 kpc. Takode postoje
neznatne varijacije u ugaonoj brzini oko srednje vrednosti Qp ~ 30 km s~! kpc~!. U daljem
tekstu ¢emo ovu precku koja se formira kasno u simulaciji u izolaciji nazivati ve¢ postojetom
nestabilnoséu precke.

Kao direktna posledica proleta, kratka precka duzine rg ~ 3 kpc se formira skoro odmah
nakon §to je interakcija zavrSena (u ¢t = 1.09 Gyr u simulacijama B30 i B45, i u ¢t = 1.25
Gyr u B35 i B40) ukoliko je ja¢ina interakcije dovoljno velika, S > 0.076 (i implicitno, ukoliko
je parametar sudara dovoljno mali). Njena jacina A, u trenutku formiranja je u antikorelaciji
sa parametrom sudara (i stoga direktno korelira sa jacinom interakcije), u rasponu od Ay =
0.24 u simulaciji B30 do Ay = 0.12 u B45. Veoma promenljiva ugaona brzina Qg ovih precki
je verovatno posledica nacina na koji ra¢unamo ovaj parametar. Konkretno, definisanje faze
(pozicionog ugla) precke kao srednje vrednosti faze ¢, unutar oblasti prec¢ke je u nekoj meri
nepouzdano zbog vec¢eg Suma na malim radijusima (a ovde su u pitanju precke dovoljno malih
razmera da ta] efekat postane znacajan). Ova rano formirana precka je kratkog Zivota jer se
raspada nakon < 1 Gyr (manje od milijardu godina), ali se brzo regenerise, odnosno obnavlja
u jac¢im, blizim proletima sa ja¢inom interakcije S > 0.129 i nastavlja da raste i evoluira. Do
kraja simulacije, na t = 5 Gyr, ona dostize ja¢inu A, = 0.42 i duzinu rg ~ 7.7 kpc u simulaciji
B30,i Ay = 0.26 i rg ~ 5.3 kpc u B35, obe sa uporedivom ugaonom brzinom Qp ~ 22 km s~*
kpc™!, manjom (odnosno, sporijom) od svog pandana u izolaciji.
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Slika 5.6: Evolucija parametara precke u simulacijama proleta i modelu izolovane primarne
galaksije (oznac¢enom sa GAL), odozgo nadole: ja¢ina precke Ay, duzina rg i ugaona brzina {2g.
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Tabela 5.2: Relevantni parametri precke navedeni u tekstu, dati za trenutak ¢ = 5 Gyr, odnosno
na kraju simulacije: ja¢ina precke A, njena duzina rg i ugaona brzina (5. Dva razli¢ita trenutka
formiranja precke predstavljaju trenutak ranog formiranja precke kao direktne posledice proleta
tr1, a tpo trenutak formiranja u kasnijoj fazi. Zvezdicama su oznacene dve simulacije ¢ije
kasnije formiranje nije posledica veé¢ postojec¢e nestabilnosti, ve¢ regeneracije rano formirane
precke. Simulacija galaksije u izolaciji je posebno naznacena, a dva trenutka kasnog formiranja
navedenih za simulaciju B45 su diskutovani u tekstu.

Simulacija Ay rB Op tra tr.o
(kpc)  (kms™'kpe™') | (Gyr)  (Gyr)
t=5Gyr t=05Gyr t =5 Gyr
GAL 0.157 4.9 30 3.92
B30 0.420 7.7 22 1.09 2.14%*
B35 0.260 5.3 22 1.25 2.36*
B40 0.150 5.3 19 1.25 3.16
B45 0.180 6.3 28 1.09 2.94 (4.04)
B50 0.105 4.9 32 4.94
B55 0.180 4.7 27 3.54
B60 0.240 7.4 24 2.59
B65 0.180 7.5 26 2.87

Iako je Lokas (2018) izucavala prolet jednake mase (tj. kada je odnos masa interagujucih
galaksija ¢ = 1), Cetiri razli¢ite jacine interakcije koje su ispitivane S = {0.02,0.07,0.15,0.26}
¢ine taj rad pogodnim za poredenje sa nasim rezultatima. U njenim simulacijama, precke su
se formirale na progradnim orbitama u tri najjace interakcije, jac¢ina formiranih precki je u
direktnoj korelaciji sa ja¢inom interakcije, a takode je postojao kratak period razaranja precke
(odnosno, period kada precka nije bila detektovana). Nasi rezultati su uglavnom u saglasnosti sa
tim zaklju¢cima, osim u slucaju slabijih interakcija. Na primer, u nasim simulacijama B40 i B45,
nije sasvim jasno da li je naknadno formiranje precke uzrokovano prvobitnom, rano formiranom
(ali na neko vreme rasturenom) preckom koja se obnavlja, ili je ono pak uzrokovano ubrzanjem
ve¢ postojece nestabilnosti precke prisutne u modelu primarne galaksije. Konkretno, u simulaciji
B40 precka se ponovo pojavljuje u trenutku ¢t = 3.16 Gyr i raste (sa kratkim periodom razaranja
oko t = 4.25 Gyr) do kraja, dostizuéi jac¢inu A = 0.15 1 duzinu rg ~ 5.3 kpc na kraju simulacije.
S druge strane, u simulaciji B45, precka pocinje ponovo da se pojavljuje oko t = 2.94 Gyr, ali
stabilno raste tek nakon t = 4.04 Gyr, dostizué¢i kona¢nu ja¢inu Ay = 0.18 i duzinu rg ~ 6.3
kpc na kraju simulacije. Tako je uzrok ve¢ postojeca nestabilnost precke koja je ubrzana nesto
verovatniji scenario, ne mozemo sa apsolutnom sigurnoséu tvrditi da je to zaista tako.

Suprotno nasim rezultatima, Lang et al. (2014) su prijavili da se precka formira samo u
sekundarnoj galaksiji u proletima sa odnosom masa ¢ = 0.1, ne i u primarnoj. Oni u svom
radu nisu dali informacije o ja¢inama svake interakcije. Medutim, na osnovu podataka koji
su dati u radu, mozemo proceniti da je interakcija sa odnosom masa ¢ = 1 skoro Cetiri puta
jaca nego sa ona sa ¢ = 0.1. U svetlu toga, poredenje njihovih razli¢itih simulacija ima manje
smisla jer se svakako moze ocekivati da se precka u primarnoj galaksiji formira prilikom jacih
interakcija. Sa jaCinom interakcije koja je uzeta u obzir, njihovi rezultati (i slaba struktura
nalik precki koju su identifikovali metodom fitovanja elipsi u primarnoj galaksiji u proletu sa
g = 0.1) postaju razumljivi i o¢ekivani. Dodatno, na primer, uprkos razlikama izmedu nasih i
njihovih simulacija u poc¢etnim modelima i osnovnim parametrima interakcije, mozemo grubo
uporediti njihove rezultate simulacije sa odnosom masa ¢ = 0.1 sa nasom simulacijom B40. I
zaista, precka koja se rano formira u nasoj simulaciji je veoma slaba i kratkotrajna. Kasnije
formiranje i evolucija precke u B40 je verovatnije rezultat veé postojec¢e nestabilnosti precke u
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nasem modelu primarne galaksije, a ne posledica proleta.

Posebno je zanimljivo da je ova ve¢ postojeca nestabilnost precke potisnuta u simulaciji
B50, imajuci samo kratke periode kada se pojavi slaba preckasta struktura (sa duzinom rg ~ 5
kpc i ja¢inom Ay = 0.1). Posto to pocinje da se deSava konzistentno nakon ¢ = 4.84 Gyr, vrlo
je moguce da je formiranje precke, koje se deSava u izolaciji, znacajno zakasnelo i odloZzeno u
simulaciji B50. U simulaciji B55, interakcija (prolet) veoma blago, gotovo beznacajno, utice
na formiranje i evoluciju precke. Precka pocinje da se doslednije pojavljuje ranije nego kod
galaksije u izolaciji, oko t = 3.54 Gyr, zavrSavajuéi svoju evoluciju nesto jaca (Ay = 0.18),
kraca (rg ~ 4.7 kpc) i sporija (Qp ~ 27 km s™! kpc™!) nego njen pandan iz galaksije u izolaciji.
Dodatno, formiranje precke je znac¢ajno ubrzano i u simulaciji B60 i u B65, pocevsi od ¢ = 2.59
Gyr it = 2.87 Gyr, respektivno. U obe simulacije, finalne precke (na kraju simulacija) su jace,
duze i nesto sporije nego ona koja se formira u galaksiji u izolaciji. Konkretne vrednosti su
Ay =024, r5 ~ 74 kpc i Qp ~ 24 km s~! kpe™! u simulaciji B60, i Ay = 0.18, rg ~ 7.5 kpc i
Op ~ 26 km s~ kpc™! u B65.

Dakle, dalji i slabiji proleti imaju sve navedene efekte na veé¢ postojecu nestabilnost precke:
njeno potiskivanje ili odlaganje, ubrzavanje formiranja, pa cak i skoro nikakav efekat. Poznato je
da svi ovi efekti mogu nastati u (plimskim) interakcijama (Gerin et al., 1990; Lokas et al., 2016;
Pettitt & Wadsley, 2018; Zana et al., 2018; Peschken & f.okas, 2019), te je na$ rezultat u skladu
sa oCekivanjima. Medutim, izgleda da ne postoji jasna i uniformna (tj. monotona) korelacija
sa parametrom sudara (ili, alternativno, jac¢inom interakcije). Zato moZemo podeliti posledice
proleta galaksija u dve kategorije: one koji su primarne i sekundarne prirode. Primarne, direktne
posledice se deSavaju veoma rano i pokazuju jasnu korelaciju (ili antikorelaciju) sa parametrom
sudara. One onda, kroz razli¢ite unutrasnje procese tokom sekularne evolucije, mogu dovesti do
sekundarnih, indirektnih efekata i, ocigledno, veoma razli¢itih ishoda po strukturu i evoluciju
primarne galaksije. Medutim, u kasnijim fazama evolucije (odnosno, kasnije u simulacijama),
dugo nakon $to se interakcija zavrsi, nemoguce je razdvojiti uticaje proleta galaksija od onih
koji proizilaze iz sekularne evolucije galaksije.

Relevantni parametri precki u simulacijama, diskutovani u ovom odeljku, navedeni su u
tabeli 5.2 zarad laksSe preglednosti.

5.4.1 Zanimljiv slucaj dvostruke precke

Simultano pojavljivanje vise struktura koje smo identifikovali kao precke (u nekim simula-
cijama) moze se vizuelno manifestovati ili kao dvostruka precka (poznata i kao precka unutar
precke) ili kao prstenasta struktura koja obavija glavnu, rano formiranu precku. Takve pojave
su prisutne u simulacijama B30 i B40, ali samo tokom veoma kratkih perioda, dok je simulacija
B35 posebno interesantna jer ove dve strukture koegzistiraju izuzetno dugo. Stoga é¢emo ovde
prikazati ovaj fenomen u simulaciji B35, na ilustrativan nac¢in, posto detaljna analiza prevazilazi
okvire ovog rada (ali svakako predstavlja sjajnu ideju za buduca istrazivanja).

Posmatracka istrazivanja ukazuju da ¢ak (otprilike) jedna trecina preckastih galaksija ima
zapravo dvostruku precku (Erwin & Sparke, 2002; Laine et al., 2002; Erwin, 2004), ali je pi-
tanje nacina formiranja ovakvih struktura i dalje otvoreno. PredloZeni su brojni mehanizmi
formiranja, koji se mogu podeliti u dve kategorije: unutrasnje, kratke precke se formiraju nakon
dotoka gasa kroz spoljasnju precku vecih radijalnih dimenzija (Friedli & Martinet, 1993; Heller,
Shlosman & Englmaier, 2001; Shlosman & Heller, 2002; Englmaier & Shlosman, 2004) ili se
mogu dinamicki formirati usled lokalnih nestabilnosti unutrasnjih oblasti diskova galaksija (De-
battista & Shen, 2007; Shen & Debattista, 2009; Du, Shen & Debattista, 2015). lako prvobitna
kategorija ogranic¢ava redosled formiranja dve strukture, to nije slu¢aj sa potonjom: unutrasnje
precke se mogu formirati pre spoljasnjih.

U naSem slucaju, spoljasnja struktura (koja je identifikovana kao precka) je potekla od
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= 1.87 Gyr

t = 3.20 Gyr

t = 4.37 Gyr

Slika 5.7: Primeri projekcije diska primarne galaksije videnog spreda (unutrasnje oblasti gde je
R < 20 kpc) u simulaciji B35, u tri razli¢ita vremenska trenutka (odozgo na dole) navedenih na
svakoj slici. Bele pune linije odgovaraju velikoj osi glavne, unutrasnje precke (¢iju smo evoluciju
ispratili prethodno), dok bele isprekidane linije predstavljaju veliku osu sekundarne, spoljasnje
strukture.
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Slika 5.8: Evolucija parametara precke (istih koji su prikazani na slici 5.6) u simulaciji B35
Plave linije odnose se na glavnu, unutrasnju precku, dok narandzaste predstavljaju spoljasnju,

t [Gyr]

sekundarnu strukturu, kako je naznac¢eno u legendi
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spiralnih grana, odnosno njihovih unutrasnjih segmenata koji brzo rotiraju, evoluiraju i namo-
tavaju se oko sporo evoluiraju¢e rano formirane precke. Tacnije, kako se precka formira rano
u blizim, ja¢im proletima, a opseg plimski formirane spiralne strukture je veéi, pocinjuéi na
manjim radijusima u disku, unutrasnji segmenti spiralnih grana (koji svakako brZe rotiraju)
evoluiraju obmotavajuéi se oko formirane precke. Ovo inicijalno dovodi do formiranja prste-
naste strukture oko glavne precke, koja dalje moze evoluirati u dvostruku precku. Ilustrativni
primeri projekcije diska primarne galaksije videnog spreda (odnosno, unutrasnje oblasti gde je
R < 20 kpc), u simulaciji B35, u tri razli¢ita vremenska trenutka tokom simulacije kada je ova-
kva viSestruka struktura prisutna, prikazani su na slici 5.7. Bele pune linije odgovaraju velikoj
osi glavne precke (¢iju smo evoluciju ispratili prethodno), dok bele isprekidane linije predsta-
vljaju veliku osu sekundarne strukture. Spiralno poreklo je najociglednije u ranim fazama, na
primer u t = 1.87 Gyr, kada sekundarna struktura ima skoro prstenasti oblik (ili, alternativno
luéni). Kasnije, kako ove dve strukture evoluiraju, u ¢ = 3.20 Gyr, spiralno poreklo je manje
oc¢igledno, ali su dve velike ose i dalje pod priblizno pravim uglom. Kona¢no, u kasnijim fazama
simulacije, u t = 4.37 Gyr (ali i ranije), ova kombinovana struktura postaje izrazena dupla
precka, karakteristicna onim posmatracki uocenim.

Evolucija parametara precke (istih koji su prikazani na slici 5.6), za ove dve strukture u si-
mulaciji B35, prikazana je na slici 5.8. Zanimljivo je primetiti da su ja¢ine Ay ove dve strukture
uporedive, a kao $to se i moglo oc¢ekivati, sekundarna struktura ima sistematski veé¢e vrednosti
duzine rg. Uprkos tome §to deluje veoma promenljivo!, ugaona brzina Qp glavne precke je visa
od one koja odgovara sekundarnoj strukturi, $to im i omogucava da koegzistiraju i ko-evoluiraju
toliko dugo kao zasebne strukture. Stavise, ovaj rezultat se prili¢no dobro slaze sa Debattista
& Shen (2007), koji su primetili da, u slu¢aju dinamicki formiranih duplih precki, unutrasnje
rotiraju znatno brze. U trenutku ¢ = 3.63 Gyr, ove dve strukture se sinhronizuju, spajajuéi se
u jednu precku, $to rezultuje naglim rastom glavne precke (koja postaje jaca, duza i pocinje
da rotira sporije). Ovakva viSestruka struktura se ponovo pojavljuje u trenutku t = 4.2 Gyr,
samo da bi se dve strukture koje je ¢ine sinhronizovale i ponovo spojile u trenutku ¢ = 4.44
Gyr. Nakon ovog kona¢nog spajanja u jednu jedinstvenu precku, glavna precka raste po jacini,
ali postaje kraca bez ikakvih znacajnih promena u ugaonoj brzini.

Uprkos tome $to Fokas (2018) nije posebno diskutovala slican fenomen, ovakva viSestruka
struktura moZe biti prisutna i u njenim simulacijama (mada tokom krac¢ih vremenskih perio-
da), naroc¢ito imajuéi u vidu Sliku 5 u tom radu, koja prikazuje mape evolucije Ay(t, R) u svim
simulacijama (nalik onima koje smo mi analizirali kvalitativno, prikazanim u okviru slike 5.2).
Medutim, bez mape evolucije faze ¢o(t, R), ne mozemo tvrditi sa apsolutnom sigurnoséu da je
to svakako slucaj.

5.4.2 Uocljivost i observabilnost precki

Tokom nase analize i prezentovanja rezultata, lako se moglo primetiti da razmatramo samo
Cestice diska (8to smo na kratko pomenuli i u okviru pododeljka 4.1.1). Ovo je pretezno zato
Sto, u prisustvu masivnog centralnog ovala, suptilne (pa ¢ak i manje suptilne) promene u disku
ne bi bile lako uocljive. Medutim, to namece pitanje: da li su ove kratke ili slabe precke uopste
vidljive 1 mogu li se uociti prilikom posmatranja galaksija? U sluc¢aju kratkih precki (npr. kada
je rs < 4 kpc), odgovor bi trebalo biti o¢igledan jer su te precke u potpunosti unutar radijusa
koji obuhvata 70% mase centralnog ovala (dakle, ne mogu biti vidljive). U slucaju duzih ali
slabih precki, odgovor nije toliko jasan. Kao ilustrativni primer, na slici 5.9 prikazane su po-
vrinske gustine diska videnog spreda (u unutrasnjoj oblasti diska gde je R < 15 kpc), jedna
pored druge, za slu¢aj kada su razmatrane samo Cestice diska (levi grafici) i sluc¢aj diska sa

1Sto je razumljivo, imajuéi u vidu relativno malu duzinu precke i prethodno diskutovanu varijabilnost ugaone
brzine na tako malim radijusima.
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Disk Disk 4+ Oval

Slika 5.9: Povrsinske gustine (diska videnog spreda) samo cestica diska (levi grafici) i diska sa
ukljucenim Cesticama centralnog ovala (desni grafici) za dve razli¢ite simulacije: B30 (gornji
gornji grafici) i B40 (donji grafici), u trenutku ¢ = 5 Gyr, u unutrasnjoj oblasti diska gde je
R < 15 kpc. Sve slike su normalizovane na apsolutnu maksimalnu gustinu koja se pojavljuje
¥ =2.03-10% My kpe™3.

79



ukljucenim ¢esticama centralnog ovala (ili, krace, ovala kako je oznaceno na slici, desni grafici),
za dve razlicite simulacije, B30 1 B40 (gornji i donji grafici, respektivno), u trenutku ¢t = 5 Gyr.
Sve slike su normalizovane na apsolutnu maksimalnu gustinu koja se pojavljuje 3 = 2.03 - 108
Mg kpc=3. Posebno smo odabrali ove simulacije, jer one najbolje ilustruju nasu trenutnu di-
skusiju: precka u simulaciji B30 je prilicno dugacka i jaka, dok je ona u simulaciji B40 dovoljno
dugacka, ali relativno slaba. Postaje jasno da se jace precke (npr. kada Ay > 0.2) i dalje mogu
detektovati i videti, ¢ak i u prisustvu masivnog centralnog ovala, ali poprimaju okularni oblik.
Nasuprot njima, slabije precke, uprkos svojoj dovoljno velikoj duzini, nisu uocljive. Iako nisu
lako uocljive i tesko ih je (ili ¢ak nemoguce) detektovati prilikom posmatranja, ove precke i
dalje mogu doprineti razmeni momenta impulsa izmedu razli¢itih komponenti galaksije ili nje-
nih razli¢itih regiona i ¢ak, u prisustvu gasa, znacajno doprineti prilivu gasa u centar galaksije.
Unutrasnje precke manjih radijalnih razmera, nalik onima koje smo prethodno predstavili u
slucaju visestruke strukture, su narocito efikasne u transportu gasa i njegovog priliva do cen-
tra, a mogu ¢ak i izazvati aktivnost galaktickog jezgra (Shlosman, Frank & Begelman, 1989;
Shlosman, Begelman & Frank, 1990).

Ova moguénost lakog razdvajanja podsistema galaksije, diska i centralnog ovala, je oci-
gledno vrlo atraktivna prednost numerickih simulacija. U praksi, prilikom posmatranja realnih
galaksija, to nije slucaj, a prisustvo centralnog ovala (narocito u slu¢aju kada je on masivan i
ve¢ih dimenzija) moze da kontaminira analizu i na¢ini pouzdanu detekciju precki jo§ tezom i
izazovnijim. Ovo uvodi dodatne probleme u istrazivanja koja se bave ulogom precki u mehani-
zmu priliva gasa u centar galaksije koji sluzi kao gorivo za aktivna galakticka jezgra. Veliki broj
istrazivanja je odraden na ovu temu, ali sa opre¢nim rezultatima (npr. Laine et al., 2002; Coelho
& Gadotti, 2011; Oh et al., 2012; Alonso et al., 2013, 2014; Cheung et al., 2015; Galloway et al.,
2015; Goulding et al., 2017; Silva-Lima et al., 2022). Odnosno, pitanje da li precke daju dovolj-
no znacajan doprinos aktiviranju galaktickog jezgra je i dalje otvoreno. Ovi opre¢ni rezultati
se mogu delimi¢no objasniti razlikama u metodologiji koja se koristi za detekciju kako precki,
tako i aktivnosti galaktickog jezgra. Na primer, Lee et al. (2019), proucavajuéi galaksije visokog
sjaja iz baze SDSS/DR7? (eng. Sloan Digital Sky Survey, Data Release 7), primetili su da udeo
preckastih galaksija umnogome zavisi od metode koja se koristi za detekciju precke (vizuelna
detekcija, fitovanje elipsi, Furijeova metoda). Na osnovu nasih rezultata, mozemo sa sigurnoséu
tvrditi da postoji dodatni problem, koji moze biti povezan sa odabirom uzorka galaksija, jer
neke precke nisu jasno vidljive i ne mogu se pouzdano detektovati nijednom metodom.

5.5 Uticaj na sferne komponente

Klasi¢ni centralni ovali su prilicno otporni na prolete galaksija, kao Sto su ve¢ pokazali Ku-
mar et al. (2021). Medutim, zarad kompletnosti analize, ispraticemo evoluciju oblika centralnog
ovala i z-komponente vektora momenta impulsa u odnosu na z-komponentu momenta impulsa
diska L,p/L,p. Poredenje sa diskom radimo jer, podsetimo se, disk je jedini podsistem pri-
marne galaksije koji u pocetnom trenutku rotira. Stoga ovakav relativni oblik izvesne mere
rotacije centralnog ovala predstavlja koliko je uopste znac¢ajna promena njegove rotacije u od-
nosu na ¢itavu galaksiju (tj. u odnosu na disk koji tome najvise doprinosi). Razmatramo samo
z-komponentu ovog vektora jer je sistem repozicioniran i rotiran tako da se vektor momenta
impulsa diska poklapa sa pozitivnim smerom z ose. Moment impulsa bilo koje komponente L
nalazimo preko:

L= Zmi(ﬁ X 7;) (5.2)

2http://cas.sdss.org/dr7 /en/

80



— B30 — B35 — B40 — B45 — B50 — B35 B60 — B65

1.00

0.99
3
=0.98

0.97

0.96 0.00
0

t [Gyr]

t [Gyr]

Slika 5.10: Evolucija centralnog ovala, sleva na desno: odnos osa b/a, ¢/a i z-komponenta mo-
menta impulsa u odnosu na z-komponentu momenta impulsa diska L, /L. p, data u procen-
tima. Razlic¢ite simulacije su predstavljene razlicitim bojama linija, kao $to je naznaceno u
legendi.

gde se sumiranje vrsi po svim Cesticama odgovarajuceg podsistema sa masama m;, pozicionim
vektorima 7; i vektorima brzine v;. Dakle, racunamo ukupni moment impulsa podsistema koji
potice od rotacije tog podsistema jer je primarna galaksija centrirana i ne kreée se po orbiti
(odnosno, nema orbitalnu komponentu momenta impulsa).

Kako bismo odredili oblik centralnog ovala i ispratili njegovu evoluciju, najpre je neophodno
odrediti tenzor momenta inercije. Sve komponente tenzora momenta inercije centralnog ovala
nalazimo preko:

Iy = mejxk (5.3)

gde je m masa Cestice centralnog ovala, sumiranje se vr$i po svim Cesticama a j, k uzimaju
sve vrednosti iz skupa {1,2,3} tako da su x; = z, x93 = y i 3 = z, odnosno koordinate svake
Cestice. ReSavanjem svojstvenog problema ovog tenzora dobija se skup svojstvenih vrednosti
{I, I, I3}, koje se sortiraju tako da vazi Iy > I, > I3. Ove svojstvene vrednosti predstavljaju
momente inercije centralnog ovala u odnosu na z, y i z osu, respektivno. Kona¢no, informacije
o obliku centralnog ovala, odnosno o njegovim osama: velikoj a, srednjoj b i maloj ¢ (tako da

vazi a > b > ¢) nalazimo preko:
b ]2 . C ]3
Y — =4/ 5.4
a ]1 ! a Il ( )

Evolucija svih ovih parametara centralnog ovala prikazana je na slici 5.10. Jasno je da central-
ni ovali, generalno, nemaju savrseno sferan oblik, ve¢ su u nekoj meri spljosteni na polovima,
mada se uprkos tome mogu smatrati za sferni podsistem (u poredenju sa diskom, na primer).
Sa slike se moze, naizgled, uciniti da se, bar u simulaciji B30, oblik i rotacija centralnog ovala
znacajno menjaju. Medutim, uvidom u same vrednosti tih promena jasno je da to nije slucaj:
oblik centralnog ovala je samo blago izmenjen, a konac¢na rotacija, odnosno z-komponenta mo-
menta impulsa centralnog ovala odgovara tek ~ 0.28% ukupne vrednosti iste veli¢ine diska.
Oba ova efekta nisu direktna posledica proleta galaksija, ve¢ nastaju zbog brzo evoluirajuce,
jake i dugacke precke, koja se formira u toj simulaciji i njene interakcije sa centralnim ovalom
(npr. Kataria & Das, 2018, 2019).

Treba, ipak, imati u vidu da su klasi¢ni centralni ovali otporni na prolete galaksija upravo
zato Sto su kompaktni i nalaze se u centru galaksije. U slucaju da je primarna galaksija eliptic-
na, njena zvezdana raspodela ne bi bila dovoljno kompaktna te bi znac¢ajna razmena momenta
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Slika 5.11: Lewi grafik: Evolucija z-komponente momenta impulsa haloa tamne materije u odno-
su na z-komponentu momenta impulsa diska L, /L, p, data u procentima. Razli¢ite simulacije
su predstavljene razli¢itim bojama linija. Desni grafik: Ugaono odstupanje izmedu dva razli-
¢ita vektora momenta impulsa (haloa tamne materije i diska) nakon $to se interakcija zavrsi,
u funkciji relativnog parametra sudara. Narandzaste tacke predstavljaju vrednosti u razli¢itim
simulacijama na kraju proleta, u t = 1.08 Gyr, a oblast obojena plavom bojom kasnije varijacije
ovog ugaonog odstupanja, nakon interakcije, do kraja svake simulacije.

impulsa tokom interakcije bila mogucéa. Usled toga, sasvim bi bilo razumljivo ocekivati i zna-
¢ajnije izmene oblika zvezdane komponente takve galaksije, pa ¢ak i promenu morfoloskog tipa
iz elipti¢ne u soc¢ivastu galaksiju. Ovo je, naravno, ¢isto spekulativni komentar jer na osnovu
naseg istrazivanja nemamo podatke na osnovu kojih bismo ovo mogli sa sigurnoséu tvrditi.

Halo tamne materije koji u poc¢etnom trenutku ne rotira, upravo zbog svoje razvucenosti
(tj. prostorne veli¢ine) je prvi koji ose¢a posledice proleta galaksija. Sekundarna galaksija pre-
nosi deo svog orbitalnog momenta impulsa na rotacioni moment impulsa haloa tamne materije
tokom interakcije (odnosno, halo tamne materije, u celini, sti¢e neku nezanemarljivu rotaciju).
U pocetku, ovaj rotacioni moment impulsa koji halo tamne materije stice je poravnat sa orbi-
tom sekundarne galaksije (odnosno, nalaze se u istoj ravni i istog su pravca) zbog takozvanog
rotacija-orbita poravnanja (eng. spin-orbit alignment, Moon et al., 2021; An et al., 2021). To
znaci da je taj pocetno zadobijeni moment impulsa haloa tamne materije normalan na vektor
momenta impulsa diska. Medutim, ovo ne traje dugo, a halo se ubrzo prilagodava kako bi se
njegov pravac i smer rotacije manje-vise uskladio i poklopio sa rotacijom diska, ¢ak pre nego sto
se interakcija zavrsi. Na isti nacin kao za centralni oval, na levom grafiku na slici 5.11 prikazana
je evolucija z-komponente momenta impulsa haloa tamne materije u odnosu na z-komponentu
momenta impulsa diska L, y/L. p. Stvarna vrednost povecanja momenta impulsa haloa tamne
materije (odnosno, rotacije koju on zadobija) je nesto veé¢a zbog ugaonog odstupanja izmedu
vektora momenata impulsa ova dva podsistema (naime, rotacija haloa se nikada u potpunosti
ne usaglasi i sinhronizuje sa rotacijom diska) i ona varira izmedu 14.3% u simulaciji sa naj-
blizim proletom (B30) i 9.9% u onoj sa najdaljim (B65), izrazeno u procentima u odnosu na
rotaciju diska. Dakle, zadobijena rotacija haloa tamne materije prilikom proleta je u jasnoj i
oCiglednoj antikorelaciji sa parametrom sudara (i alternativno, u direktnoj korelaciji sa ja¢inom
interakcije).

Pomenuto ugaono odstupanje izmedu vektora momenta impulsa haloa tamne materije i
onog koji odgovara disku, nakon $to se interakcija zavrsi u t = 1.08 Gyr, Z(L}{, L:;), u funkciji
relativnog parametra sudara, je prikazano na desnom grafiku na slici 5.11. Narandzaste tacke

82



—— B30 —— B50
80 B35 —— B
—— B40 B60
70 —— B45 —— B65
60
1 a
ql\
1.5 50
I
40
30
0 1 2 3 4 5

t [Gyr]

Slika 5.12: Evolucija ugaonog odstupanja izmedu dva razli¢ita vektora momenta impulsa (haloa
tamne materije i diska), A(LEI, L}), pocevsi od trenutka kada se sekundarna galaksija nade u
pericentru svoje putanje (kada se dostigne medusobno rastojanje koje odgovara parametru
sudara), u svim simulacijama. Razli¢ite simulacije su predstavljene razli¢itim bojama linija,
kao $to je naznaceno u legendi.

predstavljaju vrednosti u razli¢itim simulacijama na kraju proleta, u ¢ = 1.08 Gyr, a oblast
obojena plavom bojom kasnije varijacije ovog ugaonog odstupanja, nakon interakcije, do kraja
svake simulacije. Sa slike je o¢igledno da se rotacija haloa nikada savrSeno ne poklapi sa rota-
cijom diska i da postoji skoro linearna korelacija izmedu ovog ugaonog odstupanja i parametra
sudara. Opsezi varijacija ovog ugaonog odstupanja su uglavnom uporedivi izmedu simulacija,
sa trendom rasta u svim simulacijama. Moguée je da trend rasta ugaonog odstupanja nije ek-
spilicitno jasan sa slike. Zato treba obratiti paznju da varijacije koje idu u smeru smanjenja
ugaonog odstupanja nakon trenutka u kome se interakcija zavrsi (¢ = 1.08 Gyr, narandzaste
tacke) pokrivaju mnogo manji opseg od onih koje idu u smeru povec¢anja ove veli¢ine. Kako bi
to bilo eksplicitno jasno i neupitno, na slici 5.12 prikazana je evolucija ovog ugaonog odstupa-
nja pocevsi od trenutka kada se sekundarna galaksija nade u pericentru svoje putanje (kada
se dostigne medusobno rastojanje koje odgovara parametru sudara, u t = 0.56 Gyr), u svim
simulacijama.

Medutim, trebalo bi naglasiti da smo ovde razmatrali halo tamne materije u celini. Poznato
je da su njegove unutrasnje oblasti (u okviru kojih se nalazi i vidljiva komponenta galaksije)
obi¢no sklone mnogo ¢eséim i burnijim promenama orijentacije rotacije, odnosno vektora mo-
menta impulsa, koje ¢esto premasuju vrednosti od ~ 45° (u odnosu na vektor momenta impulsa
diska, Bett & Frenk, 2012). Takve promene (koje mi nismo posebno razmatrali jer prevazilaze
okvire ovog rada), naro¢ito imajuéi u vidu oblasti haloa tamne materije kojih se one ti¢u, mogu
znacajno da utic¢u na evoluciju vidljive komponente galaksije, pre svega diska. Uzimajuéi sve
to u obzir, moglo bi se rec¢i da ovi efekti verovatno doprinose neobi¢nim i neujednacenim efek-
tima (u kontekstu zavisnosti od parametra sudara) koje dalji i slabiji proleti uzrokuju u disku
primarne galaksije, a narocito uticajima na ve¢ postojec¢u nestabilnost precke.

83



Poglavlje 6

Rezime 1 zakljucak

6.1 Rezime

U prvom poglavlju napravljen je uvod u osnove morfologije i evolucije galaksija, definisani
su osnovni elementi i mere jacina interakcija galaksija, diskutovane moguénosti njihove klasi-
fikacije 1 istaknut njihov znacaj po evoluciju galaksija. Definisani su proleti galaksija, koji su
fenomenoloski predmet ove disertacije, predstavljene njihove osnovne karakteristike dobijene iz
kosmoloskih simulacija i napravljen pregled relevantnih istrazivanja iz ove oblasti. Obrazlozena
je motivacija ove disertacije i jasno su definisani ciljevi istrazivanja.

U drugom poglavlju predstavljen je veéi deo tehnicke osnove disertacije. Dati su recepti za
modelovanje galaksija koris¢enjem programskog paketa GalactICs, predstavljene su osnove nu-
merickih simulacija i diskutovana prakti¢na primena javno dostupnog programa za realizaciju
simulacija Gadget2. Predstavljeni su i diskutovani modeli galaksija i simulacije proleta, realizo-
vane za potrebe ove disertacije. Narocita paznja je posveéena opravdanosti i znacaju simulacija
izolovanih galaksija i dogadaja. Istaknuto je da je prednost ovakvih simulacija u odnosu na
kosmoloske u njihovoj boljoj vremenskoj rezoluciji koja omogucava finije ispitivanje evolucije
galaksija, njihovih struktura i kratkoro¢nih efekata. Pokazano je da numericke simulacije daju
realisti¢nije rezultate u odnosu na analiticki ili semi-analiticki pristup, kao i da razlike izmedu
ovih pristupa mogu biti znacajne.

U trecem poglavlju je najpre opisan proces plimskog ogoljavanja u interakcijama galaksija
koji predstavlja najznacajniju posledicu proleta galaksija po evoluciju sekundarne galaksije,
koja je potom detaljno ispitana. KoriS¢ene su tri razli¢ite procene mase haloa tamne materije
i utvrdeno je da njegova preostala masa, nezavisno od metode procene, prati zakon logaritam-
skog rasta sa parametrom sudara (pri ¢emu izgubljena masa onda prati zakon eksponencijalnog
opadanja). Takode je utvrdeno da se zvezdana komponenta radijalno 8iri prateci zakon ekspo-
nencijalnog opadanja sa parametrom sudara. Rezultati ukazuju na to da je doprinos proleta
galaksija formiranju egzoti¢nih galaksija sa iznenadujuce malom koli¢inom tamne materije, kao
i formiranju ultradifuznih galaksija, veoma znacajan. U ekstremnim, manje tipi¢nim slucaje-
vima ovakvih interakcija, moguée je samostalno formiranje ovakvih galaksija, bez dodatnih
doprinosa.

U cetvrtom poglavlju dat je pregled metoda detekcije morfoloskih struktura koje se prili-
kom interakcija formiraju u diskovima galaksija - dvogranih spirala i precki. Diskutovane su
prednosti i mane ustaljenih metoda detekcije precke koriséenjem elemenata Furijeove analize i
predloZena nova, modifikovana metoda. Prednost nove metode je u tome sto je ona brza, efika-
sno pravi razliku izmedu precke i spiralne strukture, a moze detektovati slabije i krac¢e precke,
kao i kompleksnije preckaste strukture (npr. dvostruke precke). Poslednje je od posebnog zna-
¢aja buduci da sli¢ne, a efikasne metode trenutno ne postoje.

U petom poglavlju je detaljno ispitana morfoloska evolucija primarne galaksije, sa najveéim
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fokusom na spiralnu strukturu i precku. Utvrdeno je da se dvograne spirale formiraju u svim
simulacijama tokom proleta, pri ¢emu su radijusi na kojima one pocinju u korelaciji sa para-
metrom sudara, a njihove maksimalne ja¢ine se mogu opisati obrnutom sigmoidnom funkcijom.
Pokazano je da parametar sudara ne utice na oblik spiralne strukture, niti na trajanje perioda
tokom kojih je ona jasno izrazena. Pokazano je da se precke, ¢ije su jac¢ine u antikorelaciji sa pa-
rametrom sudara, formiraju samo u blizim, ja¢im proletima. Predstavljen je fenomen dvostruke
precke, za koji je utvrdeno, po prvi put, da moze nastati evolucijom i namotavanjem spiralne
strukture oko rano formirane precke. Uticaji na veé¢ postojece nestabilnosti u disku mogu bi-
ti raznovrsni i zaklju¢eno je da je nemoguce razdvojiti uticaje proleta od sekularne evolucije.
Klasi¢ni centralni ovali se mogu blago izmeniti u blizim, jac¢im proletima ali to nije direktna
posledica proleta veé¢ njegove ko-evolucije sa formiranom preckom. Halo tamne materije zado-
bija rotaciju koja je u antikorelaciji sa parametrom sudara i postoji ugaono odstupanje izmedu
momenta impulsa haloa tamne materije i iste veli¢ine diska, koje je u korelaciji sa parametrom
sudara.

6.2 Zakljucak

Sa tehnicke strane, pokazali smo ne samo da su izolovane simulacije N tela primenljive
i prakticne, ve¢ i pozeljne i vrlo relevantne za istrazivanja raznih fenomena koji zahtevaju
pristupa. Dodatno, razvili smo prakti¢nu, brzu i efikasnu metodu za detekciju precke koja
uspesno detektuje precke u diskovima galaksija u prisustvu spiralne strukture. Poseban znacaj
nase metode je Sto takode detektuje dvostruke precke, ali ¢e taj znacaj postati oc¢igledniji u
nekim buduéim istrazivanjima.

Sa fenomenoloske strane, generalno govoreci, uspesno smo demonstrirali da tipi¢ni proleti
galaksija, kada je odnos masa interaguju¢ih galaksija mali, upravo zbog svojih karakteristika,
rezultuju sli¢nim posledicama po evoluciju galaksija kao proleti galaksija uporedivih masa $to
su prethodna istrazvanja mahom ignorisala. Ovo je narocito bitno jer skrece paznju na to da
bi takve, tipi¢ne prolete trebalo vise izucavati buduc¢i da kosmoloske simulacije nesumnjivo
pokazuju da su oni ¢esti. Uzimajuéi u obzir i njihovu ucestanost i njihove karakteristike, moglo
bi se reé¢i da oni u znacajnoj meri doprinose evoluciji galaksija danas.

Analizom evolucije sekundarne galaksije, koja je prakti¢no uvek ignorisana, ustanovili smo
da posledice proleta mogu biti veoma znacajne. Plimskim ogoljavanjem sekundarna galaksija
gubi velike koli¢ine tamne materije i primetili smo da preostala masa tamne materije prati zakon
logaritamskog rasta sa parametrom sudara. Spekulisali smo da bi ekstremniji, odnosno jaci ili
blizi proleti usled toga mogli dovesti do formiranja galaksija sa iznenadujuc¢e malom koli¢inom
tamne materije. Tokom izrade ove disertacije objavljeni su rezultati istrazivanja koji upravo to
potvrduju (i koji su uvrséeni u diskusiju u okviru treceg poglavlja). Takode je utvrdeno da se
zvezdana komponenta radijalno Siri prateéi zakon eksponencijalnog opadanja sa parametrom
sudara. To implicira da neSto manje tipi¢ni proleti, na primer blizi i nesto jaci, mogu dovesti do
formiranja ultradifuznih galaksija. U poslednjih par godina, sve je veci broj istrazivanja koja
ukazuju da bi ovo zaista mogao biti slucaj.

Detaljno smo ispitivali morfolosku evoluciju primarne galaksije, sa podjednakim fokusom
na spiralnu strukturu i precku, ali smo se osvrnuli i na uticaj proleta na sferne komponente
galaksije - centralni oval i halo tamne materije. Rezultati i implikacije se mogu rezimirati na
slede¢i nacin:

1. Nakon proleta, a tokom evolucije diska primarne galaksije dolazi do smanjenja karakteri-
sticne duzine diska Rp i povecanja karakteristi¢ne visine zp, Sto rezultuje zadebljanjem
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diska, naroc¢ito u centralnoj oblasti. Ovaj efekat je izraZeniji u blizim proletima. Za ra-
zliku od prethodnih istrazivanja, isticemo da doprinosi zadebljanju diska promenama ove
dve karakteristi¢ne veli¢ine uveliko zavise od tipa morfoloske strukture koja se formira u
disku: spiralna struktura utice mahom na smanjenje karakteristicne duzine, dok precke
mogu dovesti do znacajnog povecanja karakteristicne visine.

. Dvograna spiralna struktura se formira u svim simulacijama ¢ak pre nego $to se interak-
cija zavrsi. Radijus na kome ona pocinje je u korelaciji sa parametrom sudara, a njena
maksimalna ja¢ina se moze dobro opisati obrnutom sigmoidnom funkcijom (ili alternativ-
no, kubnom regresijom). Parametar sudara ne uti¢e na oblik (odnosno na ugao otklona
i njegovu evoluciju) formirane spiralne strukture. Odgovor na pitanje o vremenu Zivota
spiralne strukture je kompleksan. Ukoliko se zahteva da spiralna struktura bude jasno
uocljiva, parametar sudara ne uti¢e na njeno vreme zivota. Medutim, naznake spiralne
strukture su duze prisutne u disku sa porastom parametra sudara. Odnosno, tako slo-
bodnije definisano vreme Zivota spiralne strukture je u korelaciji sa parametrom sudara.
Posebno je vazno sto je i kraca procena za vreme zivota spiralne strukture dovoljno duga
da sekundarna galaksija napusti neposrednu blizinu primarne, a $to predstavlja potvrdu
formiranja dvogranih spirala kroz interakcije (budué¢i da ima posmatrackih primera koji
to mogu dovesti u pitanje).

. Kao direktna posledica proleta, kratka i relativno slaba precka se formira odmah po
zavrsetku interakcije u blizim proletima sa parametrima sudara b/R.;, 1 < 0.178 1 odgova-
raju¢im jac¢inama interakcija S > 0.076. Njena duzina u trenutku formiranja je prakti¢no
konstantna i iznosi rg ~ 3 kpc, dok je njena jacina u antikorelaciji sa parametrom sudara.
Ta struktura je kratkog veka (< 1 Gyr) osim u simulacijama sa blizim, ja¢im proletima,
gde je jacina interakcije S > 0.129. U tim sluc¢ajevima precka nastavlja da raste i evoluira
ali su primeceni i veoma kratki periodi kada ona nestaje.

. Posebno smo diskutovali zanimljivu strukturu koja se javlja u simulaciji sa ja¢inom inter-
akcije S = 0.129. Kako unutrasnji regioni spiralne strukture evoluiraju i namotavaju se
oko rano formirane precke, najpre se stvara prstenasta struktura oko precke koja sporo
raste. Ovakva dupla struktura ubrzo evoluira u duplu precku koja prezivljava kao takva
zapanjujuce dugo. Smatramo da su uslovi za koegzistiranje ove dve strukture kao zaseb-
ne toliko dugo veoma strogi. Naime, formirana spiralna struktura mora da pocinje na
dovoljno malim radijusima, a rano formirana precka mora da ima dovoljno sporu evolu-
ciju (odnosno, da ne raste brzo po duzini) i da rotira dovoljno brzo. Ovaj scenario, kao
neplaniran ali zanimljiv rezultat naseg istrazivanja, treba ispitati detaljnije u buduénosti.

. Diskutovali smo observabilnost detektovanih precki, naroc¢ito uzimajuéi u obzir da su neke
veoma slabe i kratke, a da je detekcija ignorisala doprinos centralnog ovala. Jasno je da
neke od njih, mozda veéina, ne bi mogle biti uocene posmatranjima. Medutim, one i
dalje doprinose transportu momenta impulsa, kao i dotoku gasa (u njegovom prisustvu,
naravno) do centra. Tvrdimo da je ovo jo$ jedan doprinos objasnjenju opre¢nih rezultata
istrazivanja koja se bave vezom izmedu postojanja precke i aktivnosti galaktickog jezgra.

. Perturbacije koje dalji i slabiji proleti unose u potencijal primarne galaksije mogu uticati
na najrazli¢itije nac¢ine na ve¢ postojeée blage nestabilnosti u disku, ali je ustanovljeno
da je ipak nemoguée razdvojiti uticaje proleta od sekularne evolucije, budué¢i da nikakva
o¢igledna pravilnost sa parametrom sudara nije uocena.

. Potvrdili smo da su klasi¢ni centralni ovali otporni na uticaje proleta ali oni i dalje
mogu trpeti odredene, blage posledice. Medutim, one nisu direktne posledice proleta veé
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indirektne, usled formiranja jake i dugacke precke i upravo su, na neki nacin, potvrda
procesa sekularne evolucije.

8. Halo tamne materije prilikom proleta zadobija nezanemarljivu rotaciju, ¢ija je mera u
antikorelaciji sa parametrom sudara. Inicijalno, pri pocetku rotacije, moment impulsa
haloa tamne materije se poklapa sa vektorom brzine sekundarne galaksije (odnosno, lezi
u njenoj orbitalnoj ravni), $to znaci da je pod pravim uglom u odnosu na moment impulsa
diska. Ubrzo se u nekoj meri sinhronizuje sa rotacijom diska, ali ne u potpunosti pa postoji
ugaono odstupanje izmedu vektora momenata impulsa ove dve komponente koje je u
prakti¢no linearnoj korelaciji sa parametrom sudara. Ovo je vrlo interesantan fenomen
koji bi trebalo detaljnije ispitati u budué¢em radu.

Moze se re¢i da smo, sa tehnickog aspekta realizacije i analize numerickih simulacija, po-
stavili temelj za buduéa srodna istrazivanja. Sa fenomenoloske strane, vrlo je primetno da smo
se proletima galaksija bavili uopsteno, u celini. Stoga su i moguénosti za dalja, ali detaljnija,
istrazivanja na ovu temu brojne i mogu se granati u vise razli¢itih pravaca.

Medutim, uvek treba imati u vidu nau¢ni znacaj i doprinos, ma koliko samo istrazivanje
delovalo interesantno. Naime, ispitivanje galaksija manje mase i njihove evolucije, a narocito
mogucnosti njihove transformacije u neke od egzoti¢nih tipova galaksija, rezultovalo bi samo jos
jednom u nizu studija koje se trenutno bave tom temom, buduci da je to pitanje vrlo atraktivno.
Naravno, ne isklju¢ujemo mogucénost takvog istrazivanja u buduc¢nosti, ali je divna posledica
sveukupnog rada na ovoj disertaciji to sto se izrodilo pregrst novih, razlicitih ideja.

Razvoj finije metode za detekciju precke u diskovima galaksija, koja uspesno i efikasno detek-
tuje duple strukture, nam pruza moguénost da se bavimo fenomenom dvostrukih precki, o kome
se i dalje malo zna, kao i da potrazimo takve galaksije u kosmoloskim simulacijama. Pitanje
momenta impulsa, odnosno rotacije, je narocito interesantno i od velikog znacaja za strukturu i
evoluciju galaksija, a istovremeno je zapanjuju¢e manje izuc¢avano na skalama galaksija nego na
veéim, kosmoloskim skalama. Izleti u multidisciplinarnost takode deluju primamljivo. Ukratko,
nema sumnje da ée buduca istrazivanja biti izazovna, ali svakako zanimljiva.
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Mpwunor 1.

UsjaBa o ayTopcTBy

AHa MuTpalwmHosuh

2015/2014

lMoTnucaHu-a

Bpoj ynuca

UsjaBmbyjem

[a je DOKTOpCKa gucepraumja nog HacroBoMm

Cumynauwje nponeTa ranakcuja v ytuuaj napamerpa cygapa
Ha HMXOBY eBONyLmjy

e  pesynTaT COMNCTBEHOr UCTPaXuBaykor paja,

e [a npeanoxeHa guceprauuia y UENUHU HU Y AenoBmma Huje Guna npeanoxeHa
3a pobujare Guno Koje Aunnome npema CTYAWCKAM nporpamuma apyrux
BVCOKOLLIKONCKMX YCTaHOBa,

e [acy pe3ynTtaTu KOPEKTHO HaBeaeH! U

e [a HUcaM Kpwwuo/ma ayTopcka npaBa W KOPUCTUO WHTENeKTyarHy CBOjUHY
APYrvX nuvua.

MoTnuc gokropaHaa

\Iﬂ&xﬁ/ﬁa@%&%

Y beorpagy, 48 ‘iC Q 022 .




Mpunor 2.

M3jaBa 0 ICTOBETHOCTMU LUTAMMNaHe U eNeKTPOHCKe
Bep3uje AOKTOPCKOr paaa

Wme v npeaumve ayTopa ___AHa MuTpalunHosuh

Bpoj ynuca 2015/2014

AcTpoHOMUja 1 acTpodunsvka

Cryaujcku nporpam

Hacnos paga Cumynauuje nponeTa ranakcuja 1 yTuuaj napameTpa cyaapa Ha h1UxoBsy eBonyuujy

MenTop ap Mupocnas Muhuh

MoTnvcaHu AHa MuTtpawwuHosuh

M3jaBrobyjeM fa je wramnaHa Bepaunja MOr [OKTOPCKOr paja MCTOBETHa efeKTPOHCKO]
Bep3anju kojy cam npepao/na 3a objaBbMBake Ha noprtany AurutanHor
peno3uTopujyma YHuBep3auteta y beorpaay.

Ho3gormaBam ga ce objaBe Moju nudHW nojauwm BesaHu 3a fobujawe akagemckor
3Bak-a [JOKTOpa Hayka, kao LWTO Cy UMe U Npe3ume, roguHa U MecTto pohewa u gatym
oabpaHe papa. '

OBM nNu4HM nogaun Mory ce o00jaBUTU Ha MPEeXHUM CcTpaHuuama aurutanHe
6ubnuoTeke, y eNeKTPOHCKOM KaTarnory vy nybnukauunjama YHusepauteta y beorpagy.

MoTnuc fgokTopaHAaa

Y beorpagy, 48 ‘_-‘f. QO:Z 2.




Mpunor 3.
UsjaBa o Kopuwihewy
Osnawhyjem YHuBepauteTcky bubnuoteky ,Csetozap Mapkosuh® pga y [urutanHu

penosuTopujym YHusepauteta y Beorpagy yHece Mojy OOKTOPCKY Awuceptauujy noa
HacnoBoM:

Cumynauuje nponeta ranakcuja u ytuuaj napamerpa cygapa
Ha HbUXOBY €BONyLM)Y

Koja je Moje ayTopcko aero.

AvicepTauujy ca cBuM Npunosuma npegao/na cam y enekTpoHckom gpopmaTy norogHom
3a TpajHO apxvBupame.

Mojy OOKTOpcKy AucepTtauujy noxparseHy y [urutanHi penosutopujym YHusepauteTa
y Beorpagy Mory fa kopucte CBW KOju nowiTyjy ogpenbe cagpxaHe y ogabpaHom Tuny
nuueHue KpeaTtueHe 3ajegHuue (Creative Commons) 3a Kojy caM ce oasy4duo/na.

1. AytopcTBo
2. AyTOpCTBO - HEKOMEpLMjanHo
@Aympcmo — HekomepuujanHo — 6e3 npepage
4. AyTOpCTBO — HEKOMEPLMjanHo — AENUTH NOJ UCTUM YCIOBUMA
5. AytopctBo — 6e3 npepage
6. AyTOpCcTBO — AenuTu nog UcTtum ycroeuma

(MonuMo fa 3aoKpyxuTe camo jeAHy OA LWecT noHyheHux nuueHuW, KpaTak omnuc
nuuUeHuUM aaT je Ha nonehuHM nucta).

MoTnuc gokTopaHga

é@w’/ﬂmga/f@f

Y beorpapy, ,1 8 :F\ 2022 .




1. AytopcTBO - [Jo3Borbapate YMHOXaBaw-e, AUCTPUDOYUM)Y WM jJaBHO CaoniuTaBaH-e
Aena, v npepaje, ako ce HaBeje MMe ayTopa Ha HaduH ogpeheH og cTpaHe ayTopa
N1 fasaoua nuueHue, Yak n y komepuujante cepxe. OBo je HajcriobogHuja og cBuX
nueHun.

2. AyTopcTBO — HekomepuujanHo. [losBorbasaTte ymHoXaBame, AucTpubyumjy v jaBHo
caonwTagake Jena, v npepage, ako ce HaBee WMe ayTopa Ha HauuH ogpeheH of
CTpaHe aytopa wnu gasaoua nuueHue. OBa nuueHUa He O03BOrbaBa KoOMepuujanHy
ynoTtpeby Aena.

3. AyTopcTBO - HekomepuujanHo — ©e3 npepapge. [lo3BorbaBate yMHOXKaBake,
AuCTpubyumjy 1 jaBHO caonwTapawe fena, 6e3 npomena, npeobnukoBara wunu
ynotpebe gerna y CBOM Aeny, ako ce HaBe[de uMe ayTopa Ha HauuH oapeheH of
cTpaHe ayTtopa wnu gasaoua nuueHue. Osa nuueHUa He O03BOrbaBa KoMepuujanHy
ynoTpedby gena. Y ogHocy Ha cBe OcTafne NUUEeHLIe, OBOM MNULIEHLIOM Ce orpaHudara
Hajsehn obum npaea kopuwhewa gena.

4. AYTOpCTBO - HEKOMEpUMjanHo — AenuTu nog uctum ycriosuma. [lo3sBorbasaTte
YMHOXaBawe, AncTpubyuujy 1 jaBHO caoniwiTaBamwe Jena, U npepage, ako ce Haeege
MMe aytopa Ha HauvvH ogpeleH o cTpaHe aytopa wnu gaBaoua NUUEHLE U ako ce
npepaga AucTpubyupa nof WCTOM WAWM CRMYHOM NuUeHLOM. OBa NUUeHUa He
[Ao3BorbaBa KoMmepuujanHy ynotpeby aena v npepaga.

5. AytopcTBo — 6e3 npepage. [lo3gosbaBate yMHOXaBawe, AUCTPUOYLM)Y M jaBHO
caonwrasare gena, bea npomeHa, npeobnukoBawa wnm ynotpebe aena y ceom geny,
aKko ce HaBede uMe ayTtopa Ha HayuH oapeheH op cTpaHe ayTopa wnu aasaoua
nuueHue. OBa nuueHUa A03BOSbaBa KoMepuujanHy ynotpeby aena.

6. AyTopcTBO - Aenutu noa uUcTum  ycrnosuma. [lossorbaBaTte YMHOXaBaH-e,
AuCTpUBYLM)Y W jaBHO caonwiTaBake Aena, U npepaje, ako ce Haeede uMe ayTopa Ha
HauuH ogpeheH o[ cTpaHe aytopa wnu fasaoua fuueHUe U ako ce npepapa
avcTpubympa nog UCTOM  uMNu cndHOM  nuueHuomM. OBa nuueHua [o3Borbasa
komepuujanHy ynotpeby gena u npepaga. CnwdHa je codTBepckuMm nuueHuama,
O[HOCHO NUUEeHLIamMa OTBOPEHOT KoAa.



	Uvod
	Morfologija i evolucija galaksija
	Morfološka klasifikacija galaksija
	Evolucija galaksija i njena razdoblja

	Interakcije galaksija
	Osnovni elementi i mere jačine interakcija
	Klasifikacija interakcija

	Proleti galaksija
	Osnovne karakteristike proleta
	Pregled dosadašnjih istraživanja

	Motivacija i ciljevi ovog rada

	Modelovanje galaksija i numeričke simulacije
	Modelovanje galaksija kao višekomponentnih sistema
	Halo tamne materije
	Disk
	Centralni oval

	Numeričke simulacije
	Dužina ublažavanja
	Algoritmi za računanje sile
	Integracija jednačina po vremenu
	Programski paket Gadget2

	Modeli galaksija
	Primarna galaksija
	Sekundarna galaksija

	Simulacije proleta galaksija
	Opravdanost i značaj izolovanih numeričkih simulacija

	Plimski efekti i gubitak mase tamne materije sekundarne galaksije
	Uvod
	Pojam plimskih sila i neke njihove posledice

	Metode određivanja mase galaksije
	Gravitaciono vezana masa tamne materije
	Virijalna masa
	Masa jezgra tamne materije

	Evolucija preostale mase tamne materije sekundarne galaksije
	Funkcionalna zavisnost preostale mase od parametra sudara

	Promene zvezdane komponente sekundarne galaksije
	Diskusija

	Metode detekcije morfoloških struktura u diskovima galaksija
	Uvod
	Osnovni elementi Furijeove dekompozicije

	Detekcija i kvantifikovanje spiralne strukture
	Detekcija i kvantifikovanje prečke
	Modifikovani algoritam za detekciju prečke
	Ilustrativni primeri


	Morfološka evolucija primarne galaksije
	Uvod
	Kvalitativna analiza
	Formiranje i evolucija dvograne spiralne strukture
	Diskusija

	Formiranje i evolucija prečke
	Zanimljiv slučaj dvostruke prečke
	Uočljivost i observabilnost prečki

	Uticaj na sferne komponente

	Rezime i zaključak
	Rezime
	Zaključak

	Literatura

