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Resumen

Las galaxias ubicadas dentro de grupos y ciimulos de galaxias identificados en el Universo
local (corrimiento al rojo z < 0.1) presentan tasas de formacién estelar mas atenuadas,
colores mads rojos y menos contenido de gas atémico y molecular que galaxias de similar
masa estelar ubicadas en ambientes menos densos'. Las galaxias se clasifican en centrales
o satélites segin residan en el pozo de potencial de la estructura en la cual se alojan u
orbiten dentro de ella. Para ambos tipos de galaxias, la actividad de formacién estelar tiende
a disminuir conforme aumenta su masa estelar; en particular, dada una masa estelar fija,
este efecto aumenta en satélites que habitan en ambientes mas densos. Esta tendencia esta
determinada por procesos internos que dependen principalmente de la masa estelar, como la
retroalimentacién energética por nicleo galdctico activo (AGN) y explosiones de supernovas.
Ademsds, en las galaxias satélites, la formacion estelar se ve afectada por efectos generados
por el ambiente en el que residen, como la presién de barrido y fuerzas de marea (llamados
efectos de ambiente).

En este Trabajo de Tesis abordamos un aspecto fundamental de la formacién y evolucién
de las galaxias: cémo la formacién estelar se ve afectada en galaxias que habitan entornos
densos, tanto en épocas tempranas del Universo como en el presente. Para ello, utilizamos mo-
delos hibridos de formacién y evolucion de galaxias que involucran simulaciones cosmolégicas
de N-cuerpos de materia oscura y modelos semi-analiticos de formacion de galaxias.

En una primera etapa, estudiamos la distribucién espacial de galaxias en proto-ciimulos
de galaxias, que conforman las etapas tempranas de la formacién de los camulos de galaxias.
Estas galaxias se caracterizan por tener gran actividad de formacion estelar, y son detectadas
gracias a las intensas lineas de emisién que presentan, en particular, en Ly« (1216 A) v Ha
(6563 A) Para ello, combinamos el modelo semi-analitico GALFORM con la simulacién de
N-cuerpos de materia oscura P-MILLENIUM, que contiene 50403 particulas en una caja de
542.5 h~! Mpc de lado, y posee una resolucién de masa de 1 x 108 M. Encontramos que, en
términos generales, no debe esperarse una diferencia en la distribucién espacial de galaxias
que presentan lineas de emisién Lya respecto de aquellas que presentan emisién en Ha en los
proto-cimulos de galaxias (Hough, Gurung-Loépez, Orsi & Cora, 2020).

A continuacién, nos enfocamos en la actual poblacién de galaxias pasivas (caracterizadas
por la baja tasa de formacion estelar), explorando la importancia relativa de mecanismos
internos o efectos de ambiente en la supresién de la formacién estelar, y determinamos las es-
calas de tiempo involucradas en este proceso. Para ello, combinamos el modelo semi-analitico
SAG con la simulacién de N-cuerpos de materia oscura MDPL2, que consiste en 3840° pai-
ticulas de materia oscura en una caja de 1 h~!Gpc de lado, y una resolucién de masa de
1.5 x 10° h~'!M, por particula. Encontramos que los procesos internos son determinantes en
galaxias con masa estelar M, > 1019°M), tanto en galaxias centrales como satélites, siendo
principalmente responsable la retroalimentacion por AGN que previene el enfriamiento del
gas caliente e interrumpe el aporte al reservorio de gas frio que deviene en la formacién es-

LEl ambiente de una galaxia se caracteriza por la forma en que se distribuyen las galaxias de su entorno.
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telar. Por otro lado, los efectos de ambiente dominan la supresion de la formacién estelar en
satélites de baja masa (M, < 10'%1Mg). El proceso determinante es la presién de barrido
ejercida por el medio intra-cimulo (o intra-grupo) sobre el halo de gas caliente, removien-
do asi la materia prima del ciclo de formacién estelar. La presion de barrido sobre el disco
de gas frio ocupa un lugar secundario en la supresion de la formacion estelar. Encontramos
que las escalas de tiempo involucradas en este fenémeno de supresién presentan una anti-
correlacién con la masa estelar, en acuerdo con las observaciones. Para las satélites de baja
masa, los tiempos de supresién son de ~ 4 — 5 Gyr, mientras que para las de alta masa son
de ~ 2 — 3 Gyr. La evolucion de la formacion estelar de satélites de baja masa es consisten-
te con el escenario demorado-luego-rapido planteado en la literatura; sin embargo, para las
de alta masa proponemos un nuevo escenario que describe mas adecuadamente la evolucién
de estas galaxias, al que llamamos demorado-luego-apagado (Cora, Hough, Vega-Martinez &
Orsi, 2019).

Por tltimo, utilizamos los 324 cimulos més masivos (y sus entornos) que fueron extraidos
de la simulacién MDPLZ2, con el objetivo de explorar el vinculo entre las propiedades de las
galaxias en entornos densos y su evolucién orbital. Clasificamos a las galaxias en 4 submues-
tras: galaxias que fueron acretadas hace menos y méas de 2 Gyr (‘recent infallers’ y ‘ancient
infallers’, respectivamente), galaxias que fueron satélites del ciimulo y ahora se encuentran
fuera de él (‘backsplash’) y galaxias que nunca fueron acretadas. Encontramos que el conte-
nido de gas caliente, de gas frio y la actividad de formacién estelar dependen de la posicién
que la galaxia ocupa en el diagrama de fases. Las ancient infallers tienen bajas velocidades
y se encuentran cerca del centro del camulo, practicamente no poseen gas caliente ni frio
debido a la accién prolongada de la presiéon de barrido sobre estas componentes gaseosas, y
no presentan formacion estelar. Las recent infallers ingresan al cimulo a altas velocidades,
pero conservan una alta proporcién de gas caliente y frio, ain aquellas que se acercan a la
region central y han experimentado un pasaje por el pericentro, y presentan una moderada
actividad de formacion estelar. Las backsplash sélo han experimentado los efectos de ambiente
durante < 2 Gyr, y aquellas que pierden su contenido de gas y la capacidad de formar estrellas
sufren una combinacién de efectos de pre-procesado, que tienen lugar en una etapa previa a
ser acretadas, y los posteriores efectos de ambiente que ocurren dentro del cimulo.

Los resultados obtenidos en este Trabajo de Tesis constituyen un importante aporte al
entendimiento de como se distribuyen las galaxias que tienen una fuerte actividad de forma-
cién estelar en el Universo temprano, y cémo los procesos internos y externos afectan a la
formacion de estrellas en galaxias que habitan entornos densos en el Universo local.
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Es sabido que la identidad personal reside en la memoria
y que la anulacién de esa facultad comporta la idiotez.
Cabe pensar lo mismo del Universo.

J.L.B
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Capitulo 1

Introduccion

1.1. De nebulosas a galaxias

Resulta sorprendente que recién en los ultimos 100 anos el ser humano ha podido construir
una concepcién relativamente precisa de las caracteristicas del Universo que habital. Desde el
desarrollo y popularizacién del telescopio, a partir del 1600, el Universo literalmente se revel
ante nuestros ojos. Galileo Galilei, pionero en el uso de este instrumento, describié crateres,
valles y montanas en la Luna, encontré satélites orbitando alrededor de Jupiter, encontré
objetos distribuidos alrededor de Saturno (sus anillos), y demostré que la Via Lictea podia
resolverse en estrellas individuales, develando la profundidad de un espacio desconocido. Estas
observaciones llevaron a las primeras especulaciones acerca de como se distribuye la materia a
nuestro alrededor, y la bisqueda de entendimiento del Cosmos en su totalidad. Son destacables
la arriesgada idea de ‘universos-islas’ de René Descartes (1636), la hipétesis de que el Sol es
una estrella mas orbitando alrededor de un ‘centro divino’ de Thomas Wright (1750), o los
primeros ‘modelos’ de universos de Immanuel Kant (1755) y Johann Lambert (1761). Sin
embargo, a estas propuestas les faltaba una validacion observacional.

Hacia fines del s.XVIII, William Herschel buscé establecer la manera en que se distribu-
yen las estrellas alrededor del Sol mediante observaciones astronémicas. Para determinar la
estructura de la Via Lactea, utilizé su poderoso telescopio de 47 cm de didmetro para contar
estrellas en diferentes direcciones. Luego, suponiendo que todas tienen la misma luminosidad
intrinseca (una hipétesis que rapidamente fue comprobada como errénea), pudo construir el
primer mapa de la estructura de nuestra galaxia, consistente en un disco plano de estrellas
cuyo didmetro era 5 veces mas grande que su ancho, con el Sol ubicado bastante cerca de su
centro (ver Fig. 1.1).

Es necesario resaltar que, antes del desarrollo del telescopio, la humanidad ya se habia
percatado de la existencia de objetos nebulosos, de apariencia extendida y difusa, que contras-
taba con la apariencia puntual y brillante de las estrellas. Aunque Kant, Lambert y Wright
argumentaron que su naturaleza era la de universos-islas que se encontraban demasiado lejos
como para identificar sus estrellas, Herschel fue el primero en identificar estrellas puntuales
dentro de esas nebulosas. El crédito por la construccion del primer catdlogo de objetos nebu-
losos le corresponde a Charles Messier, que entre los anos 1771 y 1784 catalogd 109 objetos.
Si bien su interés primario consistia en el descubrimiento y seguimiento de cometas, su ca-
talogo contiene una gran cantidad de objetos galdcticos y extragalacticos, que ain hoy se
conocen por sus nombres en el catdlogo Messier (por ejemplo M31, conocida popularmente

! Mencionamos que la mayor parte de esta introduccién histérica fue extraida de los libros de Longair (2008);
Christensen et al. (2009), y la revisién de Baugh (2006), entre otras fuentes.
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Figura 1.1: Primera representaciéon de nuestra galaxia, obtenida por William Herschel a partir
del conteo de estrellas en diferentes direcciones. En esta representacién, el Sol se encuentra
relativamente cerca del centro del disco de estrellas (Herschel, 1785). Esta representacion se
puede encontrar en Christensen et al. (2009).

como Andrémeda). Este trabajo fue sistematizado por William Herschel y su hermana Caro-
line, y luego continuado por John Herschel, cuyo ‘Catdlogo General de Nebulosas y Ctiimulos
de Estrellas’, publicado en 1864, contenia 5079 objetos; sucesivas ampliaciones de esta tarea
lograron que para el afio 1900 se conocieran mas de 15.000 ‘nebulosas’.

Sin embargo, la naturaleza de estos objetos seguia siendo un misterio. El interrogante
fundamental era si su tamano era pequeno y se encontraban dentro de la Via Léactea, o por
el contrario, eran objetos inmensos mucho més lejanos. Este problema tuvo su punto algido
en lo que es conocido como ‘El Gran Debate’, protagonizado por dos astronomos de la época,
Harlow Shapley y Heber Curtis, en 1920. Aunque Shapley habia utilizado estrellas Cephei-
das para determinar distancias precisas -y grandes- de cimulos globulares (y hasta habia
determinado que los ctimulos se distribuian alrededor de un punto lejano al Sol, localizado
en direccién a la constelacién de Sagitario), sostenia que las nebulosas se encontraban dentro
de nuestra galaxia; por su parte, Curtis sostenia la posicién contraria, argumentando que la
densidad relativas de estrellas novas en la nebulosa de Andrémeda era muy superior a la de
la Via Lactea, por lo que debia ser un objeto independiente ubicado mucho mas lejos.

La controversia fue resuelta en 1925 cuando Edwin Hubble pudo observar estrellas Cephei-
das en Andrémeda, y medir con precisién la distancia a este sistema, confirmando su natura-
leza extragalactica. A partir de esta época, ademas, se fue popularizando el término ‘galaxia’
para referirse a estos objetos. Inmediatamente, Hubble publicé el mayor relevamiento de
propiedades de galaxias, a partir del cual introdujo su clasificacién de galaxias en elipticas,
espirales e irregulares, estimo el cociente entre masa y luminosidad para estos tipos de gala-
xias, mostro que se distribuian de manera homogénea en el espacio y hasta estimé la densidad
media de materia en forma de galaxias (Hubble, 1926). Este trabajo marcé el inicio de la as-
tronomia extragaldctica. A modo de homenaje, el telescopio espacial que lleva su nombre ha
capturado las imagenes de galaxias més impactantes hasta el presente; en la Fig. 1.2 podemos
apreciar dos ejemplos de galaxias dentro de un grupo (el quinteto de Stephan, capturado por
el telescopio espacial James Webb) y un cimulo (Abell 1689, capturado por el telescopio
espacial Hubble).

Otro aporte fundamental de Hubble a la cosmologia fue el de demostrar que las galaxias
se mueven alejandose de la Via Lactea, y mas importante atin, que su velocidad de recesién
es proporcional a la distancia a la que se encuentran. Esta relacién tiene la forma v = Hyr,
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Figura 1.2: Ejemplos de galaxias capturadas por los telescopios espaciales Webb y Hub-
ble. A la izquierda, el quinteto de Stephan, considerado un grupo compacto. A la dere-
cha, el cimulo Abell 1689. En ambos casos, puede apreciarse que las galaxias muestran
una variedad de formas y colores, e incluso evidencia de fuertes interacciones. Las imé&-
genes fueron tomadas del repositorio publico de imégenes del telescopio espacial JWST,
https://webbtelescope.org/ y del telescopio espacial Hubble, https://esahubble.org/
images/archive/category/galaxies/.

conocida habitualmente como ley de Hubble, y Hy se denomina constante de Hubble. Lo sig-
nificativo de esta observacién es que, bajo la hipétesis de que el Universo es isétropo, implica
necesariamente que todo el sistema de galaxias se encuentra en expansion.

El proceso de formacion de galaxias resulta sumamente complejo, ya que estan involucra-
dos un gran nimero de procesos fisicos que operan en un amplio rango de escalas espaciales
(desde la escala atémica hasta las grandes estructuras del Universo) y energéticas. Es nece-
sario destacar que aunque llegan a ser ‘universos-islas’, las galaxias no se forman de manera
aislada sino que su proceso de formacion depende fuertemente del contexto cosmolégico.
Actualmente, el paradigma més aceptado que describe la evoluciéon del Universo a gran es-
cala es el escenario ACDM (por Lambda-Cold-Dark-Matter, en inglés) acoplado a un modelo
inflacionario que describe su etapa inicial. Este escenario permite conjugar numerosos descu-
brimientos observacionales, como la existencia del fondo césmico de radiacién, la expansién
acelerada del Universo, la distribucién espacial de galaxias, entre otros, dentro de un esquema
tedrico. En este escenario, el ~ 70% de la densidad de energia del Universo corresponde a
una componente llamada ‘energia oscura’ (inherente a la existencia del espacio-tiempo), la
cual estd representada por la constante 25 y es la responsable de la expansién acelerada del
Universo; por otra parte, la densidad de materia representa el restante ~ 30 %, representada
en la constante §2,,,. Curiosamente, tan solo el ~ 5 % de esa materia constituye materia visible,
ya que el restante ~ 25 % esta asociada a una componente de ‘materia oscura’, que domina

la densidad de materia del Universo?.

2Una estimacién precisa de todos los pardmetros cosmolégicos que describen el paradigma ACDM, utilizados
en el contexto de simulaciones de galaxias, se puede encontrar en el Cap. 2.
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Figura 1.3: Distribucién de galaxias construida a partir de observaciones y simulaciones cos-
moldgicas. El panel izquierdo y el panel superior se corresponden a datos obtenidos de los
catélogos 2dF y SDSS (por 2-degree Field y Sloan Digital Sky Survey, respectivamente) que
contienen ~ 220,000 y ~ 650,000 galaxias con distancias precisas, respectivamente. El panel
inferior y el derecho contienen galaxias obtenidas de catalogos generados por la simulacién
cosmoldgica de materia oscura MILLENIUM (Springel, 2005). El parecido entre ambas distri-
buciones es més que notable. Esta figura se encuentra en Springel et al. (2006).



1.1. De nebulosas a galaxias

Escenario ACDM y modelos de formacion de galaxias

Comprender el proceso de formacion y evolucion de galaxias requiere de la identificacién
y descripcién de numerosos procesos fisicos que operan en una gran variedad de escalas
espaciales y temporales, y que involucran tanto materia oscura como materia barionica. Dada
esta complejidad, resulta imposible emplear técnicas puramente analiticas para resolver de
manera detallada estos procesos. Existen, sin embargo, numerosos estudios analiticos de la
formaciéon de galaxias en un determinado contexto cosmoldgico, entre los que se destacan
Gunn & Gott (1972), quienes estudiaron el crecimiento de cimulos de galaxias a partir de
la acrecion de materia, utilizando un modelo esférico de distribucién de densidad de materia
para seguir la evolucién de la sobre-densidad del cimulo; y Press & Schechter (1974), quienes
determinaron la abundancia de estructuras de diferente masa que se forman por accién de la
gravedad en un campo de fluctuaciones de densidad que obedecen una distribucién de Gauss.
El trabajo de White & Rees (1978) merece una mencién aparte, dado que su modelo sienta las
bases de los actuales modelos de formacién y evolucion de galaxias. En su trabajo, proponen
que la formacién de galaxias se desarrolla en dos etapas, en la cual la materia oscura forma
halos debido al colapso gravitatorio no colisional y las galaxias se forman dentro de estas
estructuras a partir del enfriamiento radiativo de los bariones que caen en los halos; luego, la
condensacion del gas permite que las galaxias se mantengan estables ante la disrupcién que
causa la fusién de los halos.

En las ultimas décadas, se han desarrollado y profundizado dos estrategias para resolver
este problema empleando herramientas numéricas: las simulaciones hidrodinamicas y los mo-
delos semi-analiticos. La forma maés explicita de modelar la formacion de galaxias es a través
de simulaciones hidrodindmicas, en las cuales las ecuaciones hidrodinamicas, termodinamicas
y de gravedad se resuelven para particulas o celdas que representan materia oscura, gas y
estrellas. Una de las ventajas de esta técnica es que, dentro de las limitaciones de resolucién
numérica, se puede obtener una prediccién de la evoluciéon temporal de propiedades de estos
elementos de manera simultanea, como por ejemplo, la temperatura del gas, las velocidades de
las estrellas y la materia oscura, la estructura y cinemaética de las galaxias, etc. No obstante,
esta técnica resulta muy demandante de recursos computacionales, y sumado a la incerteza
en el modelado de la fisica que actia a pequenas escalas, muchos procesos son incorporados
mediante modelos empiricos. La otra técnica utilizada habitualmente para modelar la forma-
cion de galaxias en contexto cosmoldgico son los modelos semi-analiticos, en los cuales no se
resuelven explicitamente las ecuaciones fundamentales, sino que se realizan aproximaciones
analiticas de los procesos fisicos més relevantes. En este esquema, una galaxia es un objeto
puntual formado por componentes (estrellas y gas presentes en un disco, bulbo o halo, entre
otras) que estd caracterizado por numerosas propiedades (masa y tamano del disco y bulbo,
masa de estrellas, cantidad de metales, etc). La aproximacién que supone el modelo semi-
analitico se basa en vincular la evolucién de las propiedades de la galaxia con la evolucion del
halo de materia oscura en que se encuentra, por lo que los modelos semi-analiticos requieren
como insumo las propiedades de un conjunto de halos de materia oscura que evolucionan
en un contexto cosmoldgico, extraidas de simulaciones de N-cuerpos. En las simulaciones de
N-cuerpos de materia oscura, las perturbaciones primordiales presentes en el campo de den-
sidad crecen hasta el punto en que pueden separarse de la expansién del universo y colapsan
formando halos de materia oscura. Estos halos contintian creciendo mediante la acreciéon de
materia, o mediante la fusion con otros halos. En términos generales, un halo de materia oscu-
ra puede aproximarse como un objeto esférico, con un tamano, masa y perfil de distribucion
de materia determinados. Para definir estos parametros, habitualmente se considera que los
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1. Introduccion

halos encierran una densidad media 200 veces mayor que la densidad critica del universo®,
por lo que su tamafio y su masa se denominan Rogg v Mago, respectivamente?.

En un universo regido por el paradigma ACDM, halos de materia oscura que se encuen-
tran -casi- en equilibrio crecen debido al colapso gravitatorio y la agregacién jerarquica de
otros halos; de esta manera, los grupos y cimulos que hoy observamos se forman mediante
la incorporacién de halos menos masivos a lo largo de su evolucién. A gran escala, los ha-
los individuales, grupos y cimulos se distribuyen en patrones que forman una ‘red césmica’,
compuesta de ambientes de diferente densidad como vacios, filamentos o paredes. Las simu-
laciones numéricas cosmolégicas generan una distribucién espacial de halos y/o galaxias que
resulta en excelente acuerdo con la distribucién observada a partir de grandes relevamientos
de galaxias (ver Fig. 1.3).

Proto-cimulos, ciimulos y grupos

Los proto-ciimulos de galaxias conforman los ambientes densos del Universo temprano
(corrimiento al rojo z > 2), y las propiedades de este entorno resultan fundamentales para
determinar cémo sera la evolucién de estos objetos hasta formar los ciimulos masivos de ga-
laxias (M, > 10'Mg) en el Universo local. En simulaciones, la regién donde se formard un
cimulo de galaxias puede identificarse tempranamente (z ~ 6) a través del contraste de den-
sidad de la distribucién de materia oscura, que se vuelve apreciable en escalas de decenas y
hasta centenas de Mpc (Boylan-Kolchin et al., 2009). Inicialmente, a alto corrimiento al rojo,
la materia oscura se distribuye en muchos halos pequenos que se agrupan més fuertemente
que la materia de su entorno, aunque sin un centro claro (al menos a z > 2), determinando
la etapa de colapso del proto-ciimulo (Overzier, 2016). En etapas posteriores, se erige una
concentracién de masa en un objeto central, y en su entorno se forma una estructura de
filamentos (que alimentan de materia al proto-cimulo) y regiones sub-densas (vacios). Para
z = 0, este objeto cuenta con una galaxia central dominante muy masiva (usualmente deno-
minada BCG, sus siglas en inglés por brightest cluster galazy) y un halo de materia oscura
quasi-esférico.

En el Universo local, los cimulos de galaxias conforman los objetos virializados maés
masivos que existen, y son el resultado de la evoluciéon cosmolégica de los proto-ciimulos
de galaxias. Los ctimulos de galaxias tienen masas Magg > 1014 Mg (Overzier, 2016), estan
formados por cientos o miles de galaxias satélites que se mueven a alta velocidad (800 —
1000 kms~!, Girardi et al. 1993) y contienen la mayoria de la masa estelar del ctimulo. Sin
embargo, la mayor parte de la masa baridénica estd contenida en un plasma difuso que ocupa
todo el ctiimulo, llamado medio intra-cimulo (ICM, por intra-cluster medium, en inglés). El
ICM tiene temperaturas de 107 — 108 K, por lo que presenta una fuerte emisién en rayos-
X, v su masa supera entre 10 y 20 veces la masa estelar, y posee densidades de piom ~
107 —1072em =2 (Mo et al., 2010). E1 ICM es crucial en la evolucién de las propiedades de
las galaxias que orbitan en el interior de los ciimulos. En particular, tiene un efecto dramatico
sobre la actividad de formacién estelar. Los mecanismos fisicos mediante los que interactiian
las galaxias con el ICM son principalmente dos: la ‘inanicién’ (starvation, en inglés), en la
cual el gas caliente del ICM previene la acrecién de gas frio al disco de una galaxia que se
convierte en satélite, y la presion de barrido, que puede remover el gas del halo o del disco

3La densidad critica del universo representa la densidad de materia necesaria para frenar la expansién del
2
universo, y se define como peris(t) = 3;52 , donde H(t) es el pardmetro de Hubble (dependiente del tiempo t),

v G es la constante de gravitacion.
4Las simulaciones de N-cuerpos, modelos semi-analiticos y simulaciones hidrodindmicas se describen con
mayor detalle en el Cap. 2.
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de las galaxias satélites (describimos estos procesos en la siguiente seccién).

Dada la naturaleza jerarquica del crecimiento de estructuras, es esperable que un cimulo
incorpore tanto galaxias que habitan entornos de menor densidad como galaxias aisladas.
Aunque no hay un corte estricto que separe cumulos de grupos, se suele considerar que los
grupos son objetos con masas de ~ 103 —10' Mg, y estdn compuestos por < 50 galaxias. Los
grupos también poseen un medio gaseoso® que puede alterar las propiedades de las galaxias
antes de convertirse en satélites del camulo. En los grupos, las galaxias presentan velocidades
més bajas que en los ciimulos (~ 200 — 300kms~!, Roberts et al. 2021), por lo que las
fusiones de galaxias son mas frecuentes que en los cimulos, y pueden afectar la evolucién de
las galaxias.

1.2. Procesos fisicos relevantes en la formacion de galaxias

Los procesos fisicos que intervienen en la formacion y evolucion de las galaxias pueden
clasificarse en internos y externos. Los efectos provocados por estos tltimos son conocidos
como efectos de ambiente puesto que dependen de la densidad del ambiente en el cual residen
las galaxias: campo, grupos, cimulos, filamentos, vacios. Estos procesos son tenidos en cuenta
en la mayoria de los modelos de formacion de galaxias, y resultan de particular interés para
los objetivos de esta tesis. A continuacién, describimos los procesos fisicos més relevantes en
la formacién y evolucién de galaxias bajo el paradigma cosmolégico ACDMS.

Enfriamiento del gas

El gas difuso que cae al pozo de potencial del halo de materia oscura sufre un choque
(shock™) que lo calienta hasta 10* — 107 K. En las épocas tempranas de formacién de los halos,
cuando estos son poco masivos, la acrecién de gas sufre el shock en la regién central del halo,
y el tiempo de enfriamiento es lo suficientemente corto como para que el gas se enfrie y forme
un disco en una escala de tiempo similar al tiempo de caida libre. En épocas mads tardias, el
shock de acrecion se acerca al radio virial de los halos masivos, y el tiempo de enfriamiento
excede el tiempo de cruce de los halos. De esta manera, el gas caliente forma una atmosfera
en equilibrio quasi-estatico que se enfria y aporta flujos de gas hacia la region central del
halo.

A Tyas > 107 K tanto el gas primordial (compuesto de 75 % hidrégeno, 25 % helio) como el
enriquecido (que contiene elementos mas pesados) se encuentran mayormente ionizados, y el
mecanismo més eficiente de enfriamiento radiativo es cuando los electrones son acelerados al
encontrarse con los nicleos atémicos (conocido como radiacién de frenado, o bremsstrahlung,
de particular importancia en ciimulos de galaxias).

A temperaturas de 10* < Toas < 10% K, otros procesos resultan importantes. El primero
y mas importante es la ionizaciéon por colisiones, en la cual los dtomos se ionizan al colisionar
con electrones, extrayendo del gas la energia necesaria para lograr la ionizacién. El segundo
mecanismo es la recombinacion, en la cual un electrén se recombina con un ion, emitiendo
un fotén. La tercera es la excitacion colisional, donde los d4tomos se excitan por colisiones
con los electrones libres, y luego decaen al estado fundamental emitiendo radiacién. Todos
estos procesos dependen fuertemente de la temperatura. Bajo la hipdtesis de que el gas es

5A lo largo de esta tesis, el término ICM ser4 vélido para referirse tanto al medio intra-ctimulo como al
medio gaseoso de los grupos de galaxias.

SLa revisién de los procesos fisicos correspondientes a esta seccién se obtuvieron del libro Mo et al. (2010),
los reviews de Somerville & Davé (2015), Vogelsberger et al. (2020) y Boselli et al. (2021), y los trabajos de
Kennicutt (1998a); Fanidakis et al. (2011); Croton et al. (2016b); Henriques et al. (2017), entre otros.

"Se usaré el término en inglés de aqui en més.
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Opticamente delgado a los fotones emitidos, se puede estimar la tasa de enfriamiento dada
por la combinacién de todos estos mecanismos (ver el capitulo 8.1 y el apéndice B1.4 de Mo
et al., 2010, para una derivacién de la funcién de enfriamiento; ver también Sutherland &
Dopita, 1993).

Formacion estelar

Uno de los patrones mas reconocibles de la secuencia de clasificaciéon de Hubble (Hubble,
1926) es la gran variedad de morfologias que presentan las galaxias, la variedad de contenido
de estrellas jévenes y de actividad de formacion estelar. Estudiar de qué manera las galaxias
adquieren su masa en estrellas resulta fundamental para comprender la evolucién de las
galaxias, y entender la historia evolutiva de los distintos tipos de galaxias que habitan el
Universo.

Numerosos estudios observacionales han determinado la tasa de formacién estelar (SFR,
por star-formation rate, en inglés) global en galaxias utilizando la linea de emision H,, el
continuo del ultra-violeta o la emisién en el infrarrojo lejano. Estos estudios han mostrado
que la SFR, medida como la masa en estrellas formada por afio, abarca un amplio rango
de valores segun la caracteristica de la galaxia estudiada. Por ejemplo, las galaxias elipticas
deficientes en gas, las lenticulares y las galaxias enanas tienen SFR practicamente nulas,
mientras que las galaxias espirales ricas en gas tienen SFR ~ 20 Mg yr~!. Altas tasas de
formacién estelar del orden de ~ 100 Mg yr~! pueden hallarse en galaxias que presentan
brotes de formacion estelar (conocidas como galaxias starburst), e incluso tasas enormes del
orden de ~ 1000 M yr—! pueden observarse en starburst luminosos en el infrarrojo. Estas
altas SFR se observan casi exclusivamente en sistemas que presentan fuertes interacciones de
marea o fusiones recientes.

Para poder interpretar estas observaciones, los modelos deben incluir los mecanismos a
través de los cuales el gas se convierte en estrellas dentro de las galaxias. El medio interestelar
(ISM, por inter-stellar medium, en inglés) es un medio complejo, con multiples componentes
gaseosas coexistiendo a diferentes densidades y temperaturas (McKee & Ostriker, 1977).
Se observa que las estrellas se forman en la fase molecular del ISM, que es densa y fria
(T'=10 — 20K), y la eficiencia de la formacién de gas molecular en estrellas es tan solo del
~ 1% (Krumholz et al., 2012). Se observa también que el hidrégeno molecular Hy domina el
comportamiento del ISM a densidades de 1 — 100 cm™3. Las inestabilidades gravitatorias son
las responsables de desatar el colapso del gas y la formacion de nubes gigantes moleculares,
donde ocurrird la formacién de estrellas, por lo que requerir en los modelos una densidad
minima (de algunos dtomos por cm?) necesaria para la formacién estelar es una buena primera
aproximacién. De todos modos, esto requiere también una alta resolucién espacial (~ 100
pc) que solo se alcanzan en simulaciones hidrodindmicas con condiciones iniciales tipo zoom,
donde una representacién de baja resolucién espacial de los campos de densidad rodean a una
region de interés de alta resolucion, a diferencia de las condiciones iniciales que muestrean
grandes volumenes periédicos (Vogelsberger et al., 2020).

La implementacion de recetas de formacién de estrellas en los modelos semi-analiticos
y simulaciones hidrodinamicas es similar. El gas que se ha enfriado disminuye su presion
y colapsa conservando su momento angular, hasta que se estabiliza formando un disco. El
momento angular inicial del halo de gas puede ser utilizado para estimar el tamano radial del
disco; mientras algunos modelos describen la estructura del disco, la mayoria supone que la
distribucién superficial de gas sigue una forma exponencial. La receta més simple que puede
elaborarse consiste en transformar una fraccién del gas frio disponible en estrellas en una
escala de tiempo caracteristica, que puede expresarse como:
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: M,
M, = e, —4 (1.1)

Tx

donde M, es la tasa de formacién estelar total de la galaxia, M.qq es la masa de gas frio, 74 es
una escala de tiempo caracteristica (usualmente se utiliza el tiempo dindmico de la galaxia,
calculado a partir del tamano y la velocidad caracteristica del halo de materia oscura, de
modo que T, = Tqyn x rg/Vh, donde rg y Vi son el radio y la velocidad del halo), y €, es
un parametro libre que regula la eficiencia del proceso. Sin embargo, esta receta no permite
reproducir la anti-correlacién entre fraccién de gas y la masa estelar en galaxias del Universo
local.

Kennicutt (1998b) estudia la validez de la ley de formacién estelar empleada en Schmidt
(1959), representada por una simple ley de potencia que depende de la densidad superficial
de gas, Ygas. Esencialmente, esta relacién plantea que la densidad superficial de la tasa de
formacion estelar estd dada por Xgpr = ASFngfSF si se cumple que Ygas > Y, donde los
pardmetros Asrp y Ngp provienen directamente de las observaciones, y Y¢.t es una densidad
superficial critica a partir de la cual se dan las condiciones éptimas para que tenga lugar
la formacién estelar. Kennicutt (1989) mostré que puede esperarse un decrecimiento de la
formacién estelar a bajas densidades superficiales simplemente considerando la estabilidad
gravitatoria del disco. Encontré que la densidad critica adopta la forma de ¢ = %,
donde « ~ 1 es una constante, ¢ es la dispersion de velocidades del disco, G es la constante
de gravitacion, y « es la frecuencia epiciclica del disco. Kauffmann (1996) adapta esta ley de
formacion estelar al contexto de modelos de formacion de galaxias, y supone que las curvas de
rotacion de los discos son planas, que su velocidad se asemeja a la velocidad de rotacién del
halo de materia oscura (por lo que kK = Ra00/V200), y suponiendo una dispersién de velocidades
de ¢ = 6kms™!, encuentra que e [Meope2] = 0.59 Vago[km s ™1 Rago[kpc]. Larson (1992)
y Elmegreen (1994) mostraron que esta ley de formacién estelar (con Ngp ~ 1.5) puede
derivarse a partir de un disco auto-gravitante, si la SFR es proporcional al cociente entre la
densidad del gas (pgas) y €l tiempo de caida libre (o pg_a%'S), considerando que la distribucién
de gas en el disco tiene una altura constante (Xgas X pgas). Sin embargo, Silk (1997) sugiere
una interpretacién alternativa, donde la SFR es proporcional al cociente entre la densidad
del gas y la escala orbital del disco, lo que equivale a postular que los discos convierten una
fraccion de su gas en estrellas por cada érbita alrededor del centro galactico. De esta manera,
M, x Ygas/Tdyn resulta una aproximacién valida tanto para galaxias normales de disco, como
para aquellas que presentan brotes de formacion estelar (ver Kennicutt, 1998a, para més
detalles).

Suponiendo que el gas se distribuye de manera homogénea en el disco, la densidad super-
ficial de gas critica puede ser transformada en una masa de gas minima necesaria para dar
lugar a la formacién de estrellas (ver Croton et al., 2006). De esta manera, varios modelos
semi-analiticos actuales presentan una receta de formacién estelar de la forma

(Mcold - Mcrit)

Ty ’
donde la masa de gas frio M4 que excede a la masa critica Mt se transforma en estrellas,
con una eficiencia €, y en una escala de tiempo 7, (Croton et al., 2006, 2016a; Guo et al.,
2011; Henriques et al., 2015a; Cora et al., 2018). Cabe destacar que se ha observado también
una dependencia lineal entre Xgpr y la densidad superficial del gas molecular, ¥,,,. Esto
es fisicamente razonable, dado que la formacién de estrellas tiene lugar en densas nubes
moleculares (Kennicutt & Evans, 2012). La separacién del gas del disco en hidrégeno atémico
y molecular, HI y Ho, permite un modelado més detallado del ISM, y la incorporacién de
modelos de formacién estelar més refinados (ver Lagos et al., 2011, 2012).

M, =€,

(1.2)
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Retroalimentacion por supernovas

Por cada evento de formacién estelar, las estrellas mas masivas evolucionan rapidamente
y emiten grandes cantidades de radiacién éptica y ultra-violeta, y liberan energia mecanica a
través de vientos. Al terminar su corta vida (< 100 Myr) explotan como supernovas (SN, por
supernovae, en inglés) liberando también grandes cantidades de energia radiativa y mecédnica
(~ 10%%erg). Esto impacta draméticamente en el ISM, que resulta ionizado y calentado, y en
muchos casos las supernovas logran expulsar parte del gas del disco por medio de vientos.
Se suele referir a esta variedad de procesos como ‘retroalimentacién por supernovas’ (Larson,
1974; White & Rees, 1978). La retroalimentacién por SN afecta principalmente a las galaxias
menos masivas (M, < 10'°Mg), incrementando su metalicidad y alterando la eficiencia de
formacion estelar. De hecho, White & Rees (1978) argumentan que la retroalimentacién por
supernova puede inducir una fuerte dependencia de la eficiencia de formacién estelar con la
masa del halo, y permitiria explicar por qué la conversiéon de bariones en estrellas resulta tan
ineficiente.

Retroalimentacion por nicleo galactico activo

Las galaxias ‘normales’ se caracterizan por tener una emision en el espectro electromagné-
tico dominada por el conjunto de estrellas. Como las atmédsferas estelares estdn, practicamen-
te, en equilibrio térmico e hidrodindmico, esta emisién se corresponde con radiacién térmica.
Dado que las estrellas tienen temperaturas entre 3000 K < T' < 40000 K, el espectro térmico
permanece entre los ~ 4000 A y los ~ 20000&7 aunque si la galaxia forma estrellas activa-
mente y contiene polvo, puede extenderse hacia ambos extremos (hacia el UV y el infrarrojo
lejano).

Sin embargo, una fracciéon pequena pero relevante de galaxias tiene espectros mucho mas
amplios que el esperado para una coleccion de estrellas, gas y polvo. Estas galaxias emiten
desde longitudes de onda de radio hasta rayos-X, lo cual sugiere que parte de su emisién no
es de origen térmico. A estas galaxias se las conoce usualmente como ‘activas’; sin embargo,
la emisién no térmica proviene de la pequena region central de estas galaxias (de algunos
parsecs de tamano), denominada nicleo galdctico activo (AGN, por active galactic nucleus,
en inglés).

Se considera que los AGN se generan por la acrecién de materia hacia un agujero negro
supermasivo (SMBH, por super-massive black hole, en inglés) que se ubica en el centro de
las galaxias. La correlacion entre la masa de los SMBH y de la galaxia indica una fuerte
relacién entre la formacion de los SMBH y la formacién de la galaxia; de hecho, todos los
esferoides/bulbos alojan un SMBH, por lo que se espera que todas las galaxias de alta masa
hayan atravesado una etapa de AGN a lo largo de su evolucién (Fabian, 2012; Heckman &
Best, 2014). Ademds, los AGN son una potente fuente de energia, y el impacto que esta
energia tiene en la componente gaseosa de la galaxia y su entorno (y, en consecuencia, en
las propiedades observables de la galaxia) deben ser tenidas en cuenta en los modelos de
formacién y evolucién de galaxias.

La acrecién de materia por parte de los SMBH genera fenémenos observacionales como
radiacion electromagnética en multiples frecuencias, expulsién de materia a velocidades re-
lativistas en forma de chorros (jets)®, y expulsién de gas a menor velocidad en forma de
vientos. Estos procesos de eyeccién producen retroalimentacién cinética, y depositan ener-
gia en el medio produciendo retroalimentacién térmica; ademds, la radiacién emitida puede
ionizar o disociar el gas (retroalimentacién radiativa) (ver el review de Fabian, 2012). Las
grandes cantidades de energia y momento producidas por los AGN se acoplan de diversas

8Se usaré el término en inglés de aqui en més.
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maneras con el gas presente dentro y fuera de las galaxias, generando una auto-regulacién
del crecimiento del agujero negro central, y una supresién del enfriamiento de gas y de la
formacion estelar en escalas galacticas.

Existen dos vias principales de crecimiento de los SMBH, y cada una estd asociada a un
escenario astrofisico diferente y produce un tipo de retroalimentacién diferente (Croton et al.,
2006; Fanidakis et al., 2011, 2012; Fabian, 2012; Kormendy & Ho, 2013a). Las mismas son:

= Acrecion de gas frio. En general, cuando dos galaxias de tamano similar se fusionan, el
proceso es acompanado por un brote de formacién estelar a partir del gas frio que se
transfiere de ambas galaxias al centro del pozo de potencial del remanente; en ese caso,
parte de ese gas es acretado por el SMBH que resulta de la fusiéon de los respectivos
SMBH de las galaxias involucradas, en el caso de que los tuvieran. Ademas, cuando un
disco se vuelve inestable, puede desatar un brote de formacién estelar y la formacién
de una barra (Efstathiou et al., 1982; Mo et al., 1998; Binney & Tremaine, 2008); en
este escenario, una fraccion del gas frio del disco es transferida por la barra hacia el
centro de la galaxia, y es acretado por el SMBH. Estos procesos estan asociados a altas
tasas de acrecién de materia sobre el agujero negro, en las cuales el gas acretado forma
un disco alrededor del SMBH que es geométricamente delgado y épticamente grueso
(Shakura & Sunyaev, 1973). Este disco pierde energia en forma de fotones de manera
muy eficiente, produciendo retroalimentacién radiativa (este escenario se conoce como
quasar mode, segin la terminologia introducida por Croton et al., 2006).

= Acrecion de gas caliente. Cuando el gas cae al pozo de potencial del halo de materia
oscura a través de acrecién cosmoldgica, se calienta y se establece un halo de gas en
equilibrio cuasi-hidrostatico que rodea a la galaxia central. Este gas se enfria y cae
al disco de la galaxia, y parte del gas alimenta también al SMBH (White & Frenk,
1991; Cole et al., 2000). En este escenario, las tasas de acrecién sobre el agujero negro
son mas pequenas, y la forma de acreciéon del gas es a través de un flujo dominado
por la adveccién (ver Yuan & Narayan, 2014, para una revisién de este tema), que
consiste en un disco geométricamente grueso y 6pticamente delgado (este escenario ha
sido definido como radio mode en Croton et al., 2006). Mediante los mecanismos de
Blandford & Znajek (1977) y Blandford & Payne (1982) se pueden generar jets, que
inyectan energia mecédnica en el gas circundante; se estima que para la galaxia central de
un ctimulo, el jet puede inyectar una potencia de ~ 10%ergs™!, suficiente para detener
el enfriamiento del gas caliente del ICM.

= Fusiones de agujeros negros. Por completitud, mencionamos también que durante las
fusiones de galaxias, los agujeros negros de cada una forman un sistema binario que
pierde momento angular mediante ondas gravitacionales y termina formando un tnico
agujero negro a partir de la fusién de ambos. Este mecanismo no estd asociado a ningin
proceso particular de retroalimentacion.

Presion de barrido sobre el gas del disco

Las galaxias que se mueven a alta velocidad a través de un medio gaseoso experimentan
una fuerza que puede remover parte de su contenido gaseoso, conocida como presién de barrido
(RP, por ram-pressure, en inglés). Esto ocurre, generalmente, cuando se mueven dentro de
un ambiente de alta densidad, como grupos o cumulos de galaxias, a través de su ICM.
El mecanismo de remocién de gas por RP (RPS, por ram-pressure stripping, en inglés) fue
propuesto por Gunn & Gott (1972) hace 50 anos para explicar la peculiar morfologia de
galaxias que presentaban ‘colas’ de gas que emitian en radio, y usualmente es considerado
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como el mecanismo perturbativo dominante en los cimulos de galaxias como Coma, Virgo
y Norma (Vollmer et al., 2001; Boselli & Gavazzi, 2006; Gavazzi et al., 2013; Roberts et al.,
2019). Simulaciones de diverso tipo han mostrado que este mecanismo puede remover el gas
atémico y molecular presente en el disco de galaxias de diferente masa, segin el ambiente en
el que orbiten (Abadi et al., 1999; Vollmer et al., 2001).

FEl gas presente en una galaxia que se mueve a una velocidad v relativa al ICM experimenta
una fuerza de arrastre (generada por los protones) lo cual genera una presién de barrido sobre
la nube, que puede estimarse como

Pram - PICMU27 (13)

y puede remover el gas del ISM siempre que supere la fuerza gravitatoria que mantiene ligado
el gas al disco de la galaxia (Gunn & Gott, 1972; Fujita & Nagashima, 1999; Abadi et al.,
1999). En la formulacién original de Gunn & Gott (1972), esto se expresa como

rot

Pram > QWGE*EgaS = Tl, (14)
ga

2
Vpot Lgas

donde ¥, y Ygas son la densidad superficial de estrellas y gas, vro1 la velocidad de rotacion
de la galaxia, y Rga su radio. De esta manera, la RP depende tanto de las propiedades
del ambiente, del movimiento de la galaxia y de sus propiedades intrinsecas. Es importante
destacar que la RP es un proceso hidrodindmico que involucra dos componentes gaseosas.
Por esta razon, las estrellas, que ocupan una pequena proporcién de la superficie del disco,
no resultan perturbadas en la interaccién.

Las fuerzas gravitacionales que mantienen al ISM acoplado al disco estelar pueden ser
estimadas a partir de la variacion radial de la densidad superficial del gas (o estrellas), o de
la curva de rotacién de la galaxia. La variacion radial de estas cantidades es conocida con
precisiéon en galaxias de tipo tardio, y pueden ser derivadas a partir de datos observacionales
o analiticos usando relaciones simples. Por ejemplo, los perfiles radiales de gas y estrellas
pueden ser representados por un disco que decae exponencialmente, especialmente las regiones
externas que son mas sensibles a la presién de barrido. Siguiendo a Cortese et al. (2007), se
pueden expresar como

M, r
gas,x
Ega&* = 227 exXp | — (15)
71.T.O,gas,* T'0,gas,x

donde 1 gas « €s la escala del perfil exponencial del disco de gas o estrellas. Mediante simples
relaciones puede derivarse, a su vez, un radio y una masa de remocién, que caracterizan el
impacto del evento de RPS sobre el gas del disco. Para ver la derivacion de esta expresién,
referimos al lector al review de Boselli et al. (2021), y a la Sec. 2.2 para una implementacién
particular en el contexto de modelos semi-analiticos.

A partir de estas relaciones, Boselli et al. (2021) estima, de manera aproximada, el impacto
de RPS sobre las galaxias como funcién de su masa estelar, su posicién dentro de un cimulo,
y la masa del halo principal (ver su fig. 3). Encuentran que en un cimulo tan masivo como
Coma, (Magy ~ 8.9 x 10'* M), todas las galaxias activas de M, < 1033 Mg pueden perder
la totalidad del gas al llegar al radio virial del cimulo, caracterizado por Ragg, mientras que
aquellas de M, < 10'°2M deben alcanzar las regiones internas del mismo (r < 0.2 Rago)
para resultar afectadas. Para el mismo ctimulo, las galaxias de M, < 10%° M, ubicadas cerca
del radio virial pueden perder ~ 50 % del gas. Como es esperable, la eficiencia de remocién
del gas decrece en ambientes menos densos, pero aun son dominantes en ciimulos tan masivos
como el de Virgo (Mg ~ 1014 M), y pueden ser importantes en galaxias de baja masa que
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cruzan las regiones internas de grupos de galaxias. Por ejemplo, galaxias de M, < 10° pueden
perder hasta la mitad de su gas al cruzar r < 0.2Rqg-

RPS del gas caliente del halo

Las componentes gaseosas de una galaxia incluyen tanto el gas atémico y molecular del
disco como una componente extendida de gas caliente (7' ~ 10 — 107 K). Los modelos esta-
blecen que este halo de gas caliente se distribuye dentro del radio virial del halo de materia
oscura de la galaxia, y mediante su enfriamiento es el encargado de alimentar el gas presente
en el disco.

Existe observacién directa de la accién de RP sobre el halo de gas caliente. Dada la alta
temperatura a la que se encuentra esta componente, su emision en rayos-X puede ser directa-
mente observable. Existen numerosos trabajos que reportan ‘colas’ de gas que emiten rayos-X
en galaxias que orbitan dentro de ciimulos de galaxias (Sun & Vikhlinin, 2005; Sun et al.,
2007; Randall et al., 2008), por lo que es esperable que estas galaxias estén experimentando
RPS. En particular, se ha detectado la presencia de colas de gas en rayos-X en galaxias del
cimulo de Virgo (Wezgowiec et al., 2011), del cimulo de Norma (Abell 3627, Sun et al.,
2006) y el cimulo de Leo (Abell 1367, Sun et al., 2021, y referencias alli citadas), tanto en
galaxias de tipo temprano como de tipo tardio.

Resulta fundamental la incorporacién de la remocién gradual del halo de gas caliente
por RP en la evolucién de las galaxias. Es esperable que el impacto de este proceso sea
més fuerte (y, por lo tanto, més relevante) en cimulos de galaxias, aunque también puede
tener un rol importante en grupos de galaxias. Cabe destacar que el ~ 25 % de las galaxias de
M, > 10° M, se encuentran en halos de Mgy > 10'* Mg, y esa proporcién asciende al ~ 45 %
para galaxias localizadas en halos de Magy ~ 10'3 — 10'* M, (Henriques et al., 2015a), por
lo que su implementacién tiene impacto en la evolucién de una alta proporcién de galaxias.

1.3. Evolucion de galaxias en ambientes de alta densidad

En esta seccién describimos las caracteristicas que presentan los cimulos de galaxias
en las etapas tempranas de su formacién (etapa de proto-cimulos), y las propiedades que
presentan las galaxias distribuidas a su alrededor. Ademads, detallamos numerosos trabajos
observacionales y tedricos que estudian el vinculo entre las propiedades de las galaxias en
el Universo local (principalmente la tasa de formacién estelar) con la densidad del ambiente
en el que se encuentran. Por iltimo, destacamos la relacién que presenta la evolucién de la
formacion estelar con la historia orbital de las galaxias presentes en ctimulos.

Galaxias en entornos de proto-cimulos

Existen numerosas estrategias observacionales para detectar proto-cimulos de galaxias.
Una estrategia consiste en detectar la emisiéon en rayos X de origen térmico que se origina en
el ICM, aunque esta no resulta lo suficientemente intensa a z > 2, donde los ciimulos tienen
su etapa temprana de formacién (ver el capitulo 2 de Overzier, 2016). Otra posibilidad es
buscar sobre-densidades de galaxias en relevamientos de gran superficie, pero los corrimientos
al rojo de las galaxias deben confirmarse mediante espectros, ya que de otro modo las incer-
tidumbres en el corrimiento al rojo pueden resultar mas grandes que el tamaiio fisico de las
sobre-densidades (Chiang et al., 2013). Una estrategia més eficiente es estudiar el entorno de
objetos que son candidatos a ubicarse en los picos de densidad de materia. En términos ge-
nerales, las galaxias més luminosas estdn altamente agrupadas, sugiriendo que se encuentran
alojadas por halos masivos. Los cuasares se encuentran entre los objetos mas luminosos del
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Universo, y se supone que pueden servir como trazadores de las estructuras més masivas (e.g.
Wold et al., 2003; Kashikawa et al., 2007; Overzier et al., 2009; Adams et al., 2015). Otras
candidatas para trazar estructuras masivas son las radio galaxias, que tienen masas estelares
del orden de ~ 10'2M, (e.g. Le Fevre et al., 1996; Pentericci et al., 1997; Venemans et al.,
2002; Venemans et al., 2007; Hayashi et al., 2012; Orsi et al., 2016). Por ejemplo, utilizando
la linea Lyc, Venemans et al. (2007) encuentran que las radio galaxias parecen trazar estruc-
turas con masas de 10 — 105 =1 My? en el rango 2 < z < 5.

Para estudiar las propiedades de las galaxias que se localizan en estos entornos, es necesario
interpretar correctamente la emision que presentan en distintas longitudes de onda. La intensa
actividad de formacién estelar en galaxias en el Universo temprano genera una gran cantidad
de fotones ultra-violeta (UV), que ionizan el hidrégeno circundante a la regién de formacién
estelar. A continuacion, la recombinacion del hidrégeno produce una serie de intensas lineas
de emisién (ver Dijkstra, 2017). Las galaxias con lineas de emisién (ELG, por emission-line
galazies, en inglés) son galaxias activas, con intensa formacién estelar, cuyo espectro contiene
intensas lineas de emisiéon de origen nebular. Como la intensidad caracteristica de las lineas
de emisién permite su deteccion y la determinacion precisa del corrimiento al rojo en el que se
encuentran las galaxias, usualmente son utilizadas para detectar sobre-densidades de materia
a alto corrimiento al rojo. Esta particularidad permite también acotar su distribucion espacial
en volumenes cosmoldgicos relativamente finos.

Entre las ELG, aquellas que tienen las lineas de emisién detectable Lya (A = 1216A) o}
Ha (A = 6563A) se las denominan como LAEs y HAEs (por Lya y Ha emitters, en inglés),
respectivamente. En una galaxia con formacion estelar activa, estas lineas poseen el mismo
origen astrofisico: se producen cuando la emisién ionizante de estrellas jovenes y masivas es
absorbida por regiones compuestas de hidrégeno atémico en el ISM. La recombinacion de
estos d4tomos conduce a la emisién de fotones que generan las lineas Lyay Ha '° (Orsi, Lacey
& Baugh, 2012; Dijkstra, 2017). Ademas, los fotones de Ly« son absorbidos y dispersados por
el ISM, el medio circum-galdctico (CGM, por circum-galactic medium, en inglés) y el medio
intergalactico (IGM, por inter-galactic medium, en inglés) a través de complejos procesos de
transferencia radiativa, que afectan a las propiedades observadas de las LAEs (Orsi et al.,
2014; Gurung-Loépez et al., 2019b). Sin embargo, dada la baja probabilidad de interaccién
entre los fotones Ha y los 4tomos de hidrégeno neutro, las HAEs no se ven afectadas por estos
procesos, particularidad que las convierte en excelentes trazadoras de la tasa de formacién
estelar instantdnea (Kennicutt, 1998a; Calzetti, 2013).

Las campanas que relevan la emisiéon tanto Ha como Lya para el mismo corrimiento al
rojo resultan fundamentales para entender las propiedades intrinsecas de las HAEs y LAEs,
y proveen informacién sobre las funciones de luminosidad intrinsecas y observadas''. Aun-
que la fraccién de emisores duales (galaxias que emiten tanto Ha como Ly« , que llamaremos
HAEs+LAEs) depende de la profundidad del relevamiento (Shimakawa et al., 2017b), nume-
rosos estudios reportan la baja fraccion de fotones Lya que escapan de las HAEs: entre el
~ 5% (Hayes et al., 2010; Matthee et al., 2016) y el ~ 37 % (Sobral et al., 2017). La fraccién
de escape muestra una fuerte anti-correlacién con la extincién por polvo y la SFR, y una
débil anti-correlaciéon con la masa estelar (Hayes et al., 2011; Matthee et al., 2016).

Cabe destacar que numerosos autores reportan diferentes poblaciones de galaxias habi-
tando regiones de alta densidad en el Universo temprano, y la manera en que el entorno de los

9Notamos que h es una constante adimensional que se define a partir de la constante de Hubble, de manera,
que h = Ho/(100kms™' Mpc™!).

10Nos referimos a los mismos simplemente como fotones Lya y Hev.

" Remarcamos que un relevamiento dual puede ser realizado desde observatorios localizados en la Tierra
unicamente en un rango de corrimiento al rojo angosto (z ~ 2.2 — 2.5).
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proto-cimulos afecta la emision de las ELGs resulta todavia un tema de debate (ver el review
de Overzier, 2016). Por ejemplo, utilizando datos de los campos VLT FORS, Venemans et al.
(2002) y Venemans et al. (2007) encuentran que las LAEs se distribuyen de manera relativa-
mente aleatoria en el proto-cimulo TN-J1338 (z ~ 4.1), mientras que Overzier et al. (2008)
encuentran que las LAEs parecen habitar regiones desprovistas de galaxias cuyo espectro pre-
senta el quiebre de Lyman (Lyman Break Galazies, en inglés, seleccionadas por su emisién en
UV). En un trabajo pionero, Kurk et al. (2004) observan el proto-cimulo Spider Web tanto en
Ha como en Lya, y encuentran que la distribucién espacial de las HAEs y las LAEs difiere.
Este proto-ciimulo estd localizado alrededor de la radio-galaxia PKS 1138-262 a z = 2.16,
y presenta una concentracién de HAEs en direccién hacia la radio-galaxia, mientras que las
LAEs no lo hacen (Kurk et al., 2004).

Otro ejemplo notable resulta ser el proto-cimulo USS1558-003, ubicado alrededor de una
radio-galaxia a z ~ 2.5 (Hayashi et al., 2012), ya que es uno de los pocos que ha sido estudiado
tanto en Ha como en Lya, permitiendo comparar las caracteristicas de las HAEs y LAEs en
un unico entorno. Hayashi et al. (2016) estudian las propiedades de las HAEs de USS1558-003,
y encuentran que las HAEs con M, > 10'°M se encuentran en la secuencia principal definida
por las galaxias activas de campo SFR — M, , mientras que algunas HAEs con M, < 10?3M,
se desvian hacia arriba de la secuencia principal, y presentan SFRs consistentes con galaxias
con brotes de formacién de estrellas. Shimakawa et al. (2017a) analizan la emisién Lya de las
HAEs en el proto-cimulo USS1558-003 y encuentra una clara falta de LAEs en las densas
regiones trazadas por las HAEs. Ellos sugieren que esto se debe a que un exceso de polvo y
gas (que es acretado a lo largo de un filamento de gas frio) previene el escape de los fotones
Lya desde la regién central del proto-cimulo.

Una manera de cuantificar como las galaxias se distribuyen alrededor de objetos centra-
les es calcular el agrupamiento de las galaxias mediante la funciéon de correlacion cruzada
(ver Sec. 3.2). A alto corrimiento al rojo, la funcién de correlacién cruzada, ., entre los
objetos centrales que trazan las sobre-densidades (radio-galaxias y cuasares) y las ELGs que
se distribuyen a su alrededor, ofrecen informacién tanto a pequenia como gran escala. Orsi
et al. (2016) encuentran que, a grandes escalas (r > 10h~! Mpc), la amplitud de & para
HAEs y LAEs es mayor cuando los objetos centrales son radio-galaxias, debido a que habi-
tan halos de materia oscura mas masivos. A pequenas escalas, LAEs de baja luminosidad
(La > 10** h=2 ergs™1) tienen mayor &.. que LAEs brillantes (La > 10*2 h=2 ergs™1), debido
a que la retroalimentacion por AGN previene que a pequenas separaciones la senal de ..
este dominada por galaxias con brotes de formacién estelar. Es decir, la distribucién espacial
de HAEs y LAEs presenta diferencias que pueden ser cuantificadas mediante el estudio de
la funcién de correlacién de estas poblaciones. Recientemente, Gurung-Lépez et al. (2020)
encuentran que la presencia de IGM produce un efecto sobre la funcién de auto-correlacién
&(r) de LAEs a z = 5.7, engrosando la forma de la £(r) alrededor de la escala caracteristica
de oscilacién actstica de los bariones, y desplazando ~ 1~ cMpc!? el lugar donde ocurre el
méximo de la senal. Si la presencia de IGM tiene un impacto en el estudio de la distribucién
espacial de las LAEs en ambientes densos, podria inducir conclusiones engafiosas al interpre-
tar el agrupamiento en relevamientos futuros como HETDEX (Hill et al., 2008) o DESI (Levi
et al., 2013).

12T as coordenadas referidas al sistema de referencia en el cual la distancia entre objetos no cambia debido
a la expansion del Universo se denominan co-méviles. En este caso, la unidad cMpc se refiere a mega-pérsecs
co-méviles. La relacién entre las coordenadas co-méviles y coordenadas fisicas es Xco—movil = Xfisica * (1 + 2).
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Supresion de la formacion estelar en grupos y ciimulos

Las galaxias pueden separarse, a grandes rasgos, en aquellas que tienen una baja o nula
actividad de formacién estelar, usualmente denominadas ‘pasivas’, de aquellas que aun for-
man nuevas estrellas, que llamaremos ‘activas’3. Tipicamente, las galaxias pasivas presentan
morfologias de tipo esferoidal o elipticas, contienen una gran cantidad de masa en estrellas,
y se ubican en ambientes de alta densidad; por otra parte, las galaxias activas presentan
morfologias de disco y tienden a localizarse en ambientes de baja densidad (Dressler, 1980;
Kauffmann et al., 2003; Baldry et al., 2004).

En términos evolutivos, el descubrimiento de que la evolucién de la SFR por unidad
de volumen comévil (conocida como densidad de SFR) crece rdpidamente a medida que
disminuye el corrimiento al rojo alcanzando su maximo a z ~ 2 para luego decrecer hacia
z = 0. (Madau et al., 1996) mostré que la formacién de estrellas debe ser vista no como un
evento sino como un proceso, en el cual las galaxias mas masivas adquieren su masa en épocas
mas tempranas, mientras que las menos masivas lo hacen mas tardiamente, caracteristica
conocida como downsizing (Cowie et al., 1996; Cattaneo et al., 2008). De hecho, la poblacién
de estrellas actuales en el Universo se formd, en promedio, alrededor de z ~ 1.3 (Wilkins
et al., 2008; Karim et al., 2011), hace unos ~ 8.5 Giga-anos (Gyr, por Giga-years, en inglés).
A cada época, la SFR de las galaxias activas es aproximadamente proporcional a su contenido
de masa estelar, pero el cociente entre ambas (la tasa de formacién estelar especifica, o sSFR,
por specific star-formation rate, en inglés) aumenta fuertemente con el corrimiento al rojo, al
menos hasta z = 3 (Noeske et al., 2007; Karim et al., 2011). También se ha observado que
la poblacién de galaxias puede separarse en activas y pasivas a cada z, y se muestra que la
fraccion de pasivas es mucho menor en épocas tempranas del Universo (Wetzel et al., 2013;
Muzzin et al., 2013; Ilbert et al., 2013).

En el Universo local, tanto las observaciones como los modelos tedéricos coinciden en
que muchas propiedades de galaxias, como los colores, morfologia o SFR, presentan una
bimodalidad. Para interpretar estas observaciones, resulta fundamental considerar diferentes
procesos fisicos que tienen como resultado la supresién'* de la formacién estelar en las galaxias
y la transformacién morfoldgica. Estos procesos fisicos estan asociados tanto con el contenido
de masa que tienen las galaxias, como también con la densidad del ambiente en que se
ubican. De hecho, dada la naturaleza jerarquica del crecimiento de estructuras, se espera
que las propiedades de las galaxias dependan de si se encuentran en el centro del pozo de
potencial de los halos (por lo cual se las denomina galaxias centrales) o son satélites orbitando
dentro de los halos. Por ejemplo, gracias a la amplia muestra de galaxias del Sloan Digital Sky
Survey (SDSS Abazajian et al., 2009), se ha demostrado que existe una masa caracteristica
del orden de ~ 10'%% M, a partir de la cual las galaxias son predominantemente pasivas, atin
si se encuentran aisladas, y por debajo de la cual son predominantemente activas (Kauffmann
et al., 2003), especialmente si se encuentran aisladas. Mds especificamente, galaxias con M, <
10'° M, tienden a ser pasivas si se ubican en ambientes de alta densidad como grupos y
cimulos (Wetzel et al., 2012; Schaefer et al., 2019).

La dependencia de la actividad de formacién estelar con la masa estelar y la densidad
del ambiente se refleja en el estudio de la fraccién de galaxias pasivas cuando se consideran
muestras de galaxias aisladas o de satélites de grupos y cimulos. Por ejemplo, la fraccién de

13En la literatura en inglés, las galaxias pasivas son denominadas passive galazies o quenched galazies; este
ultimo término hace referencia a la supresiéon de la formacién estelar (star formation quenching), sin especificar
los procesos fisicos involucrados. Por otra parte, las galaxias que forman estrellas activamente se denominan
star-forming y, a lo largo de esta tesis, nos referiremos las mismas como ‘activas’; este término no hace alusién
al hecho de que en su interior la galaxia pueda albergar un AGN.

A modo de convencién, utilizaremos la palabra ‘supresién’ para denotar la disminucién de la SFR por
debajo de un determinado umbral.
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galaxias pasivas (sin discriminar entre satélites o centrales) aumenta conforme aumenta la
masa estelar, practicamente a toda época del Universo (para z < 3, como muestran Muzzin
et al., 2013; Fossati et al., 2017). Cuando solo se consideran galaxias satélites, la fraccién de
galaxias pasivas depende de la masa del halo principal en el que se encuentran, y aumenta
conforme aumenta la masa del halo, a masa estelar fija (Wetzel et al., 2012, 2013; Davies
et al., 2019). Mds aun, es més probable que las satélites sean pasivas si fueron acretadas
tempranamente (Pasquali et al., 2019), evidenciando la relevancia del ambiente en la supresién
de la formacion estelar.

En las dltimas décadas se han dedicado muchos esfuerzos a determinar la importancia
relativa que la masa estelar y la densidad del ambiente tienen en la supresion de la formacién
estelar, y como afectan a las propiedades de galaxias centrales y satélites. Por convencién,
la supresion de la formacién estelar que ocurre por procesos vinculados a la masa estelar se
denomina ‘supresiéon por masa’, y la que se da por procesos vinculados con el ambiente en el
que se encuentran las galaxias se denomina ‘supresion por ambiente’ (Peng et al., 2010a).

Por un lado, la supresién por masa se asocia a procesos auto-regulados, como la retroali-
mentacién por AGN (e.g. Fabian, 2012; Beckmann et al., 2017) y retroalimentacién estelar
(e.g. Hopkins et al., 2014; Chan et al., 2018), que pueden afectar tanto a las galaxias cen-
trales como satélites, y se cree que son, en gran parte, responsables de la dependencia de
las propiedades de las galaxias con su masa estelar. La supresién por ambiente, por otro
lado, corresponde a la disminucion de la actividad de formacién estelar en galaxias satélites
debido a que pasan a formar parte de un ambiente denso. Este escenario involucra procesos
fisicos que dependen del ambiente, como la presién de barrido (RP, ya descrita), remocién
por fuerzas de marea (TS, por tidal stripping, en inglés, Merritt, 1983), evaporacién térmica
(Cowie & Songaila, 1977), remocién viscosa turbulenta (turbulent viscous stripping en inglés,
Nulsen, 1982) y hostigamiento galdctico (galaxy harrassment en inglés, Moore et al., 1996).
La RP ejercida por el ICM sobre la componente gaseosa de la galaxia ha sido propuesta como
la principal causa de la transformacién de las galaxias una vez que se convierten en satélites
(McCarthy et al., 2008; Tecce et al., 2010; Bahé et al., 2013; Jaffé et al., 2015; Boselli et al.,
2014a, 2016; Steinhauser et al., 2016; Lotz et al., 2019; Roberts et al., 2019), ya que reduce
el contenido de gas caliente del halo y/o de gas frio del disco, reduciendo o suprimiendo la
formacion estelar. Existe evidencia de la accién de la RP sobre el gas frio del disco de las
galaxias (que incluye a las visualmente impactantes galaxias ‘jellyfish’, Ebeling et al., 2014),
tanto observacionalmente (Chung et al., 2009; Poggianti et al., 2017; Boselli et al., 2018; Ro-
berts & Parker, 2020; Moretti et al., 2021) como teéricamente (Yun et al., 2019; Franchetto
et al., 2021). Referimos al lector a Boselli et al. (2021) para un reciente review del tema. La
RP depende tanto de la densidad local del ICM como de la velocidad relativa de la galaxia
(ver ec. 1.3), por lo cual es esperable que este proceso sea mas intenso en cimulos masivos
y sobre galaxias que atraviesan el medio a alta velocidad. Sin embargo, no hay un amplio
consenso sobre las escalas de tiempo involucradas en el proceso de RP. Mientras que algunos
autores encuentran que esta escala de tiempo es corta, del orden de 1 Gyr o menos (McCarthy
et al., 2008; Catinella et al., 2013; Lotz et al., 2019), otros encuentran que todo el proceso de
supresién de la formacion estelar requiere de varios Gyr (De Lucia et al., 2012; Wetzel et al.,
2013; Oman & Hudson, 2016; Cora et al., 2019). Por lo tanto, la densidad local del ambiente
resulta insuficiente para determinar las propiedades de las galaxias, ya que dependen también
del tiempo de permanencia dentro del ambiente (Smith et al., 2019; Pasquali et al., 2019).

Se ha reportado que la supresién por masa y ambiente son independientes entre si (e.g.
Peng et al., 2010a; Quadri et al., 2012; Muzzin et al., 2012; Lin et al., 2014; Gabor & Davé,
2015), mientras que otros estudios concluyen lo contrario (e.g. Darvish et al., 2016; Kawinwa-
nichakij et al., 2017). Darvish et al. (2016) encuentran que la supresién por ambiente es més
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> 5x 1019My) a 2z < 1, mientras que la supresién por
masa gana relevancia a z 2 1 y es mas eficiente en ambientes més densos. Kawinwanichakij
et al. (2017) extienden el andlisis a masas mas bajas, demostrando que la mayoria de las
galaxias pasivas de baja masa (M, ~ 3 x 10% — 10 M) pueden ser explicadas por supresiéon
por ambiente. A masa estelar fija, la densidad de SFR decrece mas abruptamente a medida
que disminuye el corrimiento al rojo para galaxias en cimulos que en el campo (Guglielmo
et al., 2015), resaltando la importancia de la supresién por ambiente, especialmente desde
z ~ 1.5 (Nantais et al., 2017).

La interaccién y las fusiones entre galaxias podrian explicar el escenario en el cual la
supresién por ambiente y masa no son separables, i.e., en el régimen de ambientes densos y
galaxias muy masivas (Darvish et al., 2016). Las galaxias masivas (M, ~ 109 — 105 M)
han experimentado tipicamente una fusién con un objeto de masa similar a la suya'® desde
z =1 (Xu et al., 2012). De igual manera, las elipticas en grupos adquieren su morfologia
esferoidal a través de fusiones mayores que suceden en épocas tempranas (z 2 1), cuando la
galaxia habita el halo progenitor de estos sistemas, y el truncamiento de la formacién estelar
sucede mas tardiamente cuando se incorpora al grupo (Feldmann et al., 2011). Las caidas
(“inflows’, en inglés) masivas de gas en las fusiones mayores de galaxias activas desatan brotes
de formacién estelar y alimentan el SMBH (Hopkins et al. e.g. 2008; Khabiboulline et al. e.g.
2014); mientras el brote consume la mayor parte del gas del niicleo, la retroalimentacién por
supernovas y por la presencia de un AGN expulsan el gas residual.

eficiente en galaxias mas masivas (M, 2

Los modelos de formacién de galaxias han explorado la importancia relativa de diferentes
mecanismos de supresién de la formacién estelar, utilizando tanto simulaciones hidroding-
micas (e.g. Schaye et al., 2015; Bahé & McCarthy, 2015; Taylor et al., 2017; Davé et al.,
2017; Pallero et al., 2019; Oman et al., 2021a; Donnari et al., 2021b,a; Pallero et al., 2022)
como modelos semi-analiticos (e.g. De Lucia et al., 2012; Henriques et al., 2017; Stevens &
Brown, 2017; Cora et al., 2018; Henriques et al., 2019). Ambas aproximaciones predicen que
la supresién empieza una vez que el enfriamiento de gas se vuelve ineficiente (e.g. Schawinski
et al., 2014; Peng et al., 2015). De esta manera, el gas frio del disco no es alimentado por el
enfriamiento de gas caliente, y se consume en unos pocos Gyr. Esto resulta en un declive de
la tasa de formacién estelar hasta que la galaxia se vuelve pasiva. Este escenario correspon-
de con la segunda etapa de supresién conocida como demorada-luego-rapida, propuesto por
Wetzel et al. (2013), en el cual el inicio de la supresién desde la primera caida a un cimulo
puede demorarse ~ 3 — 4 Gyr para galaxias de baja masa (~ 10 Mg) y ~ 2Gyr para las
masivas (~ 10" M). Una vez que empieza la supresién de la formacién estelar, ésta sucede
en una corta escala de tiempo (< 1 Gyr).

Conexion entre la formacion estelar y la evolucion orbital

Ademas de los cimulos masivos, se ha establecido que los ambientes menos masivos,
como los grupos de galaxias, también resultan relevantes en la evolucion de las galaxias saté-
lites, dado que son fundamentales en la constitucién de las grandes estructuras del Universo
(Zabludoff & Mulchaey, 1998; Fujita, 2004). De hecho, una alta proporcién de galaxias que
actualmente se encuentran en cumulos de galaxias estuvo previamente dentro de entornos
de grupos, y halos mas pequefios. Los ctimulos masivos (Magg > 104 M) pueden acretar
galaxias que habitan grupos (Magg) ~ 10'® M) o también filamentos (ademés de galaxias
centrales). Utilizando un abordaje semi-analitico, McGee et al. (2009) muestran que el ~ 40 %
de las galaxias que acreta un camulo proviene de grupos; mas recientemente, Benavides et al.

15Consideramos una ‘fusién mayor’ cuando la relacién entre las masas estelares de las galaxias que se fusionan
cumple 0.3 < M, sat/ My cen < 1.
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(2020) utilizan la simulacién hidrodindmica ILLUSTRIS (Vogelsberger et al., 2014), y encuen-
tran que un ~ 38% de las galaxias del ctimulo proviene de grupos de Magg ~ 10 M.
También Wetzel et al. (2013) encuentran que, en los halos mas masivos, la manera de acre-
ciéon dominante es a través de satélites que habitan halos mas pequenos, ya que la acrecién de
galaxias centrales del campo cae por debajo del ~ 50 %. Los procesos fisicos que experimen-
tan las satélites previo a ingresar al ctimulo se consideran un ‘pre-procesado’ (Balogh et al.,
1999; Fujita, 2004; De Lucia et al., 2012; Wetzel et al., 2013; Taranu et al., 2014; Haines
et al., 2018; Smith et al., 2019; Pallero et al., 2019; Just et al., 2019; Rhee et al., 2020). Por
ejemplo, Fabello et al. (2012) encuentran evidencia de que la RP remueve gas atémico de
galaxias en halos mas masivos que 10'3Mg,, aunque esto no deberia esperarse en halos menos
masivos (Taranu et al., 2014). A partir de observaciones del SDSS, Hou et al. (2014) estudian
la fraccion de galaxias pasivas en una muestra de satélites de grupos y cimulos; empleando
una combinacién de catdlogos de satélites y simulaciones, establecen que los efectos de pre-
procesado tienen un rol significativo en determinar la fraccién de galaxias pasivas observadas
en ctimulos de masa virial superior a ~ 105 M, Cabe destacar que alrededor del ~ 40—55 %
de las galaxias ubicadas alrededor de los ciimulos son pasivas (Wetzel et al., 2012), por lo que
una clasificacién precisa de las galaxias alrededor y dentro de los ciimulos de galaxias resulta
fundamental para conectar sus propiedades con la evolucion orbital de las mismas.

El diagrama de fases (PSD, por phase-space diagram, en inglés), construido con las po-
siciones y velocidades relativas al centro del cimulo, resulta una herramienta muy util para
inferir los tiempos de caida y las historias orbitales de distintas poblaciones de galaxias (Oman
et al., 2013; Smith et al., 2019; de los Rios et al., 2021) y vincular el ambiente con las pro-
piedades de las galaxias (Mahajan et al., 2011; Jaffé et al., 2015; Haines et al., 2015; Oman
& Hudson, 2016; Arthur et al., 2019; Pasquali et al., 2019; Rhee et al., 2020; Sampaio et al.,
2021; Morokuma-Matsui et al., 2021; Mostoghiu et al., 2021). En varios de los estudios men-
cionados, la combinacion de resultados del PSD observado con simulaciones numéricas ha
sido utilizada para identificar diferentes poblaciones de galaxias dentro y alrededor de ciimu-
los de galaxias, tales como aquellas que estdn ingresando al cimulo a altas velocidades por
primera vez; aquellas que ingresaron hace mucho y constituyen una poblacién ‘virializada’
con bajas velocidades y distancias respecto al centro del cimulo; y aquellas que estuvieron
dentro del cimulo en algiin momento de su evolucién orbital, y ahora se encuentran fuera de
él, conocidas como galaxias backsplash'®. Sin embargo, las limitaciones debidas a las proyec-
ciones inherentes a la observacion del cielo redundan en incertidumbres sobre la clasificacién
de distintas poblaciones. Por ejemplo, las galaxias backsplash y aquellas que estan cayendo
por primera vez ocupan regiones superpuestas en el PSD proyectado (Mahajan et al., 2011;
Oman et al., 2013; de los Rios et al., 2021).

Numerosos estudios observacionales han mostrado que los efectos de ambiente pueden
actuar en las galaxias ubicadas mas alld del borde del cimulo tanto sobre la componente
bariénica (Wetzel et al., 2012; Lu et al., 2012) como sobre el halo de materia oscura (Behroozi
et al., 2014). A partir de una muestra de cimulos construidos mediante la aplicacién de
la simulacién hidrodindmica GADGET-X sobre la muestra de halos de materia oscura del
proyecto THREEHUNDRED (Cui et al., 2018), Arthur et al. (2019) utilizan el PSD para mostrar
que las galaxias que caen por primera vez al cimulo pierden su contenido de gas cuando llegan
a una distancia ~ 1.5 Rogg respecto al centro del mismo utilizando las tres coordenadas
espaciales, mientras que este corte abrupto se da hacia ~ 2 Ropg en coordenadas proyectadas.
Mostoghiu et al. (2021) extienden este estudio y exploran cémo las galaxias acretadas en
diferentes épocas constituyen el PSD, y encuentran que las galaxias ubicadas dentro de ~
1.5 Rogp pierden todo su gas independientemente del momento en que fueron acretadas. Por

16Se usard el término en inglés de aqui en més.
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el contrario, Sun et al. (2007) y Jeltema et al. (2008) encuentran evidencias de satélites en la
region central de un cimulo que presentan senales de remocién de su gas frio y su halo de gas
caliente (respectivamente), mostrando que no todas las satélites pierden completamente su gas
al ingresar a un cumulo. Recientemente, Ayromlou et al. (2019) introdujo una nueva técnica
para estimar los efectos de ambiente en el modelo semi-analitico de Munich L-GALAXIES. Alli,
definen un estimador de la densidad local del ambiente en la que una galaxia se encuentra, sin
discriminar si estas son centrales o satélites. Esto introduce un nuevo abordaje a los efectos
de ambiente como RPS, ya que las galaxias centrales localizadas en la vecindad de halos
massivos (Mago > 102 M) pueden experimentar RPS. Con este modelo, Ayromlou et al.
(2021) muestran que la dependencia de la fraccién de galaxias pasivas con la distancia al centro
hasta ~ 6 Rggp estd en razonable acuerdo con observaciones de SDSS. Sin embargo, Wetzel
et al. (2014) argumentan que la supresiéon de la formacién estelar en galaxias backsplash
ocurre de manera similar que en galaxias satélites (que se detectan dentro del radio virial
de los cimulos), lo cual permite explicar el incremento de la fraccién de centrales pasivas
en la cercanfa de halos masivos hasta ~ 5 Rogom''. Con esta interpretacién, los efectos de
ambiente quedan restringidos dentro del radio virial del cimulo, y no se necesitarian efectos
de ambiente que actien sobre las galaxias centrales previo al primer ingreso al cimulo.

La determinacién del tiempo de caida a un cimulo resulta crucial para estudiar la evo-
lucién de las galaxias en estos entornos. Smith et al. (2019) estudian las propiedades de
diferentes poblaciones de galaxias satélites utilizando el PSD. En su trabajo, clasifican a las
satélites segiin su tiempo de primer caida al halo, y separan una muestra de galaxias que ca-
yeron tardiamente (tinfan < 3 Gyr) de aquellas que cayeron tempranamente (tinfan > 5 Gyr).
Encuentran que las que cayeron tempranamente se caracterizan por tener distancias pequenas
respecto al centro del cimulo durante el pasaje por el pericentro (cociente entre distancia del
pericentro de la érbita al centro del cimulo y el radio virial del mismo, Rper/Ra200 ~ 0.2—0.3),
mientras que las que cayeron tardiamente tienen Rpe;/Rogo ~ 0.6. Ademas, las que cayeron
tempranamente alcanzan su maximo de contenido de masa estelar unos ~ 2 Gyr antes que las
que cayeron tardiamente, lo cual indica que las que cayeron antes al cimulo también dejan
de formar estrellas antes. Cabe destacar también que las galaxias que cayeron tardiamente
parecen estar afectadas por el ambiente en el que se encuentran antes de caer al cimulo,
ya que muestran que el crecimiento de masa estelar es reducido en épocas tempranas, hace
~ 9 Gyr. Utilizando un abordaje similar, Pasquali et al. (2019) encuentran que la sSFR decae
mas rapidamente en galaxias de baja masa que en aquellas de alta masa. Por lo tanto, resulta
fundamental determinar con precision el tiempo de caida a un cimulo para poder interpretar
correctamente las causas de la supresion de la formacion estelar en dichos ambientes. Recien-
temente, de los Rios et al. (2021) desarrollaron un algoritmo de aprendizaje automatico que
fue entrenado para clasificar galaxias segiin su érbita en 3D a partir de la posicion que ocupan
en el PSD proyectado. Esta técnica novedosa permite discriminar entre galaxias backsplash,
galaxias con diferentes tiempos de caida al cimulo, y galaxias que pueden contaminar es-
tas muestras por efectos de proyeccién. Es esperable que en el futuro estos algoritmos sean
perfeccionados y la clasificacion de galaxias en ambientes densos sea mas precisa.

1.4. Interrogantes abiertos

Los antecedentes descriptos respecto a algunos aspectos de la formacion y evolucién de ga-
laxias dejan planteado una serie de interrogantes, que enumeramos a continuacién. El objetivo
de este trabajo de tesis es contribuir a dar respuesta a los mismos desde un enfoque tedrico

17R200m representa el radio de un halo cuya densidad media es de 200 veces la densidad media del Universo,
con pm = Pcflm.
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mediante el uso de simulaciones cosmolédgicas de materia oscura y modelos semi-analiticos
de formacion y evolucién de galaxias. En el Cap. 2, describimos las herramientas numeéricas
utilizadas para realizar este trabajo de tesis.

Existe una diversa poblacién de galaxias con intensas lineas de emisiéon distribuidas al-
rededor de proto-cimulos de galaxias en épocas tempranas. Sin embargo, no resulta claro si
existe una segregacion espacial de alguna de estas poblaciones segin la densidad local del
ambiente. Mas aun, los efectos de seleccién que genera la interacciéon conjunta entre el gas
del ISM y el ICM y la emision de las galaxias no ha sido explorada de manera tedrica. En
el Cap. 3 estudiamos proto-cimulos de galaxias mediante la combinacién del modelo semi-
analitico GALFORM con la simulacién de N-cuerpos P-MILLENIUM, con el objetivo de responder
estos interrogantes.

Por otra parte, el efecto del ambiente sobre las propiedades de las galaxias es una pieza
fundamental en la comprensién de la formacién y evolucion de galaxias. Si bien hay debate al
respecto, existe gran consenso entre los resultados obtenidos de simulaciones y observaciones
con respecto al mecanismo responsable de la supresion de formacion estelar en medios de alta
densidad, identificando como tal al RPS. Sin embargo, ain no queda claro si esta supresién
se debe a la accién de RPS sobre el gas frio o sobre el gas caliente. Independientemente de
cudl sea el proceso responsable, la escala de tiempo en la que se produce la supresién de
la formacién estelar también se encuentra en discusién. Por tltimo, aun existen pocas cotas
observacionales sobre el lugar del ctimulo o grupo en el cual comienza el proceso de supresion,
incluso si comienza dentro o fuera de ellos; esta informacién es crucial para identificar el
proceso involucrado. En el Cap. 4 empleamos el modelo semi-analitico SAG en combinacién con
la simulacién de N-cuerpos MDPL2, con el objetivo especifico de estudiar los procesos que dan
lugar a la supresion de formacién estelar en ambientes de alta densidad como grupos y cimulos
de galaxias, enfocando el analisis en los principales interrogantes del area: la determinacién
del principal mecanismo responsable de tal supresién, de las escalas de tiempo involucradas
y del lugar donde se inicia el proceso, identificando la dependencia de estos aspectos con la
densidad del ambiente.

A raiz de este analisis, profundizamos el estudio de la supresién de la formacién estelar
en los cimulos de galaxias méas masivos del universo y en sus alrededores. En particular,
las causas de la supresion de la formacién estelar en galaxias que rodean a los cimulos no
estén claras. Por un lado, se ha planteado que los efectos de ambiente se extienden mas alla
del limite del cimulo (caracterizado por su radio virial), actuando sobre las galaxias que lo
rodean, aunque es un topico de intensa discusién en el presente. Por otro lado, los efectos
de pre-procesado pueden también ser relevantes en la disminucién de la formacién estelar
en satélites previo al ingreso al cimulo. Por ultimo, las galaxias que han sufrido efectos de
ambiente dentro del cimulo y ahora se encuentren fuera de él permitirian explicar también
la proporcién de galaxias pasivas en entornos de cimulos. En el Cap. 5, utilizamos el modelo
semi-analitico SAG en el contexto del proyecto THREE HUNDRED para explorar los procesos
fisicos relevantes en la supresion de la formacion estelar en galaxias dentro y fuera de ciimulos,
y su vinculo con la historia orbital de las mismas.

Por 1ltimo, en el Cap. 6 presentamos un resumen de las conclusiones més relevantes de
este trabajo de tesis, y describimos la continuacién de este trabajo de investigacién como
trabajo a futuro.
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Capitulo 2

Herramientas numeéricas

El abordaje tedrico de los procesos involucrados en la formacion y evolucién de las galaxias
requiere de la construccién de una muestra de galaxias en un contexto cosmolégico. Esto
implica modelar el comportamiento conjunto de la materia bariénica y la materia oscura,
generalmente distribuida en ‘cajas’ de decenas, centenas o incluso miles de Mpc de lado que
constituyen un volumen representativo del Universo, y a lo largo de més de 13 mil millones
de anos de evolucién temporal. Dado que la materia oscura es ~ 5 veces mas abundante
que la materia bariénica, la distribucién y estructura de la materia a gran escala depende
principalmente de la accién de la gravedad sobre la componente oscura. Las simulaciones de N-
cuerpos de materia oscura lograron un éxito decisivo justamente por predecir (y reproducir) la
distribucién de materia a gran escala. Aunque el ~ 95 % del contenido de materia y energia se
encuentra en forma de materia oscura y energia oscura, la componente visible del Universo est4a
constituida por bariones, principalmente hidrégeno y helio gaseoso, aunque parte de ese gas
se transforma en estrellas durante la formacion de estructuras. Existen dos formas de modelar
la fisica de los bariones mediante simulaciones. Por un lado, las simulaciones hidrodinamicas
resuelven explicitamente las ecuaciones hidrodindmicas de Euler (que rigen el comportamiento
de un gas ideal) en simultdneo con la gravedad y, en general, tienen en cuenta los procesos
asociados a la formacion estelar. Estas simulaciones resultan muy demandantes de poder de
calculo computacional, aunque poseen la ventaja de poder resolver la estructura interna de
las galaxias (hasta escalas de parsecs). Por otro lado, los modelos semi-analiticos aprovechan
la informacién que aportan las simulaciones de N-cuerpos de materia oscura, y la combinan
con un tratamiento analitico aproximado de los procesos fisicos involucrados en la formacién
y evolucién de galaxias. Los modelos semi-analiticos resultan mucho menos demandantes
de tiempo de computo, caracteristica que los vuelve eficientes y versatiles para realizar una
gran variedad de calculos y variar los modelos de los procesos bariénicos incorporados. Sin
embargo, poseen la desventaja de que consideran a las galaxias como objetos puntales.

A continuacién, describimos brevemente estas técnicas numéricas, y presentamos con mas
detalle los principales aspectos que caracterizan a los modelos semi-analiticos utilizados, SAG y
GALFORM, haciendo énfasis en el modelado de los procesos fisicos mas relevantes para el
desarrollo de este trabajo de tesis.

2.1. Técnicas numéricas: simulaciones y modelos

Simulaciones de N-cuerpos

Las simulaciones de N-cuerpos de materia oscura comprenden inicialmente una distribu-
cién de N objetos en un volumen V' (representativo de una porcién del Universo) con ciertas
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condiciones iniciales. Debido a que el pardmetro de densidad total de materia, Q' es cons-
tante, existe un compromiso entre la cantidad IV de particulas y la masa m, de cada una de
ellas, lo que determina la resolucién de la simulacién: se debe cumplir que ‘]/V ;:I:i)t = Qm.

En general, la simulacién parte de una distribucién homogénea de particulas, perturbada
de manera tal que las sobre-densidades de materia sean consistentes con el espectro de poten-
cias de las fluctuaciones de temperatura del fondo césmico de radiacién (CMB, por Cosmic
Microwave Background, en inglés). Dada la naturaleza no colisional de la materia oscura, la
Unica interaccién entre particulas es la gravedad. La fuerza ejercida sobre una particula por
todas las demas puede ser computada mediante un algoritmo de ‘arbol’ (Barnes & Hut, 1986),
que permite calcular con precision la fuerza a pequenas escalas, o mediante un algoritmo de
‘particula-malla’ que calcula de manera eficiente el potencial generado por las particulas di-
vidiendo el espacio en una grilla (Hockney & Eastwood, 1988), y cuya escala limitante es el
tamafio de la misma. Una estrategia superadora es utilizar un algoritmo hibrido de arbol-
particula-malla, que a escalas pequenas calcula la fuerza gravitatoria mediante un método
arbol, y a gran escala utiliza una malla (e.g. GADGET-2, Springel, 2005).

Una vez calculada con precisién las posiciones y velocidades de las particulas en intervalos
discretos de tiempo, es necesario identificar los halos de materia oscura junto con su historia
de formacién, lo que requiere identificar su arbol de fusiones. Por lo general, se considera un
halo a una distribucién esférica de particulas que ha alcanzado un estado de virializacion y
que encierra una densidad media A, relativa a la densidad critica del Universo. Aunque Ay,
no tiene un valor estandarizado, suele utilizarse A;; = 200 debido a que, en un Universo de
Einstein-de Sitter, una perturbacién uniforme y esférica que colapsa y se virializa tendrd una
densidad ~ 178 veces mayor a la densidad critica del Universo (ver Mo et al., 2010, cap. 5.1).
Esta densidad Ayj encierra una masa virial My;, y tiene un tamano Ryi,. A lo largo de esta
tesis, utilizaremos Ay;; = 200, por lo que utilizaremos Rogg y Magp para referirnos al tamanio
y la masa de halos, respectivamente. Una caracteristica del modelo ACDM es que los halos
de materia oscura poseen sub-estructuras, que surgen a partir de halos virializados que caen
dentro de un halo de mayor tamano y permanecen ligados. A estos objetos se los conoce como
sub-halos.

Tanto los halos como los sub-halos son identificados en cada salida de la simulacién (en
intervalos definidos entre un corrimiento al rojo inicial y z = 0) mediante algoritmos disenados
para esta tarea especifica, como SUBFIND (Springel et al., 2001), AHF (por Amiga Halo Finder,
en inglés, Knollmann & Knebe, 2009), y ROCKSTAR (Behroozi et al., 2013a). Los algoritmos
calculan numerosas propiedades de estos objetos (como posicién, velocidad, masa, tamano,
momento angular, spin, momentos de inercia, concentracién) que a su vez estan involucradas
en la determinacién de las propiedades de las galaxias que los mismos alojan. Para estudiar la
evolucién temporal de los halos de materia oscura es necesario conectar los halos identificados
en diferentes salidas de la simulacién, y construir el arbol de fusiones. Los mismos registran
la evolucién de la masa de cada halo y el momento en que un halo se fusiona con otro; de
esta manera, queda determinado el crecimiento de estructuras en un Universo en expansion.
El mecanismo para construir el arbol es relativamente simple: se identifican las particulas
que conforman un dado halo en un tiempo determinado y luego se identifican qué halos
contienen la mayoria de las particulas del halo en cuestion en la salida anterior, es decir, cuales
son los ‘progenitores’ de dicho halo. Sin embargo, las diferentes maneras de implementar el
procedimiento, sumado a las dificultades inherentes a la identificacién de halos y sub-halos,
genera diferencias entre los diferentes algoritmos desarrollados para esta tarea (ver Knebe
et al., 2011). Ejemplos de estos algoritmos son DHALOS (Jiang et al., 2014), MERGERTREE

B0 pardmetro de densidad Qu, se define como el cociente de densidad total de materia (bariones més
materia oscura) y la densidad de materia requerida para detener la expansién del Universo, peris(t).
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(asociado a AHF, Knollmann & Knebe, 2009) y CONSISTENTREES (asociado a ROCKSTAR,
Behroozi et al., 2013a).

Simulaciones hidrodinamicas

Las simulaciones numéricas juegan un rol central en el estudio de la formacién de estruc-
turas en el Universo. Las simulaciones de N-cuerpos sin colisiones se han convertido en la
herramienta principal para predecir la evoluciéon no lineal de las estructuras dominadas por
materia oscura, y el acuerdo entre las observaciones que muestran la distribucién de materia a
gran escala y las predicciones en el marco del modelo ACDM es notable, permitiendo estable-
cer de manera sélida el paradigma actual de formacién de estructuras (ver Springel, 2010a;
Vogelsberger et al., 2014; Schaye et al., 2015; Sijacki et al., 2015). Sin embargo, simular la
evolucién del Universo visible resulta mucho mas complejo, ya que requiere el entendimiento
de numerosos procesos astrofisicos que determinan la evolucién de la componente baridnica
bajo la influencia gravitacional de la materia oscura.

Inicialmente, los bariones forman un gas compuesto mayormente de hidrégeno y helio.
Parte de este gas eventualmente se transforma en estrellas, en simultdneo con la formaciéon de
estructuras. Los gases astrofisicos en simulaciones cosmoldgicas son tipicamente descritos por
un gas ideal que se comporta acorde a las ecuaciones hidrodindmicas de Euler, que pueden
ser expresadas con diferentes formalismos que llevan a distintos esquemas de discretizacién
de las ecuaciones. Las ecuaciones hidrodinamicas pueden ser discretizadas esencialmente en
dos clases de métodos: Eulerianos o Lagrangianos. La técnica empleada debe resolver las
ecuaciones de manera eficiente y precisa, y ofrecer un rango dindmico grande que permita
describir tanto escalas cosmoldgicas como galacticas.

El método Euleriano se enfoca en caracterizar puntos del espacio donde el gas fluye a
medida que transcurre el tiempo. El método incluye la técnica de refinado de malla adaptativa
(AMR, por Adaptative Mesh Refinement, en inglés), que consiste en una grilla que puede
variar de tamano, muy util dado el amplio rango dindmico de las simulaciones cosmoldgicas
(ver Springel, 2010b, a modo de ejemplo).

La formulacién Lagrangiana resulta un abordaje muy util para simular fluidos en movi-
miento, en particular fluidos astrofisicos que presentan grandes contrastes de densidad. Un
método ampliamente utilizado es el de particulas suavizadas (SPH, por Smoothed Particle
Hydrodynamics, en inglés), dado que permite conservar la energia, el momento angular, el
impulso lineal, la masa y la entropia del conjunto de particulas, y su implementacién no
requiere de una malla (ver el review Springel, 2010a, para més detalles).

Ademsds de las ecuaciones hidrodinamicas, estos modelos deben incluir procesos astrofi-
sicos que determinan las propiedades de la poblacién de galaxias. Es importante destacar
que, aunque estas simulaciones pueden resolver el detalle interno de las galaxias, los procesos
astrofisicos ocurren a escalas espaciales muy inferiores al limite de resolucién utilizado en las
simulaciones. Por ello, el tratamiento de los procesos astrofisicos es frecuentemente realizado
en un nivel de ‘subgrilla’, en donde esencialmente se utilizan técnicas semi-analiticas. Muchos
cédigos actualmente incluyen el enfriamiento de distintas fases de gas (molecular, atémico e
ionizado), y pueden modelar la formacién estelar y procesos de retroalimentacién energética
y quimica, incluso el crecimiento de los SMBH de los centros de las galaxias. Ejemplos re-
cientes de simulaciones hidrodindmicas son ILLUSTRIS (Sijacki et al., 2015) que utiliza AMR,
o el conjunto de simulaciones EAGLE (Schaye et al., 2015) que utilizan SPH. Debido a que el
conjunto de todos estos procesos fisicos a resolver es muy amplio, estas metodologias suelen
ser extremadamente demandantes de poder de calculo computacional, de modo que el tamano
alcanzado por este tipo de simulaciones no suele superar las centenas de Mpc de lado para
poder ser completadas en tiempos razonables.
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En el marco de esta tesis, no han sido utilizadas simulaciones hidrodinamicas.

Modelos semi-analiticos

Los modelos semi-analiticos realizan aproximaciones analiticas de los procesos fisicos aso-
ciados a la formacién de galaxias. Bajo este esquema, una galaxia es un objeto formado por
componentes barionicas — halo de gas caliente, estrellas y gas frio presentes en un disco o en un
bulbo, estrellas en un halo estelar, etc. — que esta caracterizado por numerosas propiedades,
como por ejemplo, la masa de gas caliente, gas frio y estrellas, la SFR, la edad, el tamano del
disco y bulbo, la masa del SMBH, etc. La aproximacién que supone el modelo semi-analitico
se basa en vincular la evolucion de las propiedades de una dada galaxia con la evolucién del
halo de materia oscura en que se encuentra. Esto se diferencia de los modelos hidrodindmicos,
en los cuales las particulas de gas evolucionan consistentemente con las de materia oscura.

Los modelos semi-analiticos requieren como insumo algunas propiedades basicas de los
halos de materia oscura: i) la abundancia de halos de distinta masa; i) la historia de formacién
de cada halo (representada por el arbol de fusiones); y 4ii) la estructura interna del halo,
principalmente la distribucién radial de densidad y el momento angular. Si bien la abundancia
de halos puede ser estimada analiticamente mediante el formalismo de Press-Schechter (Press
& Schechter, 1974; Peacock, 1999), la utilizacién de simulaciones de N-cuerpos de particulas
de materia oscura significa un avance sustancial respecto de las predicciones analiticas, ya
que permite calcular la abundancia, la historia de formacién y estructura interna de los halos
directamente.

La principal ventaja de esta técnica es que resulta mucho menos demandante de capacidad
de cémputo que las simulaciones hidrodindamicas, lo que permite construir muestras mas
numerosas de galaxias distribuidas en un volumen mayor. Ademas, resulta muy versétil para
testear distintos modelos de procesos fisicos y analizar el impacto en la poblacién de galaxias
simulada. Por otra parte, las principales desventajas consisten en el nivel de aproximacién
de los procesos fisicos involucrados, y en la fuerte dependencia que tienen con la simulacién
de N-cuerpos de materia oscura, tanto en el espaciado temporal de sus salidas como en la
resolucién en masa.

Existe un acuerdo sobre los procesos fundamentales involucrados en la formacion y evo-
luciéon de galaxias, que son incorporados en la mayoria de los modelos: enfriamiento del
gas caliente debido a pérdidas de energia por radiacién, formacién estelar, retroalimentacion
energética por explosiones de supernovas, enriquecimiento quimico por evolucién estelar y
explosiones de supernovas, inestabilidades de disco, acrecién de masa por parte de un SMBH,
retroalimentacién por AGN, fusiones de galaxias.

A continuacién, describimos como éstos (y otros) procesos fisicos son modelados en las
herramientas numéricas utilizadas para el desarrollo de esta tesis: el modelo semi-analitico
SAG, y el modelo semi-analitico GALFORM. Ademds, describimos brevemente las caracteris-
ticas de las simulaciones de N-cuerpos de materia oscura sobre las que fueron corridos estos
modelos.

2.2. Modelo semi-analitico SAG

El analisis y los resultados presentados en los Cap. 4 y 5 de esta tesis fueron realizados con
catalogos de galaxias generados mediante el modelo semi-analitico SAG (acrénimo de Semi-
Analytic Galaxies), cuya versién mas actualizada se presenta en Cora et al. (2018). El modelo
SAG que tiene su origen en el modelo de Springel et al. (2001), e incluye los efectos de enfria-
miento radiativo del gas, formacién estelar, retroalimentacion por explosiones de supernovas,
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Subhalo

A

slaxia satélite tipg

‘., Galaxia satélite tipo 2

(huérfana)

Galaxia central (tipo 0)

Halo huésped

Figura 2.1: Esquema representativo de los tres tipos de galaxias empleados en el modelo
semi-analitico SAG. La galaxia central (también llamada tipo 0) se ubica en el centro del
potencial del halo huésped, y tiene dos satélites orbitando a su alrededor. La galaxia satélite
que mantiene su halo de materia oscura (o subhalo) y la galaxia satélite huérfana, cuyo halo
de materia oscura ya no es identificado por la simulaciéon de N-cuerpos; es comun referirse a
estas galaxias satélites como galaxias tipo 1 y 2, respectivamente.

un esquema de enriquecimiento quimico que calcula las abundancias de elementos aporta-
dos por diferentes fuentes (vientos estelares y supernovas tipo Ia y II) teniendo en cuenta
el tiempo de vida de los progenitores Cora (2006); Collacchioni et al. (2018), el crecimiento
del SMBH en el centro de las galaxias y la consecuente retroalimentacién por AGN, y brotes
de formacién estelar disparados por inestabilidades de disco o fusiones de galaxias (Lagos
et al., 2008). Estos brotes contribuyen a la formacién del bulbo de las galaxias, cuyo tamanio
se estima segin lo descrito en Munoz Arancibia et al. (2015a); el gas frio que es transferido
al bulbo se consume gradualmente, por lo que los brotes estan caracterizados por una escala
de tiempo en lugar de ser instantdaneos (Gargiulo et al., 2015). Tecce et al. (2010) incluyé el
efecto de RP sobre el gas frio de las galaxias satélites, implementando el criterio de Gunn &
Gott (1972).

En el modelo semi-analitico SAG distinguimos tres tipos de galaxias: galaxias centrales,
que se ubican en el centro del potencial del halo de materia oscura (llamado ‘halo huésped’),
galaxias satélites que mantienen su halo de materia oscura (llamado ‘subhalo’), y galaxias
satélites huérfanas, cuyo halo de materia oscura ya no es identificado por la simulacién de
N-cuerpos; es comun referirse a las mismas como galaxias tipo 0, 1 y 2, respectivamente. En
la Fig. 2.1 mostramos un esquema simplificado de una galaxia central en el centro del halo
huésped, con una galaxia satélite que mantiene su halo de materia oscura (o subhalo) y una
satélite huérfana. A continuacion, se describe la implementacion de los procesos fisicos mas
relevantes en el desarrollo de este trabajo de tesis.
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2.2.1. Enfriamiento del gas caliente y formacion estelar

Basado en la historia evolutiva de los halos de materia oscura, inicialmente la masa de gas
caliente se calcula como Myot = fp, Myir, donde fi, = 0.1569 es la fraccién de bariones respecto
de la masa total (Planck Collaboration et al., 2014), y M, es la masa virial del halo provista
por la simulacién de materia oscura (como ya adelantamos, usaremos Mgy como estimacion
de la masa virial). Este gas caliente continta el ciclo de enfriamiento que desencadena los
procesos fisicos que describiremos a continuacién. En términos generales, la masa de gas
caliente al inicio de un intervalo entre salidas de la simulacion representa la acrecién césmica
de bariones que sufre el halo a medida que su masa aumenta por el crecimiento jerarquico de
la estructura, y se estima como

Mot = foMuyir tot — Z(M*,i + Myot,i + Meold,i + MBH,i), (2.1)

)

donde My, 1ot contiene la masa total de materia oscura (halos+subhalos), My, Myot, Mcold y
Mgy representan la masa estelar, de gas caliente, de gas frio y del SMBH, respectivamente,
va sea de la galaxia central o las galaxias satélites del halo principal. El hecho de incluir el
gas caliente de las galaxias satélites en la estimacion de la ec. 2.1 pone de manifiesto que
las galaxias no pierden instantaneamente su halo de gas caliente al convertirse en satélites
(esquema conocido como ‘estrangulacién’), sino que este halo es conservado y serd removido
gradualmente por procesos de ambiente (ver Sec. 2.2.3). La distribucién radial de densidad
del halo de gas caliente sigue un perfil isotermo (pgy o r=2), donde el gas puede alcanzar
temperaturas entre 10* — 107 K (ver sec. 8.1.3 de Mo et al., 2010). Este gas caliente pierde
energia y se enfria a través de distintos mecanismos, descritos en la Sec. 1.2. En términos
generales, el enfriamiento radiativo del gas depende no solo de la temperatura, sino también
de la metalicidad del mismo. Esta dependencia estd capturada en la funcién de enfriamiento
A(T,Z) (Sutherland & Dopita, 1993). En SAG, las tasas de enfriamiento del gas se calcu-
lan utilizando el modelo simple de Springel et al. (2001), pero considerando el poder total
irradiado por cada elemento quimico dado por Foster et al. (2012).

Para una masa de gas caliente distribuida homogéneamente se puede definir una escala
temporal de enfriamiento como el cociente entre la energia térmica especifica (por unidad de
masa) del gas, y la tasa de enfriamiento por unidad de volumen. Al suponer un perfil radial
para la distribucién del gas, se puede calcular un tiempo de enfriamiento local, que adopta
la forma

3 pmpkT

leool = im, (2.2)

donde pimy,, es la masa media de las particulas y £ es la constante de Boltzmann. El tiempo de
enfriamiento t.yo es importante cuando es mas corto que la edad del sistema. Esta cantidad
permite definir también un tamano de la regién de enfriamiento, 7,01, que es el radio en el
que teoo1 €s igual al tiempo que le llevaria al halo de gas caliente enfriarse radiativamente de
manera cuasi estatica. En definitiva, el gas contenido dentro de 7.4 tiene tiempo suficiente
para enfriarse desde la formacion del halo. Asi, la masa de gas que se enfria resulta

d Mool 2 d7reool
dCtOO = 47rpg(T0001)rcool dcgo .

El gas que se enfria pasa a constituir la componente de disco de la galaxia, y estd dispo-
nible para formar estrellas, ya sea de manera suave o por brotes. La formacion estelar suave
implementada en SAG sigue el esquema de Croton et al. (2006), donde se define una masa
critica minima de gas frio necesaria para la formacién estelar

(2.3)
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Vvir 3 Rdisc
Meord.erit = 3.8 x 10° M. 2.4
lderit = 3.8 (200 km s_1>(10 kpc) © (24)

La formacién estelar ocurre solo cuando la masa de gas frio excede la masa critica (ver ec. 1.2),
de acuerdo a

dM* Mcold - Mcold,crit

_ 2.5
a fayn : (2:5)

donde « es la eficiencia de formacién estelar (un parametro libre del modelo), tgyn = Viir/3 Ra
es el tiempo dindmico del disco, siendo V44, la velocidad al radio virial del halo, y Rgjsc €l
radio de escala del disco; este tltimo se estima como Rgise = (A/v/2) Ryir (Mo et al., 1998),
siendo A el parametro de spin del halo.

2.2.2. Procesos de retroalimentacion

La necesidad de incluir mecanismos fisicos que regulen la formacion estelar de las galaxias
alojadas dentro de los halos de materia oscura proviene de los primeros calculos para estimar
la funcién de luminosidad de las galaxias. White & Rees (1978) muestran que el extremo
menos luminoso (galaxias menos masivas) de la funcién de luminosidad teérica presenta un
exceso respecto de las observaciones. Por otro lado, White & Frenk (1991) muestran que las
tasas de enfriamiento en los halos masivos lleva a un exceso de galaxias masivas, a menos
que algin mecanismo prevenga el enfriamiento del gas. Actualmente, los modelos tedricos de
formacién y evolucién (tanto hidrodindmicos como semi-analiticos) incluyen mecanismos de
retroalimentacion con dos objetivos: calentar el gas frio y expulsarlo del disco galactico, y
disminuir la tasa de enfriamiento del gas caliente.

Los mecanismos empleados usualmente son retroalimentacién por explosiones de SN, y
retroalimentaciéon por AGN, introducidos en la Sec. 1.2.

Explosiones de supernovas

Luego de un evento de formacién estelar, un gran ntimero de estrellas masivas explotara
como SN, calentando el gas del ISM circundante e incluso expulsando gas de la galaxia. En
versiones anteriores de SAG, la masa de gas recalentada se determinaba como

4 nEsn
3 V2

vIr

AAjreheated - AM*7 (26)

donde 7 es el numero de explosiones generada por la poblacién estelar formada AM,, Esn =
10°1 erg es la energia liberada por una explosién de SN, V,;; es la velocidad virial del (sub)halo
de la galaxia, que es una medida del pozo de potencial que genera, y € es la eficiencia de la
retroalimentaciéon por SN, un pardmetro libre que controla la cantidad de gas frio que se
calienta debido a la energia liberada por las explosiones. El nimero de explosiones depende
de la funcién inicial de masa adoptada (IMF, por Initial Mass Function, en inglés) y, para
SN en las que colapsa el nicleo (SN CC, por core-collapse supernova, en inglés), se estima

como
n = fgoo $(m) dm
I~ o(mym dm’

(2.7)
donde m es la masa estelar y ¢(m) es la IMF. Esta cantidad es constante para una IMF

universal, como la de Chabrier (Chabrier, 2003) adoptada en este trabajo. La energia liberada
v los metales generados por las explosiones y los vientos estelares son liberados en distintas
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escalas de tiempo, segin los diferentes rangos de masa y el tiempo de vida de los progenitores
de las SN, dados por Padovani & Matteucci (1993).

Para satisfacer las restricciones observacionales a alto corrimiento al rojo, encontramos
necesario modificar este esquema de retroalimentacion por explosiones de SN. Hirschmann
et al. (2016) encuentran que las tendencias observadas en la formacién de las galaxias son re-
producidas si se reemplaza el modelo estandar de retroalimentacién del modelo semi-analitico
GAEA con una parametrizacion del factor de carga del viento generado por la SN similar a
la inferida por Muratov et al. (2015) a partir del andlisis de las simulaciones FIRE. Noso-
tros utilizamos esa informacién para modificar la estimacién de la masa recalentada (eq. 2.6)
simplemente anadiendo nuevos factores que tienen en cuenta la dependencia con el corri-
miento al rojo y una modulacion adicional con la velocidad virial. Por esto, el esquema de
retroalimentacion en la version actual de SAG produce una masa recalentada dada por

4 nk Vi or
A M cheated = genVQSN (1 + Z)B <60k1nlrsl) AM*, (28)

VIr
donde el exponente ar toma los valores —3.2 y —1.0 para velocidades viriales menores o
mayores que 60 kms~!, respectivamente, y el exponente 3 que regula la dependencia con el
corrimiento al rojo es considerado como un parametro libre del modelo SAG, permitiendo
que absorba imprecisiones de los procesos fisicos que no son capturados correctamente por el
modelo, lo que facilita la tarea de reproducir las restricciones observacionales impuestas.

La masa de gas recalentada es transferida de la fase fria a la caliente, permitiendo que
pueda volver a la fase fria a través del proceso de enfriamiento que tiene lugar tanto en las
galaxias centrales como en las satélites. Sin embargo, para evitar un exceso de masa estelar
a alto corrimiento al rojo, parte del gas caliente debe ser eyectado fuera del halo, reduciendo
el reservorio de gas caliente disponible para enfriarse (Guo et al., 2011; Henriques et al.,
2013; Hirschmann et al., 2016). Teniendo en cuenta el argumento de conservacién de energia
esgrimido por Guo et al. (2011), calculamos la masa de gas caliente eyectada como

AESN —0.5 AMrehea ed Vv2ir
— b , (2.9)

vir

A]\4ejected =

donde AFEgn es la energia inyectada por las estrellas masivas, cuyo modelado es similar al de
la masa recalentada (al igual que Hirschmann et al. 2016),

4 E. Vir oF

vIir

Aqui, €gjec es la eficiencia correspondiente, considerada como otro pardmetro libre del modelo,
y 0.5 VSQN es la energia cinética media eyectada por las explosiones de SN por unidad de
masa de estrellas formadas. Siguiendo el andlisis de Muratov et al. (2015), adoptamos Van =
Lo9VEL

En el esquema de remocién gradual de gas caliente implementado en SAG (ver Sec. 2.2.3),
las galaxias pueden retener su gas caliente cuando se convierten en satélites. Estos halos se
reducen por enfriamiento y efectos de ambiente, pero a su vez pueden ser alimentados por
la inyeccion de gas recalentado o la reincorporacion de gas eyectado. Se supone que la masa
de gas eyectada es reincorporada al (sub)halo del cual fue expelida, en una escala de tiempo
que depende del inverso de la masa virial del (sub)halo (como se implementa en Henriques
et al. 2013), para lograr reproducir la evolucién de la funcién de masa estelar observada. Asi,

la masa reincorporada estd dada por

M. vir

AM:eine =7 A]\msjected ma

(2.11)
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2.2. Modelo semi-analitico SAG

donde el pardametro v es otro parametro libre que regula la eficiencia del proceso.

En todas las parametrizaciones mencionadas, hemos anadido la energia inyectada por las
SN tipo Ia (SN Ia). Las SN CC y SN Ia, junto a estrellas de masa baja e intermedia, contribu-
yen con metales que contaminan el gas frio y caliente, afectando las tasas de enfriamiento vy,
en consecuencia, la SFR. Los detalles del modelo quimico implementado en SAG se encuen-
tran en Cora (2006), con las ultimas modificaciones a la produccién de metales detalladas en
Gargiulo et al. (2015) y Collacchioni et al. (2018).

Nicleo galactico activo

La energia liberada por explosiones de SN y vientos estelares tiene un efecto dramético en
galaxias de baja masa, pero resulta insuficiente para reducir el enfriamiento del gas en sistemas
masivos. Sin embargo, la retroalimentacién generada por los SMBH ubicados en los centros
de las galaxias resulta ser el proceso que regula el crecimiento de las galaxias en los halos
masivos. Estos procesos de retroalimentacién estan intimamente ligados a los mecanismos en
que los agujeros negros acretan materia y aumentan su masa, como fue descrito en la Sec. 1.2.

Ante un evento de fusién de galaxias, suponemos que los agujeros negros de ambas galaxias
se fusionan instantdneamente, y el crecimiento del agujero negro por acrecién de gas en la
galaxia central se modela siguiendo a Croton et al. (2006), de la forma

Msat Mcold,sat + Mcold,cen
Meen (1 +280km s~/ Vg )2’

AMBH,Q = fBH (2.12)

donde Mcen y Mgat son las masas de la galaxia central y la satélite que se fusionan, Mcoid,cen
Y Mcoldsat SOn sus masas de gas frio. La fraccién de gas frio acretada por el agujero negro,
fBH, es un parametro libre del modelo. El crecimiento por acrecién de gas frio suele ser
importante en épocas tempranas del Universo, cuando la tasa de acrecién (M) es cercana a
la de Eddington. La tasa de acrecion de Eddington es aquella necesaria para que el SMBH
libere energia en forma de radiacién con una luminosidad de Eddington, Medd = Leqa/ an,
donde 7 es la eficiencia estandar de la produccién de energia que ocurre en la regién cercana
al horizonte de eventos, ¢ es la velocidad de la luz, y Legq es la luminosidad necesaria para
que la presién de radiacion generada compense la fuerza de atraccién gravitatoria. Para un
objeto de masa M, la luminosidad de Eddington se puede aproximar como Legq = 3.2 X
10* (M /M) Lo. En agujeros negros con altas tasas de acrecién (M > 0.01 Meqq), €l gas
forma un disco geométricamente delgado y épticamente grueso que radia energia térmica de
manera muy eficiente (Shakura & Sunyaev, 1973). Si bien es esperable que la energia liberada
tenga un impacto en las propiedades termodindamicas del ISM, SAG no incorpora un esquema
de retroalimentacion por AGN para este mecanismo de crecimiento del SMBH.

Otra via de crecimiento que caracteriza a los SMBH es la acrecion de gas caliente del halo.
En este escenario, las tasas de acrecién son bajas (M < 0.01 Medd), y el gas forma un disco
geométricamente grueso (H/R ~ 0.5, donde H y R representan la altura y el radio del disco,
respectivamente) y 6pticamente delgado que resulta poco eficiente en radiar la energia que
se genera por viscosidad. Las bajas tasas de acrecién y los campos magnéticos favorecen la
expulsién de gas a través de jets y vientos, produciendo una retroalimentaciéon mecanica que
limita el enfriamiento de gas hacia el disco de la galaxia, disminuye el reservorio de gas frio y
suprime la formacién estelar. Este modo de retrolimentaciéon por AGN se conoce como ‘modo
radio’ segin la terminologia introducida por Croton et al. (2006), y en SAG se implementa
siguiendo a Henriques et al. (2015b), de modo que la tasa de crecimiento del SMBH toma la

forma
Mg Mot

108 Mg 1011 My’

Mg, = KAGN (2.13)

31



2. Herramientas numéricas

donde Mot v Mpp son la masa de gas caliente y del SMBH, respectivamente. La eficiencia
de la acrecién de gas caliente esta dada por el parametro libre kagn. Como fue mencionado,
parte de la energia es liberada en forma de radiacién, por lo que se le asocia una luminosidad
a la tasa de acrecién, dada por

Lpm, = n Mpm, ¢, (2.14)

donde 1 = 0.1. Asi, la retroalimentacién por AGN produce finalmente una disminucién en la
cantidad de gas que puede enfriarse, expresada como

. . LBH,
éool - Mcool - V2 /r2 .

vir

(2.15)

2.2.3. Procesos de ambiente

Mientras una galaxia satélite orbita dentro de un halo anfitrién principal, la materia
oscura y la componente barionica dentro del subhalo se ven afectadas por numerosos proce-
sos fisicos asociados al ambiente. En nuestro modelo, las fuerzas de marea y la RP pueden
arrancar materia fuera de la galaxia. La fuerza de marea actia sobre todas las componentes
(estrellas, gas y materia oscura), mientras que la RP es un proceso hidrodindmico que afecta
Unicamente al gas. Por lo tanto, SAG contiene un proceso de dos etapas para remover el gas:
las fuerzas de marea y la RP actidan primero sobre el halo de gas caliente, donde el efecto
més fuerte determina la cantidad de gas removida. Una vez que una fraccion significativa del
gas caliente es removida, la RP y las fuerzas de marea empiezan a actuar sobre el gas frio; la
implementacién de la primera sigue el esquema de Tecce et al. (2010). La combinacién de la
RP sobre el gas frio y el esquema de remocién gradual del gas caliente constituye una mejora
respecto de otros trabajos que ignoran el efecto de la RP sobre el gas frio (e.g. Guo et al.,
2011; Kimm et al., 2011; Gonzalez-Perez et al., 2014). Este efecto fue considerado por Luo
et al. (2016) y Stevens & Brown (2017); mientras que los primeros autores no consideran que
el gas caliente actiie como escudo que regule la accién de la presién de barrido sobre el gas
frio, los segundos autores tienen en cuenta esta posibilidad, utilizando un criterio diferente al
de SAG.

Estimacion de la presion de barrido

Como hemos detallado en la Sec. 1.2, la RP que experimenta una galaxia satélite se es-
tima como Pram = promv? (ec. 1.3). A partir del andlisis de simulaciones hidrodindmicas de
cimulos de galaxias, Tecce et al. (2010) muestran que los valores de RP presentan un perfil
radial que depende principalmente de la densidad del ICM a la distancia en que se encuen-
tra la galaxia respecto al centro del ctimulo. Valores de RP del orden de 107!2 h2 dyn cm™2,
107" A2 dynem=2 v 107 1% A2 dyn cm 2 son considerados débiles, medianos y fuertes, respec-
tivamente (Roediger & Briiggen, 2006a). A z = 0, los valores medios de RP van de bajos a
medianos para ctimulos con masas de ~ 10 Mg y ~ 10 Mg, respectivamente. A z ~ 2,
la mayoria de las galaxias satélites en halos progenitores de los ciimulos masivos actuales ya
experimentan niveles medianos de RP, y a z < 0.5 aproximadamente el 20 por ciento de las
galaxias sufre fuertes niveles de presién de barrido (ver la fig. 5 de Tecce et al., 2010). Este
comportamiento depende fuertemente de cémo evoluciona la densidad del ICM con el tiempo.

Todos estos efectos son tenidos en cuenta en SAG mediante ajustes que estiman la RP
experimentada por galaxias en halos de diferente masa, en funcién de la distancia al centro
del halo y el corrimiento al rojo. Estos ajustes se obtienen de manera similar que en Tecce
et al. (2011), aunque utilizando expresiones analiticas que capturan mas adecuadamente el
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comportamiento del efecto, como se describe en Vega-Martinez et al. (2021). Este procedi-
miento, denominado método de ‘particulas de gas’ en Tecce et al. (2010), tiene en cuenta las
variaciones locales de la densidad o el campo de velocidades que puedan resultar de la dina-
mica del gas en las simulaciones hidrodinamicas. El ajuste generado a partir de estos datos
permite incluir el efecto de la RP en el modelo semi-analitico aplicado sobre simulaciones de
materia oscura, que no tienen en cuenta la fisica que afecta al gas. La manera de estimar
estos valores de RP constituye la principal ventaja de nuestro tratamiento del proceso.

Remocion gradual del gas caliente de las galaxias satélites

Originalmente, en los modelos semi-analiticos se suponia que el halo de gas caliente era
removido instantdneamente cuando la galaxia era acretada por un grupo o cimulo, es decir,
una vez que la misma cruzaba el radio virial de estos sistemas, conviertiéndose asi en su
galaxia satélite. Sin embargo, esto generaba un rapido decaimiento de la formacién estelar,
produciendo discrepancias con las observaciones, ya que se generaba un exceso del niimero de
galaxias rojas, con poca o nula formacién estelar (Baldry et al., 2006; Weinmann et al., 2006a;
Font et al., 2008). Una remocién méas gradual de esta componente gaseosa resulta necesaria
para lograr un mejor acuerdo con las observaciones. La accién de RP podria dar lugar a esta
remocién gradual (Cora et al., 2018).

Como hemos mencionado en la Sec. 2.2.1, la actual versién de SAG permite que las ga-
laxias retengan su halo de gas caliente cuando se convierten en satélites. Estos halos son
gradualmente removidos por la accién de la RP y/o fuerzas de marea, lo que permite alimen-
tar el disco de gas frio mediante enfriamiento del gas durante el tiempo que estos halos de
gas caliente sobrevivan. Este es el esquema al que nos referimos como ‘remocién gradual’.

En este nuevo escenario, la masa de gas caliente My disponible para enfriarse en la
galaxia central del halo principal se calcula al principio de cada intervalo de la simulacién
siguiendo la Ec. 2.1, donde las galaxias centrales y satélites se consideran separadas de manera
de contabilizar la masa total de gas caliente que permanece en las Ng,t galaxias satélites dentro
del mismo halo principal.

Nuestra receta de RP sobre el gas caliente se basa en el modelo de Font et al. (2008), que
utiliza un criterio para la RPS de una distribucién esférica de gas determinada por McCarthy
et al. (2008) a partir de los resultados obtenidos con simulaciones hidrodindmicas. El gas
ubicado mas alla del radio de la galaxia satélite rg,¢ serd removido si el valor de la presion de
barrido Pram (dada por el ajuste descrito en la sec. 2.2.3) cumple la condicién

GM,
P > ORP sat (rsat)phot (Tsat) : (2.16)

T'sat

donde pyot es la densidad del gas caliente de la galaxia satélite, y agp es una constante del
orden de la unidad, asociada a la geometria del escenario y elegida de manera de reprodu-
cir los resultados de la simulacién hidrodindmica. McCarthy et al. (2008) encuentra en sus
simulaciones que agrp = 2, aunque prueban valores de hasta agp = 10 sin producir grandes
cambios en los resultados. Como no consideran que el gas caliente pueda reducirse por enfria-
miento, en nuestro modelo adoptamos un valor intermedio, agp = 5. La masa total de una
galaxia satélite, Mg,t, estd dada por

Tsat
Msat(rsat) = M* + Mcold + 477/0 [phot (T) + pDM(T)] T2dT7 (2'17)

suponiendo que 7g,¢ es lo suficientemente grande para contener todas las estrellas y el gas frio.
Todos los perfiles de densidad siguen un modelo de esfera isoterma, i.e. phoy = Mpot /(47 Thot r2),
donde ¢ es el radio que contiene toda la masa del halo de gas caliente, M. Este radio
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adopta inicialmente el valor del radio virial del subhalo, ryi; en el caso de las satélites que
han perdido su halo de materia oscura (satélites huérfanas; ver Sec. 2.2.4), ryj, mantiene el
valor correspondiente al dltimo momento que fue identificado el subhalo. Combinando las
ecuaciones (2.16) y (2.17), se puede resolver numéricamente el radio de remocién del gas
caliente debido a la RP, rgfost.

Para determinar la pérdida de gas que sufren las satélites debido a la fuerza de marea,
suponemos que el gas caliente sigue la distribucién de materia oscura (Navarro et al., 1997).
De esta manera, el radio de ligadura de la materia oscura rpy estd dado por 7y, y esta
cantidad determina también el radio a partir del cual la fuerza de marea puede remover gas,
r;ﬂSlot = rpM. Se compara el r;ﬂSlot con el T‘s}lfost, y el radio més pequeno serd considerado el
radio de remocién 7 pot, que contendra el remanente de gas caliente; todo el gas por fuera de
ese radio puede ser removido. De esta manera, el valor de r,.; se actualiza para garantizar
que Tﬂg‘{v = Ts,hot -

Una vez que el gas caliente es removido, se supone que el remanente de gas se redistribuye
rapidamente y adopta un perfil isotermo, pero truncado a ¢, como en Font et al. (2008) y
Kimm et al. (2011). La presién que genera el ICM puede actuar de manera que confine el gas
caliente del satélite, previniendo que sea expulsado fuera del radio de remocién (Mulchaey &
Jeltema, 2010). Si en un paso de integracién siguiente (coincidente con el de la salida de la
simulacién) el valor obtenido para 7.t es mas grande que el anterior, ryot no se actualiza y
no hay pérdida de gas en ese paso.

En versiones anteriores de SAG, basadas en el esquema de estrangulacion, se suponia que
los procesos de retroalimentacién que ocurrian en las satélites transferian el gas frio y sus
metales a la componente de gas caliente de la galaxia central (es decir, al halo principal). En
la implementacién actual, suponemos que el gas caliente de la galaxia satélite se ha agotado
una vez que su masa disminuye a una fraccién fio st de la masa bariénica total, conside-
rado como un parametro libre del modelo. Antes de que esto ocurra, todos los procesos de
retroalimentacion transportan gas y metales a la fase de gas caliente de la misma galaxia, pro-
porcionalmente a su contenido de gas caliente; el resto de la masa recalentada y su contenido
de metales se transfieren a la galaxia central correspondiente. Si ésta dltima es una galaxia
central de un subhalo (es decir, una satélite de otra galaxia central), y su gas caliente decae
por debajo de una fraccion fotsat de la fraccién bariénica, entonces la masa recalentada y el
contenido de metales de la galaxia en cuestién son transferidas al gas caliente de la galaxia
central del halo principal.

En cada paso de integracién de la simulacion, todas las galaxias que aun tengan gas
caliente, sean satélites o centrales, sufrirdn el proceso de enfriamiento (ver Sec. 2.2.1).

Presion de barrido y fuerza de marea sobre el disco de gas frio

Como detallamos en la Sec. 1.2, la presion ejercida por el ICM también puede afectar el
gas frio del disco de las galaxias satélites. No obstante, su efecto puede verse limitado por la
presencia del halo de gas caliente en el esquema actual de remociéon gradual del mismo. En
las satélites, los halos de gas caliente se nutren por la retroalimentaciéon por SN mientras se
estén formando nuevas estrellas y mientras el cociente entre la masa de gas caliente y la masa
bariénica total de la galaxia sea mas grande que fiot sat- S1 este cociente es menor que fiot sat,
el gas caliente se ird reduciendo gradualmente por enfriamiento y/o los procesos de remocién
mencionados. Suponemos que mientras ese cociente sea mayor que 0.1, el gas caliente actia
como escudo del gas frio ante la accién de la RP. Cuando esta condicién deja de cumplirse,
la presién ejercida por el ambiente comienza a actuar sobre el gas frio. Este umbral ha sido
elegido lo suficientemente pequenio para que el gas caliente actie como escudo por tiempos
prolongados en la vida de las galaxias; la RP sobre el gas frio se volveria demasiado efectiva

34



2.2. Modelo semi-analitico SAG

sin una restriccién de este estilo.

Consideramos el modelo de presién de barrido del disco de gas frio introducido en Tecce
et al. (2010), basado en el criterio establecido en Gunn & Gott (1972) dado por la ec. 1.4. El
gas frio del disco que esta localizado a una distancia R del centro serd removido si la presién
ejercida por el medio excede la fuerza restitutiva por unidad de area ejercida por la gravedad
del disco,

Pram > QWGEdiSC(R)Ecold(R). (2.18)

Aqui P estd dada por la ec. 1.3, v Xgise, Leold representan la densidad superficial del disco
galdctico (estrellas mas gas frio) y del gas frio del disco, respectivamente. Esta es una ligera
modificacién de la ecuacién original de Gunn & Gott (1972), en la que se incluye el efecto de
auto-gravitacion del disco de gas, que no puede despreciarse (Abadi et al., 1999; Fujita, 2004;
Wang et al., 2020).

La densidad superficial de estrellas y gas en el disco estan modeladas por un perfil expo-
nencial, dado por 3 (R) = ¥gexp(—R/Rq), donde ¥ es la densidad superficial central y Rq
es el radio de escala del disco (definido luego de la ec. 2.5). Partiendo de la condicién (2.18)
se puede demostrar que la RP puede remover todo el gas frio que se encuentra més alejado
que un radio de remocién, R o4, dado por

P,
RPS ram
— 1 2.1
Rs,cold 0.5Rq1In (27['G20,disc20,cold> , ( 9)

donde X gisc ¥ Xo,cold son la densidad superficial central del disco estelar y del gas frio,
respectivamente. Por simplicidad, suponemos que ambas componentes del disco tienen el
mismo radio de escala.

Cabe destacar que este modelado de la presiéon de barrido ejercida sobre el gas frio consi-
dera de manera implicita que el disco estd orientado de manera perpendicular a la direccién
de movimiento de la galaxia, lo cual genera una eficiencia maxima del proceso fisico. No
hemos tenido en cuenta la inclinacion del disco de la galaxia en el modelo de la presién de
barrido debido a que esperamos que el efecto de la inclinacién no sea determinante (Roediger
& Briiggen, 2006b; Jachym et al., 2009), y que las incertezas al respecto sean absorbidas por
los parametros libres que definen otras cantidades involucradas en la estimacién de la presién
de barrido.

Para tener en cuenta los efectos de marea, en cada salida de la simulacién, el valor de

RS&% obtenido de la ecuacién (2.19) es comparado con rpy;, que determina el radio de
remocién debido a fuerzas de marea, RSTCSOId; si el primero es mas pequeno que el ultimo,

fijamos R cold = ng)sld. Si el R co1q resultante es mds pequeno que el valor actual del radio

del disco R4, todo el gas ubicado mas alld de R 014 es removido. El gas removido es anadido

a la componente de gas caliente de la galaxia central (ya sea del halo principal o del subhalo).

Si esta ltima no contiene un halo de gas caliente, el gas removido pasa al ICM directamente.

Después del evento de remocién producido por las fuerzas de marea y/o la presién de

barrido, se supone que el disco de gas remanente adquiere un perfil exponencial truncado
ne

en un radio RoGY = Rscold ¥y con un nuevo radio de escala definido como R, = Rosy /7
(suponiendo que el 99 % del gas frio del disco estd contenido dentro de 7 % Rg cold)-

Fuerza de marea sobre las estrellas

Al contrario de lo que ocurre con la RP, las fuerzas de mareas también afectan a las
componentes estelares de las galaxias satélites. Para procesar la remocion de estrellas consi-
deramos el disco y el bulbo separadamente. En el caso del disco, comparamos el valor actual
de rpym con el tamano del disco estelar, Rgisc. Si Raisc > 7DM, suponemos que la galaxia
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pierde todas las estrellas ubicadas mas alla de rpyi, y que las estrellas que permanecen en la
galaxia atin forman un disco exponencial, truncado a una distancia R gisc = rDM, pero con
la masa estelar redistribuida con un nuevo radio de escala Rq gisc = Rsdisc/7, al igual que
para el disco de gas frio. El radio de escala de un disco compuesto por gas frio y estrellas se
define a partir de los radios de escala respectivos de cada componente, pesados por su masa:
Rd = (Mcold Rs,cold + Mdisc Rs,disc)/<Mcold + Mdisc)~

Si la galaxia presenta una componente de bulbo, la fuerza de marea sobre las estrellas se
evalia suponiendo que las mismas se distribuyen siguiendo un perfil de Hernquist (1990),

M, 1
p(?“) — bulge a/ib

2t r (r+ap)? (2.20)

donde ay, es una longitud de escala asociada al radio mitad de masa mediante r, = (1 +
V2)ay,. Para calcular 1,3, seguimos el procedimiento delineado en Cole et al. (2000) que
adaptamos a nuestro modelo en Munioz Arancibia et al. (2015b). Si el radio que contiene el
99 % de la masa del bulbo, dado por Thulge = 198.5 * ay,, satisface la condicién ryyige > 7s bulge
CON T hulge = TDM, Suponemos que las estrellas del bulbo mds alld de 7 pyige sOn removidas
y que las estrellas remanentes se redistribuyen siguiendo un perfil de Hernquist, truncado a
T's bulge; CON Una nueva longitud de escala definida como ap®™ = 74 puige/198.5.

Las estrellas removidas por fuerzas de marea pueden orbitar libremente dentro del halo
principal. Por motivos précticos, son asociadas a una nueva componente estelar de halo de
la correspondiente galaxia central. A medida que estas estrellas evolucionan y mueren, las
mismas inyectan gas y metales directamente en el ICM.

2.2.4. Orbitas de galaxias huérfanas

Cuando un subhalo de masa Mg, orbita dentro de un sistema de particulas de masa
m << Mgy, la fuerza de gravedad del subhalo las acelera y las concentra detras de si.
Colectivamente, las particulas atraen al subhalo en la direccién contraria a su movimiento
y disminuyen su velocidad, proceso que se conoce como friccién dindmica (Chandrasekhar,
1943). Para las galaxias satélites que poseen un subhalo, los efectos de friccién dindmica y
fuerzas de marea se calculan de manera auto-consistente debido al seguimiento de su 6rbita en
la simulaciéon de materia oscura. Este seguimiento no es posible cuando se alcanza el limite de
resolucién de la simulacién y el subhalo ya no puede ser identificado (se lo considera fusionado
con el halo que lo contiene). En este caso, la galaxia que estaba alojada en el subhalo que ya
no es resuelto se convierte en una galaxia satélite huérfana que queda orbitando alrededor de
su galaxia central.

En versiones previas de SAG, las posiciones y velocidades de las galaxias huérfanas se
asignaban utilizando la posicién y velocidad de la particula méas ligada del subhalo de ma-
teria oscura al dltimo momento de identificacion (Lagos et al., 2008; Tecce et al., 2010), o
suponiendo una érbita circular cuya distancia radial disminuye tnicamente por friccién di-
namica (Gargiulo et al., 2015). En tales casos, el criterio de fusién de las galaxias huérfanas
con su respectiva galaxia central compara el tiempo transcurrido desde que su halo deja de
ser identificado (momento de caida del subhalo al halo anfitrién y consecuente fusién) con
una escala de tiempo de fricciéon dindmica; cuando la tltima es més corta que el primero, se
considera que la galaxia huérfana se fusioné con la galaxia central independientemente de la
distancia que las separe.

En la versiéon de sAG utilizada en esta tesis, las 6rbitas de los subhalos que dejan de ser
identificados en la simulacién de N-cuerpos de materia oscura son integradas numéricamente
en una etapa anterior a la aplicacién del modelo SAG sobre la simulacién. La informacién de
la evolucion orbital de los subhalos no resueltos es tomada por el modelo SAG y asignada a
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las respectivas galaxias huérfanas. Por simplicidad, nos referimos a esta metodologia como la
‘integracién de las érbitas de galaxias huérfanas’. La misma utiliza como condiciones iniciales
la posicion, velocidad y masa virial del subhalo en el tltimo instante en que fue identificado.

Para determinar la orbita de una galaxia huérfana, se considera cada subhalo no resuelto
como una particula que se mueve en un potencial esférico generado por el halo principal
dentro del cual orbita. Esta fuerza se estima simplemente como f; = —0®/0x;, donde se
supone que ® corresponde al potencial generado por una distribuciéon de masa que sigue un
perfil radial isotermo. La galaxia también experimenta la fuerza de friccién dindmica derivada
por Chandrasekhar (1943), dada por

2
_47TG Msat\ﬁgost(r)lnA exf(X) — \2/>;exp(—X2)
donde r y V es la posicién y velocidad de la galaxia satélite relativa al halo, respectivamente,
V = |V|], X = V/\20, o es la dispersién de velocidades de las particulas de materia oscura
del halo anfitrién, ppest s el perfil de densidad de este halo, In A es el logaritmo de Coulomb y
erf es la funcién error de Gauss. En esta version del modelo de 6rbitas, se utiliza un logaritmo
de Coulomb variable, siguiendo a Hashimoto et al. (2003), esto es

v
V’

Fas(r) = (2.21)

In(A) =

{ln(rsat/bRsat) Tsat > DRsat (2 22)

0 Tsat < DRsat

donde 7, es la distancia del subhalo no resuelto al centro del halo principal, Rgat es su radio,
que varia a medida que el subhalo pierde masa debido a fuerzas de marea, y b es un parametro
libre. Se define el radio de marea, r, como la distancia donde la fuerza de autogravedad del
halo y la fuerza de marea se equiparan, dando como resultado

GMy:  \'3
= —2 2.23
" <w2 — d2q>/d2r> ’ (2:23)
donde w = |V x 7|/r? es la velocidad angular y ® es el potencial del subhalo. Siguiendo

Zentner et al. (2005), se estima la tasa de pérdida de masa por fuerzas de marea como

dMgat Msat(> Tt)
= —q—> 2.24
dt @ Tom, (2.24)

donde Mg, (> ) es la masa fuera del radio de marea, y « es un pardmetro libre que compensa
las incertezas del modelo.

La integracion de la érbita contintia hasta que la galaxia huérfana se fusiona con la central.
Esto sucede cuando la distancia es menor que el 10 % del radio virial del halo anfitrién, que se
utiliza para estimar el radio de la galaxia central, ya que en la instancia de integracién de la
orbita de la galaxia huérfana no se tiene atn la informacién de las propiedades de la misma,
la cual es provista por SAG al poblar los halos y subhalos de materia oscura con galaxias. Este
criterio de fusién permite llegar a un acuerdo general con la evolucién de la tasa de fusion de
las galaxias con el corrimiento al rojo, que se obtiene al considerar la escala de tiempo de las
fusiones dado por Jiang et al. (2008), inferidas a partir de una simulacién hidrodindmica de
alta resolucién que incluye formacion estelar.

2.2.5. Simulaciéon de N-cuerpos MDPL2

Parte de los resultados de esta tesis fueron obtenidos aplicando el modelo SAG sobre la si-
mulacién cosmoldgica de materia oscura MDPL2 (Multi-Dark Galazies with Plack Cosmology)
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que es parte de la base de datos CosSMOSIM?.

La simulacién MDPL2 determina la evolucién de 38403 particulas dentro de una caja de
1 h~1 Gpe de lado, con una resolucién de masa de m, = 1.5 x 109 = Mg, por particula de
materia oscura. Esta simulacién es analoga a la simulacién MDPL descrita en Klypin et al.
(2016), pero realizada con diferentes condiciones iniciales. Esta simulacién es consistente
con un modelo ACDM plano, caracterizado por los pardmetros cosmolégicos determinados
por la colaboracion Planck: Q,, = 0.307, Q4 = 0.693, Qg = 0.048, ng = 0.96 y Hy =
100h~*kms—* Mpc™', donde h = 0.678 (Planck Collaboration et al., 2014).

Los halos de materia oscura fueron identificados con ROCKSTAR (Behroozi et al., 2013a),
y los drboles de fusiones fueron construidos con CONSISTENTTREES (Behroozi et al., 2013b).
El buscador de halos detecta sobre-densidades de al menos Ny, = 20 particulas. Cada
halo esté caracterizado por propiedades fisicas definidas por la distribucién de particulas que
lo conforma, suponiendo una sobre-densidad esférica como aproximacion. La masa virial se
define como la masa encerrada en una esfera de radio 7yi;, de tal modo que la densidad media
alcanza un factor constante A = 200 veces la densidad critica del Universo, perit, i.€.
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Mvir(< 7avir) = Apcritgrgjr- (225)

Ademas, la velocidad virial de cada halo se define en términos de estas propiedades: Vi, =
VG My /Tvir, donde G es la constante universal de gravitacion.

2.2.6. Calibracion de SAG

La calibracién del modelo SAG, es decir, la asignacién de valores a sus parametros libres,
se realiza considerando resultados del modelo que surgen de aplicar el mismo a la simulacién
cosmologica de materia oscura MDPL2, y utilizando la técnica Optimizacién de Nube de Par-
ticulas (PSO, por Particle Swarm Optimization, en inglés) presentada en Ruiz et al. (2015).
Esta herramienta numérica nos permite ajustar los parametros libres mediante la exploracién
del espacio de parametros a través de un recorrido aleatorio realizado por grupos de particulas
(equivalente a la técnica Monte Carlo de cadenas de Markov) que comparten informacion,
y permiten determinar la evolucién de la exploracién a partir de la experiencia individual y
colectiva. Comparando el resultado del modelo contra un conjunto de observables, la técnica
PSO determina los valores de los parametros libres que mejor ajustan las observaciones.

Para la versién de SAG empleada en este trabajo de tesis, consideramos nueve pardmetros
libres para el proceso de calibracién. Los parametros libres son: la eficiencia de formacién
estelar («, ecuacién 2.5), la eficiencia de la retroalimentaciéon por SN debido a estrellas for-
madas en el disco y en el bulbo (e, ecuacién 2.8), la eficiencia de eyeccién de gas desde la
fase caliente (€cjec, ecuacion 2.10) y la eficiencia de reincorporacién (v, ecuacién 2.11), el ex-
ponente que regula la evolucién con el corrimiento al rojo de la carga de masa recalentada y
eyectada por SN (8, ecuaciones 2.8 y 2.10), el factor de crecimiento del SMBH vy la eficiencia
de la retroalimentacion por AGN (fpn vy kacn, ecuaciones 2.12 y 2.13, respectivamente), el
factor involucrado en la escala de la perturbacién que genera inestabilidades de disco (fpert,
no descrito aqui), y la fraccién que determina el destino del gas frio recalentado (fhotsat)
introducido en la Sec. 2.2.3.

El conjunto de funciones y relaciones observadas que fueron utilizadas como restricciones
en el proceso de calibracién de SAG son: la funcién de masa estelar a z = 0y z = 2, la funcién
de distribucién de SFR a z = 0.14, la fracciéon de masa de gas frio como funcién de la masa
estelar, y la relacion entre la masa del SMBH y la masa del bulbo. Los valores de los pardame-
tros libres encontrados mediante este proceso de calibracién se presentan en la Tabla 2.1. No

“https://https://www.cosmosim.org/.
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Parametro Valor adoptado

« 0.04
€ 0.33
€ojoc 0.022
fan 0.06
KAGN 3.02 x 107°
Foert 14.56
~y 0.055
fhot,sat 0.277

Tabla 2.1: Pardmetros libres del modelo y los valores determinados por la técnica de ajuste
PSO. Remarcamos que, luego del proceso de calibracién, adoptamos 8 = 1.3, con el ob-
jetivo de reproducir relaciones observadas predichas por SAG, es decir, no utilizadas como
restricciones en el proceso de calibracién.

se indica alli el valor obtenido para el pardmetro S pues resulté ser demasiado alto, y genera
discrepancias entre las predicciones del modelo y un conjunto de funciones y relaciones obser-
vadas no utilizadas como restricciones en el proceso de calibracién; en particular, la evolucion
de la densidad césmica de la SFR (SFRD, por Star Formation Rate Density, en inglés) a
alto corrimiento al rojo, y relaciones que involucran la fraccién de galaxias pasivas (ver la
correspondiente discusién en Cora et al. 2018). Por lo tanto, a este pardmetro se le asigné
el valor de ajuste que provee Muratov et al. (2015), esto es f = 1.3. El modelo alternativo
que resulta de fijar 5 = 1.3 luego del proceso de calibraciéon no afecta apreciablemente las
funciones y relaciones observadas utilizadas para calibrar el modelo, como puede apreciarse
en las Figs. 2.2, 2.3 y 2.4, y presenta la ventaja de lograr un mejor acuerdo con las relacio-
nes observacionales no consideradas en el proceso de calibracién antes mencionadas y que
son relevantes para el desarrollo de este trabajo de tesis, a saber, la evolucién de la SFRD
y la dependencia de la fraccion de galaxias pasivas con la masa estelar, la masa de halo y
la distancia al centro del halo en el cual residen (ver Figs. 4.1, 4.2 y 4.3). Este acuerdo se
produce a expensas de aumentar la densidad de galaxias de baja masa a z = 2 (panel derecho
de la Fig. 2.2). Claramente, no resulta posible satisfacer estas restricciones observacionales
simultdaneamente. La tension existente entre la evoluciéon de la SFRD y la funcién de masa
estelar a z = 2 ha sido también reportada por Hirschmann et al. (2016) a partir de su anélisis
de la evolucién de la correlacién entre la sSFR y la masa estelar (ver su fig. 9).

2.3. Modelo semi-analitico GALFORM

En el Cap. 3 estudiamos la distribucion espacial de galaxias activas ubicadas en regiones
densas en el Universo temprano. Estas galaxias tienen una alta tasa de formaciéon estelar y
presentan intensas lineas de emisién, en particular, Ho (6563A) y Lya (1216A).

Desde una perspectiva cosmolégica, se espera que las grandes estructuras del Universo
local crezcan a partir de la incorporacién de halos pequenos formados en épocas tempranas
(Press & Schechter, 1974; Davis et al., 1985). El escenario de formacién jerarquica de es-
tructuras implica que los halos masivos de materia oscura se encuentran insertos en regiones
densas, lo que sugiere que cualquier propiedad relacionada con la masa del halo también es-
tard relacionada al ambiente en escalas mayores al tamano del halo principal (e.g. Mo et al.,
2004). Esto resulta de particular importancia en el estudio de la formacién de los cimulos de
galaxias, en el régimen de proto-cimulos (Overzier et al., 2006).

La busqueda de proto-ctiimulos y la caracterizacion de las galaxias que lo componen re-
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Figura 2.2: Funciéon de masa estelar utilizada como restriccion para calibrar el modelo SAG.
Panel izquierdo: Funcién de masa estelar a z = 0. Panel derecho: Funciéon de masa estelar a
z = 2. Los datos observacionales recopilados por Henriques et al. (2015b) estan representados
por los circulos con barras de error. Los resultados de la versiéon de SAG caracterizada por los
valores de los pardmetros presentados en la Tabla 2.1 y § = 1.3 estan representados por la
linea roja. El acuerdo entre el modelo y las observaciones es bueno, salvo por el extremo masivo
de la funciéon de masa estelar a z = 0. Este exceso resulta menos evidente cuando se compara
con los datos compilados y analizados por Bernardi et al. (2017, area gris discontinua), que
incluye datos de Chen et al. (2012) y Mendel et al. (2014).
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Figura 2.3: Funciéon de distribucién de SFR a z = 0.14 utilizada como restriccién para
calibrar el modelo SAG. Los circulos negros con barras de error representan las observaciones
de Gruppioni et al. (2015). Los resultados de la versién de SAG caracterizada por los valores
de los parametros presentados en la Tabla 2.1 y 8 = 1.3 estan representados por la linea roja.
Se aprecia una leve disminucién de la densidad numérica para altos valores de SFR, respecto
de las observaciones.
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Figura 2.4: Panel izquierdo: Fraccién de masa en gas frio como funcién de la masa estelar a
z = 0, utilizada como restricciéon para calibrar el modelo, cuyos resultados estan representados
por las lineas rojas y los contornos rojizos; la linea roja fina denota la desviacién estdndar
alrededor de la media (linea roja gruesa). Esta relacién es comparada con observaciones de
Boselli et al. (2014b, circulos llenos con barras de error). Se puede apreciar que ademds de
ser méas numerosas, las galaxias de baja masa tienen mayor proporcién de gas frio. Panel
derecho: Relacion entre la masa de SMBH y de bulbo a z = 0 utilizada como restriccién para
calibrar el modelo, cuyos resultados estdn representados por contornos rojizos. Los datos
observacionales estan tomados de Kormendy & Ho (2013b, circulos negros) y McConnell &
Ma (2013, tridngulos negros). Los resultados obtenidos muestran una ligera sobre-estimacién
de la masa de los SMBH en galaxias masivas respecto a las observaciones. En ambas figuras,
los resultados de SAG corresponden a la versién caracterizada por los valores de los parametros
presentados en la Tabla 2.1 y § = 1.3, y los niveles de contorno son: [0.01, 0.19, 0.26, 0.38,
0.68, 0.95, 0.997] en términos de la méxima densidad numérica de puntos de cada muestra.
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sulta una tarea fundamental para estudiar el rol de la formacién jerarquica y los procesos
bariénicos en la formacién y evolucién de galaxias. Como se menciona en el Cap. 1, una estra-
tegia eficiente para encontrar sobredensidades en épocas tempranas es relevar el entorno de
cuasares y radio-galaxias. El estudio de la distribucién de galaxias alrededor de estos objetos
requiere medir con precision sus corrimientos al rojo. Esto puede alcanzarse con un segui-
miento espectroscépico de una muestra seleccionada fotométricamente, o utilizando filtros
angostos elegidos para estudiar una emisién particular al corrimiento al rojo en que se ubica
el proto-ctimulo.

Desde el punto de vista computacional, calcular propiedades de las lineas de emisién (la
intensidad, el ancho equivalente y/o la fraccién de escape de fotones) que presenta una galaxia
es una tarea compleja que requiere un abordaje numeérico.

Para realizar el estudio detallado en el Cap. 3, utilizamos el modelo semi-analitico GAL-
FORM (Cole et al., 2000; Lacey et al., 2016), que calcula las luminosidades intrinsecas de las
lineas Ha y Lya. Dado que los fotones de Lya son dispersados por los dtomos de hidrégeno
del ISM, y absorbidos por granos de polvo, disminuye la proporciéon de fotones que puede
escapar de la galaxia. Por esto, se combina GALFORM con el cédigo FLAREON (por Fast
Lyman-Alpha Radiative Escape from Outflowing Neutral gas, en inglés), un cédigo abierto de
transferencia radiativa que sigue las trayectorias e interacciones de un conjunto de fotones
mediante simulaciones Monte Carlo. Este cédigo fue desarrollado por Gurung-Loépez et al.
(2019b), esta basado en el cédigo de Orsi et al. (2012), y se describe en detalle en la Sec. 2.3.1

El funcionamiento estructural de GALFORM es similar a SAG. Inicialmente puebla los
halos de materia oscura con gas. Luego, siguiendo la historia de fusiones de los halos, el
gas evoluciona segun la implementacion de diversos procesos fisicos: (i) calentamiento del
gas por choques, y enfriamiento radiativo; (ii) formacién de discos galdcticos con formacién
estelar suave; (iii) brotes de formacién estelar en bulbos debido a inestabilidades de disco y
fusiones; (iv) retroalimentaciéon por AGN, por explosiones de SN y fotoionizacién, que regulan
la formacién estelar; (v) evolucién quimica del gas y las estrellas. A partir del trabajo de Lacey
et al. (2016), en GALFORM se introduce un tratamiento méas detallado de la friccién dindmica
que actua sobre las galaxias satélites, se actualiza el modelo de poblaciones estelares, y se
modifica la ley de formacién estelar en los discos que incorpora el seguimiento del contenido
de hidrégeno molecular y neutro por separado. De esta manera, GALFORM permite reproducir
numerosas relaciones a z = 0, entre las que se encuentran la funcién de luminosidad en el
optico y en el infrarrojo cercano, la funcién de masa de hidrégeno neutro, la fraccién de
galaxias elipticas y la relaciéon entre la masa del agujero negro central y la masa del bulbo
de las galaxias. En particular, GALFORM reproduce la funcién estelar de masa a z = 0,
logrando un buen acuerdo con las observaciones en el extremo masivo (M, > 2 x 1011 Mg);
esto contrasta con los resultados de SAG, que presenta un exceso de galaxias masivas, como
ya hemos mencionado.

Resulta de particular interés la descripcion del modelado y generacion de luminosidades
de distintas lineas de emisién. GALFORM calcula las luminosidades de Ha y Ly« a partir de
la tasa de generacién de fotones ionizantes en el hidrégeno (fotones del continuo de Lyman).
Esta emisién se obtiene mediante la integracién de la distribucién espectral de energia de cada
galaxia desde el extremo UV hasta el quiebre de Lyman a A\ = 912A. Luego, suponiendo que
todos los fotones ionizantes generados son absorbidos en el ISM de la galaxia, y los 4tomos no
pueden recombinarse directamente al estado fundamental (Osterbrock, 1989; Dijkstra, 2014,
caso B), una fraccién de fotones del continuo de Lyman son convertidos en distintos flujos de
lineas.

Por un lado, la emisién en Ha puede sufrir atenuacién por polvo. GALFORM incluye la
atenuacién por polvo en dos procesos: una producida sobre la emisién de estrellas que se
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encuentran todavia en la nube de gas donde nacieron, y una atenuacién sobre la radiacion que
emerge de las nubes moleculares y estrellas localizadas fuera de la regién de formacion, y que
es afectada por una componente difusa de polvo presente en el disco y bulbo de la galaxia. Este
modelo incluye atenuacién en 14 bandas, incluida la R, centrada en A = 6954A (ver apéndice
A de Lacey et al. (2016), para més detalles). Por otro lado, se espera que la luminosidad
intrinseca de los fotones Lya se vea reducida tanto por la dispersién generada al interactuar
con el hidrégeno neutro presente en el ISM e IGM, como también por su absorcién por
granos de polvo. La inclusién de estos procesos requiere de la resolucién de la ecuaciones de
transferencia radiativa tanto para el ISM como el IGM.

2.3.1. Transferencia radiativa en el ISM

Se supone que los fotones de Lya escapan de la galaxia a través de expulsiones de gas.
La erupcién estd caracterizada por una velocidad de expansién, densidad de hidrégeno, y
profundidad éptica del polvo, que depende de las propiedades de la galaxia. La velocidad de
la erupcién se calcula como

Tc
)

Vvexp,c = K/V,CSFRC M,

(2.26)

donde el subindice ¢ denota la componente de la galaxia (disco o bulbo), SFR. es la tasa de
formacién estelar en Mg h~! Gyr, 7. es el radio mitad de masa en A~ Mpec, M, es la masa
estelar total de la galaxia en h=! Mg, y kv, son pardmetros libres sin unidades que regulan
la eficiencia de la eyeccién de gas.

Se calcula la densidad de hidrégeno para cada componente como

Nic = ENe —, (2.27)

donde Mo1q,c es la masa de gas frio de cada componente en ht Mg, y kN, son pardmetros
libres calibrados para cada cada componente y corrimiento al rojo. Finalmente, la profundidad
optica de la absorcién por polvo se calcula como

Eo

Ta,c = (1- ALya) Zo

Nuc Ze, (2.28)

donde Eg = 1.77 x 1072lem =2 es el cociente 7, /Nu para metalicidad solar, Ayy, es el albedo
a longitudes de onda de Lya, la metalicidad solar es Zg = 0.02 y Z. es la metalicidad del gas
frio de cada componente.

Luego, para calcular la fraccién de escape de fotones de Ly« de la galaxia, utilizamos FLA-
REON, que predice los perfiles de la linea Lya y fracciones de escape de fotones en eyecciones
(outflows) de diferentes caracteristicas. El cddigo FLAREON incluye tres geometrias para la
erupcién del gas: Cascara (Thin Shell), Viento Galactico (ambos con simetria esférica, pero
diferente perfil de densidad de hidrégeno neutro), y Cénica (Bicone) (ver Gurung-Loépez et al.
2019b, para més detalles). En nuestro trabajo, utilizamos la geometria de Céscara para cal-
cular la transmision del ISM, donde la densidad de la columna de hidrégeno neutro esta dada
por la ecuacion 2.27. La geometria de Céascara logra un mejor acuerdo con las propiedades
observadas de las LAEs, como la dependencia del corrimiento del maximo de la linea con la
masa estelar, la tasa de formacién estelar y el ancho equivalente de la linea.
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2.3.2. Transferencia radiativa en el IGM

Mientras que dentro de las galaxias la pérdida de flujo de fotones Lya se debe principal-
mente a la absorcién por polvo, en el IGM los fotones son dispersados fuera de la linea de la
visual por la presencia de hidrégeno neutro.

Estimamos la transmisién del IGM para cada galaxia segin las propiedades del entorno
local en que se encuentra, como la densidad, velocidad y estado de ionizacién del IGM. En
la simulacién, el IGM se distribuye en cajas cosmolégicas de ~ 2 h~! cMpc de lado, en la que
la densidad de hidrégeno neutro se determina a partir del contenido de materia oscura de la
caja.

Como primera aproximacién, el IGM absorbe fotones con longitudes de onda més cortas
que A\ = 1216A. Ademads, como el IGM es més denso en los alrededores de las galaxias, la
opacidad resulta més alta en esta regién, causando una disminucién en la transmisién en
longitudes de onda cercanas a Lyca. Luego, lejos de la galaxia, la transmision del IGM se
acerca a la transmision promedio del Universo (ver fig. 4 de Gurung-Lopez et al., 2019a).
Ademas, la densidad media del hidrégeno neutro en el IGM aumenta con el corrimiento al
rojo hasta z < 6, incrementando la profundidad éptica (ver McQuinn, 2016, para un review) .
La transmision promedia del IGM resulta del 85 % (40 %) para z = 2 (z = 4) (Dijkstra, 2014),
y cae por debajo del 1% a z = 5.7 para frecuencias mayores a la de Lya (Gurung-Lépez et al.,
2019b).

2.3.3. Simulacion de N-cuerpos P-Millenium

Para obtener los resultados descritos en el Cap. 3, utilizamos los catdlogos de galaxias
obtenidos mediante la combinaciéon del modelo semi-analitico GALFORM y la simulaciéon de
materia oscura P-MILLENTUM (Baugh et al., 2019), la ultima de la serie de las simulaciones
‘Millenium’ (Springel, 2005). Al igual que la MDPL2, la simulacién P-MILLENIUM modela
el crecimiento jerarquico de estructuras en el escenario ACMD. Utiliza los pardmetros cos-
moldgicos determinados por la colaboracién Planck (Planck Collaboration et al., 2014). En
particular, el tamafio de la caja de esta simulacién es de 542.16 h~* cMpc (800 Mpc a z = 0),
y la resolucién de masa de las particulas es de M, = 1.601 x 10® h~! M, (5040° particulas de
materia oscura). El volumen simulado y los pardmetros cosmolégicos utilizados son equiva-
lentes a los empleados en la simulacién hidrodindmica EAGLE (Schaye et al., 2015). Los halos
y sub-halos de materia oscura fueron identificados con SUBFIND (Springel et al., 2001), y la
historia de fusién de los mismos fue construida con DHALO (Jiang et al., 2014). Los halos y
sub-halos identificados contienen al menos 20 particulas, lo que corresponde a una resolucién
en masa de 2.12 x 102! M.
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Capitulo 3

Segregacion espacial de galaxias con
lineas de emision en regiones densas

Como hemos mencionado en el Cap. 1, el estudio de la distribucién espacial de las ELGs en
regiones densas puede ser utilizada para inferir la distribuciéon de materia oscura subyacente;
ademds, aporta informaciéon de cémo las propiedades de las galaxias se relacionan con el
ambiente en que residen (Mo et al., 2004; Cooray, 2005; Overzier et al., 2006; Orsi et al.,
2016; Ota et al., 2018; Shi et al., 2019; Gonzalez-Perez et al., 2020).

En este trabajo utilizamos el modelo semi-analitico de formacién y evolucién de galaxias
GALFORM (Cole et al., 2000; Lacey et al., 2016; Baugh et al., 2019) junto a la simulacién de
N-cuerpos de materia oscura P-MILLENIUM (Baugh et al., 2019) para explorar la distribucién
espacial de las HAEs y LAEs alrededor de proto-cimulos de galaxias, a corrimientos al rojo
z < 6, y evaluar el impacto del IGM en tales distribuciones. Destacamos que la confeccién de
las figuras y el andlisis descrito a continuacién fue realizado principalmente por el autor de
esta tesis, y fue presentado en el articulo publicado Hough et al. (2020)!.

3.1. Disminucion de LAEs a altas densidades

Shimakawa et al. (2017a) (S17 a partir de ahora) estudian la emisién en Lya de HAEs
localizadas en USS1558-003, el protocumulo localizado a z ~ 2.5 méas poblado de todos
los detectados a ese corrimiento al rojo, con una masa total estimada en ~ 10Mg), que
lo convierte en un posible progenitor de un ctimulo masivo (~ 101°Mg) en el Universo local
(Shimakawa et al., 2014). En su estudio, encuentran que las LAEs tienden a evitar las regiones
de alta densidad trazadas por HAEs; ademads, las regiones densas presentan baja fraccién de
escape de fotones Lya . Argumentan que esto podria ser producido por una componente de
gas y polvo que cubre el nicleo del proto-ciimulo que imposibilita la observacion de fotones
Lya que escapan de las galaxias que se ubican en regiones densas, aunque no resulta claro
si esto deberia esperarse como una condicién sisteméatica de los proto-cimulos localizados a
este corrimiento al rojo, o si es el resultado de una conjuncién de caracteristicas intrinsecas.

Motivados por estos resultados observacionales, utilizamos el modelo semi-analitico GAL-
FORM en combinacién con la simulacién de N-cuerpos P-MILLENIUM (descritos en la Sec. 2.3)
para estudiar la segregacién espacial de las LAEs relativas a las HAEs en una amplia muestra
de proto-ciimulos simulados. Al igual que en S17, estudiamos la relacién entre la distribucién
espacial y la densidad local de galaxias que exhiben emisién Ha y Lya simultdneamente

'Los cédigos desarrollados y utilizados para realizar el trabajo comprendido en este capitulo pueden con-
sultarse en http://fcaglp.fcaglp.unlp.edu.ar/ " tomas/Tesis/Cap3/
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Figura 3.1: Distribucién espacial de HAEs (puntos negros) y HAEs+LAEs (cuadrados ver-
des) en 9 proto-cimulos simulados a z = 2.2. Las posiciones estdn dadas en coorde-
nadas co-méviles. Cada proto-cimulo posee una galaxia central con una masa de halo
Msgp > 103 "Mgh~! (la estrella roja indica la radio-galaxia central). Las restricciones espa-
ciales, ancho equivalente y criterio de luminosidad fueron tomados de S17 (muestra FL). Los
cuadrados coloreados representan el maximo valor de la sobre-densidad del IGM (consideran-
do la extensién del proto-ciimulo a lo largo de la coordenada z de la simulacién) con respecto
a la densidad media del IGM en la simulaciéon completa. Resaltamos que los 3 proto-ctiimulos
de la primer fila son aquellos que presentan una disminucién de HAEs+LAEs similar a la
presente en el proto-cimulo USS1558-003, ubicado a z = 2.53 (S17).
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(HAEs+LAEs). En su trabajo, S17 capturan la emisién en Ly« utilizando el filtro angosto
NB428 de la camara Subaru Prime Focus Camera del Telescopio Subaru. La longitud de
onda central de este filtro es de 4297 A y su ancho? es de 84 A. El ancho del filtro utilizado
permite la deteccién de LAEs con corrimiento al rojo z = 2.53 + 0.03, lo que equivale a una
incerteza de 21.3 Mpc en su posicién en la direccién del cielo. S17 incluyen observaciones en
Ha realizadas por Hayashi et al. (2016), y la muestra final de ELGs consiste en 104 HAESs,
con 13 de ellas presentando también emisién en Lya (es decir, solo un 12.5% son emisoras
duales).

En nuestro caso, el catalogo de galaxias que resulta de la combinacién de GALFORM con
P-MILLENIUM maés cercano al corrimiento al rojo observado es z = 2.2; para la construccién
de este catdlogo de galaxias tenemos en cuenta las mismas restricciones espaciales que las
observadas por S17. Para esto, consideramos como trazadoras de los centros de los proto-
cumulos a alto corrimiento al rojo a las galaxias centrales que son candidatas a radio-galaxias.
Las radio-galaxias fueron seleccionas segiin su masa de halo a z = 2.2, utilizando la funcién
de masa de halo determinada en Orsi et al. (2016, ver su Fig.2). A z = 2.2, tenemos 1048
candidatos a proto-ctimulos con masa de halo Magg > 1032 Mg h~!. La densidad media de
galaxias dentro de 2 cMpc de estos objetos varia entre 10 y 400 veces la densidad media de
objetos en nuestra simulacion.

Como vamos a comparar densidades de ELGs, necesitamos tener un estimador de la
densidad local de objetos en el proto-cimulo. La distancia al enésimo vecino, Nth, se utiliza
habitualmente como un analogo de la densidad local, y tiene la ventaja de no suponer la
geometria subyacente de la distribucién de galaxias (Baldry et al., 2006; Bluck et al., 2019).
En el caso de S17, utilizan como estimador la densidad proyectada promedio (a) ., = 2 X
(7 nen) "5, donde Y-y (= N/7rds,y,) es la densidad de galaxias dentro del radio 7y¢n; esta
se corresponde con la distancia al vecino (N — 1)th de cada galaxia, y N = 5.

Utilizamos el ancho equivalente (EW, por equivalent width, en inglés) de las lineas de
emisién y los umbrales en la luminosidad en Ha y Lya que surgen de las observaciones de
S17, para definir dos muestras de ELGs alrededor de los proto-ciimulos simulados a z = 2.2:

» Muestra limitada por flujo (muestra FL, por fluz limited, en inglés): consideramos los
mismos limites en EW y luminosidad que en S17 (ver también Hayashi et al., 2016;
Shimakawa et al., 2017b, para més detalles). En este caso, las HAEs tienen anchos
equivalentes de lineas EWyy, > 18.6 A y luminosidad Ly, > 4.35x10*! ergs™!, mientras
que las HAEs+LAEs tienen también EWry, > 15 A Y Liya > 4.4 % 10! ergs™! (es
decir, las HAEs+LAEs satisfacen ambos limites en EWs y luminosidad).

» Muestra limitada por densidad numérica (muestra FN, por fized number density, en
inglés): imponemos limites inferiores en luminosidad que nos permite igualar la den-
sidad superficial de HAEs y HAEs+LAEs de S17. En este caso, las HAEs tienen
Lua > 10*! ergs™!, mientras que las HAEs+LAEs deben tener también Liya >
1.5 x 10*2 ergs™!. El limite en EW es equivalente al de la primera muestra. Con es-
tos limites, la mediana de la cantidad de HAEs y HAEs+LAEs de nuestra muestra de
proto-cimulos es de 90 y 13 respectivamente, muy similar a lo observado.

Para ambas muestras, las ELGs que estan ubicadas en una caja de dimensiones 2.0 x
3.5 x 21.5 Mpc (cuyo centro es la galaxia central de cada proto-cimulo) son consideradas
miembros de la muestra. Esta restriccién espacial también se corresponde con la restriccién
observacional de S17.

2El ancho del filtro se corresponde con el ancho de la linea a la mitad de su altura maxima (FWHM, por
full width half mazimum, en inglés).
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Figura 3.2: Numero acumulado de HAEs y HAEs+LAESs normalizado con el niimero total de
ELG correspondiente en términos de la distancia media proyectada (a)sn en unidades fisicas
(panel superior) y del contenido de masa estelar (panel inferior) para la muestra FL. Las
lineas solidas representan el valor de la mediana y las barras de error denotan los percentiles
10 —90 para las HAEs (linea roja) y HAEs+LAEs (linea azul) para los 30 proto-cimulos mas
masivos seleccionados a z = 2.2, que tienen masas de halo mayores a 1013"Mg h~!. Las lineas
punteadas muestran el comportamiento del proto-cimulo USS1558-003, ubicado a z = 2.53.
El criterio de seleccién de HAEs y HAEs+LAEs modeladas es equivalente a las condiciones
con que estas ELGs fueron observadas en Shimakawa et al. (2017a).
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Figura 3.3: Similar a la Fig. 3.2, pero para la muestra FN. Las lineas sélidas representan
la mediana de la distribucién, y las barras de error denotan los percentiles 10 — 90 de las
HAEs (linea naranja) y HAEs+LAEs (linea verde) para los 1048 protocimulos seleccionados
a z = 2.2, que tienen masas de halo mayores a 10'3-2M, h~!. Las lineas punteadas representan
el comportamiento del proto-cimulo USS1558-003. Los criterios de selecciéon de HAEs y
HAEs+LAEs fueron elegidos para reproducir la densidad superficial de ELGs de USS1558-
003.
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Figura 3.4: Histograma realizado a partir de los test de K-S entre las fracciones acumuladas
de HAEs y HAEs+LAEs de todos los proto-cimulos simulados considerados en la Fig. 3.3
(muestra FN). Valores positivos (en verde) se asocian a la disminucién de HAEs+LAEs (como
en S17), mientras que valores negativos (en naranja) se asocian a una disminucién de HAEs.
Cerca del ~ 10% de los proto-ciimulos tienen distancias (valores del test K-S) consistentes
con USS1558-003, representada por la linea negra vertical.
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Aunque los proto-cimulos en las muestras FN y FL presentan masas de halo entre
10132Mg A~y 10142M Bt (un rango de masas que incluye el valor estimado de la ma-
sa del proto-ctimulo USS1558-003), ninguno de los proto-ciimulos de la muestra FL alcanza
la densidad de HAEs observada en USS1558-003.

Reproducir ambientes de alta densidad a alto corrimiento al rojo es un desafio para
las simulaciones, principalmente debido a la dificulta en capturar correctamente la fisica de
bariones que determina la evolucién del crecimiento de la masa estelar con el tiempo césmico.
Para representar este ambiente de alta densidad, utilizamos solo los 30 proto-ctimulos mas
masivos de nuestra muestra FL, con masas de halo mayores a 103 "Mg h™!, y una mediana
de 45 HAEs y 10 HAEs+LAEs. El hecho de que la densidad numérica de HAEs en estos
proto-cimulos no alcance la densidad numérica de USS1558-003 podria inducir un sesgo en
nuestro anglisis: un mayor nimero de HAEs disminuiria definitivamente (a)sy, afectando la
distribucién espacial de ambas poblaciones. Sin embargo, consideramos que el ambiente en
el cual estas galaxias residen estd bien caracterizado, ya que la masas estimadas para los
halos simulados incluyen el valor inferido de Msgy de USS1558-003. Ademas, resaltamos que
el andlisis de las muestras FN y FL, definidas a partir de criterios dispares, apuntan ambas
hacia la misma conclusién.

En la Fig. 3.1 mostramos la distribucién espacial de HAEs y HAEs+LAEs en una sub-
muestra de los 30 proto-cimulos méas masivos de la muestra FL. Los cuadrados de tonos azules
representan la maxima sobre-densidad del IGM (a lo largo de la visual, dentro del volumen
ocupado por cada proto-ctimulo) respecto de la densidad media del IGM en la simulacién
completa. Los proto-ciimulos de la fila superior son aquellos que presentan una disminucién
de HAEs+LAEs en regiones de alta densidad ({a)sy, < 0.3), similar a las encontradas por
S17, y que mostramos en la Fig. 3.2. Mientras que las HAEs en la mayoria de los proto-
cumulos simulados parecen distribuirse alrededor de la radio-galaxia central, en algunos casos
la distribucién tiene un claro desplazamiento de ~ 2 minutos de arco, similar a S17. El panel
superior izquierdo, y los paneles medio y derecho de la tltima fila de la Fig. 3.1 son ejemplos
de estos proto-cimulos. Notamos que existe una correlacion entre la sobre-densidad del IGM y
la sobre-densidad de HAEs, a pesar de las fluctuaciones espaciales que muestra la densidad del
IGM. Como se puede apreciar, el modelo de IGM consiste en cubos homogéneos de ~ 2 cMpc
de lado, donde la densidad del IGM esta asociada al contenido de materia oscura dentro de la
caja. Esta aproximacion puede resultar demasiado cruda; sin embargo, dadas las restricciones
espaciales impuestas por las observaciones, cada proto-cimulo simulado consiste en ~ 640
cubos de IGM vy, para cada galaxia, la transmisién de la linea de Lya se computa a través
de todos los cubos ubicados en la linea de la visual. Un modelo de IGM mas realista requiere
de una grilla mas refinada (de menor tamano) en la cual se considere la distribucién de las
particulas de materia oscura de la simulacién de N-cuerpos, pero esto produciria tiempos
computacionales extremadamente largos debido al volumen cosmolégico que representa la
simulacion completa.

Para la muestra FL, calculamos la distancia media proyectada (a)sy, para cada HAE y
comparamos el nimero acumulado medio de HAEs y HAEs+LAESs en el panel superior de
la Fig. 3.2. Las barras de error representan los percentiles 10 — 90 de la distribucion. En-
contramos una discrepancia clara con las observaciones: mientras que S17 encuentran que
las HAEs+LAEs evitan las regiones densas, nuestro analisis indica que, en promedio, las
HAEs+LAEs habitan las mismas regiones que las HAEs. De todos modos, notamos que al-
gunos proto-cimulos individuales presentan una disminucién de LAEs en las regiones densas,
aunque otros muestran también una disminucién de HAEs en estas regiones, sin embargo,
esto no parece depender de propiedades intrinsecas de estos objetos, como la cantidad de
galaxias que contienen o su masa de halo. Esto resulta en un comportamiento similar entre
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ambas poblaciones, pero con una relativamente alta dispersiéon cuando solo 30 proto-cimulos
son considerados.

En general, galaxias que habitan entornos densos tienden a ser mas masivas que las
galaxias de campo, tanto a corrimiento al rojo bajo como intermedio (Baldry et al., 2006;
Darvish et al., 2015). A z 2 2, se ha encontrado que las HAEs localizadas en proto-cimulos
resultan mas masivas que HAEs del campo. En nuestra simulacién, la masa estelar de las
HAEs aumenta hacia el centro del proto-cimulo: las HAEs tienen entre 1.3 y 3 veces la
masa estelar de HAEs localizadas en regiones de densidad promedio, en consistencia con
las observaciones provistas por Hatch et al. (2011) y Koyama et al. (2013). En el panel
inferior de la Fig. 3.2, mostramos la distribuciéon de la masa estelar de ambas poblaciones
para la muestra FL, donde se aprecia un notable acuerdo con las observaciones de S17. La
transferencia radiativa en Lya favorece el escape de fotones Lya de HAEs con baja masa
estelar, baja SFR y bajo contenido de polvo respecto de HAEs de similar luminosidad en
dicha linea (Guaita et al., 2011; Orsi et al., 2016; Shimakawa et al., 2017b), hecho que serd
detallado en la Sec. 3.2. Consecuentemente, nuestras HAEs+LAEs tienen masas estelares mas
bajas que las HAEs, y empiezan a acumularse a log(M,/Mg) ~ 9.6, mientras que las HAEs lo
hacen a log(M,/Mg) ~ 10.8. Esto significa que aunque la muestra FL tiene menor densidad
numérica de HAEs que USS1558-003, la muestra resulta completa ya que la distribucién de
masa de ambas poblaciones estd en acuerdo con las observaciones.

Con el objetivo de explorar ambientes con densidad numérica de ELGs comparable con
la de USS1558-003, realizamos el mismo anélisis para la muestra FN, que incluye la muestra
completa de 1048 proto-cimulos a z = 2.2. En este caso, para un dado valor de densidad local
(a)sth, la densidad numérica de HAEs aumenta respecto a la obtenida para la muestra FL,
logrando un mejor acuerdo con los valores de S17 (panel superior de la Fig. 3.3). No obstan-
te, las HAEs+LAESs tampoco parecen evitar sistemdaticamente las regiones trazadas por las
HAEs en la muestra FN. De hecho, mientras algunos proto-cimulos muestran la tendencia
observacional, en otros se aprecia el comportamiento opuesto, como detallamos en la Fig. 3.4.
Para cuantificar la disminucién de HAEs o LAEs en proto-ctimulos individuales, utilizamos
el test de Kolmogorov-Smirnoff (KS test) para dos distribuciones empiricas (que se corres-
ponden con las distribuciones de las Figs. 3.2 y 3.3). El test determina la maxima distancia
entre dos distribuciones empiricas dadas, y puede determinar la probabilidad de que ambas
distribuciones sean estadisticamente la misma. En la Fig. 3.4 mostramos qué separaciones son
mas frecuentes entre las distribuciones de HAEs y HAEs+LAEs de la muestra FN. Asignamos
valores positivos a proto-cimulos que presentan una disminucién de HAEs+LAEs respecto de
las HAEs, y un valor negativo a aquellos que muestran lo opuesto (una disminucién de HAEs
respecto de la distribucién de HAEs+LAEs). Resulta claro que una baja disminucién de
HAEs+LAEs es el escenario més frecuente (62 % de los proto-ctimulos presentan disminucién
de HAEs+LAEs). Pero una disminucién de HAEs resulta también posible, lo que lleva a una
disminucion de HAEs+LAEs estadisticamente despreciable cuando todos los proto-ciimulos
son promediados.

Cabe destacar que tanto las HAEs como las HAEs+LAEs de la muestra FN poseen masas
estelares més bajas que las observadas (panel inferior de la Fig. 3.3). Esto se debe al hecho
de que en la muestra FN estamos considerando HAEs con una luminosidad menor que en
la muestra FL, lo que lleva a que sus masas estelares también sean menores. Ademas, las
HAEs comienzan a acumularse a masas estelares mas altas que las HAEs+LAES, pero esta
tendencia no es tan empinada como la observada.

Como sugiere S17, la acrecién de filamentos de gas frio, que proveen de gas mayormen-
te compuesto por hidrégeno neutro, HI, al proto-cimulo, puede prevenir que los fotones
Lyaescapen de las regiones densas de USS1558-003. Encontramos que cuando se considera
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\ Muestra FL [x10~2 cMpc=3h 3 \ Muestra FN [x107% cMpc=3h 3 \
‘ HAEs HAEs+LAEs nolGM HAEs+LAEs IGM ‘ HAEs HAEs+LAEs nolGM HAEs+LAEs IGM
72=2.2 | 19.9 4.97 4.95 60.4 9.09 8.07
z=3.0 | 26.7 7.79 7.68 76.9 13.3 10.3
z=5.7 | 15.8 7.85 7.81 45.5 17.6 14.8

Tabla 3.1: Densidad numérica de ELGs alrededor de proto-ciimulos, utilizando diferentes
restricciones en EW y luminosidad en Ha y Lya . En la muestra FL, las HAEs tienen Ly, >
4.35x 10 ergs™!, mientras que las HAEs+LAEs cumplen también Lyyo > 4.4X% 104! ergs™1.
En la muestra FN, las HAEs tienen Ly, > 10*' ergs™!, mientras que las HAEs+LAEs
cumplen también Ly, > 1.5 X 10*2 ergs™!. En ambas muestras las HAEs tienen EW > 18 A
y las LAEs tienen EW > 15 A. La densidad numérica se calcula como el nimero de galaxias
dentro de 10 cMpc h~! de cada proto-ctimulo, dividido por el volumen de cada proto-ctimulo
al corrimiento al rojo correspondiente.

una amplia muestra de proto-ciimulos, no se espera que esa tendencia sea tan violenta como
en S17, aunque una disminucién de las LAEs en las regiones centrales resulta el escenario
mas favorable. Probablemente, el resultado hallado por S17 se corresponde con una situacién
particular. Si la acrecién de gas frio ocurre en filamentos dispuestos a lo largo de la linea de
la visual, podria realzar la dispersién de fotones Lya y disminuir el nimero de HAEs+LAFEs
detectadas en las regiones densas. En la Fig. 3.4, la linea vertical representa la separacién
maxima en USS1558-003. Entre los proto-ciimulos simulados que muestran una disminucién
de HAEs+LAEs (histogramas verdes), encontramos que ~ 10% siguen la tendencia obser-
vada por S17, lo que sugiere que su resultado podria deberse a una cuestién de varianza
césmica. Es necesario remarcar que solo en el ~ 1% de los proto-cimulos la hipdtesis nula
del test de KS® puede ser rechazada en un 95 % de nivel de confianza, por lo que en un rele-
vamiento observacional estadisticamente significativo no habria que esperar una segregacion
de HAEs+LAEs respecto de HAEs como algo sistemaético.

Es importante notar que los resultados obtenidos con la muestra FN son independientes de
la masa de halo de los proto-cimulos simulados, ya que encontramos el mismo comportamien-
to general cuando seleccionamos halos con log(Mago[Me h™Y]) > 13.5 y log(Mage[Me h™1]) >
14.0. Ademas, los proto-cimulos que presentan una disminucién de Ly« consistente con S17
no poseen un conjunto de propiedades intrinsecas (como sSFR, metalicidad o contenido de
materia oscura) que las distinga de los que no presentan disminucién en Ly, o incluso de
aquellos que presentan disminucion de Ha . Este andlisis respalda la hipdtesis de que un efecto
especifico del ambiente observado puede estar produciendo la disminucién en Lya reportada.

Desde el punto de vista observacional, puede esperarse un cierto grado de contaminacién
de AGN en muestras de ELGs, debido a la poderosa emisién de los nicleos activos en todo
el rango del espectro. Por ejemplo, Sobral et al. (2016) estudiaron una muestra de 59 HAEs
muy luminosas (Lpga > 10%? ergs™!) en el rango 0.8 < z < 2.23, y encontraron que el
~ 30% de ellas aloja un AGN, pero la fraccion de AGN aumenta con la luminosidad en
Ha, y tiene una escasa dependencia con el corrimiento al rojo. En una muestra de 188 LAEs
ubicadas a z = 2.23, Sobral et al. (2017) muestran que solo para L > 103 ergs~! la funcién de
luminosidad estd dominada por AGN que emiten rayos-X. En nuestro modelo, la luminosidad
en Ha y Lya son generadas tinicamente por las regiones de formacién estelar en las galaxias,
es decir, nuestras HAEs y HAEs+LAEs no estdn contaminadas con AGN, por definicién.

3La hipétesis nula sostiene que ambas poblaciones son estadisticamente la misma. Si esta hipétesis es
rechazada por el test, no es esperable que ambas distribuciones provengan de la misma poblacién.
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3.2. El impacto del IGM en el agrupamiento de ELG a pequenas
escalas

En el paradigma ACDM, la densidad del IGM es mayor alrededor de estructuras masivas,
aumentando la probabilidad de que los fotones Lya que escapan de las galaxias activas sean
dispersados por los 4&tomos de hidrégeno neutro. Gurung-Lépez et al. (2020) utiliz6 las mismas
herramientas detalladas en las Sec. 2.3.1 y 2.3.2 para explorar el acoplamiento entre el IGM
y la condiciones para que la emisiéon en Lya sea observable, y encontré que la presencia del
IGM modifica la amplitud del agrupamiento? de las LAEs en escalas > 20 cMpc h™!, mientras
que a escalas de < 5cMpch™! el agrupamiento de las LAEs parece no ser afectado por el
IGM. Aunque Gurung-Lépez et al. (2020) estudia el agrupamiento de LAEs en una variedad
de escalas, no tuvieron en cuenta el ambiente local en el que se ubican las ELGs. El impacto
del IGM en el agrupamiento de LAEs en escalas pequefias (< 10 cMpc h~!) podria diferir en
ambientes mas extremos (de mayor densidad) que los analizados.

En esta seccién, exploramos el acoplamiento entre la presencia del IGM y la distribu-
cién espacial de HAEs+LAEs en ambientes de alta densidad, mediante la comparacién del
agrupamiento entre las HAEs y las HAEs+LAEs a pequenas escalas para los modelos con y
sin la inclusién de IGM. Al igual que en la Sec. 3.1, seleccionamos galaxias centrales segin
su masa de halo a z = 2.2, z = 3.0, y z = 5.7, para trazar los centros de los proto-cimulos.
La seleccion resulta en 1048, 579 y 1564 candidatas con masas de halo Mgy > 10132 Mg,
Mgy > 1013 Mg y Magy > 1012 M, para z = 2.2, 2 = 3.0 y 2z = 5.7, respectivamente. Estos
limites se corresponden con los méximos de la distribuciéon de masa de halo de radio-galaxias
(ver Fig.2 de Orsi et al., 2016). El limite de masa de halo para galaxias centrales a z = 5.7
es de alguna manera arbitrario, pero notamos que nuestros resultados son insensibles al valor
particular elegido; llegamos a las mismas conclusiones cuando repetimos el andlisis variando
este limite 0.2 dex.

Es necesario remarcar que a z = 2.2, los candidatos a proto-cimulos son equivalentes
a los de la Sec. 3.1. Para definir las muestras de ELGs a diferentes corrimientos al rojo,
mantenemos los mismos criterios de luminosidad y EW que definen las muestras FN y FL de
la Sec. 3.1. Sin embargo, destacamos que en esta seccion las restricciones espaciales con las
cuales seleccionamos ELGs fueron modificadas respecto de la Sec. 3.1, ya que seleccionamos
HAEs y HAEs+LAEs dentro de una céscara esférica de radio » = 10cMpch™! respecto
de cada objeto central. De esta manera, las muestras a z = 2.2 no son exactamente las
mismas que en la Sec. 3.1. Sin embargo, las propiedades de las ELGs de ambas muestras,
que se discuten mas adelante, resultan insensibles a las diferentes consideraciones espaciales
mencionadas. Por lo tanto, en esta seccién utilizaremos la misma nomenclatura definida en
la Sec. 3.1, especificando el corrimiento al rojo considerado cuando sea necesario.

La densidad numérica de objetos en las muestras es calculada como la cantidad de HAEs y
HAEs+LAEs con distancias < 10 cMpch~! de todos los proto-ciimulos, dividida por la suma
de los volimenes de todos los proto-ciimulos considerados. Los valores para ambas muestras
a cada corrimiento al rojo se listan en la tabla 3.1.

Cuantificamos el agrupamiento como la funcién de correlacion cruzada entre los objetos
centrales y las ELGs, &... Esto se estima como

__ DD(r)
o NcngalAV(T)

donde DD(r) es el ntimero total de ELGs alrededor de objetos centrales a una distancia
r + Ar/2, N, es el nimero total de candidatos a proto-ctimulos al corrimiento al rojo co-

5,3(;(7“) - 1, (31)

4Utilizamos ‘agrupamiento’ como traduccién de clustering, el término habitual en inglés.
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Figura 3.5: Funcién de correlacién para HAEs y HAEs+LAEs para z = 2.2 (panel izquierdo),
z = 3.0 (panel intermedio) y z = 5.7 (panel derecho). Las galaxias son clasificadas como HAEs
o LAEs siguiendo Shimakawa et al. (2017a), donde las HAEs tienen EW > 18 A y Lyo >
4.35 x 104! ergs~!, mientras que las HAEs+LAEs cumplen también Liya > 4.4% 104! ergs™!
y EW > 15 A (restricciones correspondientes a la muestra FL definida en la Sec. 3.1). Las
lineas sélidas azules representan las HAEs, cuya seleccién no se ve afectada por la presencia
de IGM a ningin corrimiento al rojo. Lineas discontinuas verdes y lineas sélidas naranjas
representan HAEs+LAEs para los modelos con y sin presencia de IGM, respectivamente.

rrespondiente, ng, es la densidad numérica media de ELGs en la simulacién, y AV(r) es
el volumen de una cédscara esférica de radio r y ancho Ar. Este ancho se corresponde con
el tamano del intervalo usado para calcular &... Como nuestra simulacion es periddica, el
conteo de pares no se ve afectado por efectos asociado a los bordes de la caja, por lo que el
habitual uso de estimadores que dependen de un conjunto de objetos distribuidos aleatoria y
uniformemente no resulta necesario.

En la Fig. 3.5 mostramos el agrupamiento de HAEs y HAEs+LAEs de la muestra FL a
tres corrimientos al rojo distintos, y calculamos la diferencia relativa respecto al agrupamiento
de las HAEs como A{ = (§cc — Eee—HAE)/Ecc—naE. Encontramos que para z = 2.2 y z = 3.0,
las HAEs+LAEs estéan 50 % menos agrupadas que las HAEs en el niicleo de los proto-ciimulos,
y ~ 20 % menos agrupadas entre r ~ 2.5 cMpch~! y las regiones exteriores (panel izquierdo
e intermedio de la Fig. 3.5). A z = 5.7, el agrupamiento de HAEs+LAEs es ~ 15-20 % mas
pequeio que en el niicleo, y < 10% para r > 2 cMpch~!. En todos los casos, los resultados
para el modelo con IGM es basicamente indistinguible de aquellos obtenidos para el modelo
sin IGM: las restricciones en luminosidad tanto en Ha como Lya generan que la mayoria de
las galaxias sean clasificadas como HAFEs+LAEs en el modelo con y sin IGM, por lo que la
medida de su agrupamiento resulta idéntica.

Como hemos mencionado, la distribucién espacial de las ELGs alrededor de los proto-
cumulos suele estar asociada a las propiedades intrinsecas de las ELGs observadas. A fin de
explorar este vinculo, resulta conveniente analizar el impacto del IGM en las propiedades
globales de las galaxias. En la Fig. 3.6 analizamos el contenido de metales de la fase gaseosa,
Zgas, la tasa de formacién estelar SFR y la masa de halo My de las ELGs ubicadas a
r < 10 h~! cMpc del centro de los proto-ctimulos a z = 2.2, z = 3.0 y z = 5.7 para la muestra
FL. Las observaciones sugieren que la emisién en Lya depende fuertemente de la masa estelar
de las galaxias, ya que las galaxias masivas activas tienen mayor contenido de gas (Keres et al.,
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Figura 3.6: Metalicidad de gas frio (panel izquierdo), tasa de formacion estelar (panel inter-
medio) y masa de halo (panel derecho) para ELGs dentro de r < 10 A~! cMpc desde el centro
de los protoctimulos. Los protocimulos se seleccionan segin su masa de halo, a tres corri-
mientos al rojo: z = 2.2 (fila superior), z = 3.0 (fila intermedia) and z = 5.7 (fila inferior).
En cada caso, las HAEs tienen EW > 18 A v Lia > 43.5 x 104" ergs~! y las HAEs+LAEs
cumplen también que Ly o > 4.4 ¥ 10" ergs™ y EW > 15 A (las restricciones corresponden
a la muestra FL definida en la Sec. 3.1). No se aprecian diferencias en las propiedades de
las HAEs+LAEs para las simulaciones con y sin presencia de IGM, por lo que este tltimo
tiene un impacto despreciable en la poblacién de HAEs+LAEs para la muestra FL a todo
corrimiento al rojo.
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2005) (lo cual aumenta la dispersién de los fotones Ly« ), y han formado estrellas por mas
tiempo. A su vez, esto conduce a un mayor contenido de metales y polvo en el ISM. De hecho,
la anti-correlacion entre la fes. de los fotones Lya: con My y la SFR ha sido reportada a z ~ 2
(Matthee et al., 2016) e incluso a 3 < z < 4.6 (Oyarzun et al., 2017).

En nuestro caso, tanto las HAEs como las HAEs+LAEs tienen baja Zg,s a 2 = 5.7, y sus
funciones de densidad de probabilidad son muy parecidas. Esto permite el escape de fotones
Lya desde ambas poblaciones y favorece una seleccion de galaxias con SFR similares (ver
los paneles izquierdo e intermedio de la Fig. 3.6). Las HAEs+LAEs tienden a habitar ha-
los ligeramente menos masivos que las HAEs, por lo que su agrupamiento es menor en las
regiones centrales y externas de los proto-ctimulos, como ya ha sido mencionado (ver panel
derecho de la Fig. 3.5). El enriquecimiento quimico del ISM aumenta la masa de metales de
las galaxias debido a la evolucion estelar en el tiempo, y por lo tanto, a bajo corrimiento al
rojo es mas probable que los fotones Lya escapen de galaxias con metalicidades intermedias
(=3 < log(Zgas/Ze) < —2) y SFR intermedias (9.0 < log(SFR [Mg Gyr—! h71]) < 9.8), como
mostramos en los paneles superior e intermedio de las columnas izquierda e intermedia de
la Fig. 3.6, respectivamente. En nuestro modelo, las HAEs+LAEs con Zg,s y SFR interme-
dias habitan halos claramente menos masivos (10.9 < log(Mago[Me]) < 11.5) que las HAEs
(10.9 < log(Ma00[Mp]) < 12.0), tanto a z = 2.2 como a z = 3.0. Por este motivo, la amplitud
del agrupamiento respecto a las HAEs resulta menor.

Concluimos que en la muestra FL, los procesos de transferencia radiativa que ocurren
dentro de las HAEs+LAEs genera un efecto de seleccion que favorece ciertas propiedades
de las galaxias, lo que resulta en un fuerte decaimiento de la amplitud del agrupamiento
respecto de la poblacién de HAEs a z = 2.2 y z = 3.0. Enfatizamos que el IGM no realza
este efecto, ni siquiera a alto corrimiento al rojo, donde la proporcién de hidrégeno neutro es
considerablemente mayor que a bajo z.

En el caso de muestra FN, al disminuir el limite en luminosidad de Ha para clasificar las
HAEs, y elevar el limite en luminosidad de Ly« para clasificar las HAEs+LAEs, se vuelve
notable el impacto del IGM en el agrupamiento de las ELGs. En este caso, aparece una
diferencia en el agrupamiento de HAEs+LAEs entre ambos modelos (Fig. 3.7). A 2 =22y
z = 3.0, las HAEs+LAEs estan menos agrupadas que las HAEs, al igual que en la muestra
FL. Para distancias r < 4cMpch™!, el IGM disminuye el agrupamiento de HAEs+LAEs, y
la pendiente es también menos pronunciada que en la muestra FL. Cabe notar, ademads, que
la densidad numérica de HAEs+LAEs en el modelo con IGM resulta menor que en el modelo
sin IGM, como puede apreciarse en la segunda columna de la tabla 3.1.

Dado que para la muestra FN los procesos de transferencia radiativa del ISM y el IGM
producen un impacto en las densidades numéricas y en el agrupamiento a pequenas escalas
(respecto de la muestra FL), es esperable que las propiedades intrinsecas de las HAEs y de
las HAEs+LAEs también se vean afectadas. A z = 2.2 y z = 3.0, las HAEs atn tienen
mayor contenido de metales que las HAEs+LAEs (al igual que en la muestra FL), como se
puede apreciar en la columna izquierda de la Fig. 3.8. Las HAEs tienen —3 < log(Zgas) S

—1.5, mientras que las HAEs+LAEs tienen —3 < log(Zgas) S —2, y no parece existir una
dependencia con la presencia de IGM. Pero el limite bajo en luminosidad Ha aumenta la
cantidad de HAEs con baja SFR, y el maximo de la funcién de densidad de probabilidad es
aproximadamente 1037 h=! Mg Gyr~! (columna intermedia de la Fig. 3.8), mientras que el
méaximo de la PDF de HAEs+LAEs es aproximadamente 10?3 h~! M, Gyr~!. Sin embargo, las
HAEs pueden alcanzar SFR ~ 1094 =1 M, Gyr~!, 0.5 dex maés alto que las HAEs+LAEs,
quienes poseen valores restringidos a 107 < SFR[h™! My Gyr—!] < 10%°. La presencia del

IGM solo genera una leve disminucién de la SFR de las HAEs+LAEs.

Un comportamiento similar se encuentra al analizar el contenido de materia oscura de los
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Figura 3.7: Idéntica a la Fig. 3.5. En este caso, las HAEs tienen EW > 18 A v Lya >
104 ergs™! y las HAEs+LAEs cumplen también Liy, > 1.5 x 10*2ergs™ y EW > 15 A
(restricciones correspondientes a la muestra FN definida en la Sec. 3.1).
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Figura 3.8: Idéntica a la Fig. 3.6. En este caso, las HAEs tienen EW > 18 A v Lya >
104 ergs™! y las HAEs+LAEs cumplen también Liya > 1.5 X 102ergs™ y EW > 15 A
(restricciones correspondientes a la muestra FN definida en la Sec. 3.1).
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halos que alojan estas galaxias. El maximo de la PDF para las HAEs es aproximadamente
1009 h=1 M, mientras que para las HAEs+LAEs es aproximadamente 10'*! A= Mg (co-
lumna derecha de la Fig. 3.8). Sin embargo, las HAEs pueden habitar halos mas masivos
que las HAEs+LAEs, ya que alcanzan valores de 10'2 o~ M), mientras que las HAEs+LAEs
alcanzan valores de 10'% h=! M. Se espera que los halos mas masivos se encuentren locali-
zados hacia los centros de los proto-cimulos (Orsi et al., 2016), por lo tanto aquellas galaxias
de la muestra FN que habitan los halos mas masivos y tienen SFR maés altas determinan el
comportamiento del agrupamiento a escalas pequenas.

A z = 5.7, la muestra FN tiene HAEs+LAEs que poseen mayor contenido de metales,
mayor SFR y habitan halos mds masivos que las HAEs (ver los paneles inferiores de la
Fig. 3.8), por lo tanto el agrupamiento de las HAEs+LAEs resulta entre un ~ 30-10 % més
alto para r < 2h~! cMpc respecto de las HAEs, para el modelo sin IGM. Cuando se considera
la presencia del IGM, el agrupamiento de HAEs+LAEs resulta un 20-10 % més alto que las
HAEs para » < 2h~'cMpc. Para r > 2.5h~ ! cMpc, el agrupamiento de las HAEs y las
HAEs+LAEs resulta muy similar para ambos modelos.

Las Figs. 3.6 y 3.8 nos permiten concluir que los procesos radiativos que tienen lugar
dentro de las galaxias determinan las propiedades que se observan en las ELGs, mientras que
la presencia del IGM solo tiene un impacto menor. La densidad del IGM (calculada como se
describe en la Fig. 3.1) entre 8 y 10 A~ cMpc del centro del proto-ctimulo varfa entre ~ 5 y
~ 12 veces la densidad media del IGM presente en el volumen completo, lo cual refleja que
los proto-cimulos simulados se encuentran dentro de una sobre-densidad de gas extendida en
el espacio. Sin embargo, si restringimos la poblacion de ELGs a aquellas localizadas dentro
de 7 < 5h~!' cMpec, tampoco apreciamos una diferencia sustancial en sus propiedades para
los modelos con y sin IGM.

Como es esperable, el efecto del IGM en la transmisién de fotones Lya depende de la
densidad del IGM en el que las ELGs residen. En particular, Gurung-Lépez et al. (2020)
ordenan su muestra de LAEs segin la densidad del IGM en el que residen, y la separan en
3 sub-muestras: sub-densa , intermedia y sobre-densa. Muestran que a z = 2.2 (z = 3.0), la
transmisién para longitudes de onda mas azules que Lya (A ~ 1214 A) es 0.9 (0.4), 0.85
(0.2) y 0.8 (0.1) para ambientes sub-densos, intermedios y sobre-densos, respectivamente.
Para z = 5.7, la transmisién permanece por debajo del 1% atin en regiones sub-densas.
Esto significa que el IGM atenia la emisién de las LAEs especificamente en regiones densas
az =22y z = 3.0, mientras que a z = 5.7 este efecto es equivalente en ambientes de
diferente densidad. Cuando esto se combina con el permisivo limite en luminosidad en Lya de
la muestra FL, la vasta mayoria de las HAEs+LAFEs permanecen en la muestra cuando el
IGM es incluido en la simulacién. En el caso de la muestra FN; el bajo valor del limite de
luminosidad en Ha genera densidades numéricas mayores (respecto a la muestra FL) de HAEs
y HAEs+LAEs en ambos modelos, como se puede apreciar en la tabla 3.1, pero dado el limite
restrictivo de luminosidad en Lya de la muestra FN, una mayor proporciéon de HAEs+LAEs
resulta removida de la muestra cuando el IGM es tenido en cuenta.

A partir de estos resultados, concluimos que el agrupamiento de las ELGs en ambientes
densos estéd claramente dominada por los efectos de transferencia radiativa que tienen lugar
dentro de las galaxias, mientras que la presencia de IGM (en forma de hidrégeno neutro)
juega un rol secundario en la disminucién del agrupamiento, incluso a alto corrimiento al
rojo. Un relevamiento de ELGs que sea relativamente poco profundo pero que abarque una
gran superficie, y se concentre en la deteccién de LAEs, es més probable que resulte sesgado
hacia galaxias afectadas por el IGM que un relevamiento profundo y acotado.
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3.3. Resumen de resultados y discusion

En este capitulo estudiamos la posible segregacién espacial de LAEs respecto de HAEs
alrededor de una muestra de proto-ciimulos, siguiendo el trabajo de Shimakawa et al. (2017a)
(S17) sobre el proto-cimulo USS1558-003, ubicado a z = 2.53. Con este objetivo, genera-
mos catalogos de ELGs que incluyen los procesos de transferencia radiativa sobre los fotones
Lya tanto en el ISM como en el IGM. Estos catalogos fueron creados mediante la com-
binacién de una simulacién cosmolégica de materia oscura (P-MILLENIUM) con el modelo
semi-analitico de formacién y evolucién de galaxias (GALFORM). Definimos dos muestras de
HAEs y HAEs+LAEs a z = 2.2. Por un lado, construimos una muestra disenada para repro-
ducir las mismas restricciones que surgen naturalmente del trabajo observacional (muestra
FL). En esta muestra, las HAEs tienen anchos equivalentes de la linea EWy, > 18.6 A y
luminosidades Ly, > 4.35 x 10! ergs™!, mientras que las HAEs+LAEs cumplen también
EWrye > 15 A Yy Liya > 4.4 X 104 ergs~!. Por otro lado, consideramos una muestra di-
senada para reproducir la densidad superficial de HAEs y HAEs+LAEs (muestra FN). En
esta muestra, las HAEs tienen Ly, > 10%! ergs™!, mientras que las HAEs+LAEs cumplen
ademds que Lyyq > 1.5X 10*2 ergs™'; en ambos casos, mantenemos los mismos limites en EW
que para la muestra FL. Destacamos que el rango de masas de los proto-ciimulos simulados
incluyen el valor estimado de la masa del protocumulo USS1558-003. Exploramos, ademas,
de qué manera los procesos de transferencia radiativa en el IGM afectan el agrupamiento de
ELGs de las muestras FN y FL a z = 2.2, z = 3.0 y 2z = 5.7, mediante la comparacién de
modelos que pueden incluir, o no, la presencia de IGM. Nuestros principales resultados se
detallan a continuacion:

= Promediamos el comportamiento de 30 y 1048 proto-ctimulos simulados a z = 2.2 para
las muestras FL y FN, respectivamente, y encontramos que las regiones mas densas
de estos protociimulos no parecen estar tan fuertemente desprovistos de HAEs+LAEs
como lo hallado en el protocimulo USS1558-003.

= Solo el ~ 10% de los proto-cimulos simulados son consistentes con la disminucién de
HAEs+LAEs presente en USS1558-003, lo que sugiere que el resultado observacional
podria estar sujeto a un sesgo de varianza césmica.

= Analizamos el agrupamiento de ELGs en las muestras FN y FL localizadas dentro
de una esfera de 10 h~' cMpc de radio, centrada en el centro de cada proto-ctimulo.
Encontramos que los procesos de transferencia radiativa dentro de las galaxias generan
un efecto de seleccion sobre las propiedades de las galaxias de ambas muestras. Para
la muestra FL, las HAEs+LAESs tienen SFR mads bajas, menos contenido de metales y
habitan halos menos masivos que las HAEs a z = 2.2 y z = 3.0.

= En la muestra FL, el agrupamiento de las HAEs+LAESs resulta ser ~ 50 % menor que
el de las HAEs en la regién central de los proto-ctimulos (r < 1h~!cMpc), y ~ 20%
més bajo en las afueras (r > 2.5h7!cMpc). Para z = 5.7, el agrupamiento de las
HAEs+LAEs se encuentra entre 10-20 % mads pequeno que para las HAEs en el centro
de los proto-ctimulos, y menos del 10 % para distancias » > 2k~ cMpc.

= Las propiedades de las HAEs+LAEs en la muestra FL no resultan afectadas por la
presencia del IGM, por lo que el agrupamiento de estas galaxias en ambos modelos (con
y sin IGM incluido) resulta practicamente idéntico. Esto senala que en un relevamiento
con capacidad para detectar HAEs y LAEs con EW 2> 15 A vy L >4.4x10*" ergs™! a
z < 5.7 para la emision en Ha y Ly« , el agrupamiento de las HAEs+LAFEs no deberia
estar afectado por la presencia del IGM.
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= En el caso de la muestra FN, el bajo umbral de luminosidad en Ha utilizado para
definir la muestra, permite la inclusién de HAEs con baja SFR y halos menos masivos
que la muestra FL. No obstante, cerca del centro del proto-cimulo el agrupamiento
estd dominado por halos masivos, que ademads suelen ser aquellos que alojan HAEs. El
agrupamiento de HAEs+LAEs es ~ 40 % més bajo que las HAEs en el centro de los
protoctimulos, y ~ 15 % maés bajo parar >4 h~'cMpca z =227y z = 3.0.

La presencia del IGM resulta en un amplitud de agrupamiento méas baja y una pendiente
menos pronunciada a r < 4 h~! cMpc con respecto al modelo que no incluye al IGM.

= Debido al restrictivo umbral de luminosidad en Ly« utilizado para definir la muestra
FN, a z = 5.7 las HAEs+LAEs tienen mayores SFR y contenido de metales, y habitan
halos m&s masivos que las HAEs, aunque la diferencia es pequena. Esto genera que la
amplitud del agrupamiento sea entre un ~ 5 y un 30 % més alta para las HAEs+LAEs
para r < 2h~tcMpe. Cuando se incluye la presencia de IGM, el agrupamiento varia
solo entre un ~ 5 y un 15 % en la regién central. Para r > 2~ cMpc, el agrupamiento
de las HAEs y de las HAEs+LAESs es muy similar.

S17 sugiere que la acrecién de filamentos de gas frio directamente hacia el niicleo del proto-
cimulo puede prevenir que escapen los fotones Ly, lo que resulta en una falta/disminucién
de LAEs en regiones de alta densidad. Aunque la acrecién de gas a lo largo de la linea de la
visual puede favorecer esta disminucién, nosotros sostenemos que, en promedio, las HAEs y
HAEs+LAEs trazan densidades locales similares a z = 2.2. Ademds, S17 sugiere que, como
la densidad media proyectada es pequena para densidades altas, los fotones de Lya que esca-
pan de las HAEs pueden penetrar en el medio circundante alrededor de galaxias (CGM, por
circum-galactic medium, en inglés) de otra galaxia, incrementando la dispersién de fotones.
Aunque nuestro modelo no incluye los efectos de transferencia radiativa generados por una
componente extendida de CGM alrededor de cada galaxia, esperamos que este efecto sea pe-
queno. Las observaciones sugieren que los reservorios de gas que rodean a las galaxias masivas
a z > 2 conforman un medio ionizado, denso (n > 1cm™3), y relativamente frio (T ~ 10* K)
(Cantalupo, 2017). En algunos casos, como en galaxias con fuerte emisién en radio, o en
cudsares con baja emision en radio, la emisién en Lya proveniente de estos halos gaseosos
puede ser trazada hasta unos 100 kpc de distancia de la galaxia. Sin embargo, en LAEs de
baja luminosidad (con brillo superficial de SB > 4 x 10?! ergs~! 2 arcsec™2), los halos
de Lya pueden alcanzar unos ~ 60 kpc de radio (ver Wisotzki et al., 2018; Witstok et al.,
2019, y las referencias alli incluidas). Las propiedades del CGM a alto corrimiento al rojo
es todavia materia de debate, y los resultados de nuestro modelo no son sensibles al efecto
que el CGM podria producir en LAEs que se encuentran detrés, sobre la linea de la visual®.
Mas aun, la resolucion de nuestro modelo de IGM impone un limite a nuestro analisis. Una
reduccion de la grilla en un factor 4 daria el escenario ideal para alcanzar densidades locales
(a)stn en las cuales S17 encuentra la marcada disminucién de HAEs+LAEs, lo que permitiria
confirmar nuestros resultados. Relevamientos que utilizan multiples bandas estrechas, como
J-PAS (Benitez et al., 2014), podrén proveer una amplia muestra de ELGs a z ~ 2, donde
nuestro modelo sugiere que las LAEs pueden habitar densidades altas trazadas por las HAEs.

cm™

Las propiedades y el agrupamiento de las HAEs+LAEs que residen en regiones densas
dependen principalmente de los efectos de transferencia radiativa que tienen lugar dentro
de ellas. La presencia del IGM solo genera un efecto de segundo orden, el cual depende del
EW vy el criterio de luminosidad utilizado para definir la muestra de ELGs. La siguiente

5Nos referimos a background galazies.
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3. Segregacion espacial de galaxias con lineas de emision en regiones densas

generacién de relevamientos en miltiples longitudes de onda permitirdn la caracterizacion
de ambientes densos con un detalle sin precedentes. En particular, se prestard particular
atencion a la observacion de ELGs para trazar un mapa de la distribucion de materia en el
Universo. Relevamientos espectroscopicos como HETDEX (Hill et al., 2008) y DESI (Levi
et al., 2013) tienen suficiente resoluciéon espectral para explorar las escalas en las cuales nuestro
modelo predice que la transferencia radiativa del ISM induce un efecto de seleccion sobre las
propiedades de las ELGs, dando lugar a una diferencia en la amplitud del agrupamiento de
estas galaxias.
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Capitulo 4

Supresion de formacion estelar en
satélites: ;Como, donde y por qué
sucede?

En este capitulo exploramos la relevancia de la supresién de la formacioén estelar por
masa y ambiente en la poblacién de galaxias satélites pasivas del universo local, y buscamos
determinar las escalas de tiempo involucradas en tal proceso. Para ello, utilizamos el modelo
semi-analitico SAG en combinacién con la simulacién de N-cuerpos MDPL2 descritos en el
Cap. 2.

Un aspecto crucial en la determinacién de la eficiencia del enfriamiento del gas y, por lo
tanto, de las escalas de tiempo de la supresién de formacion estelar en galaxias, es el contenido
de gas caliente de las mismas. En consecuencia, el modelado de la remocién del halo de gas
caliente en las galaxias cuando las mismas se convierten en satélites toma gran relevancia a la
hora de interpretar los resultados. La versién actualizada del modelo SAG presentado en Cora
et al. (2018, a partir de ahora Paper I) incorpora una remocién gradual del halo de gas caliente
de las satélites por accion de RP y fuerzas de marea. Ademds, la RP puede afectar también
el gas frio del disco. Esta mejora en el tratamiento de los efectos de ambiente, combinada con
una modificacién en el modelado de la retroalimentaciéon por supernovas, resulta exitosa para
reproducir numerosas propiedades de galaxias tanto a bajo como a alto corrimiento al rojo.

Cabe destacar que la mayor parte del andlisis y los resultados comprendidos en este
capitulo fueron presentados en los articulos publicados Cora et al. (2018) y Cora, Hough et
al. (2019). Mencionamos que el autor de esta tesis no estuvo involucrado directamente en
la modificacién del modelo semi-analitico SAG, pero si en el andlisis de las salidas provistas
por dicho modelo, que consiste en la produccién técnica y discusién cientifica de las figuras
comprendidas en este capitulo, a excepcién de la Fig. 4.11.

4.1. Validez del modelo

Antes de abordar las causas que provocan un cese de la formacién estelar en galaxias
satélites, consideramos necesario mostrar una comparacién entre las predicciones del modelo
y un conjunto de observaciones que describen a la actividad de formacion estelar en galaxias
en un contexto cosmoldgico, y su dependencia con la masa estelar, la densidad del ambiente
(caracterizada por la masa del halo de materia oscura en el cual residen las galaxias) y la

'Los cédigos desarrollados y utilizados para realizar el trabajo comprendido en este capitulo pueden con-
sultarse en http://fcaglp.fcaglp.unlp.edu.ar/ " tomas/Tesis/Cap4/
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log;(SFR density[M, /yr/Mpc?])

Figura 4.1: Evolucién de la densidad césmica de formacion estelar para todas las galaxias,
comparando con datos compilados por Behroozi et al. (2013c). La contribucién de galaxias
de SAG con diferentes masas a z = 0 estdn representadas por lineas finas y negras, como se
indica en la leyenda. Se puede apreciar como el pico de formacién estelar se desplaza a épocas
maés tardias para galaxias de menor masa (efecto conocido como downsizing).

distancia de la galaxia al centro del halo. Aclaramos que cuando nos referimos tanto a masa
estelar como a masa de halo, nos referimos al contenido a z = 0 de masa estelar de las
galaxias, M,, y de materia oscura del halo principal® en el cual residen, Mja)o; la estimacién
de esta ultima estd dada por Magg.

La evolucién de la eficiencia de transformacion de gas en estrellas por unidad de volu-
men comévil permite caracterizar la formacién estelar en términos cosmolégicos. La densidad
de formacién estelar (SFRD, por star-formation rate density, en inglés) predicha por SAG se
presenta en la Fig. 4.1 (linea continua gruesa), y se compara con datos observacionales compi-
lados por Behroozi et al. (2013c). Nuestro modelo muestra consistencia con las observaciones
para z < 5. La disminucién de la SFRD a corrimiento al rojo bajo es menos pronunciada
en el modelo que en las observaciones, resultando en un exceso de SFRD a z = 0. Cabe
mencionar que el pico (a z ~ 2) y la normalizacién de la SFRD varfa significativamente entre
los diferentes modelos de formacién de galaxias (e.g. Guo et al., 2016). Restringir la SFRD a
galaxias de una determinada masa estelar (a z = 0) permite representar la tasa de crecimiento
de estas galaxias y determinar la época en que adquirieron la mayor parte de la masa estelar
que poseen. Como se aprecia en la Fig. 4.1, las galaxias més masivas formaron la mayoria de
sus estrellas en épocas mas tempranas que las de baja masa ( downsizing Cowie et al., 1996;
Brinchmann & Ellis, 2000). Las galaxias que presentan brotes de formacion estelar (starburst,
segin terminologia en inglés) solo representan una pequena proporcién de la SFRD a z < 2
(Sargent et al., 2012), cuya evolucién estd principalmente determinada por las propiedades

2Halo principal (traducido del inglés main host halo) entendido como el halo anfitrién que hospeda a la
galaxia satélite.
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4.1. Validez del modelo

de las galaxias de disco de la secuencia principal (Madau & Dickinson, 2014). En nuestro
modelo, las galaxias con masas estelares M, < 3 x 10'° Mg son las responsables del exce-
so en la densidad de formacion estelar local con respecto a las observaciones, especialmente
en el rango de masa log(M,[Mg]) € [10.1,10.5] que domina la contribucién a la SFRD a
z < 0.3. Hirschmann et al. (2016) dan cuenta de este problema para las galaxias mas masivas
(M, ~ 102 Mg,) y atribuyen el desacuerdo entre la SFRD modelada y observada para z < 0.5
a que la retroalimentacién por AGN en modo radio no resulta lo suficientemente eficiente en
suprimir la formacion estelar de estas galaxias. Este resultado fue también corroborado para
nuestro modelo SAG (Florez et al., 2021). Aunque esta podria ser una explicacién posible para
galaxias en el rango de masa log(M,[Mg]) € [10.1,10.5] en nuestro modelo, las restricciones
impuestas para calibrar SAG también podrian favorecer este exceso.

En términos mas especificos, una cualidad que debe tener nuestro modelo para llevar
a cabo la investigacién propuesta es la de generar diferentes poblaciones de galaxias cuya
actividad de formacién estelar sea consistente con las observaciones. Como se ha mencionado
en el Capitulo 1, la formacién estelar depende tanto de la masa estelar de las galaxias como
del ambiente en que residen. Por lo tanto, galaxias satélites y centrales, que sufren diferentes
procesos fisicos y habitan ambientes de distinta densidad, deben presentar tasas de formacién
estelar acordes a lo observado.

A partir de seleccionar galaxias en ciertos rangos de masa estelar y que habitan en un
halo de materia oscura de determinada masa, estimamos la fracciéon de galaxias pasivas en
un determinado tiempo, considerando pasivas a aquellas que cumplen sSFR < 107107 yr—1,
criterio que emerge de la distribucién de sSFR generada por el modelo (ver figs. 7y 9 de Cora
et al., 2018). Comparamos los resultados del modelo con los obtenidos por Wetzel et al. (2012,
W12 a partir de aqui). Aunque estos autores consideran que una galaxia es pasiva cuando su
sSFR < 10~ ! yr=! nosotros preferimos utilizar el corte que emerge del modelo, a expensas de
la diferencia con el criterio propuesto por W12. La dependencia con la masa estelar y la masa
de halo de la fraccién de pasivas a z = 0 (fq,0) se muestra en los paneles superior e inferior
de la Fig. 4.2, respectivamente. En ambos casos, fueron utilizados los mismos rangos de masa
estelar que en W12, y los resultados del modelo se identifican con lineas. Las barras de error
muestran el intervalo de confianza bayesiano de 68 % estimado siguiendo a Cameron (2011);
este método es aplicado para estimar las barras de error en las fracciones en los graficos
siguientes. La abrumadora cantidad de galaxias que se obtienen a partir de la simulacién
MDPL2 (~ 2 x 108 galaxias, y ~ 5 x 107 galaxias con M, > 10° M) deriva en que estos
resultados tienen una estadistica muy sélida, por lo que la mayoria de las barras de error
apenas pueden apreciarse. Para la dependencia con la masa estelar, presentamos la fraccién
de galaxias pasivas tanto para centrales (linea fina discontinua negra) como para satélites
(diferentes estilos de lineas en colores); estas iltimas se agrupan segin la masa del halo a
la que pertenecen. Para la dependencia con la masa de halo, solo las satélites en diferentes
rangos de masa estelar son consideradas. A pesar de este buen acuerdo general, atin persisten
algunas diferencias en ciertos rangos de masa estelar para galaxias satélites. La fraccion de
satélites pasivas con masas estelares log(M,[Mg]) € [10.1,10.5] es claramente subestimada
para cualquier masa de halo considerada. Este rango de masa estelar es el responsable del
exceso en la densidad césmica de formacién estelar SFRD a z = 0 (ver Fig. 4.1). Sin embargo,
las satélites no contribuyen fuertemente a este exceso.

Como notan W12, tanto las centrales como satélites tienden a ser pasivas conforme au-
menta su masa estelar, siendo mas fuerte la tendencia para las centrales, y producida por
procesos internos como retroalimentacion por nucleo galdctico activo y explosiones de super-
nova, i.e., procesos de supresiéon por masa (e.g. Peng et al., 2010a; Henriques et al., 2017).
Por el contrario, las satélites tienen una dependencia méas suave de la fraccion de pasivas con
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4. Supresién de formacion estelar en satélites: ;Como, donde y por qué sucede?

la masa estelar, y el incremento es mas gradual para satélites alojadas en halos mas masivos,
debido a que los procesos de ambiente impactan mas fuertemente sobre satélites de menor
masa. Para una dada masa estelar, la fraccién de satélites pasivas aumenta con la masa de
halo, siendo esta dependencia més suave para las galaxias més masivas. Esto se ve claramente
en el panel inferior de la Fig. 4.2, donde se puede apreciar también que, para una dada masa
de halo, galaxias satélites mas masivas tienen mas probabilidad de ser pasivas.

La Fig. 4.3 muestra como la fraccién de satélites pasivas a z = 0 varfa con la distancia
proyectada al centro del halo en el que residen las galaxias normalizada con el radio virial del
halo, ryir, cuya estimacién esta dada por Ragg. Las satélites se agrupan segiin su masa de halo
(panel superior) o masa estelar (panel inferior), y las fracciones se representan con distintos
tipos de lineas. En el primer caso, solo se consideran las galaxias con masas log(M,[Mg]) €
[9.7,10.5], mientras que en el segundo caso se incluyen todas las galaxias que habitan halos
de masa My, > 3.16 x 1012 M. Estas selecciones permiten una comparacién directa con las
fracciones de pasivas obtenidas a partir de la muestra observacional de W12, representadas
con diferentes simbolos seglin su masa estelar o masa de halo. En términos generales, la
dependencia de la fraccién de pasivas con la distancia en el modelo recupera las tendencias
observadas tanto para los conjuntos seleccionados por masa estelar como por masa de halo.

Al variar la masa de halo (panel superior), los perfiles radiales son levemente mas em-
pinados que los observados. El modelo tiene un buen acuerdo para fg,o para Rproj/Tvir S
0.2 y Rproj/Tvir 2 0.5 para galaxias con masas de halo log(Mpao[Me]) € [12.3,13.2] y
log(Mhalo[Me]) € [13.2,14.1], respectivamente. La fraccién de pasivas para los rangos de
masa de halo mas grandes (log(Mpaio[Me]) € [14.1,15.0]) estdn por debajo de los resultados
de W12 para toda distancia al centro, y son similares a las correspondientes al siguiente rango
de masa de halo. Este resultado es consistente con el comportamiento aplanado predicho para
la fraccion de pasivas como funcién de masa de halo para My, 2 4 X 1013 Mg, mostrado en
el panel inferior de la Fig. 4.2.

Las diferencias encontradas cuando varia la masa de halo son el reflejo del desacuerdo entre
las predicciones del modelo y los valores inferidos de las observaciones para los dos rangos
més bajos de masa estelar considerados en el panel inferior de la Fig. 4.3. Como podemos
ver, los valores predichos de fg,o se acotan a los valores observados de fraccion de pasivas,
con las galaxias de masa log(M,[Mg]) € [10.1,10.5] alcanzando un buen acuerdo tnicamente
en las zonas centrales de los ctimulos; esto remarca una vez mas la incapacidad del modelo
de realizar predicciones adecuadas para este rango particular de masa estelar.

4.2. Fraccion de pasivas: dependencia con el tiempo de primera caida

Cuando una galaxia se convierte en satélite, la actividad de formacién estelar puede dis-
minuir tanto por efectos internos como por efectos de ambiente: qué efecto es predominante
depende de la masa estelar y la masa del halo principal, y no puede determinarse inicamente
a partir de la fraccion de galaxias pasivas a z = 0. Para explorar este aspecto, estudiamos la
dependencia de la fraccién de pasivas y el crecimiento de masa estelar con el tiempo de pri-
mera caida (time since first infall, en inglés), definido como el momento en el cual la galaxia
se convierte en satélite por primera vez. Cabe destacar que la galaxia puede caer a un halo
de menor tamano que luego es acretado por el halo principal identificado a z = 0. Wetzel
et al. (2013, W13 a partir de aqui) muestran que existe un fuerte vinculo entre la disminucién
de la formacién estelar y el momento de primera caida. Denotamos el corrimiento al rojo
correspondiente a este momento como Zinfall.
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Figura 4.2: Fraccién de galaxias pasivas (sSFR < 1071%7yr=!) a z = 0 como funcién de
la masa estelar (panel superior) y masa de halo principal en el cual residen (panel inferior).
Las galaxias satélites se discriminan segtin la masa de su halo principal o su masa estelar,
y se representan por lineas de colores y estilos como se indica en la leyenda. Las centrales,
representadas por una linea negra discontinua, solo se incluyen en el panel superior sin dis-
tincién de la masa de halo en la que residen. En esta figura, y en aquellas donde se muestra la
fraccion de galaxias pasivas, las barras de error muestran el intervalo de confianza bayesiano
del 68 % (Cameron, 2011) (por comodidad, no se explicitard en las siguientes descripciones
de las figuras). En este caso, las barras resultan apenas visibles. Estas fracciones se comparan
con aquellas obtenidas por W12 (diferentes simbolos asociados a diferentes lineas). El acuerdo
general con las observaciones resulta bueno, excepto por la ligera subestimacién de la fraccién
de pasivas en el rango de masa log(M,[Mg]) € [10.1,10.5].
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Figura 4.3: Fraccién de galaxias satélites pasivas (sSFR < 107197 yr=1) a z = 0 como funcién
de la distancia proyectada al centro del halo principal en el cual residen, normalizada con el
radio virial del mismo. Las satélites se discriminan por rango de masa de halo (panel superior)
y masa estelar (panel inferior). Los resultados del modelo se representan con diferentes lineas.
Solo las satélites en el rango de masa log(M,[Mg]) € [9.7,10.5] son consideradas en el panel
superior, y con masas de halo log(Mpa0[Mg]) > 12.5 en el panel inferior. Esta seleccion fue
hecha siguiendo a W12, y sus datos estan representados por diferentes simbolos segin se
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Figura 4.4: Fraccién de galaxias satélites pasivas a z = 0, fg,0, como funcién del corrimiento
al rojo en que se produce la primera caida a un halo, zj,a11- Se consideran todas las galaxias
satélites que habitan halos de log(Mpa10[Me]) > 12.3 a z = 0. Distintas lineas representan los
valores de fq,o de satélites con distinta masa estelar, como se indica en la leyenda. En este
caso, las barras de error solo resultan apreciables para el rango de masa estelar mas alto.

4.2.1. Fraccion de pasivas a z=0

La Fig. 4.4 muestra la fraccién de satélites pasivas a z = 0, fq,0, en funcién de zigay-
Las satélites fueron agrupadas segin su masa estelar a z = 0, y se consideraron aquellas que
se encuentran en halos de masa My, > 10123 Mg, siguiendo el criterio de W12. Para un
dado rango de masa estelar, fq,0 aumenta para satélites con mayor zina1, cOmo es esperado,
yva que las galaxias que son satélites por mas tiempo sufren mas efectos de ambiente. fq,0
es mas alta para masas estelares mas grandes, independientemente del valor de zjyfy. Sin
embargo, la dependencia de fq,y con zijuf €s mas pronunciada para satélites menos masivas.
Ademds, resulta apreciable una brecha entre los dos rangos méas bajos de masa estelar y
los dos mas altos, producto de la subestimacién de la fracciéon de pasivas en satélites de
log(M,[Mg]) € [10.1,10.5].

Las satélites de baja masa que fueron recientemente acretadas (zipfan ~ 0) son mayormente
activas (fgu, ~ 0.0 — 0.1). Esto se debe a que no ha transcurrido el tiempo suficiente para
que los efectos de ambiente puedan reducir la formacién estelar, y su masa estelar resulta
insuficiente para que los procesos seculares sean eficientes mientras fueron centrales. Sin
embargo, més del 50 % de las satélites de alta masa que fueron acretadas recientemente
son pasivas. Las galaxias masivas han sufrido supresiéon por masa mientras fueron centrales,
en acuerdo con lo encontrado por van den Bosch et al. (2008). Por lo tanto, los efectos de
ambiente son considerados como el mecanismo dominante en la supresién de la formacion
estelar en galaxias de baja masa, en consistencia con las conclusiones de W12.

La fraccién de galaxias pasivas en el presente alcanza valores altos (~ 0.8 — 0.95) para
las galaxias que han sido satélites por méds de ~ 8 Gyr (2infan 2 1), sin importar la masa

~
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Figura 4.5: Fraccion de galaxias satélites pasivas al momento de primera caida, fqinfa11, como
funcién del corrimiento al rojo de primera caida, zjufan. Distintas lineas representan los valores
de fq,0 de satélites con distinta masa estelar, como se indica en la leyenda. En los diferentes
paneles se consideran galaxias segtiin la masa del halo principal en que habitan.

estelar que alcanzan a z = 0. Esto significa que el tiempo resulta suficiente para que los
procesos de ambiente alcancen su maxima efectividad en disminuir la formacion estelar. Tanto
la naturaleza de los procesos como su importancia relativa varia para galaxias de distinta
masa. Lin et al. (2014) investigan la relacién entre las eficiencias de supresién por ambiente
y supresién por masa en una amplia muestra de galaxias de campo y grupos obtenida de
PAN-STARRS1 (por Panoramic Survey Telescope and Rapid Response System, en inglés;
Medium-Deep Survey DRI), que abarca un rango de corrimiento al rojo 0.2 < z < 0.8.
Para corrimiento al rojo entre 0.2 < z < 0.5, encuentran que la formacién estelar en galaxias
masivas (M, = 1—2x1019 M) es detenida debido a procesos de supresién por masa, mientras
que la supresién por ambiente resulta relevante para galaxias de menor masa. La supresién por
masa continia siendo el proceso dominante a més alto corrimiento al rojo (0.5 < z < 0.8). Este
intervalo se superpone con el considerado por Kawinwanichakij et al. (2017), que encuentran
resultados similares utilizando el relevamiento ZFOURGE (por FourStar Galaxy Evolution,
en inglés).

4.2.2. Fraccion de pasivas al momento de primera caida

Estudiamos la fraccion de satélites seleccionadas a z = 0 que son pasivas al momento de
la primera caida a un halo, fgi,1- Esta fraccion se estima a partir de la SFR y la masa
estelar a zjnfy. La relacion entre fginfan ¥ Zinfanl S€ presenta en la Fig. 4.5, donde agrupamos
las satélites segin su masa estelar a z = 0 (diferentes lineas) y la masa del halo principal
que habitan (distintos paneles). Las galaxias de baja masa no sufrieron supresién por masa
antes de convertirse en satélites, ya que fginfan ~ 0 para cualquier valor de zing. Esto resulta
consistente con el andlisis previo de fg, (Fig. 4.4). Satélites de masa intermedia (M,[Mg] €
[1010-5,10109]) acretadas a zinfn = 1.5 también tienen fqnfan ~ 0, siendo en su mayoria
activas en ese tiempo. Las satélites mas masivas consideradas en este andlisis (M,[Mg] €
[1010-9,10113]) tienen fqingann ~ 0 — 0.3 para tiempos tempranos de acrecién, con fracciones
més altas segiin residan en halos principales mas masivos (M [Mg] € [10'41,101%]). A
medida que zjnfan decrece, fginfan aumenta mondtonamente para galaxias en los dos rangos
mas masivos. Estas galaxias experimentan supresién por masa mientras son centrales, proceso
que aumenta su eficiencia con el crecimiento de masa estelar.

Combinando los resultados de las fracciones fq,0 y f¢infan para un rango de masa estelar,
vemos que para M, > 1099 M, la mayoria de las satélites que son activas al momento de
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primera caida, son pasivas a z = 0, sin importar su zin. La fraccién de satélites de baja
masa (M, < 101! M) que eran activas al momento de primera caida y que luego son pasivas
estd dado directamente por fg,g, porque las galaxias en este rango de masa son todas activas
al momento de caida (fginfan ~ 0) sin importar su zipgan. Si no discriminamos satélites por
SU Zinfall €ncontramos que fq, ~ 0.46 para galaxias de baja masa que residen en halos con
Mhyato > 1023 M. Por lo tanto, arribamos a conclusiones similares a las obtenidas por W13
(ver su fig.7): la mitad de las satélites de baja masa que eran activas al momento de caida
han sido transformadas en pasivas para z = 0, mientras que esencialmente todas las satélites
masivas que inicialmente eran activas han sido transformadas en pasivas.

La dependencia de fqinan con zingann para distintos rangos de masa estelar cambia ligera-
mente para galaxias en halos con My, = 10132 Mg, como puede verse al comparar el panel
del medio y de la derecha de la Fig. 4.5. La suave dependencia de la fraccion de pasivas con la
masa de halo para halos masivos resulta consistente con la dependencia radial de la fraccién
de pasivas presentada en la Fig. 4.3. La diferencia més grande aparece en galaxias de los dos
rangos mas altos de masa estelar, que fueron acretadas por los halos menos masivos, donde
faintan decrece en ~ 0.15 (independientemente de zingan), respecto de las fracciones tipicas de
los halos més masivos. Esto es resultado de seleccionar galaxias a partir de su masa estelar a
z = 0 que experimentan diferentes tasas de crecimiento de masa, dependiendo del ambiente
en que se encuentran (Guglielmo et al., 2015); las galaxias localizadas en ctiimulos forman sus
estrellas més temprano que las galaxias de campo, originando en los ctimulos una caida mas
pronunciada de SFRD césmica con z. Asi, satélites seleccionadas por masa estelar a z = 0
que residen en halos menos masivos tienen menor masa estelar al momento de caida (ver la
fig. 12 de Behroozi et al., 2013c), que implica una menor eficiencia de supresién por masa
previo al momento de caida, y, en consecuencia, menores valores de fginfall-

4.2.3. El rol de la supresion por masa y ambiente

Para distinguir la importancia relativa de la supresién por ambiente y la supresién por
masa luego de que galaxias de distinta masa hayan sido acretadas, comparamos su evolu-
ciéon con una muestra de control de galaxias centrales que nunca se convierten en satélites.
Consideramos satélites que residen en halos principales con masas Mpa, > 10123 Mg. Se
seleccionan galaxias activas acretadas a zingan = 1. La muestra de control se compone de
galaxias activas a z = 1 que son centrales hasta z = 0, y comparten el mismo rango de masa
estelar y masa de subhalo de las satélites al momento de la acrecién. Los rangos de masa
estelar y de subhalo fueron definidos mediante el seguimiento de la evoluciéon temporal de
estas propiedades hasta z = 1, y calculando los percentiles 10 y 90 de las distribuciones. Esta
informacién se detalla en las leyendas de las Figs. 4.6 y 4.7, que muestran la evolucién de
la sSFR y la luminosidad producida por el SMBH (dada por la eq. 2.14), respectivamente,
para ambas poblaciones de galaxias. Las lineas representan la mediana de la distribucion, y
las dreas sombreadas representan los valores entre los percentiles 10 y 90. El panel superior
corresponde a satélites con masas dentro de los dos intervalos mas pequenos empleados en
las Figs 4.4 y 4.5, i.e. My[Mg] € [10%7,10'%-5], mientras que el panel inferior corresponde a
los dos intervalos més altos, i.e. M,[My] € [10192 10113].

La evolucién de la sSFR de las satélites de baja masa resulta claramente diferente de
las centrales de baja masa (panel superior de la Fig. 4.6); la disminucién de la sSFR a bajo
corrimiento al rojo resulta mas pronunciada para las satélites que para centrales. Esto significa
que las satélites de baja masa se vuelven pasivas debido a la accién de procesos de ambiente,
reforzando la conclusién inferida a partir de las Figs 4.4 y 4.5. El efecto de fuerzas de marea
en los subhalos de materia oscura y los fuertes efectos de remocién por RP que sufren las
satélites de baja masa contribuyen a la reduccién de su halo de gas caliente con la consecuente
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Figura 4.6: Comparacion de la evolucién de la sSFR de galaxias satélites desde z = 1 que son
activas al momento de acrecion (zipfa = 1, linea discontinua azul), con una muestra de control
de galaxias centrales también activas a z = 1 (linea sélida roja). Las lineas corresponden a la
mediana de la distribucién, y las areas sombreadas representan valores entre los percentiles
10 y 90. Se consideran satélites que residen en halos con masas My, > 12.3Mg a z = 0.
Se seleccionan por masa estelar a z = 0 y se sigue su evolucién hasta z = 1 para definir el
intervalo de masa estelar y masa de subhalo que las caracteriza al momento de ser acretadas.
Calculando los percentiles 10 y 90 de estas distribuciones de masa, definimos las caracteristicas
de la muestra de galaxias centrales, como se indica en la leyenda. Esta seleccién garantiza
que satélites y centrales tengan caracteristicas similares a z = 1. Panel superior: Poblacién
de galaxias satélites con masas estelares entre M, ([Mg]) € [10%7,10'%?]. Panel inferior:
Poblacién de galaxias satélites con masas estelares entre M, ([My]) € [1010-5,10113].
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Figura 4.7: Igual que la Fig. 4.6 pero siguiendo la evolucién de la luminosidad de SMBH,
a modo de representacion de la accrecion que sufre el SMBH y el consecuente impacto del
AGN sobre las galaxias de baja masa (panel superior) y alta masa (panel inferior).
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disminucién de la luminosidad generada por el SMBH (panel superior de la Fig. 4.7), que
estd directamente relacionada con la eficiencia de la retroalimentacién por AGN. El halo de
gas caliente de las centrales contintda creciendo hacia bajo corrimiento al rojo como resultado
de la acrecion césmica de bariones en paralelo al crecimiento del halo. Por lo tanto, acorde
a la ecuacién 2.13, la tasa de crecimiento del SMBH también aumenta, dando lugar a una
mayor luminosidad a bajo corrimiento al rojo. Sin embargo, para centrales de baja masa,
estas luminosidades no resultan lo suficientemente altas para reducir significativamente el
enfriamiento del gas (Lgy ~ 10% ergs™! a z = 0). Consecuentemente, esta poblacién resulta
mayormente activa en el presente, como lo indica la linea sélida (y la regién sombreada
asociada) en el panel superior de la Fig. 4.6.

Las centrales masivas se caracterizan por luminosidades de SMBH que son entre ~ 2 (a
z=0)y~3(az=1) ordenes de magnitud mayores que para las de baja masa (Fig. 4.7). Por
esto, la retroalimentacién por AGN resulta un proceso eficiente para suprimir la formacién
estelar en estas galaxias, como lo muestra la abrupta caida de la sSFR en el panel inferior
de la Fig. 4.7. La masa estelar critica a partir de la cual la retroalimentacién por AGN
apaga la formacién estelar (M, > 10'°5My) y la masa del halo principal donde residen

~

esas galaxias (Mpalo = 102 Mg) resultan en acuerdo con las escalas discutidas en Henriques
et al. (2018). La evolucién de la sSFR y la luminosidad de SMBH de las centrales masivas es
similar a la mostrada por el conjunto de satélites masivas, aunque estas dltimas presentan una
normalizacién mas baja, a raiz de los efectos de ambiente que contribuyen a la disminucién
de la formacion estelar. Estos resultados muestran que la supresiéon por masa juega un rol
central en la disminucion de la formacion estelar en galaxias masivas que se convierten en
satélites.

Cabe destacar que las galaxias centrales no necesariamente se encuentran aisladas. De
hecho, los ambientes densos como grupos y cimulos contienen una galaxia masiva (por lo
general, de M, > 10'2Mg) caracterizada como central, que se encuentra rodeada de nu-
merosas galaxias satélites. Esta galaxia central tiene su proceso de formacién de estrellas en
épocas tempranas, y la evolucion de las galaxias satélites también afecta sus propiedades. Por
ejemplo, poseer muchas galaxias satélites incrementa el niimero de fusiones que experimenta
la galaxia central, y también aumenta la cantidad de gas caliente y la cantidad de estrellas
presentes en el halo debido a que las galaxias satélites pierden parte de su gas y estrellas por
presién de barrido y fuerzas de marea a lo largo de su 6rbita. De esta manera, la evolucién de
las galaxias centrales ubicadas en los pozos de potencial de halos masivos (Mya1o > 1013 Mp)
resulta diferente de la evolucion de aquellas galaxias centrales menos masivas, que poseen
menos galaxias satélites. Dado que en este trabajo realizamos un control tanto de la masa es-
telar como de la masa de halo de las galaxias centrales y satélites, las conclusiones alcanzadas

son validas para galaxias centrales de M, < 102 M.

4.3. ;En qué escalas de tiempo se apaga la formacion estelar?

Estudiamos el tiempo en el que se apaga la formacién estelar (simplemente ‘tiempo de
supresion’, a partir de ahora) de galaxias satélites pasivas a z = 0 que eran activas al momento
de acrecién, es decir, aquellas que pierden su capacidad de formar estrellas una vez que se
convierten en satélites, debido tanto a la accién del ambiente como a los procesos seculares.
Estimamos el tiempo de supresién, ¢y, como el periodo de tiempo transcurrido desde zinfan
hasta el momento en que la galaxia se vuelve pasiva, identificando el intervalo entre salidas de
la simulacién en el cual la sSFR de la galaxia cae por debajo de 107107 yr=!. Este tiempo de
supresion se define de manera similar en W13, con quien comparamos los resultados de nuestro
andlisis. Presentamos la relacién entre ¢y y la masa estelar para satélites que residen en halos
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Figura 4.8: Tiempo de supresién de formacién estelar, t,, para satélites pasivas a z = 0
que eran activas al momento de ser acretadas, como funcién de su masa estelar a z = 0.
Las diferentes lineas representan la mediana de la distribucién de galaxias que residen en
halos de diferente masa, como se aprecia en la leyenda. Las dreas sombreadas representan los
percentiles 10 — 90 de la distribucion.
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Figura 4.9: Funcién de densidad de probabilidad del tiempo de supresién, ¢y, para la pobla-
cién de galaxias satélites agrupadas en tres rangos de masa estelar (diferentes paneles). Las
diferentes lineas corresponden a galaxias con diferentes tiempos de acrecién, seleccionadas
en un intervalo de ~ 1Gyr alrededor del valor seleccionado de zipgan (2 = 0.25,0.5,0.8 y
1), que corresponde a los corrimientos al rojo z € [0.2,0.3], [0.45,0.6], [0.7,0.9], [0.95,1.2].
Todas las galaxias se encuentran en halos principales con My, > 10123 M. Las satélites
mds masivas se caracterizan por tener menores tiempos de supresién (tq ~ 0.05 — 2 Gyr). La
distribucién de ¢4 tiene un pico en ~ 2 Gyr tanto para satélites de masa intermedia como
baja que fueron acretadas recientemente (zinfan € [0.2 — 0.3]). Las galaxias de baja masa que
fueron acretadas mas tempranamente poseen tiempos de supresién que abarcan un amplio
rango (tq ~ 1.5 — 6 Gyr).
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de diferente masa en la Fig. 4.8. La tendencia encontrada resulta similar a la mostrada por
W13, con las satélites menos masivas caracterizadas por tiempos de supresién mas largos que
para las mas masivas, y mostrando una casi nula dependencia con la masa del halo principal.
Los valores medios de t, que predice nuestro modelo son ~ 4 — 5 Gyr para M, ~ 100 M,
y ~ 2Gyr para M, ~ 10" M. La dispersién alrededor de estos valores medios es amplia, y
visibiliza que las galaxias de baja masa pueden tener tiempos de supresiéon tan largos como
7 Gyr, en consistencia con W13.

La dependencia del tiempo de supresion con la masa estelar puede estar sujeta a un
sesgo, si consideramos la anti-correlacién entre la sSFR y la masa estelar de las galaxias
de la secuencia principal. Al definir el tiempo de supresiéon como el tiempo en que tarda
una galaxia en disminuir su sSFR por debajo de un valor absoluto, las satélites masivas
necesitarian menos tiempo en volverse pasivas debido a la corta distancia que recorren en
el espacio de sSFR. Sin embargo, la secuencia principal de las satélites activas a diferentes
corrimientos al rojo en nuestro modelo resultan un tanto planas (ver la fig.7 de Cora et al.,
2018). Por lo tanto, la dependencia del tiempo de supresién con la masa estelar es un resultado
robusto. Para confirmar esto, rehicimos el anélisis disminuyendo la condicién que define a una
galaxia pasiva a sSFR < 1072 yr~!, y encontramos que los tiempos de supresién aumentan
~ 0.8 Gyr para las galaxias de baja masa, pero, contrario a lo esperado, los tiempos de
supresién de las galaxias masivas no sufren modificaciones. Esto es explicado también por
la evolucién de la sSFR de las satélites de baja y alta masa en la Fig. 4.6. En las satélites
de baja masa la formacién estelar disminuye méas gradualmente que en las de alta masa.
En estas ultimas disminuye abruptamente, alcanzando valores muy bajos de sSFR, de modo
que pueden satisfacer los criterios més restrictivos impuestos para clasificar a una galaxia
como pasiva en el mismo tiempo de supresién requerido por el corte en sSFR originalmente
propuesto.

Al respecto de la dependencia con la masa de halo, W13 sostiene que es el reflejo de
que tq se mide desde la primera caida, lo cual involucra un pre-procesamiento en halos méas
pequenos (la primera caida puede ser a un grupo, que luego cae a un cimulo); la fraccién
de satélites pasivas al momento de caida varia de ~ 0.15 a ~ 0.5, segin la masa estelar y
masa de halo correspondientes (ver también De Lucia et al. 2012). Sin embargo, esta falta de
sensibilidad de t4 con la masa de halo también es reportada por Oman & Hudson (2016), ain
cuando aislan los efectos de ambiente generados por el halo principal més reciente (dentro
del rango 10" — 10 M), midiendo estas escalas de tiempo desde que la galaxia atraviesa
2.5 Ryir® del halo (segiin su propia definicién de tiempo de supresién), quitando asf la etapa
de pre-procesado en otro subhalo. Oman & Hudson (2016) encuentran que la supresién ocurre
luego de un tiempo de demora de ~ 3.5 — 5 Gyr desde el momento de caida, con tiempos de
supresién ligeramente menores para las galaxias mas masivas. Aunque la dependencia con
la masa estelar es més débil que la encontrada por W13, las escalas de tiempo obtenidas en
estos trabajos son del mismo orden de magnitud una vez que se aplican correcciones debido
a las diferentes definiciones de tiempo de caida (Oman & Hudson, 2016). El acuerdo general
alcanzado por SAG tanto en los valores de ¢4 y las tendencias encontradas por W13 y Oman
& Hudson (2016) resulta alentador, y respalda otras predicciones producidas por nuestro
modelo.

La Fig. 4.9 muestra la funcién de densidad de probabilidad? de tq, para satélites en los
tres rangos de masa estelar analizados previamente (diferentes paneles), cuyos corrimientos

3En Oman & Hudson (2016) utilizan la definicién de Ryir de Bryan & Norman (1998), que representa la
distancia que encierra una sobre-densidad 360 veces mayor a la densidad de promedio de la simulacién. Esta
cantidad se relaciona con Raqo, nuestra aproximacién al radio virial, como Raoo/Rvir ~ 0.73 a z = 0.

4Funcién de densidad de probabilidad en el intervalo, normalizada de manera tal que la integral sobre todo
el rango es 1.
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al rojo se corresponden con caidas de 1 Gyr alrededor de ziga = 0.25,0.5,0.8 y 1 (diferentes
lineas). Ya que ¢, no presenta una fuerte dependencia con la masa de halo, se seleccionan
galaxias dentro de halos con M, > 10123 M. Las satélites més masivas se caracterizan por
menores tiempos de supresién, con valores de tq ~ 0.05 —2 Gyr. Satélites de masa intermedia
muestran una distribucién de ¢4 que presenta un maximo en ~ 2Gyr. Este es también el
caso para satélites de menor masa que han sido acretadas recientemente (zinfan € [0.2 — 0.3]).
Podria pensarse que este ultimo resultado sufre un sesgo por construccién, dado que estamos
considerando galaxias que son activas al momento de caida y pasivas a z = 0, por lo que su
escala de tiempo de supresion esta fuertemente restringida. Pero el hecho de encontrar satélites
que satisfacen estas restricciones demuestra que hay un mecanismo eficiente que suprime la
formacion estelar en las satélites a bajo corrimiento al rojo. Los tiempos de supresién de
satélites de baja masa que fueron acretadas mas tempranamente cubren un amplio rango de
~ 1.5 Gyr a ~ 6 Gyr, con una leve preferencia por tiempos largos.

La combinacion del andlisis previo con la informacién de la proporcién relativa de galaxias
acretadas a diferentes épocas nos permite explicar la anti-correlacién de los valores promedios
de tq con la masa estelar (Fig. 4.8). Para un dado rango de masa estelar, la mediana de ¢
se estima considerando satélites con todos los posibles valores de zinga. La mayoria de las
satélites pasivas a z = 0 en los dos rangos més altos de masa estelar (M, > 10191 M)
han sido acretadas a corrimientos al rojo bajos e intermedios (zinrann < 0.5), mientras que la
mayoria de las galaxias de baja masa en el presente se convirtieron en satélites mucho antes.
Por esto, las satélites de baja masa que estan caracterizadas por largos tiempos de supresién
superan en numero a las recientemente acretadas (con bajos ). En consecuencia, los valores
de las medianas de t4 son mas altos para las satélites menos masivas.

4.3.1. Interpretacion en relacion a aspectos dinamicos de las galaxias satélites

Los efectos de ambiente como el RPS y TS dependen fuertemente de la drbita de la
galaxia satélite (see e.g. Vollmer et al., 2001). Una galaxia con una érbita mas radial, luego
de pasar por la regién central del halo donde el ICM tiene mayor densidad, experimentarsd
una fuerte RP (107!% 2 dyn cm™2), en contraste con una galaxia que se aproxima lentamente
al centro del halo en una érbita circular; ademds, experimentard periodos alternados de RP
fuerte y débil (1072 h?2dyncm~2), a medida que orbita hacia la regién externa del halo
y nuevamente hacia el interior. Una galaxia cuya distancia al centro del halo disminuye
lentamente debido a una orbita circular experimentara una creciente RP a medida que cae
hacia regiones méas densas (Briiggen & De Lucia, 2008; Tecce et al., 2010). En el caso de TS,
la pérdida de masa también depende fuertemente de la circularidad de la 6rbita (e.g. Taylor
& Babul, 2001, 2004; Zentner & Bullock, 2003; Gan et al., 2010), de modo que el mecanismo
se vuelve mds eficiente durante el paso por el pericentro. Los largos tiempos de supresion tq
de satélites de baja masa pueden ser atribuidos a largos tiempos de friccion dindmica que
mantiene a estas galaxias en la regién externa de los halos principal, donde la RPS es menos
eficiente. Efectivamente, a partir de simulaciones cosmoldgicas, Quilis et al. (2017) muestran
que galaxias satélites masivas (M, > 10'° M) se encuentran a distancias pequenas respecto
al centro del halo a bajo corrimiento al rojo (z < 0.5), mientras que sistemas mas pequenos se
localizan principalmente en las regiones externas. Vale la pena notar que las satélites de baja
masa acretadas a zipga 2, 0.5 pueden tener cualquier tiempo de supresiéon dentro de ~ 1 — 6
Gyr (Fig. 4.9). Un andlisis més detallado de la conexién entre la supresién de formacién
estelar y la evolucién orbital de las galaxias satélites, incluida la relevancia del pasaje por el
pericentro de la orbita, se presenta en el Cap. 5.

Un aspecto importante a tener en cuenta respecto a la dindmica de galaxias es que el
crecimiento natural del halo viene acompanado de un aumento de la eficiencia de RP, dan-
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do lugar a una supresién por ambiente mas rapida a bajo corrimiento al rojo. Esto puede
explicar los tiempos de supresién cortos (tq ~ 2 — 3 Gyrs) de las satélites de baja masa re-
cientemente acretadas, del mismo modo que explica los tiempos largos para satélites de baja
masa acretadas en épocas tempranas.

4.3.2. Comparacion con otros trabajos

Del analisis realizado con datos de SDSS y el programa 3D-HST /CANDELS (Hubble Space
Telescope and Cosmic Assembly Near-infrared Deep Extragalactic Legacy Survey), Fossati
et al. (2017) estima los tiempos de supresién de una muestra de galaxias pasivas seleccionadas
a partir de su posicién en el diagrama color-color UVJ. Su definiciéon de tiempo de supresién
es similar a la adoptada en nuestro trabajo, i.e. el tiempo desde la primera caida hasta
que la galaxia se convierte en pasiva. Estos tiempos fueron obtenidos utilizando catalogos
construidos con un modelo semi-analitico (Henriques et al., 2015a) que reproduce la densidad
y la incerteza en el corrimiento al rojo de las galaxias observadas. Para galaxias pasivas a
z = 0 que residen en halos de baja masa (Mpa1o < 1013 M), encuentran tiempos de supresion
del orden de ~ 7 Gyr. Los tiempos de supresién son menores (~ 5 Gyr) para satélites en halos
md&s masivos. Ademas, para un rango de masa de halo, los tiempos no tienen una dependencia
con la masa estelar (ver su fig. 21). Nuestros resultados no son consistentes con sus hallazgos
a z = 0, dado que los tiempos de supresion en nuestro modelo senalan una mayor dependencia
con la masa estelar, y una menor dependencia con la masa de halo, ain considerando que
nuestra muestra incluye halos muy masivos. De todos modos, las diferentes herramientas
utilizadas hacen dificultosa la tarea de desentranar las causas de estas discrepancias.

Por otro lado, los valores de t, obtenidos en nuestro modelo son consistentes con resultados
a alto corrimiento al rojo en la muestra de 3D-HST/CANDELS. Para z ~ 0.7 — 1.5, Fossati
et al. (2017) encuentran valores del orden de ~ 4—5 Gyr para galaxias de baja masay < 2 Gyr
para las més masivas, con escasa dependencia en la masa de halo en el rango considerado
(Mpato < 10" Mg). Estos valores son més altos que los encontrados para ctimulos de galaxias
con M, 2 10195 Mg por Foltz et al. (2018), que son ~ 1.5Gyr y ~ 1.24Gyr a z ~ 1y
z ~ 1.5, respectivamente. En su trabajo, clasifican galaxias como activas o pasivas segin sus
colores (corregidos por polvo y en el marco de referencia) derivados a partir de la distribucién
espectral de energia, acotando los tiempos de supresion de la formacion estelar mediante la
suposicién del escenario conocido como ‘demorado-luego-rapido’ (W13), que se describe a
continuacién.

4.4. Validez del escenario demorado-luego-rapido

Con el requerimiento de reproducir correctamente la distribuciéon de sSFR, W13 propone
un escenario de supresién de la formacion estelar en galaxias satélites, que denomina como
‘demorado-luego-rapido’ (traduccién de la denominacién en inglés: delayed-then-rapid quen-
ching scenario). En este escenario, la SFR de una galaxia activa que es acretada disminuye
lentamente durante un determinado tiempo de demora ty gelay ~ 2 — 4 Gyr (escala de tiempo
que depende de la masa estelar de la satélite), y luego ocurre rapidamente la supresién (con
una cafda exponencial de la SFR), en un tiempo caracteristico de 7q fage ~ 0.8 Gyr para
M, ~ 10%" Mg y TQ,fade ~ 0.2 Gyr para M, ~ 103 M5, Durante la etapa de demora, la
SFR de las satélites activas decae gradualmente como si fueran centrales. Este esquema esta
representado en la Fig. 4.10.

5Los subindices que caracterizan los tiempos en distintas fases hacen referencia a la nomenclatura utilizada
en inglés.
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Satellite SFR Evolution: Delayed-then-Rapid Quenching
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Figura 4.10: Descripcién cualitativa del escenario de supresion de formacion estelar
‘demorado-luego-rapido’, donde se aprecia el decaimiento gradual de la SFR para galaxias
centrales (linea azul), y las dos etapas que sufrirfan las galaxias satélites: un etapa de decai-
miento gradual (tiempo de demora) seguida de una etapa de decaimiento exponencial (tiempo
de apagado). Figura extraida de W13.
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Esta descripcién de la evolucién de la SFR en satélites ha sido utilizada tanto en la
interpretacién de estudios observacionales (Mok et al., 2014; Muzzin et al., 2014; Balogh et al.,
2016; Fossati et al., 2017; Foltz et al., 2018; Sampaio et al., 2022) como en la formulacién de
modelos tedricos (Bahé & McCarthy, 2015; Oman et al., 2021a). En particular, destacamos
que los tiempos de supresion inferidos por Oman & Hudson (2016) involucran un tiempo de
demora desde la caida hasta el comienzo de la supresién (~ 3.5 — 5 Gyr) y una escala corta
de disminucién de la formacién estelar hasta su supresién (apagado; < 2 Gyr), donde ésta
ultima es estimada considerando el tiempo requerido por las galaxias para alcanzar la fraccién
de satélites pasivas en cumulos de galaxias. Por su parte, Fillingham et al. (2016) estudian
los tiempos de supresién de satélites del Grupo Local, con M, < 108Mg , y encuentran
tiempos de supresion < 2 Gyr, lejos de una posible extrapolacién del escenario de W13 a
masas estelares y masas de halo mas bajas.

La comparacién de la evolucion de la sSFR en satélites y centrales en nuestro modelo
(Fig. 4.6), nos permite concluir que el gradiente de la sSFR con el corrimiento al rojo se
vuelve méas pronunciado para las satélites luego de la primera caida; esta caida es més leve
en las centrales de alta masa, y no se aprecia en las de baja masa. Este comportamiento
parece estar en consistencia con un modelo de dos etapas para la evoluciéon de la sSFR en
satélites. Sin embargo, no esta claro qué mecanismos fisicos estan actuando en cada etapa.
La primera etapa en la cual la SFR de las satélites evoluciona en paralelo a las centrales
(etapa de demora), parece estar asociada con el periodo de tiempo requerido para que el
enfriamiento del gas caliente se vuelva ineficiente luego de la primera caida (e.g. Schawinski
et al., 2014). La transicién que experimenta la eficiencia del enfriamiento del gas podria
definir el comienzo de la segunda etapa en la cual la SFR de las satélites decae abruptamente
respecto de las centrales (etapa de apagado) porque el disco de gas frio ya no es alimentado
por el gas caliente que se enfria. Esta etapa puede involucrar el consumo de gas mediante la
formacion de estrellas, o su remocién por retroalimentacién por explosiones de supernovas o
RPS, que termina cuando la galaxia se convierte en pasiva.

Para identificar los mecanismos fisicos que intervienen en cada una de las fases del de-
caimiento de la SFR, analizamos el contenido de masa de gas frio y caliente en diferentes
momentos de la vida de las satélites que son pasivas a z = 0 y activas al momento de caida.
La Fig. 4.11 muestra la mediana de la fraccién de gas caliente respecto de la masa bariénica
total, fhot, al momento de caida (linea azul), en el momento en que se convierte en pasiva,
es decir, cuando su sSFR cae por debajo de 107197 yr~! (linea verde), y a z = 0 (linea roja),
como funcién de la masa estelar a z = 0. Al momento de caida, fnot ~ 0.8 — 0.9 para toda
masa estelar; esta fraccion refleja la condicién en la que se encuentran las galaxias centrales
al momento de ingresar al halo principal. Cuando las satélites masivas se vuelven pasivas,
esta fraccién se mantiene igualmente alta. Para satélites de baja masa, la mediana de la
fraccién resulta més baja (fpot ~ 0.5), aunque atn es consistente con la presencia de un
halo de gas caliente. Encontramos que solo un ~ 15% y un ~ 5% de las satélites con masas
M, ~ 10"°My y M, ~ 10 Mg, respectivamente, detienen su formacién estelar luego de
que su gas caliente se reduce a menos del 10 % de la masa baridnica total. Sin la proteccién
del halo de gas caliente, las satélites resultan susceptibles de sufrir remocién del gas frio por
RPS; confirmamos que la mayoria de ellas ha sufrido al menos un evento de remociéon de
gas frio antes de volverse pasivas. Estas satélites son galaxias que fueron acretadas mucho
antes que el resto. El valor medio del corrimiento al rojo de caida varia entre ziyg ~ 0.86 y
~ 0.94 (hace més de 7.4 Gyr), dependiendo del rango de masa estelar considerado; mientras
que las galaxias que se vuelven pasivas antes de reducir su halo de gas caliente son acretadas
entre Zipfal ~ 0.52 — 0.78 (hace ~ 5 — 7 Gyr). La mediana de los tiempos de supresién de este
conjunto particular de satélites son mas largas (tq ~ 5 — 6 Gyr) que las tipicas de la mayoria
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Figura 4.11: Mediana de la distribucion de la fraccién de gas caliente respecto de la masa
bariénica total, fuot, en diferentes momentos de la evolucién de satélites pasivas a z = 0
y activas al momento de caida, como funciéon de la masa estelar a z = 0. Estos momentos
son: momento de primera caida (zinfan; linea azul punteada discontinua), momento en que se
vuelve pasiva (zq; linea verde discontinua), y la época actual (z = 0; linea roja sélida). Las
areas sombreadas corresponden a los valores comprendidos entre los percentiles 10 y 90 de la
distribucién.

de las satélites (ver las Figs. 4.8 y 4.9).

Una consecuencia importante que se desprende de los resultados mencionados es que la
remocién total del halo de gas caliente no es un requerimiento para el inicio de la supresién
de la formacion estelar, ni para la supresién definitiva. El enfriamiento del gas, asociado
directamente a las propiedades del halo de gas caliente, por ejemplo masa, metalicidad y perfil
de densidad (e.g. Springel et al., 2001), puede volverse ineficiente atin con una gran cantidad
de gas caliente disponible en galaxias con M, > 10'%5Mg. El gas caliente que retienen las
galaxias luego de la caida es moderadamente reducido por la RP en satélites masivas (ver
Fig.14 de Cora et al., 2018), pero el enfriamiento del gas es suprimido por la accién de la
retroalimentacion por AGN. Esta reduccién de la eficiencia en el enfriamiento del gas en
satélites masivas resulta evidente en simulaciones hidrodinamicas cuya resolucién espacial es
del orden del parsec (Armillotta et al., 2016; Zinger et al., 2020). Esto es consistente con el
dominio de la supresién por masa sobre la supresién por ambiente en estas galaxias (ver las
Figs. 4.6 y 4.7). En satélites de baja masa, el enfriamiento puede volverse ineficiente una vez
que el reservorio de gas se reduce lo suficiente, aunque no sea completamente removido, por
la accién de la RP y el enfriamiento en si mismo. Estos procesos contintian actuando luego
de apagar la formacion estelar y definen las fracciones de gas caliente alcanzadas a z = 0 (los
valores medios de la fraccién de gas caliente son de fio; ~ 0.1 para M, ~ 10° My y fuor ~ 0.7
para M, ~ 10'! M, Fig. 4.11). Considerando que el gas recalentado por las explosiones de
supernova que suceden en las satélites se incorpora a su propio reservorio de gas caliente,
y suponiendo que el gas eyectado sera reincorporado al subhalo del cual salié, la reduccién
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Figura 4.12: Mediana de la distribucion de la fraccién de gas frio respecto de la suma de gas
frio y masa estelar, f.oq, en diferentes momentos de la evolucion de satélites pasivas a z =0
y activas al momento de caida. Estos momentos son: momento de primera caida (2ipfan; linea
azul punteada discontinua), momento en que se vuelve pasiva (2q; linea verde discontinua), y a
la época actual (z = 0; linea roja sélida). Las dreas sombreadas corresponden a los percentiles
10 — 90 de la distribucion.
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de gas caliente domina sobre cualquier otro mecanismo de reposiciéon del gas recalentado
por explosiones por supernovas. Notar que en nuestro modelo, las satélites no acretan gas
cosmolégicamente, lo cual es una prescripcion habitual en los modelos semi-analiticos, como
se menciona en Stevens & Brown (2017).

La Fig. 4.11 muestra que la mayoria de las satélites pasivas a z = 0 experimenta una
supresién de su formacién estelar que no estd asociada a la remocién del gas frio del disco
por RP, que en nuestro modelo tiene lugar solo cuando esta componente no es protegida por
el halo de gas caliente. Este resultado se apoya en conclusiones cualitativamente similares
obtenidas por otras simulaciones cosmolégicas (Kawata & Mulchaey, 2008) y por el model
semi-analitico DARK SAGE (Stevens & Brown, 2017). Este modelo incluye también el efecto
de RP tanto del gas frio como caliente, implementado de una manera similar a SAG en el
sentido de que el gas caliente actia como escudo del gas frio.

La Fig. 4.12 muestra la mediana de la fraccién de gas frio respecto de la suma de gas frio y
masa estelar, feolqg = Meold/(Meola + M), para la misma poblacién de satélites que el andlisis
previo. Los valores medios al momento de caida varian de feoq ~ 0.5 para M, ~ 109 My
hasta feoq ~ 0.25 para M, ~ 10! M. Las bajas fracciones de gas frio en galaxias masivas son
consistentes con la Fig. 4.5 en el sentido de que es més probable que sean pasivas al momento
de caida. Estas fracciones explican también los bajos valores de tiempo de supresién de las
satélites masivas (ver Figs. 4.8 y 4.9). Todas las satélites, sin importar su masa a z = 0,
tienen fracciones de gas frio bajas en el momento en que se vuelven pasivas (feoid < 0.15); su
gas frio ha sido gradualmente convertido en estrellas y/o removido mediante eyecciones por
explosiones de supernovas. La fraccién f.qq continta decreciendo maés alld del momento de
supresion t, hasta la época actual, debido a la modesta actividad de formacién estelar y/o la
accion de la RP sobre el gas frio.

Dado que la eficiencia del enfriamiento del gas juega un rol central en la supresién de la
formacion estelar, estimamos las tasas de enfriamiento en momentos especificos, siguiendo el
andlisis aplicado a las fracciones de gas caliente y frio (ver Figs. 4.11 y 4.12). En promedio,
las tasas de enfriamiento de las satélites son < 5Mg yr~! cuando se convierten en pasivas, sin
importar su masa estelar. Este resultado significa que no hay un corte abrupto en el suministro
de gas frio. En cambio, las tasas de enfriamiento disminuyen progresivamente partiendo de
valores aproximados de ~ 30 — 40 My, yr~! cuando las galaxias activas son acretadas. En la
evolucién de la tasa de enfriamiento de la misma poblacién considerada en la Fig. 4.6, se
puede apreciar una transicién hacia una reduccién maéas rdpida de la tasa de enfriamiento
a ~ 20Mg yr~!, que se conecta con el inicio de la etapa final donde la SFR decae mas
rédpidamente. Estos resultados indican que la etapa final empieza cuando el enfriamiento del
gas se reduce ~ 50 % respecto de su valor al momento de caida.

Nuestro modelo reproduce un escenario de dos etapas de supresién de la formacién estelar
en satélites, donde el tiempo de demora y el tiempo de apagado estdn incluidos dentro del ¢,
que caracteriza a todo el proceso de supresion. Una estimacién apropiada del tiempo de cada
fase no resulta tan directo como el célculo de t4. Seria necesario involucrar una propiedad
asociada a la SFR y a la historia de formacion estelar que permita identificar el momento
de cambio en la eficiencia del proceso de supresién. A partir del andlisis de las componentes
de gas caliente y gas frio, optamos por considerar un abordaje mé&s simple, utilizando la
evolucién de la tasa de enfriamiento. Definimos el tiempo de la etapa de decaimiento ¢ fade,
como el tiempo transcurrido desde que la tasa de enfriamiento se reduce a la mitad del valor
que tenia al momento de caida, y hasta que la satélite se convierte en pasiva. Encontramos
que tqfade ~ 1 Gyr, sin importar la masa estelar de las satélites, con una leve tendencia a
ser menor para las galaxias més masivas. Este resultado es representativo para un amplio
numero de satélites de nuestra muestra. La transicion entre la etapa de demora y la etapa
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de apagado, caracterizada por la condicién sobre la tasa de enfriamiento, es cumplida por
~ 90 % de las satélites con M, ~ 10'%-5 M. Este porcentaje decrece para satélites con masas
menores y mayores que la mencionada, y alcanza valores de 60 % y 40 % para baja y alta
masa, respectivamente. En general, las galaxias que no cumplen el requerimiento suelen tener
tasas de enfriamiento muy bajas al momento de ser acretadas (~ 5 Mg yr—1).

Para aquellas satélites que atraviesan ambas fases, estimamos el tiempo de demora £y delay
a partir de la diferencia entre los valores medios de tq (Fig. 4.8) y tq fade Para cada intervalo de
masa estelar. El tiempo de demora varia entre tq delay ~ 3 Gyr para satélites de baja masa, y
tq,delay ~ 1 Gyr para las de alta masa. Teniendo en cuenta la dispersién en la estimacién de este
tiempo, podemos decir que la dependencia del tiempo de demora con la masa estelar esta en
acuerdo con los resultados obtenidos por W13. La mediana del tiempo de decaimiento ¢ fade
también resulta consistente con las escalas de tiempo de disminucién exponencial, 7q fade,
estimadas por W13, aunque nuestro modelo no predice valores significativamente bajos para
satélites masivas. El tiempo de apagado t fade resulta independiente de la masa estelar. Es
més corto que el tiempo de demora tq gelay pPara satélites de baja masa, y del mismo orden
de magnitud que 4 qelay para las de alta masa. Por lo tanto, considerando el criterio para
separar ambas fases asociado a la tasa de enfriamiento, encontramos que la denominacién
‘demorado-luego-rapido’ propuesto por W13 para enmarcar el escenario de supresiéon de la
formacion estelar, no resulta representativo de la historia de formacion estelar de galaxias
satélites masivas. Por lo tanto, preferimos utilizar un término mas inclusivo: demorado-luego-
atenuado, que describe todas las posibles situaciones.

4.4.1. Discusion

Los resultados de nuestro modelo sugieren que una supresién completa del enfriamiento
del gas no es una condicién necesaria para desencadenar la supresion de la formacién estelar;
una reduccién pronunciada de la tasa de enfriamiento es suficiente para dar inicio a la fase
de atenuacion. Esto contrasta con el escenario propuesto por Peng et al. (2015) a partir del
andlisis de la diferencia de metalicidad entre pasivas y activas en SDSS. Peng et al. (2015)
encuentran que esa diferencia puede ser reproducida por un modelo que supone que las ga-
laxias se vuelven pasivas luego de que se detiene el suministro de gas frio. La interrupciéon
abrupta del suministro de gas frio, independientemente de qué mecanismo fisico podria gene-
rarlo, se denomina ‘estrangulacién’ (e.g. Peng et al., 2015). Es importante notar la variedad
de significados que acuna este término en la literatura. Los trabajos que han introducido este
concepto (Larson et al., 1980; Balogh et al., 2000; Baugh, 2006) consideran que la estran-
gulacién involucra ademads la remocién del halo de gas caliente de las satélites, convencién
adoptada en trabajos subsiguientes (e.g. Kawata & Mulchaey, 2008). En versiones previas
de nuestro modelo, al igual que en otros modelos semi-analiticos (Kauffmann et al., 1993;
Weinmann et al., 2006b; Croton et al., 2006), el modelado de la remocién del gas caliente
resultaba una sobre-simplificacién, al suponer que el gas caliente era removido instantanea-
mente cuando una galaxia se convertia en satélite. Asi, en el contexto de estos modelos, el
término ‘estrangulacién’ se refiere a esta cruda formulacién del proceso. La evidencia de que
la remocién del gas caliente tiene lugar después de algunos giga-anos luego de la acrecién
(Rasmussen et al., 2006; Vijayaraghavan & Ricker, 2015) justifican el escenario de remocién
gradual implementado en SAG (ver Sec. 2.2.3), la cual ademads es favorecida por la falta de
acrecién cosmologica en satélites.

Atn bajo la hipétesis de la estrangulacién en su sentido mas general, es decir, haciendo
referencia a la interrupcién abrupta del suministro de gas frio, Peng et al. (2015) obtienen
una escala de tiempo de supresién de ~ 4 Gyr (independientemente de la masa estelar), que
resulta 3 Gyr mas larga que nuestras predicciones para tq fade- I'ste desacuerdo muestra que el
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modelo simple de estrangulaciéon no es adecuado para capturar todos los complejos procesos
fisicos, tanto internos como de ambiente, que afectan la formacién estelar en una galaxia.
Aunque este objetivo resulta mejor abarcado por SAG, es necesario destacar que nuestro
modelo no logra recuperar la diferencia observada en las metalicidades de galaxias pasivas
y activas. Encontramos una tendencia de aumento de la metalicidad con la masa estelar en
ambas poblaciones, pero no una significativa diferencia entre sus metalicidades a masa estelar
fija. Esto podria deberse al hecho de que discriminamos entre pasivas y activas segiin su sSFR,
en lugar de utilizar los colores, como en Peng et al. (2015). De esta manera, muchas galaxias
clasificadas como activas pueden estar cerca de ser pasivas y sus metalicidades ser similares
a la poblacién de galaxias pasivas.

Los resultados de nuestro modelo se alinean parcialmente con el escenario de ‘sobre-
consumo’ propuesto por McGee et al. (2014), basado en el anélisis de los tiempos de supresién
de satélites en un determinado rango de corrimientos al rojo. En este escenario, la supresién
de la formacién estelar en satélites se produce por eyecciones de gas una vez que se detiene la
acrecién cosmoldgica, y las satélites se vuelven pasivas antes de que los procesos asociados con
su érbita, como el RPS del gas caliente o del gas frio, pueda tener un impacto en el proceso de
supresion. Las predicciones de SAG acuerdan parcialmente con este aspecto. Nuestro modelo
evidencia que la RP sobre el gas frio juega un rol secundario (o incluso nulo) sobre la supresién
de la formacién estelar, pero el RPS sobre el gas caliente tiene un rol importante ya que
contribuye a reducir la reserva de gas en satélites de baja masa, lo cual conduce a una caida
de la tasa de enfriamiento.

En el contexto del modelo de ‘sobre-consumo’, McGee et al. (2014) encuentran que una
carga de masa del viento constante puede reproducir la evolucion de las escalas de tiempo de
supresién de la fase de apagado. Oman & Hudson (2016) muestran que este simple modelo esté
en conflicto con la dependencia del tiempo de supresion con la masa estelar. Esta conclusién
estd apoyada también por nuestro modelo, que logra reproducir esta dependencia gracias a un
nuevo modelo de retroalimentaciéon que involucra un factor de carga de masa del viento que
depende del corrimiento al rojo (ver eq. 2.8), un ingrediente que resulta crucial para reproducir
numerosas propiedades observadas en galaxias (Cora et al. 2018, Collacchioni et al. 2018).

4.5. Resumen de resultados

En este capitulo hemos analizado un catdlogo de galaxias aplicando una versién actua-
lizada de nuestro modelo semi-analitico de formacién y evoluciéon de galaxias SAG, sobre la
simulacién cosmolégica MULTIDARK MDPL2 (caja cosmoldgica de 12! Gpc de lado) con el
objetivo de contribuir al entendimiento de los procesos que acttian sobre las galaxias y supri-
men su formacién estelar; en particular, determinar la importancia relativa de la supresién
por masa y la supresién por ambiente en satélites de diferente masa estelar, discriminando
también por la masa de los halos de materia oscura en la cual residen.

Nuestras principales conclusiones son:

= A partir del andlisis de la importancia relativa entre la supresion de la formacion es-
telar por masa y la supresién por ambiente, encontramos que M, ~ 1005Mg es la
masa caracteristica a partir de la cual la supresién por masa es predominante tanto en
galaxias satélites como centrales. Este umbral es también caracteristico en la supresion
de la formacion estelar en galaxias centrales (Henriques et al., 2018). Los procesos de
ambiente, por otro lado, dominan la supresion de la formacion estelar en satélites de
baja masa (M, < 10101 My). Esta escenario es consistente con resultados previos (van
den Bosch et al. 2008, Peng et al. 2010a, W13, Lin et al. 2014, Kawinwanichakij et al.
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2017, Cochrane & Best 2018). Estas conclusiones se infieren a partir de los siguientes
resultados:

e Las galaxias de cualquier masa estelar que han sido satélites por mas de ~ 8 Gyr
(zinfan =, 1) se caracterizan por valores de fraccién de pasivas a z = 0 similares
(fqz0 ~ 0.8—10.95). Los altos valores de fraccién de pasivas sugieren que el tiempo
transcurrido desde el momento de caida es suficiente para que la combinacion de
procesos seculares y ambientales supriman la formacién estelar en satélites.

e Las satélites de baja masa (M, < 10'%!My) no han sufrido supresién por masa
mientras han sido centrales, como lo evidencian los valores nulos de la correspon-
diente fraccién de pasivas al momento de caida (f¢gntn; Fig. 4.5). Su baja masa
previene que procesos auto-regulados como la retroalimentacién por AGN o ines-
tabilidades de disco supriman la formacién de estrellas. Lo mismo sucede una vez
que se convierten en satélites, ya que la fraccién de pasivas a z = 0 depende Uni-
camente de los efectos del ambiente. Los valores de fg,0 son mas grandes para
galaxias que fueron acretadas antes (mayor zinan) porque han sido satélites (y por
lo tanto, afectadas por el ambiente) por mas tiempo (Fig. 4.4).

e Las satélites masivas (M, > 10195 M) tienden a ser pasivas antes de su primer
calda a un grupo o cumulo. A un determinado corrimiento al rojo, la fraccién
de pasivas fqnfa €s mayor para las satélites masivas (Fig. 4.5). Para zipgan ~
1.5, el ~ 30% de las galaxias con M, > 10'%9 M acretadas por halos masivos
(M,ix[Mg] € [10'%1,10'] a z = 0) son pasivas. La fraccién fqitan aumenta para
valores bajos de zinfan, que puede resultar de la combinacién del crecimiento de la
masa en estrellas en la galaxia antes de la caida, y la acciéon de los procesos de

supresién por masa mientras la galaxia es central.

e La supresién por masa juega un rol central en la disminucion de la formacién de
estrellas en galaxias masivas luego de su caida. En un determinado momento de
caida, y para un mismo rango de masa estelar y masa de halo, las satélites y centra-
les presentan una evolucién similar de su sSFR y de la luminosidad del SMBH que
contienen, relacionada directamente con la eficiencia de la retroalimentacién por
AGN (Figs 4.6 and 4.7). Estas cantidades son ligeramente menores en las satélites,
debido al efecto adicional del RPS, que domina los efectos de ambiente incluidos
en nuestro modelo.

= Los tiempos de supresién de satélites pasivas a z = 0, que eran activas al momento

de caida, siguen una anti-correlacién con la masa estelar a z = 0 (Fig. 4.8): los va-
lores medios de tq son ~ 4 — 5Gyr para M, ~ 10" M, en consistencia con W13.
Estos valores se estiman incluyendo satélites con todos los valores posibles de zingn. La
anti-correlacion con la masa estelar a z = 0 surge porque las galaxias de baja masa
acretadas tempranamente alcanzan tiempos de supresién largos (~ 6 Gyr, Fig. 4.9), y
estas galaxias superan en numero a las galaxias que fueron recientemente acretadas y
tienen tiempos de supresién mas bajos.

En términos generales, podemos caracterizar dos etapas en el proceso de supresiéon
de la formacién de estrellas en satélites. Durante la primera etapa, considerada desde
el momento que una galaxia activa se convierte en satélite, el decaimiento gradual
de la SFR se asemeja al de las galaxias centrales de la misma masa estelar. Altos
niveles de SF se sostienen por altas tasas de enfriamiento de gas, que experimentan una

reduccién durante esta etapa; los valores al momento de caida son ~ 30 — 40 My, yr—!.



4.5. Resumen de resultados

Cuando las tasas de enfriamiento alcanzan la mitad de su valor que al momento de caida
(~ 20 Mg yr—!, en promedio), hay una transicién de un decaimiento lento hacia uno
rapido de la tasa de enfriamiento, como sugiere la evolucién de la sSFR en la Fig. 4.6, lo
cual denota el final de la etapa de demora. Este proceso tiene lugar luego de un tiempo
de demora tq gelay ~ 3 Gyr para satélites de baja masa (M, < 10 M) y ~ 1 Gyr para
las de alta masa (M, ~ 10! Mg). En la segunda etapa, la SFR decae més rapido hasta
que la satélite se convierte en pasiva (ver el comportamiento de la sSFR en la Fig. 4.6).
La formacion estelar se termina porque el suministro de gas frio se reduce a a un ritmo
més rapido, (con la tasa de enfriamiento alcanzando valores tan bajos como &~ 5 Mg yr—*
en el momento en que la galaxia se vuelve pasiva), en lugar de reducirse abruptamente
como plantea el escenario de estrangulacion (Peng et al., 2015). El gas frio del disco es
gradualmente removido principalmente por formacién estelar y retroalimentacién por
supernovas. Esto ocurre en un tiempo de decaimiento tq fage ~ 1 Gyr, sin importar la
masa estelar. Nuestro modelo es consistente con el escenario demorado-luego-rapido
propuesto por W13, solo para satélites de baja masa. Como el tiempo de demora es
del mismo orden de magnitud que el tiempo de apagado para las satélites mas masivas,
consideramos que la historia de formacién estelar de las satélites pasivas a z = 0 es
mejor descrita por un escenario de supresion demorado-luego-apagado.

Los procesos de ambiente tienen un rol importante durante el tiempo de demora para
iniciar la supresién de la formacion estelar. La remocion gradual del gas caliente por
RPS depende directamente de la evolucién orbital de las galaxias y del crecimiento
del halo principal. La relevancia de este proceso disminuye en satélites de alta masa,
las cuales mantienen una alta proporcién de gas caliente para el momento en que se
vuelven pasivas (fhot = 0.7). Estas fracciones son menores en las satélites de baja masa
(fnot ~ 0.5), aunque atn es consistente con la presencia de un halo de gas caliente
(Fig. 4.11). La RP sobre el gas frio no tiene relevancia en la etapa final del apagado de
la formacidén estelar solo actiia en aquellas satélites que pierden su halo de gas caliente,
y contribuye a reducir ain mas las fracciones de gas frio luego de transformarse en
pasivas (Fig. 4.12).
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Capitulo 5

Conexion entre formacion estelar y
propiedades dinamicas de las galaxias

En este capitulo realizamos un analisis de las causas de supresion de la formacién estelar
en ambientes densos, mediante un estudio detallado de distintas poblaciones de galaxias
localizada dentro y en los alrededores de ctimulos de galaxias. Mas precisamente, exploramos
la conexion entre las propiedades de las galaxias y su evolucién orbital en los cimulos de
galaxias y su entorno. Para ello, empleamos el modelo semi-analitico SAG en combinacién
con los 324 halos de materia oscura mas masivos extraidos de la simulacién cosmoldgica de
N-cuerpos MDPL2, que forman parte el proyecto THREEHUNDRED, descrito a continuacion.

Cabe destacar que las cuestiones técnicas relacionadas a la generacién de catalogos de
galaxias a partir de la aplicaciéon de SAG a las simulaciones de materia oscura, la elaboracién
de figuras y el andlisis presentado en este capitulo fueron realizados por el autor de esta tesis,
y forman parte de un trabajo en preparaciéon (Hough, Cora et al. 2022, in prep.).

5.1. Simulaciones de cimulos de galaxias y su entorno

A partir de la simulacién de materia oscura MDPL2 descrita en la Sec. 2.2.5, se desprende
el proyecto THREEHUNDRED, que ofrece un catalogo de ciimulos de galaxias con masas corres-
pondientes a los ciimulos mas masivos del Universo. Estos catdlogos son generados a partir de
la extraccién de 324 regiones esféricas de la simulacién cosmoldgica de materia oscura MDPL2.
Cada una de estas regiones estd centrada en uno de los halos de materia oscura més masivos
identificados a z = 0 por el buscador de halos ROCKSTAR (Behroozi et al., 2013a). Cada
regién tiene un radio de 15h~! Mpc, que representa unos ~ 10Rs09. Los halos mas masivos
de cada regién tienen masas Mgy > 101495 Mg.

Estas regiones son resimuladas con cédigos hidrodinamicos para generar una gran muestra
de cumulos de galaxias (Cui et al., 2018). Por otro lado, las simulaciones de materia oscura
de estas regiones constituyen la base sobre la que aplicamos nuestro modelo semi-analitico
SAG para generar la muestra de ciimulos de galaxias para el presente estudio.

Los halos masivos de esta muestra estan rodeados de objetos adicionales, como halos
menos masivos, grupos y filamentos, lo que permite estudiar no solo las galaxias de los ct-
mulos en si, sino también las que se encuentran en el ambiente que rodea a los cimulos.
Originalmente, los catdlogos de halos de materia oscura fueron construidos utilizando AHF
(Knollmann & Knebe, 2009), sin embargo, debido a particularidades del modelo SAG, para

'Los cédigos desarrollados y utilizados para realizar el trabajo comprendido en este capitulo pueden con-
sultarse en http://fcaglp.fcaglp.unlp.edu.ar/ tomas/Tesis/Cap5/
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este trabajo los catalogos y los arboles de fusiones fueron re-construidos utilizando CONSIS-
TENTREES (Behroozi et al., 2013b) (ver Sec. 2.1). Ademas, se adapté el modelo SAG para que
pueda ser ejecutado sobre estos catalogos de halos de manera automatica y eficiente.

5.1.1. Muestra de cimulos relajados

Las 324 regiones esféricas del proyecto THREEHUNDRED constituyen una muestra dina-
micamente heterogénea. Cui et al. (2018) caracteriza el estado de relajaciéon de los ciimulos
de su muestra basado en tres criterios:

» La proporcién n = (27— Es)/|W|, que mide qué tan bien un ciimulo obedece el teorema
del virial, donde T es la energia cinética total, Eg es la energia que corresponde a la
presién superficial, y W es la energia potencial total.

» El corrimiento del centro de masa, A, = |Rem — Re|/R200, donde Ry, es la posicién del
centro de masa de un ctimulo de radio Ragg, y R representa la ubicacion del maximo
de densidad del halo.

» La fraccion de masa total contenida en subhalos, f;.

Cui et al. (2018) considera que un cimulo estéd relajado si se satisface que A, < 0.04,
fs < 0.1y 0.85 < n < 1.15. Sin embargo, para determinar el estado de relajaciéon de nuestra
muestra de cimulos elegimos el criterio adoptado por Haggar et al. (2020), que definen un
parametro continuo xpg que combina los 3 parametros definidos previamente

3
2 2 2
() + (ofir) + ()
que separa los mas relajados (xps > 1.03) de los menos relajados (xps < 0.619) a z = 0.
Haggar et al. (2020) encuentran que, de las galaxias localizadas entre Rogg v 2Ra00, la fraccién
de galaxias backsplash es mayor para los cimulos relajados (~ 70 %) que para los no-relajados
(~ 40 %) a z = 0; la evolucién de la fraccién de backsplash para estas dos muestras de cimulos
diverge a partir de z ~ 0.4, aproximadamente hace ~ 4 Gyr (ver fig. 5 de Haggar et al., 2020).
Dado que nuestro objetivo es explorar el vinculo entre la evoluciéon de la actividad de
formacion estelar y la historia orbital de las galaxias, es necesario tener las orbitas trazadas
de manera precisa. Por esto, restringimos la muestra completa de 324 cimulos a aquellos
que cumplen que xps > 1, que constituyen los 102 ciimulos -mas- relajados. Esta eleccién
nos permite tener una muestra estadisticamente robusta de galaxias backsplash. Ademas, la
implementacién de RPS (principal efecto de ambiente en el marco de nuestro modelo SAG,
segun se discute en el Cap. 4) supone simetria esférica del halo principal, y es esperable que
el impacto sobre la poblacién de satélites sea mas realista en cimulos relajados, debido a que
es poco probable que estos cimulos hayan sufrido una fusién masiva recientemente, y tienden
a ser mas esféricos que aquellos que aun estan en proceso de acrecién de grandes estructuras.
Para incrementar la estadistica del andlisis realizado en este trabajo, las poblaciones de
galaxias presentes dentro de cada uno de estos 102 ctimulos relajados y en sus alrededores
son combinadas para generar una unica muestra de galaxias.

XDSs = (5.1)

5.1.2. Fraccion de galaxias pasivas como funcion de la distancia al centro del ciimulo

El estudio del gradiente radial de la fracciéon de galaxias pasivas relaciona el estado evolu-
tivo de una poblacién de galaxias, el ambiente en el que las galaxias residen, y su actividad de
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Figura 5.1: Fraccién de galaxias pasivas (fq) en funcién de la distancia proyectada al centro del
cimulo, normalizada con su radio Rago, para diferentes rangos de masa estelar a z = 0 (lineas
gruesas de colores). Construimos una unica muestra de galaxias mediante la agrupacién de
las galaxias de los 102 ctimulos mas relajados del proyecto THREEHUNDRED, y las separamos
por rango de masa como se indica en la leyenda. Las lineas finas de colores representan el
promedio que se obtiene para la simulaciéon completa MDPL2. Las barras de error representan
el intervalo de confianza del 68 % (Cameron, 2011). La fraccién de pasivas para los dos rangos
menos masivos se comparan con datos de SDSS (cuadrados coloreados, Wetzel et al., 2014).
El tamano de los cuadrados coincide con el error estimado en cada observacién.

Poblaciones r < Rogo | Rogo < r < 3Ragp
Satélites tipo 1 0.24 0.04 (~ 0)
Satélites tipo 2 0.76 0.41 (0.19)
Centrales - 0.55

RIN 0.27 -

AIN 0.73 -

BS - 0.48
Vecinas - 0.52

Tabla 5.1: Fraccién de diferentes conjuntos de galaxias que pueblan la regién interna (r <
Rago) y los alrededores (Raopp < 7 < 3 Rago) de los 102 cimulos relajados. Las galaxias son
seleccionadas seglin su masa estelar a z = 0; tienen M, > 10° M. En la parte superior de la
tabla, la muestra completa se discrimina en centrales, satélites de tipo 1 (galaxias que ain
conservan su halo de materia oscura) y satélites tipo 2 (galaxias huérfanas). En el caso de las
tipo 1 y 2 que se ubican fuera de Rggg, el primer niimero incluye satélites del cimulo y de los
halos vecinos, mientras que el segundo nimero (entre paréntesis) solo tiene en cuenta satélites
del ciumulo que se encuentran en esa region. En la parte inferior de la tabla, la poblacién de
galaxias se discrimina segin su evolucién orbital y actual localizacion espacial: AIN, RIN, BS
y galaxias vecinas.
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Figura 5.2: Distribucién radial de galaxias dentro y fuera de los cimulos (se considera la
distancia en 3D al centro del cimulo, normalizada con su radio Rag), separadas por tipo:
centrales, satélites que atin mantienen su halo de materia oscura (tipo 1) y galaxias huérfanas
(tipo 2). Estas tltimas son separadas en huérfanas satélites ligadas gravitacionalmente al halo
més masivo (aun son catalogadas como satélites del cimulo, y en la figura estan representadas
por la linea continua negra), y en huérfanas que habitan los halos de las galaxias centrales
vecinas localizadas en los alrededores de los ciimulos. Las satélites tipo 1 fuera de Ropg son
muy pocas como para discriminarlas de esta manera, y basicamente no hay satélites tipo 1
asociadas al cimulo que se encuentren fuera de Rago (ver la tabla 5.2). El nimero de galaxias
estd normalizado segin el méximo valor alcanzado en los bines utilizados (aqui, Nyax = 4015).

Tipo ‘ Ntipo/NBS ‘ Ntipo/Nvecinas
Centrales 0.47 0.62
Tipo 1 0.02 0.07
Tipo 2 0.51 0.31

Tabla 5.2: Composicién de la poblaciéon de BS y galaxias vecinas ubicadas en los alrededores
de los cimulos (Ra00 < 7 < 3 Rogp) en términos de galaxias centrales y satélites. Las galaxias
se seleccionan segin su masa estelar a z = 0, y poseen M, > 10° M.
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formacion estelar. Mientras que hay una correlacion entre la distancia al centro del cimulo y
el momento de caida al mismo (De Lucia et al., 2012; Oman et al., 2013; Smith et al., 2019;
Mostoghiu et al., 2021), las galaxias que se ubican fuera de Rggy conforman una muestra méas
heterogénea (ver la Sec. 5.3). Sin embargo, los gradientes radiales han permitido evidenciar
de qué manera los efectos del ambiente persisten mds alla del radio virial del ctimulo (Wetzel
et al., 2012; Cohen et al., 2014; Haines et al., 2015; Adhikari et al., 2021; Lacerna et al., 2022).

Al igual que en el Cap. 4, consideraremos a una galaxia como ‘pasiva’ si su sSFR <
107107yr=1, En la Fig.5.1 mostramos la fraccién de galaxias pasivas, fq, como funcién de la
distancia proyectada al centro del ciimulo (definido como la ubicacién de la galaxia central
del mismo), normalizada al Rygg de cada cimulo. Las galaxias simuladas (diferentes lineas
con barras de error) se separan en distintos rangos de masa, segin la muestra observacional
analizada por Wetzel et al. (2014). Las lineas finas horizontales representan el promedio de
fq si se considera la simulacién completa MDPL2. Es decir, se toma la muestra completa
de galaxias en la MDPL2 en distintos rangos de masa, y se calcula la fraccién de pasivas
independientemente de su condicién de central o satélite, o la densidad del ambiente en el
que residen. Las observaciones de Wetzel et al. (2014) (cuadrados coloreados) muestran un
abrupto aumento de f; para r S 1.5 — 2 Rygp, aunque afirman encontrar valores de f, por
encima del ‘promedio césmico’ hasta 6 Rogp para cada rango de masa considerado (ver su fig.
1). Nuestro modelo reproduce el incremento de fq para r S 2 Rogg para los 2 rangos de masa
menos masivos, en consistencia con lo descrito en el Cap. 4, indicando que a medida que las
galaxias se aproximan a un ambiente de alta densidad, su actividad de formacién estelar se
ve fuertemente afectada. Aunque nuestra f, subestima los valores observados, especialmente
para r > Ragg, €l impacto relativo de los efectos de ambiente sobre las galaxias simuladas
se manifiestan de manera similar que lo que muestran las observaciones. Es esperable que
surja esta discrepancia debido a que, como fue descrito en el Cap. 4, en la versién actual del
modelo SAG, las galaxias con log(M,[Mg]) € [10.1,10.5] tienden a formar mds estrellas de
lo esperado, independientemente del ambiente en el que se encuentran. Con respecto a las
galaxias menos masivas, es probable que los bajos valores encontrados de f, fuera de Rogg se
deban a que los efectos de ambiente asociados al ciimulo no sean suficientes para suprimir la
formacion estelar de las galaxias backsplash que transitan por el interior del cimulo pero que
actualmente se encuentran en su periferia. Ademads, podria suceder que el efecto de RPS sobre
las galaxias satélites que orbitan en un halo previo a ser acretado por el progenitor principal
del halo del cimulo no resulta lo suficientemente fuerte en nuestro modelo; nos referimos a
este ultimo proceso como ‘pre-procesado’.

Es importante notar que existen galaxias satélites de un cimulo que se ubican a una
distancia de su centro mayor que el radio Rogy del cimulo. Estas galaxias son identificadas
como satélites por el identificador de halos/subhalos o son las galaxias huérfanas que habitan
los subhalos no resueltos cuyas érbitas son trazadas por nuestro modelo de evolucién orbital
(Sec. 2.2.4). Nuestro modelo de RPS puede afectar a estas galaxias satélites cuando se ubican
fuera de Rogg, aunque los valores de RP son varios érdenes de magnitud menores que dentro de
Rsp- Sin embargo, solo el ~ 10 % de las galaxias ubicadas en los alrededores son consideradas
satélites del cimulo (la gran mayoria de ellas son galaxias huérfanas). Para los dos rangos de
masa mas bajos, fq en 3D (en el espacio real de 3 dimensiones espaciales) resulta ligeramente
més alta que para el espacio proyectado (no se muestra en la Fig. 5.1), debido a que en éste
ultimo caso las galaxias de las regiones externas (y que por lo tanto tienden a tener SFR
mayores) parecen ubicarse artificialmente mas cerca al centro del cimulo.

Por completitud, decidimos incluir el comportamiento de las galaxias mas masivas, que
son mayormente sensibles a la supresién por masa. Como se puede apreciar, el ambiente
genera un aumento moderado de la fraccién de pasivas de fq ~ 0.7 a 1.5 — 3 Ragp & fq ~ 0.95
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a 0.2 Rapo. En la Fig. 5.1 no se incluyen las galaxias con log(M,[Mg]) € [9,9.7] -caracterizadas
por una alta proporcién de galaxias huérfanas- , aunque mencionamos que tanto su tendencia
como normalizacién resulta similar a aquellas galaxias de log(M,[Mg]) € [9.7,10.1], lo cual
sugiere que la evolucién de la formacion estelar y el impacto de los efectos de ambiente sobre
esta poblacién estan bien trazados.

5.2. Poblaciones de galaxias dentro y fuera del cimulo

Teniendo como base los resultados presentados en el Cap. 4, ahora buscamos entender
las razones fisicas que regulan la formacién estelar en galaxias que se ubican dentro y en
los alrededores de los cimulos de galaxias. Consideramos a Ropg como el radio del limite
esférico que separa estas dos regiones; cuando mencionamos ‘los alrededores’ de los ctimulos,
nos referimos a la regién comprendida entre Rogg y 3 R2go-

En esta secciéon analizamos primero la distribucién de todas las galaxias dentro de 3 Raqp,
segun su clasificacion en centrales y satélites, y luego definimos diferentes muestras de galaxias
segun su localizacién actual y su historia orbital. Para evitar efectos no deseados asociados
a los limites de resolucién de la simulaciéon de materia oscura, seleccionamos galaxias con
log(M, [Mg]) > 9, que resultan estar alojadas en halos de log(Magp [Me]) > 10.64, en consis-
tencia con los umbrales impuestos por Haggar et al. (2020).

5.2.1. Distribucion radial de distintos tipos de galaxias

Separamos la poblacién total de galaxias dentro de 3 Rogg en centrales ubicadas en los
alrededores del cimulo y en satélites asociadas al ciimulo o asociadas a las centrales que lo
rodean. A su vez, las satélites se clasifican en satélites de tipo 1 y 2 segin si conservan su
halo de materia oscura o no; estas ultimas constituyen la poblacién de galaxias huérfanas. La
contribucién relativa de cada tipo de galaxia a la poblacién total en funcién de la distancia al
centro proyectada (normalizada con el radio Rggpdel cimulo) se puede apreciar en la Fig. 5.2.
Primero nos enfocamos en las galaxias que orbitan dentro de Rspg. En promedio, el 24 %
de ellas son de tipo 1, mientras que el restante 76 % son de tipo 2. Como puede apreciarse,
la poblacién de huérfanas resulta dominante dentro del cimulo, y tienden a orbitar mas
cerca del centro que las tipo 1. La interpretacién de este resultado involucra el concepto de
tiempo de acrecién (o caida, por su traduccién de infall, en inglés), definido como el tiempo
que transcurrié desde que una galaxia cruzé por primera vez el radio Rggg del progenitor
principal del halo que contiene al cimulo de galaxias identificado a z = 0. Las galaxias
satélites identificadas como huerfanas en el presente fueron acretadas mas tempranamente
que las tipo 1 (~ 70 % de las huérfanas tiene tiempos de acrecién mayores a 5 Gyr, mientras
que ~ 60 % de las tipo 1 tiene tiempos de caida menor a 3 Gyr), por lo que han tenido tiempo
suficiente para ser afectadas por friccién dindamica, lo que las acerca al centro del cimulo.

La Fig. 5.2 muestra también que la poblacién de galaxias contenida entre Rogg y 3 Rogg esta
dominada por galaxias centrales, denominadas centrales ‘vecinas’, y estd formada también por
una alta proporcién de galaxias huérfanas. Encontramos que las centrales vecinas representan
~ 55% de la poblacién de galaxias fuera de Rogg, mientras que las huérfanas representan
~ 41%. El porcentaje restante (~ 4%) corresponde a satélites tipo 1. A su vez, ambos
tipos de satélites pueden estar asociadas al cimulo o a las centrales vecinas. En el caso
de las huérfanas, alrededor de la mitad de ellas estd ligada gravitacionalmente al ciimulo.
Practicamente no hay satélites tipo 1 ligadas al cimulo que se ubiquen fuera de Rapg. Todos
estos porcentajes estan presentados en la parte superior de la tabla 5.1, de manera de resumir
el escenario general de las distintas poblaciones de galaxias.
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Conteo normalizado

fibk infall [GYTS]

Figura 5.3: Histograma del tiempo de caida o acrecién (fipk infan1) para las AIN (histograma
naranja), las RIN (histograma rojo) y BS (histograma en linea negra). El tiempo tipk infall
representa el tiempo que transcurrié desde que una galaxia cruzé por primera vez el radio
Rogo del progenitor principal del halo que contiene al ciimulo de galaxias identificado a z = 0.
Los histogramas estan normalizados como N/Npax, donde Nyax es el méximo nimero de
galaxias alcanzado en uno de los bines temporales. Para esta figura, Npya.x = 4587.

5.2.2. Clasificacion de galaxias segin su historia orbital

La necesidad de interpretar las causas de la supresién de la formacién estelar de las
galaxias dentro y alrededor de los camulos en términos de los procesos fisicos que las afectan
requiere de una clasificacién de acuerdo a su historia de evolucién orbital y su actual distancia
al centro del cimulo. Existen numerosos caminos evolutivos que una galaxia puede seguir
hasta constituir la poblacién de satélites o la poblacién que rodea a un cumulo. Al tiempo
presente, definimos a una galaxia como ‘miembro del cimulo’ si se ubica dentro de su radio
Ropg. Como se aclaré en la Sec. 5.1.2, una galaxia gravitacionalmente ligada al halo principal
puede ubicarse fuera de Ragg; sin embargo, a estas galaxias las consideramos como parte de
la poblacién que rodea al cimulo, debido a la necesidad de construir muestras mutuamente
exclusivas.

Aunque la incorporacién de galaxias al cimulo es un proceso continuo, identificamos dos
etapas en la constitucion de la actual poblacion de galaxias satélites. Por un lado, muchas
satélites son acretadas en la etapa temprana de evolucién del cimulo (entre 6 y 10 Gyr
atrds) y atun se encuentran dentro del cimulo a z = 0. Por otro lado, algunas de las actuales
satélites pueden haber sido acretadas recientemente (menos de 2 Gyr atras). Las galaxias de
los alrededores del cimulo pueden ser galaxias backsplash que en un tiempo pasado estuvieron
dentro de Rogg y ahora estan afuera, o pueden ser centrales vecinas y sus satélites, que nunca
estuvieron dentro del ciimulo.

Cabe mencionar que la definiciéon de tiempo de acrecién o caida introducida en la seccién
anterior difiere de la empleada en el Cap. 4, en el que empleamos el momento de ingreso a
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cualquier halo por primera vez. Esta ltima definicién incluye todos los procesos fisicos aso-
ciados con la condicion de satélite, mientras que la actual definicién nos permite discriminar
entre el impacto del ambiente, la evolucion secular y el pre-procesado que puede tener lugar
previo al ingreso al cimulo.

Con el objetivo de vincular la evolucién de la SFR y otras propiedades de las galaxias con
su historia orbital, clasificamos a las galaxias en cuatro subpoblaciones:

» Galaxias que cayeron tempranamente (ancient infallers en inglés, AIN): galaxias que se
ubican dentro de Rygg a z = 0 (galaxias miembro del ciimulo), y cruzaron por primera
vez el radio Ragg de su progenitor principal hace mas de 2 Gyr.

» Galaxias que cayeron tardiamente (recent infallers en inglés, RIN): galaxias miembro
del cimulo a z = 0 que cruzaron el radio Rypg de su progenitor principal hace menos
de 2 Gyr.

» Galaxias backsplash (BS): galaxias localizadas fuera de Rapp a z = 0, pero que en algin
momento de su orbita estuvieron dentro del ctimulo.

= Galaxias vecinas: galaxias que se ubican fuera de Rapg a z = 0, pero nunca han estado
dentro del cumulo.

Mencionamos que la muestra de galaxias vecinas estd compuesta por galaxias centrales y
sus satélites, y es considerada por una cuestién de completitud en el estudio de la distribucién
espacial de galaxias pasivas (ver Fig. 5.5); sin embargo, en el resto del andlisis nos enfocaremos
en las AIN, RIN y BS?.

En la Fig. 5.3, mostramos la distribucién normalizada del tiempo de caida para las RIN
(histograma rojo), las AIN (histograma naranja) y las BS (histograma en linea negra). La
mayoria de las AIN fue acretada hace méas de 5 Gyr, y la actual poblaciéon de BS cruzé el
radio Rygp del progenitor principal del cimulo entre ~ 2 y ~ 6 Gyr atras. El tiempo de cruce
tipico para nuestra muestra de ciumulos es de ~ 2 — 4 Gyr, consistente con el hecho de que
la mayoria de las galaxias que cayeron al progenitor del cimulo hace menos de 2 Gyr son
consideradas RIN. Esto justifica nuestra eleccion de 2 Gyr para separar entre RIN y AIN,
utilizada en de los Rios et al. (2021) y Smith et al. (2019) para las galaxias RIN tnicamente.
Esta clasificacién resulta robusta, ya que considerar tiempos de caida entre 3—4 Gyr atras para
separar ambas muestras no cambia significativamente nuestros resultados sobre la fraccién de
galaxias pasivas y fraccion de gas que discutimos en las Sec. 5.3.1 y 5.3.2, respectivamente.
Destacamos que, en general, las BS pasan alrededor de 2Gyr dentro del cimulo (con un
méximo en la distribucién de ~ 1.5 Gyr), por lo que el impacto de los efectos de ambiente
sobre esta poblacion resulta temporalmente restringido.

Las AIN representan ~ 73 % de la poblacién actual de satélites y estdn constituidas
mayormente por galaxias huérfanas, mientras que el restante ~ 27 % corresponde a galaxias
RIN (ver la parte inferior de la tabla 5.1). Las BS constituyen ~ 48 % de las galaxias entre
1 — 3 Rago, en acuerdo con Gill et al. (2005) y Wetzel et al. (2014). Haggar et al. (2020)
muestra que a z = 0, ~ 70 % de las galaxias entre 1 — 2 Rogp son BS en los THREEHUNDRED,
aunque el rango de masa estelar y masa de halo estudiada es ligeramente diferente, y en su
estudio no incluyen a las galaxias huérfanas. Las BS incluyen galaxias que cruzaron varias
veces Rogg, aunque representan una porcidn pequena de la muestra: ~ 83 % de nuestras BS
solo cruzaron Rggpp dos veces (una de entrada y otra de salida), en consistencia con Wetzel
et al. (2014) y Haggar et al. (2020, ~ 90 % entre 1 — 2 Raqp).

2De aqui en més, nos referiremos a las distintas subpoblaciones de galaxias mediante sus siglas en inglés.
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Figura 5.4: Evolucién temporal de la distancia al centro del ctimulo, normalizada a Raqg, para
tres galaxias seleccionadas al azar de cada muestra. Seleccionamos una AIN (linea disconti-
nua), una RIN (linea punteada) y una BS (linea continua). Cada punto esta coloreado segin
la tasa de formacién estelar especifica (sSFR) de cada galaxia.

Nuestra muestra de BS se asemejan parcialmente a las galaxias ‘eyectadas’ de Wetzel et al.
(2014), ya que en su muestra de BS incluyen también galaxias eyectadas de halos vecinos. De
hecho, a partir de su fig. 2 inferimos que la distribucién de nuestras BS (aunque incluimos
galaxias huérfanas) se asemeja a su distribucion de satélites eyectadas unicamente de los halos
principales masivos.

A modo de ejemplo, la Fig. 5.4 muestra la evolucién temporal de la distancia al centro
del cimulo para una galaxia seleccionada al azar de cada una de las muestras (AIN, RIN,
BS), en la que caracterizamos la evolucién de su sSFR a lo largo de su érbita. La AIN cruza
Rogo del progenitor principal del cimulo ~ 7 Gyr atras, y se vuelve pasiva ~ 2.5 Gyr luego
de su caida, entre el primer y segundo pasaje por el pericentro de su érbita. La BS solo pasa
~ 1 Gyr dentro del cimulo, y se mantiene activa en este periodo; se vuelve pasiva fuera de
Rogp. La distancia més cercana que alcanza la RIN es de ~ 0.8 Rogg y se mantiene activa
hasta el presente.

5.3. AIN, RIN, BS

Para entender qué procesos fisicos son los responsables de suprimir la formacién estelar,
estudiamos la evolucién de la fracciéon de galaxias pasivas, la correlacién entre el contenido
de gas y la posicion en el diagrama de fases, y la evolucion del contenido de gas caliente y
gas frio de las galaxias AIN, RIN y BS. Ademads, cuantificamos el impacto del pasaje por
el pericentro de la érbita de las galaxias de estas poblaciones sobre la historia de formacién
estelar.
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Figura 5.5: Distribucién radial de todas las galaxias pasivas (sSFR < 107!0-"Mg yr—!) dentro
y en los alrededores de nuestra muestra de cimulos (se considera la distancia en 3D al centro
del ciimulo normalizada con su radio Rygp), separadas en diferentes poblaciones segun su his-
toria orbital y actual distancia al centro del ctimulo. El histograma N/Nyax estd normalizado
por el nimero méaximo de galaxias alcanzado (Npax = 2927).

5.3.1. Fraccion de galaxias pasivas

Dado que nos interesa estudiar la poblacién de galaxias pasivas, primero analizamos cémo
las diferentes muestras definidas en la Sec. 5.2.2 (AIN, RIN y BS) constituyen la mencionada
poblacion. La Fig. 5.5 presenta la distribucion radial de galaxias pasivas, que en términos
globales muestra un decrecimiento de la cantidad de galaxias pasivas conforme aumenta la
distancia al centro. Esto es consistente con la dependencia radial de la fraccién de pasivas de
la Fig. 5.1. Para R < Rogg, las AIN claramente superan en nimero a las RIN, mientras que
en los alrededores de los cimulos las BS dominan la poblacién de pasivas hasta r ~ 2.2 Rygg.

A continuacién, exploramos la dependencia de la fraccién de galaxias pasivas (fq) de
nuestras poblaciones con la masa estelar a z = 0, en diferentes momentos de su evolucién:
al momento de caida, en el momento de primer y segundo pasaje por el pericentro, y a
z = 0. Para cada galaxia, construimos la evolucién temporal de la distancia, r(t), a partir
del cédlculo de la distancia relativa al centro del ciimulo en cada salida de la simulacién. Con
esto, definimos los pasajes por el pericentro como los minimos de r(t) dentro de Ragg. En el
panel izquierdo de la Fig. 5.6, apreciamos la fuerte evolucién de fq con el tiempo de las AIN,
especialmente para las galaxias de baja masa (M, < 10'°5 M), desde ~ 0.2 al momento de
caida (linea azul continua), alcanzando valores de fq ~ 0.3 — 0.4 al momento del segundo
pasaje por el pericentro (linea verde de rayas y puntos), finalmente alcanzando valores de fq ~
0.8—0.85 a z = 0 (linea roja punteada). Es claro que un tiempo prolongado dentro del ctimulo
bajo la accion de la RP, la ocurrencia de varios pasajes por el pericentro donde los efectos de
ambiente son mas intensos, y la natural transformacién de gas en estrellas, tienen un impacto
sustancial en la SFR de esta poblacién. En contraste, las AIN de alta masa (M, > 10195 M)
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Figura 5.6: Fraccién de galaxias pasivas, fy, para AIN (panel izquierdo), RIN (panel medio)
y BS (panel derecho) en diferentes momentos de su historia: al momento de caida (linea
azul continua), en los momentos de primer y segundo pasaje por el pericentro (linea naranja
discontinua y linea verde de rayas y puntos, respectivamente), y a z = 0 (linea roja punteada).
En el caso de las BS, mostramos el momento en que cruzan hacia afuera Rogo (linea verde de
rayas y puntos), dado que la gran mayoria de ellas solo tiene un pasaje por el pericentro.

muestran una evolucién més suave de su fq, ya que tienen mayor proporcién de pasivas al
momento de caida. Esto ocurre porque las galaxias masivas forman sus estrellas antes que las
menos masivas (consumiendo su reservorio de gas), y la retroalimentaciéon por AGN previene
el enfriamiento del gas que alimenta al reservorio de gas frio del disco, interrumpiendo el ciclo
de los bariones, como se discute en el Cap. 4 (particularmente, en la Sec. 4.2.3).

Por otro lado, la evolucién de la f, entre el momento de caida y z = 0 para las RIN
es practicamente inexistente, independiente de su masa (panel medio de la Fig. 5.6). Dado
que solo ~ 50 % de las RIN experimenta un pasaje por el pericentro, y la evolucién de fq
entre el momento de caida y z = 0 es pequeno, decidimos no incluir los valores de f; para
este momento de la historia orbital. El comportamiento de las RIN muestra que 2 Gyr no
es suficiente para que los efectos de ambiente alteren la actividad de formacién estelar de la
poblacién de satélites, incluso en ambientes de alta densidad. A partir de estos resultados,
y en combinaciéon con los que se presentan en la Sec. 5.3.2, nuestro modelo revela que la
poblacién de galaxias pasivas dentro de los ctimulos estd dominada por galaxias acretadas
hace mas de 2 Gyr, una escala de tiempo necesaria para que los efectos de ambiente supriman
la formacién estelar de las satélites.

Para las BS, identificamos otros momentos relevantes a lo largo de su 6rbita: ademas
del momento de caida y el momento del primer pasaje por el pericentro, determinamos el
momento de salida del cimulo. Para las BS de baja masa, la fraccién de pasivas aumenta de
~ 0.1 al momento de caida hasta ~ 0.3 al momento de salida (panel derecho de la Fig. 5.6),
mostrando un modesto impacto de los efectos de ambiente. Al momento del primer pasaje
por el pericentro, las BS se acercan hasta ~ 0.2 — 0.3 Rogg, donde la RP es extrema, aun-
que parece no ser suficiente como para generar una supresion de la formacién estelar en un
tiempo posterior; notar que solamente la mitad de las BS de baja masa son pasivas a z = 0.
Respecto de las BS de alta masa, vemos que su evolucion se asemeja a la de las RIN de alta
masa, mostrando una leve evolucién durante el tiempo que permanece dentro del ctimulo. Sin
embargo, a z = 0, la fraccién de BS pasivas alcanza valores de fq ~ 0.6 para M, = 10105 M,
y fq ~ 0.9 para M, > 10! M. Como hemos mencionado, la mayorfa de las BS experimentan
un dnico pasaje por el pericentro, y pasan menos de ~ 2 Gyr dentro del cimulo. La mayor
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diferencia con las RIN es que solo la mitad de estas iltimas tienen un pasaje por el pericentro.
Para las BS, la distribucién de distancias de sus pericentros al centro del cimulo tiene un
méximo en la regién interna del cimulo (rper ~ 0.3 Ragp), en consistencia con Wetzel et al.
(2014). Destacamos que ~ 85 % de las BS pasivas a z = 0 detienen su formacién estelar luego
de haber experimentado el pasaje por el pericentro, en consistencia con Oman et al. (2021a);
entre ellas, es notable el hecho de que 65 % se vuelve pasiva luego de salir del ctimulo, fuera
de Ragp. Esto significa que, si bien los efectos de ambiente del ctimulo no logran suprimir
la formacion de estrellas en escalas de tiempo cortas, podrian generar las condiciones para
que esto ocurra una vez que las BS se encuentran en los alrededores del cimulo. El restante
~ 15% de BS que se vuelven pasivas, lo hacen antes alcanzar el pericentro, debido quizés a
efectos de pre-procesado, como se discute en la Sec. 5.4.

5.3.2. Contenido de gas y ubicacion en el espacio de fases

La conexién entre el contenido de gas de las galaxias y su ubicacion en el diagrama del
espacio de fases provee informacion muy tutil para comprender el impacto de los efectos de
ambiente en la historia de formacion estelar de las galaxias. Construimos el diagrama del
espacio de fases en 3D siguiendo a Arthur et al. (2019) y Mostoghiu et al. (2021), utilizando
las posiciones de las galaxias en 3D (z, y, 2) y sus velocidades en 3D (v, vy, v,), y buscamos la
correlacién entre la ubicacién de las mismas en este diagrama y su contenido de gas caliente
(Fig. 5.7). Calculamos la distancia de las galaxias al centro del cimulo normalizada con
Ropo, de manera que R3p = \/(l’ - xc)Q + (y - yc)2 + (Z - Zc)z/R2OOa donde ($Ca Ye, ZC) son
las coordenadas de la galaxia central del halo principal que contiene al cimulo. La velocidad de
las galaxias relativa al centro del ciimulo es normalizada segtn la dispersién de velocidades

del cimulo, de manera que Vsp = sgn(r - v)\/(vX —Uxe)? + (Vy — Uy c)? + (v — v,0)% /03D,
donde r y v son la posicién y velocidad relativa a la galaxia central cuyas componentes de
velocidad son (vx ¢, Vy.c, Vsc), ¥ 03D es la dispersién de velocidades del ctimulo, calculada como
la raiz de la media cuadratica (root mean square, en inglés) de la velocidad relativa de todas
las satélites (tanto tipo 1 como huérfanas) con M, > 10° M ubicadas dentro de 1.5 Ragg. El
contenido de gas estd caracterizado por la fraccién de gas caliente fror = Mot /(Myx + Mot )-

Encontramos que el contenido de gas sigue una correlacién con la posicion en el diagrama,
del espacio de fases, especialmente para las galaxias ubicadas a r < 1.5 Rygp (panel superior
izquierdo de la Fig. 5.7). Se puede apreciar que las galaxias ubicadas en los alrededores de
los ciimulos tienden a tener mayor proporcién de gas, con fhor = 0.6. Ademds, las galaxias
tienden a mantener su halo de gas caliente luego de ingresar al cimulo, incluso alcanzando
las regiones internas a altas velocidades (Rsp ~ 0.3 Rooo ¥ Vap ~ 203p). Estas galaxias
son principalmente RIN, que a z = 0 son las que tienen mayor proporcién de gas dentro
del cimulo (panel superior derecho). Estas galaxias atin tienen altas velocidades, y ~ 50 %
aun no experimenté un pasaje por el pericentro. Es sorprendente que estas galaxias puedan
retener una alta proporcién de gas, aun estando cerca del centro del cimulo y moviéndose
a altas velocidades (donde la RP es extrema), tanto para las que se acercan (distribucién
con velocidades negativas) como para las que tuvieron su pasaje por el pericentro y se estan
alejando (distribucién con velocidades positivas).

Por el contrario, las AIN tienden a distribuirse més cerca del centro del cimulo y tienen
velocidades més bajas que las RIN (panel inferior izquierdo), debido a que la friccién dindmi-
ca actua sobre las galaxias durante més tiempo, alterando su trayectoria. Esta poblacion esta
précticamente desprovista de gas caliente (fhot < 0.2), debido a que la RP remueve progre-
sivamente el halo de gas mientras la galaxia orbita dentro del camulo. Esto se traduce, a su
vez, en menores tasas de enfriamiento de gas, y la consecuente disminucion de la formacion
estelar. De esta manera, las AIN dominan la poblacién de pasivas dentro del cimulo, como

100



5.3. AIN, RIN, BS

- L B L L L L) o 1 T T 1 LI 10
o) _ Todas las galaxias _ ]
i i RIN ] 0.8
1F - 1 E
L E =
o | i 0.6 =
e I [ +
~ OF - 1 x
SO [ ] 04 <
i 1 2
—1F 5 ] =
[ [ 0.2
) _ ] _ ]
N_AE)IS } ————————— ::N:Hliﬁ:l::::H:::HH:::H:: 0.0
max=: max=14J
” 1 Todas 5 1 Subhalos
2E L Centrales | [ Huérfanas 7]
~ 4
Z
0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5 0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5
R3p /Ra00 R3p/Rogo
[ T T T T T L T 1.0
of 1t
! AIN [ BS
X 1t
a i
b L L
= oF 1F
N [ I
f 1 _
—2F 1 F ]
[ Nmax=3034 © T Todss ] [ Nmax=2e00 ]
1 Subhalos ] [ = Todas 1
1 Huérfanas - Centrales
[ ] Huérfanas
0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5 0.0 0.5 1.0 1.5 2.0 2.5
Rsp/Raoo R3p/Raoo

Figura 5.7: Correlacién entre la ubicacion en el diagrama del espacio de fases y el contenido
de gas caliente, representada por la fraccién de gas fhot = Mpot/(Mys + Mpot), de todas las
galaxias dentro y alrededor de los ctimulos (panel superior izquierdo), las RIN (panel superior
derecho), las AIN (panel inferior izquierdo) y las BS (panel inferior derecho). Debajo de cada
diagrama mostramos la composicién de la poblacién correspondiente, en términos de centrales
y satélites; los histogramas muestran la distribucién radial de todas las galaxias (linea roja), y
la contribucién de centrales (linea naranja), satélites tipo 1 (linea verde) y tipo 2 (linea azul).
Todos los histogramas estan normalizados por el niimero méximo de galaxias alcanzado por
la curva roja, dado por Nyax.
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mostramos en la seccién anterior.

Las galaxias localizadas fuera de Rogg pueden ser BS o galaxias vecinas. Las BS tienden
a conservar una moderada cantidad de gas caliente (0.4 < fpot < 0.6), que no sigue una
correlacién muy fuerte con la posicién en el diagrama del espacio de fases (panel inferior
derecho de la Fig. 5.7). Al igual que para las RIN, es sorprendente que las BS puedan retener
su halo de gas caliente habiendo entrado al ciimulo y salido de él. Esto sucede porque las BS
pasan, en promedio, menos de 2 Gyr dentro del cimulo y, al igual que en las RIN, la RPS
no resulta efectiva en remover el halo de gas caliente. Las galaxias vecinas, por otra parte,
tienen una mayor proporcién de gas caliente que las BS.

En resumen, la Fig. 5.7 muestra que las galaxias que pierden su halo de gas caliente se
ubican dentro de Ragg. Sin embargo, no solo la posicién en el diagrama del espacio de fases es
importante, sino también el periodo de tiempo transcurrido dentro del ciimulo, el cual debe
ser lo suficientemente largo (al menos 2 2 Gyr) para que la accién de la RP remueva el halo
de gas caliente.

Cabe destacar que la fraccién de gas frio, calculada como fcooldGas = McoldGas/ (M +
McoldGas), sigue una distribucién semejante a la del gas caliente, pero con valores fcoldGas S
0.4 (no se muestra la figura). En nuestro modelo, esperamos que el gas frio resulte més dificil
de remover, dado que el halo de gas caliente actiia como escudo del gas frio ante la accién de
la RP; solo cuando el 90 % del gas caliente es removido, la RP puede actuar sobre el gas frio
del disco.

Nuestro modelo produce diferencias sustanciales respecto de la simulacién hidrodindmica
GADGET-X (Springel, 2005) corrida sobre los THREEHUNDRED (Cui et al., 2018; Arthur
et al., 2019; Mostoghiu et al., 2021). En particular, Arthur et al. (2019) muestran que la
fraccién de gas decrece abruptamente a medida que las galaxias se acercan al cimulo, y
pierden su contenido de gas una vez que cruzan un shock con un radio ~ 1.5 Rggg. Mostoghiu
et al. (2021) encuentran que el contenido de gas de los halos es mayor que en los subhalos
(quizas debido a pre-procesado actuando sobre estos ultimos) y que una pequena fraccién de
ellos puede retener su gas luego de ~ 4 — 5 Gyr de haber entrado a la regién de caida del
cimulo (definida en su trabajo como la regién dentro de 4 Rogp desde el centro del ctimulo).
Ademads, también encuentran un shock de acrecién ubicado en ~ 1.5 — 2 Rogg, a partir del
cual las galaxias pierden su contenido de gas respecto del momento de caida (ver sus figs. 6
y 7). Estas diferencias pueden explicarse por el hecho de que en nuestro modelo existe un
limite espacial a la accion de los efectos de ambiente, que no esta presente en las simulaciones
hidrodindamicas. En SAG, los efectos de ambiente actian sobre las satélites identificadas por
el buscador de halos, que estan localizadas mayormente dentro de Rggy de los halos. Las
satélites de centrales vecinas también son afectadas por los efectos de ambiente de sus halos,
de menor intensidad debido a que estos halos son menos masivos. Sin embargo, no hay una
transicion continua entre los efectos de ambiente sobre las satélites del cimulo y las satélites
de los alrededores.

Los histogramas debajo de cada diagrama de la Fig. 5.7 muestran cémo las galaxias
centrales y las satélites de tipo 1 y 2 componen las diferentes sub-poblaciones (el histograma
del panel superior izquierdo es equivalente al de la Fig. 5.2). En el panel superior derecho,
vemos que las RIN se distribuyen més proximas a Ragg, y estan dominadas por satélites de tipo
1 hacia r 2 0.5 Rago, dado que las fuerzas de marea producidas por el pozo de potencial del
cumulo atin no logran remover parte del halo de materia oscura, y estos ain son detectados
por el buscador de halo; hacia las regiones internas, la distribucion de las satélites tipo 2
(satélites huérfanas) se asemeja a la de las satélites tipo 1. Las AIN tienden a distribuirse
m&s préximas al centro, ya que su velocidad relativa se ve reducida como consecuencia de
la accién de la friccion dinamica durante largos periodos de tiempo. Las huérfanas superan
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Figura 5.8: Fraccién de gas caliente, fhot = Mhot gas/(Mx + Mot gas), como funcién de la
masa estelar a z = 0 para AIN (panel izquierdo), RIN (panel medio) y BS (panel derecho)
en diferentes momentos de su evolucién: al momento de caida (linea azul continua) y a z =0
(linea roja de puntos) para todas las poblaciones; para las AIN, al momento de primer y
segundo pasaje por el pericentro, y al momento en que se vuelven pasivas (linea naranja
discontinua, linea verde a puntos y rayas, y linea continua amarilla, respectivamente); para
las BS, al momento de primer pasaje por el pericentro, al momento de salida del cimulo y al
momento en que se vuelven pasivas (linea naranja discontinua, linea verde a puntos y rayas,
y linea continua amarilla, respectivamente). Cada poblacién se separa ademds en galaxias
pasivas a z = 0 (lineas gruesas) y activas a z = 0 (lineas finas).

en numero a las tipo 1, debido a una combinacién de friccién dindmica y fuerzas de marea.
En los alrededores del cimulo, las BS se dividen casi en partes iguales entre centrales y
galaxias huérfanas, y su distribuciéon decrece de manera monotoénica con la distancia; las tipo
1 representan una sub-poblacion muy marginal. La mitad de las huérfanas de esta regién atn
estan ligadas gravitacionalmente al ciimulo, y es probable que vuelvan a ingresar al ciimulo
en el futuro (Gill et al., 2005; Wetzel et al., 2014; Muriel & Coenda, 2014; Diemer, 2021).

5.3.3. Evolucion del contenido de gas caliente y frio

Con el objetivo de explorar el impacto de la RP sobre el contenido de gas caliente, es-
tudiamos la evolucién de la fraccién de gas caliente, fuot = Mot/ (Myx + Miyot), de manera
similar a la Fig. 5.6. La Fig. 5.8 muestra la evolucién de fio1 en las AIN, RIN y BS, desde el
momento de caida hasta z = 0, para diferentes rangos de masa estelar. Ademas, separamos
a cada poblacién segtin sean galaxias activas o pasivas a z = 0.

En el panel izquierdo de la Fig. 5.8 se puede apreciar que las AIN pasivas presentan una
leve disminucién de fio¢ conforme aumenta la masa estelar (de fuor ~ 0.9 a M, ~ 109 Mg
hasta fuot ~ 0.75 a M, ~ 10198 M) al momento de caida, con un leve aumento de la
tendencia para masas mayores (linea azul continua). Esta tendencia se mantiene cuando
las galaxias alcanzan el primer pasaje por el pericentro (linea naranja discontinua), aunque
con valores de fiot ligeramente mas pequenos. Luego de esta etapa, el gas caliente se ve
fuertemente reducido, especialmente en las galaxias de baja masa, donde fyot ~ 0.25 al pasar
por segunda vez por el pericentro. Para las AIN pasivas, agregamos también el valor de
Jrot en el momento en que las AIN se vuelven pasivas (linea continua amarilla), similar a la
Fig. 4.11. A partir de esta informacion adicional, notamos que las AIN con masas estelares en
el rango M, < 1094 M, contintian experimentando una reduccién de su gas caliente luego
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Figura 5.9: Fraccion de gas frio feold = Meold gas/ (Myx + Meold gas), como funcién de la masa
estelar a z = 0 para AIN (panel izquierdo), RIN (panel medio) y BS (panel derecho) en
diferentes momentos de su evolucién: al momento de caida (linea azul continua) y a z = 0
para todas las poblaciones; para las AIN, al momento de primer y segundo pasaje por el
pericentro (linea naranja discontinua y linea verde a puntos y rayas, respectivamente); para
las BS al momento de primer pasaje por el pericentro y de salida del cimulo (linea naranja
discontinua y linea verde a puntos y rayas, respectivamente). Cada poblacién se separa ademés
en galaxias pasivas a z = 0 (lineas gruesas) y activas a z = 0 (lineas finas). Las galaxias de
baja masa tienden a retener una mayor proporcién de gas frio que las de alta masa, incluso
aquellas que son pasivas.

del segundo pasaje por el pericentro, que resulta mas pronunciado para las de menor masa,
alcanzando valores de fio,; muy bajos. Esto se debe a que una fraccién significativa de las AIN,
especialmente las de baja masa, se vuelven pasivas luego del segundo pasaje por el pericentro,
si bien en la mayoria de las AIN la formacién estelar se detiene (o reduce sustancialmente)
luego del primer pasaje por el pericentro (ver Sec. 5.3.4). Resulta evidente que una condicién
para que las AIN de baja masa se vuelvan pasivas es que sean desprovistas de su gas caliente.
Por otro lado, las AIN pasivas de alta masa tienen un valor de fyot similar al correspondiente al
momento del segundo pasaje por el pericentro. Este resultado podria indicar que la formacién
estelar se detuvo cuando la galaxia paso por el segundo pericentro (es decir, en promedio,
se estarfa evaluando el contenido de gas caliente en los mismos instantes). Sin embargo, la
interpretacion mas factible es que no hubo una remocién adicional de gas caliente apreciable
entre estos dos instantes debido a la menor influencia de RP sobre este rango de masa estelar,
donde la supresion de la formacion estelar se da principalmente por retroalimentacién de
AGN, consistente con los crecientes valores de f1ot a medida que aumenta la masa estelar,
como se discute en el Cap. 4.

A z =0, las AIN pasivas de baja masa practicamente no tienen gas caliente, mientras que
las de alta masa ain preservan una moderada cantidad. Sin embargo, las AIN activas de baja
masa logran retener una relativamente alta proporcién de gas caliente, ya que presentan una
evolucién méas gradual de su fraccién de gas caliente (lineas finas), y para z = 0 estas galaxias
tienen fpot ~ 0.6. Cabe mencionar que, debido a la baja fraccién de galaxias activas de alta
masa (Fig. 5.6, panel izquierdo), los valores bajos de fiot no son una representacién realista
del contenido de gas caliente pues estan sujetos a grandes errores por la pobre estadistica.

Por el contrario, las RIN pasivas y activas (Fig. 5.8, panel medio) muestran una escasa
evolucién del contenido de gas caliente con el tiempo (una disminucién de ~ 5—10 % para las
RIN activas, independientemente de la masa estelar), en consistencia con la nula evolucién de
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la fraccién de pasivas en los ultimos 2 Gyr (Fig. 5.6, panel medio). Destacamos que las RIN
pasivas de baja masa ingresan al cimulo con nulo contenido de gas caliente, indicando que
los efectos de pre-procesado tienen un fuerte impacto en esta sub-poblacién (ver Sec. 5.4); en
contraste, las RIN activas conservan altas proporciones de gas caliente, desde fror ~ 0.9 para
las de baja masa hasta fnot ~ 0.6 para las mas masivas.

La evolucién del gas caliente en las BS (Fig. 5.8, panel derecho) se asemeja a la de las
AIN. Para las BS pasivas (lineas gruesas) de baja masa, fno evoluciona draméticamente
desde ~ 0.8 al momento de caida hasta alcanzar valores nulos a z = 0 (lineas gruesas),
aunque parecen tener una disminucién més continua antes y después del primer pasaje por el
pericentro; notar que, para las BS, consideramos el momento de salida del cimulo, en lugar
del segundo pasaje por el pericentro como en el caso de las AIN. Las BS pasivas de alta
masa presentan una leve evolucién de fyo, desde ~ 0.8 hasta ~ 0.5. Para las BS pasivas
agregamos también los valores de fio; en el momento en que se vuelven pasivas; el hecho
de que fhot sea ligeramente mas baja que al momento de salida del cimulo es consistente
con el hecho de que la mayoria de las BS se vuelven pasivas luego de salir del ciimulo, como
hemos mencionado. Adem4s, es necesario que las BS de baja masa pierdan su gas caliente
para volverse pasivas, equivalente a lo concluido para las AIN de baja masa. Las BS activas
presentan escasa evolucién de su fpot con el tiempo, independientemente de su masa estelar
(lineas finas), y presentan una anti-correlacién con la masa estelar, desde ~ 0.8 — 0.9 para las
de baja masa hasta ~ 0.4 — 0.7 para las BS de alta masa.

En resumen, encontramos una clara consistencia entre la disminucién del contenido de
gas caliente y el aumento de la fraccion de pasivas de baja masa que se aprecia en la Fig. 5.6.
Este resultado ya habia sido inferido del analisis de la Fig. 4.11 realizado en el Cap. 4, que
presenta la fraccion de gas caliente al momento en que todas las satélites se vuelven pasivas,
sin discriminar las mismas por su evolucién orbital ni por la masa del halo que habitan.
La tendencia general observada en esa figura es similar a lo encontrado para las AIN y BS
pasivas, pero los valores de fiot son méas altos. Esto se debe a que, en ese caso, resulta mas
importante la contribucién de halos poco masivos donde la acciéon de RP es menor, mientras
que los resultados mostrados en éste capitulo estdn restringidos a halos masivos exclusiva-
mente.

Al respecto del contenido de gas frio, la Fig. 5.9 muestra la dependencia de la fraccion
de gas frio, feola = Meola/(Myx + Mcoq), con la masa estelar, y como evoluciona a lo largo
del tiempo. Al igual que en el andlisis previo, separamos a las AIN, RIN y BS en activas y
pasivas a z = 0. Primero, notamos una tendencia creciente de fe5q conforme disminuye la
masa estelar para todas las galaxias activas, consistente con la tendencia general que presenta
la calibracién del modelo (Boselli et al. 2014a; ver la Fig. 4.12). La fraccién de gas frio que
queda en las galaxias pasivas y activas de alta masa (estas tltimas son una minoria; ver la
Fig. 5.6) es baja debido a que la retroalimentacién por AGN previene el abastecimiento de
gas frio del disco, que resulta consumido por la formacién estelar al momento en que cae al
cumulo, segin se discute en el Cap. 4. Como la evolucién de la fraccién de gas frio es mas
abrupta a medida que decrece la masa estelar, el siguiente andlisis se enfoca en las galaxias
de baja masa.

En el caso de las AIN pasivas (panel izquierdo de la Fig. 5.9, lineas gruesas), feold casi no
cambia entre el momento de caida y el primer pasaje por el pericentro, pero disminuye desde
~ 0.5 a ~ 0.3 entre el primer y segundo pasaje por el pericentro. Estas galaxias pierden todo
su gas frio durante su evolucién hasta z = 0 debido a que el halo de gas caliente se reduce
sustancialmente (fhot < 0.1) y la RP puede remover el gas frio. De esta manera, no hay mas
enfriamiento de gas que alimente al gas frio, sumado a que el gas frio puede ser removido ya
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que no se encuentra protegido por el halo de gas caliente. Por lo tanto, la combinacién entre
RPS, formacién estelar y la retroalimentacién por SN contribuye a la remocién del gas frio.

El tiempo que pasa una satélite dentro del cimulo, bajo la accién de la RP, es fundamental
en la evolucién de su contenido de gas. El contenido de gas frio de las RIN (panel medio
de la Fig. 5.9) practicamente no sufre cambios entre el momento de caida y z = 0, tanto
para pasivas (lineas gruesas) como activas (lineas finas). Como fiot se mantiene alta para
las activas, la RP no puede actuar directamente sobre el gas frio, por lo que mantiene una
fraccién feolq ~ 0.4 — 0.6, probablemente debido al equilibrio entre el enfriamiento del gas,
la formacion estelar y la retroalimentacién por SN. Por el contrario, los bajos valores de
fraccion de gas frio que caracterizan a las RIN pasivas de baja masa (fcoig ~ 0.2 — 0.3)
estan directamente asociados a su nulo contenido de gas caliente: el reservorio de gas frio
simplemente no es alimentado por el enfriamiento del gas caliente, y resulta reducido por la
formacion estelar y/o la retroalimentacién por SN. La cantidad de gas frio removida por RP
es nula en estas galaxias, por lo que descartamos la RPS como mecanismo que contribuye
a reducir el gas y apagar la formacién estelar en esta poblaciéon. Aunque haya quedado un
pequeno remanente de gas caliente que pueda proteger al gas frio del disco, estos resultados
sugieren que el tiempo desde que el halo de gas caliente fue significativamente reducido no es
suficiente para que la RPS sea efectiva en actuar sobre el disco de gas.

La fraccién de gas frio de las BS (panel derecho de la Fig. 5.9) presenta diferencias
cualitativas con los patrones mostrados por las AIN y las RIN. Mientras que las AIN y RIN
pasivas tienen menores fracciones de gas frio que las activas (dada una masa estelar y un
estado orbital particular), estos valores son muy similares en el caso de las BS pasivas y
activas. En otras palabras, la f.,q sigue tendencias similares para las AIN, RIN y BS activas,
mientras que difieren entre las pasivas. Este comportamiento se explica si tenemos en cuenta
los tiempos de caida al cimulo (Fig. 5.3), y los tiempos que estas poblaciones permanecen
dentro de él. Por un lado, el méaximo de la distribuciéon de tiempos de caida de las BS cae
entre el maximo de las AIN y el de las RIN, con la mediana de la distribucién en ~ 4.1 Gyr
(en consistencia con los valores hallados por Wetzel et al. 2014). La distribucién de tiempos
de caida de las BS muestra una mayor superposiciéon con la distribucién de las AIN, por lo
que la f.oq de las BS al momento de caida se asemeja al de las AIN. Por otro lado, las BS
pasan relativamente poco tiempo dentro del cimulo (su mediana es de ~ 1.5 Gyr), similar al
tiempo de caida de las RIN (su mediana es de ~ 0.9 Gyr). Esto explica la escasa evolucién
de la fcolq con el tiempo tanto para RIN como BS, independientemente de la masa estelar.
Aunque las AIN y las BS de baja masa muestran una dependencia similar de la fpot con la
masa estelar, y un abrupto decrecimiento luego del primer pasaje por el pericentro, y valores
nulos a z = 0, el tiempo transcurrido desde que el gas frio queda expuesto a la acciéon de RP no
resulta suficiente para el RPS sea efectivo en las BS pasivas, por lo que retienen proporciones
de gas frio similares a las activas.

Todo este andlisis referente a la evolucion del contenido de gas calinte y gas frio nos
permite concluir que las galaxias de baja masa pierden su gas caliente como resultado de la
RPS, el ciclo de gas resulta interrumpido y el reservorio de gas frio resulta consumido por
formacién estelar o eyectado por retroalimentacién por SN, o incluso removido por RPS en
el caso de las AIN. Esto prueba que la ausencia de gas caliente en las galaxias de baja masa
es una condicidn necesaria para que la formacién estelar se detenga.

5.3.4. Impacto del pasaje por el pericentro

El momento del pasaje por el pericentro es un momento importante en la evolucién de las
galaxias satélites (Lotz et al., 2019; Di Cintio et al., 2021; Oman et al., 2021b; Benavides et al.,
2021; Moreno et al., 2022). La distancia minima al centro del cimulo que una satélite puede
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alcanzar generalmente estd cerca del maximo de densidad del ICM a través del cual se mueve
la galaxia. Dependiendo de la velocidad relativa de la misma respecto al ICM, la RP ejercida
sobre la galaxia puede también alcanzar un maximo durante su pasaje por el pericentro.
Para identificar dénde y cudndo una galaxia tiene un pasaje por el pericentro, seguimos la
evolucién de la distancia relativa al centro del cimulo para cada galaxia, y calculamos los
minimos locales que esa distancia tiene dentro de Rgg (ver la Fig. 5.4 para una idea general
de la evolucién de la distancia).

En las Figs. 5.6 y 5.8, mostramos que la fraccién de galaxias pasivas y el contenido de gas
caliente cambian de forma dramatica luego del primer pasaje por el pericentro, especialmente
para las AIN y las BS pasivas. Sin embargo, la nula evolucién de las RIN podria indicar
que debe transcurrir un determinado tiempo (2 1 Gyr) antes de que los efectos asociados al
pasaje por el pericentro se manifiesten en las propiedades globales de las galaxias.

En la Fig. 5.10, mostramos la fraccién de AIN (fan) que son activas al momento de
caida y son pasivas a z = 0 como funcién de la cantidad de pasajes por el pericentro que
experimentan antes de volverse pasivas, esto es, identificamos el instante en el que una AIN
se vuelve pasiva, y contamos cudntos pasajes tuvo dentro del cimulo previo a ese instante. Es
decir, determinamos cuantas galaxias en cada rango de masa estelar se vuelven pasivas luego
de una cierta cantidad de pasajes por el pericentro, y dividimos por la cantidad de galaxias que
hay en cada rango de masa. Por un lado, una fraccion despreciable de AIN se vuelven pasivas
antes de alcanzar el pericentro (menos de ~ 5%, independientemente de la masa estelar).
Por otro lado, la mayoria de las AIN se vuelven pasivas entre el primer y el segundo pasaje
por el pericentro (famn ~ 0.3 — 0.35), indicando la importancia de este suceso. Sin embargo,
una fracciéon no despreciable de AIN se vuelve pasiva entre el segundo y el tercer pasaje,
particularmente para las menos masivas (famn ~ 0.2, mientras que para el rango mas masivo
famn ~ 0.1). Ha sido establecido que los tiempos de supresién de la formacion estelar decrecen
con el aumento de la masa estelar debido a que las galaxias masivas experimentan tanto efectos
de ambiente como seculares (Peng et al., 2010b; Wetzel et al., 2014; Hahn et al., 2017; Cora
et al., 2018); esto significa que, en promedio, las galaxias masivas se vuelven pasivas antes que
las menos masivas. Cabe notar aqui que una proporciéon de AIN se vuelven pasivas antes de
ser acretadas, dando fracciones de farn ~ 0.5 y ~ 0.2 para M, > 1019°Mg y M, < 10'°5Mg),
respectivamente; estas fracciones estan representadas sobre la region sombreada oscura de la
Fig. 5.10, a la que se le asignaron valores negativos del pasaje por el pericentro. Los simbolos
sobre la regién sombreada clara (también con valores negativos), representan la fraccién de
AIN que adin no se volvieron pasivas, es decir, que son activas tanto al momento de caida
como a z = 0.

En la Fig. 5.11, exploramos el tiempo transcurrido entre el primer pasaje por el pericentro
y el momento en que una galaxia se vuelve pasiva, tanto para las AIN como para las BS. Nos
referimos a este tiempo como ATjelay. Encontramos que la distribucién de ATyelay presenta
una mediana que decrece con la masa estelar (lineas continuas), y una amplia dispersién
denotada por los percentiles 10 — 90 (regiones sombreadas). Mientras que a altas masas
(M, = 10195Mg) tanto las AIN como las BS se vuelven pasivas entre ~ 0.6 — 1.6 Gyr
después del pasaje por el pericentro, las BS de baja masa tienen ATgemora ~ 2 Gyr, entre
~ 0.4 — 1 Gyr mas bajo que las AIN. Es probable que esta diferencia ocurra debido a que las
BS pasivas presentan una evoluciéon més abrupta de su fraccion de gas caliente, dando lugar
a un tiempo de supresion mas bajo; ademas, es probable también que las BS tengan érbitas
que sean mas radiales, y alcancen un primer pericentro mas cercano al centro del cimulo que
las AIN, un aspecto que queda pendiente de ser evaluado.

Nuestros valores medios de ATgemora son menores que los hallados por Oman et al.
(2021b); utilizando las simulaciones hidrodindmicas HYDRANGEA (Schaye et al., 2015; Bahé
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et al., 2017), Oman et al. (2021b) encuentran que ATgemora ~ 4 — 5 Gyr independiente de
la masa estelar, para ctimulos con Mgy > 10"4Mg. Més atin, encuentran que el hidrégeno
neutro desaparece antes (o cerca) del primer pasaje por el pericentro, pero la actividad de
formacion estelar persiste por unos ~ 5 Gyr, cuando la satélite estd cercana a su segundo (o
subsiguiente) pericentro. Por el contrario, utilizando la simulacién hidrodindmica M AGNETI-
CUM PATHFINDER, Lotz et al. (2019) encuentran tiempos de supresién de la formacion estelar
extremadamente bajos, en los que la mayoria de las satélites se vuelven pasivas ~ 1 Gyr des-
pués de ser acretada a un halo de My > 1014M@, momento en el que se encuentran cercanas
al primer pasaje por el pericentro.

En resumen, encontramos que el pasaje por el pericentro deja su huella en la evolucién
posterior de la actividad de formacion estelar de las satélites y las propiedades relacionadas,
aunque su influencia no es extremadamente determinante. Por ejemplo, aunque la mayoria de
las satélites se vuelve pasiva luego del primer pasaje por el pericentro, una fraccion importante
de ellas lo hace luego del segundo pasaje; esto es consistente con la amplia dispersién que
presenta ATyemora Para bajas masas. En el caso de las BS, todas experimentan un pasaje por
el pericentro, pero la combinacion de los efectos de ambiente con el pre-procesado que sufren
previo a la acrecién es lo que genera las condiciones para que la mayoria de ellas se vuelva
pasiva fuera de Rogg. Esto se explora en la seccién siguiente.

5.4. El rol de la RPS en diferentes etapas

Es esperable que las galaxias que orbitan més cerca del centro del ciimulo, o pasan mas
tiempo dentro de él, pierdan mayor proporcién de gas debido a la accién de la RP (Abadi
et al., 1999; Tecce et al., 2010; Vega-Martinez et al., 2022). Sin embargo, no esta clara la
importancia que tienen los procesos fisicos que puede sufrir una galaxia satélite de otros
halos, previo a la caida al camulo.

En este trabajo nos referimos como ‘pre-procesado’ al efecto de RPS sobre una satélite
que orbita dentro de un halo previo a ser acretado por el progenitor principal del halo del
cimulo. Definimos dos etapas en la evolucién de las galaxias: la etapa de pre-procesado (etapa
PP) y la etapa de cimulo (etapa CL). Utilizamos dos tiempos diferentes de caida para definir
los inicios de estas etapas:

= Kl tiempo de primera caida a un halo diferente del principal progenitor del halo del
cimulo, que da comienzo a la etapa PP. Lo denotamos tﬁfﬁﬁnfan.

= Kl tiempo de caida al progenitor principal del halo del cimulo, que da comienzo a la
etapa CL (y se corresponde con el tiempo de caida que se viene utilizando previamente).
Este tiempo ya estd definido como #ip infall-

Notar que tipk infanl Se refiere al momento en que una galaxia cruza Ragy del progenitor
principal del halo del ciimulo, mientras que la estimacién de tﬁ;ﬁfinfan recae en la identificacion
del momento en que cambia su condicién de central a satélite, dada por el buscador de halos.
De esta manera, el periodo de tiempo comprendido entre tﬁfﬁfinfan Y tibk,infal define la etapa
PP, mientras que el periodo de tiempo desde tipk infann define la etapa CL; para las AIN y RIN,
el fin de la etapa CL es z = 0, mientras que para las BS coincide con el momento en que salen
del camulo. Con estas definiciones, aquellas galaxias que no sufren pre-procesado cumplen
Uibk,infall = tﬁfﬁfinfau; todas estas galaxias son acretadas como galaxias centrales. Aquellas que
sufrieron pre-procesado se caracterizan por tener fipk infan < tfibrlifinfau; aunque la mayoria de
estas galaxias son acretadas como satélites, algunas de ellas fueron satélites de otros halos
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Figura 5.10: Fraccién de AIN (farn) que son activas al momento de caida y son pasivas a
z = 0, como funcién del nimero de pasajes por el pericentro que experimentan antes de
volverse pasivas. Las fracciones estan representadas por diferentes simbolos (conectados con
lineas finas) correspondientes a distintos rangos de masa estelar, como se detalla en la leyenda.
Independientemente de la masa estelar, la mayoria de las AIN se vuelven pasivas luego del
primer pasaje por el pericentro. Sin embargo, una fraccion no despreciable lo hace luego
del segundo pasaje por el pericentro. Por completitud, los valores de fain sobre la region
gris oscura representan la fraccién de AIN que se vuelve pasiva antes de ingresar al cimulo,
mientras que los valores sobre la regién gris clara representan aquellas que son activas tanto
al momento de caida como a z = 0.
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ATper = tq — tpericentro [GYT]

0
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Figura 5.11: Tiempo de demora entre el primer pasaje por el pericentro y el momento en que
las AIN y BS se vuelven pasivas. Consideramos las AIN y BS que son activas al momento de
caida y son pasivas a z = 0. Las lineas continuas representan la mediana de la distribucién,
mientras que las regiones sombreadas representan los percentiles 10 — 90.
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y luego se convirtieron en centrales (como BS de otros halos), y pueden ser acretadas como
centrales.

La diferencia en el contenido de gas caliente al momento de caida entre las galaxias pasivas
y activas a z = 0 podria indicar que los efectos de pre-procesado estdn actuando sobre galaxias
ubicadas lejos del centro del ciimulo (McGee et al., 2009; Dressler et al., 2013; Pallero et al.,
2022). Usualmente, el pre-procesado es cuantificado a partir de la fraccién de galaxias pasivas
al momento de caida a un ctimulo (Wetzel et al., 2012; Haines et al., 2015; Donnari et al.,
2021a; Oman et al., 2021b). Por ejemplo, Haines et al. (2015) encuentran que la fraccién de
galaxias activas alrededor de ctiimulos se mantiene en ~ 20 — 30 % por debajo de la fraccién
de una muestra de galaxias de campo hasta unos ~ 3 Rago; por otro lado, Wetzel et al. (2012)
encuentran que la fraccién de galaxias pasivas ubicadas alrededor de halos de Magg > 10 M,
se mantiene mas alta que los valores medios estimados en una muestra de galaxias de campo
hasta distancias de ~ 10 Roggm,- Sin embargo, el impacto directo del pre-procesado sobre los
colores, la SFR o el contenido de gas ha sido pobremente explorado.

En este capitulo, cuantificamos el impacto de la RPS sobre la etapa PP y CL median-
te la estimacion de la fraccion de gas caliente removido por RPS en cada etapa, frps,
de manera similar a lo estimado en Cora et al. (2018, ver su fig. 13). Definimos frps =
MO0 (A etiptot o prend) - qonde M}Slgrtip’to't es la masa acumulada removida por RPS entre
el inicio y el fin de cada etapa, es decir, Mﬁgrtlp’mt = Y tnap (Mﬁg?p’snap), donde snap; y snap;
son las salidas de la simulacién mas cercanas al inicio y fin de cada etapa. Por su parte, Mﬁgf

es la masa de gas caliente que permanece en la galaxia al final de la etapa.

Separamos la poblacién de AIN, RIN y BS en aquellas que experimentan pre-processado y
aquellas que no, y estimamos la fraccién frpg para cada sub-muestra en las etapas PP y CL.
Mostramos los resultados en la Fig. 5.12. Encontramos que las AIN que sufren pre-procesado
pierden relativamente poco gas durante esta etapa (~ 25% para AIN con M, < 10" Mg,
linea continua azul), consistente con la corta duracién de esta etapa (panel izquierdo). Por el
contrario, tanto las que experimentan pre-procesado como las que no lo hacen pierden casi por
completo su gas caliente durante la etapa CL (linea naranja discontinua y linea roja a puntos y
rayas, respectivamente). En el caso de las RIN (panel medio), es esperable que la duracién de
la etapa PP sea mas larga que la CL, y encontramos que la accién de la RP en halos pequenios
resulta en una mayor proporcién de gas removido en la etapa PP (frps ~ 0.5 — 0.25, siendo
mayor para masas mas chicas), que en la etapa CL (frps ~ 0.15). El hecho de que la etapa
PP sea mas larga para las RIN resulta en una mayor pérdida de gas durante esta etapa que
para las AIN y BS. La poblacién de BS que experimentan pre-procesado pierde ~ 25% de
su gas caliente durante la etapa PP, y una vez que entran al ctiimulo pierden ~ 50 % de su
gas, independientemente de la masa estelar; durante la etapa CL, ambas sub-poblaciones de
BS pierden gas caliente de manera similar (panel derecho). Esto es consistente con el hecho
de que, estadisticamente, las BS a z = 0 tienen cantidades moderadas de gas caliente (ver la
Fig. 5.7). Destacamos que los valores de frps para galaxias M, > 10''M, durante la etapa
PP pueden ser enganosos, ya que esperamos que muy pocas galaxias tan masivas puedan ser
satélites en etapas tempranas del Universo.

Resulta interesante también explorar de qué manera la RPS que actia en diferentes etapas
afecta o determina la actividad de formacién estelar de las galaxias a z = 0. Para ello,
computamos la fracciéon frpg para las AIN, RIN y BS para las diferentes etapas mencionadas,
pero separando las galaxias en activas y pasivas a z = 0. En el panel izquierdo de la Fig. 5.13,
podemos apreciar que la etapa PP resulta irrelevante en el estado final de la formacién estelar
de las AIN, dado que tanto las AIN pasivas como activas pierden una baja proporcién de gas
caliente, ya que frps ~ 0.25 y frps ~ 0.15, respectivamente (lineas continua azul y naranja
discontinua). Por el contrario, confirmamos que la RPS del gas caliente durante la etapa CL
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es fundamental en la supresion de la formacién estelar de las AIN, dado que frpg ~ 1 para
galaxias pasivas con M, < 101%5Mg (linea roja a puntos y rajas). La fraccién de activas AIN
a z = 0 es menos de ~ 20%, y dado que pierden ~ 75% de su gas caliente en la etapa CL
(linea verde punteada), la cantidad residual de gas caliente que queda ain puede enfriarse y
alimentar el reservorio de gas frio.

En el caso de las RIN (panel medio de la Fig. 5.13), el impacto de la RP sobre la poblacién
de activas es débil (frps < 0.2), tanto sobre la etapa PP como la CL (lineas azul continua y
verde punteada, respectivamente). Més atn, la etapa de CL resulta précticamente irrelevante
en establecer la poblacién de RIN pasivas a z = 0, ya que frps < 0.15 durante esta etapa.
Sin embargo, la RPS sobre la etapa PP resulta responsable de la supresiéon de formacién
estelar en las RIN de baja masa, ya que remueve por completo su contenido de gas caliente;
es probable, también, que la accion de la retroalimentacion por AGN sea la causa principal de
dicha supresion en las pasivas de alta masa previamente a la caida al cimulo. En definitiva,
el pre-procesado es el responsable de apagar la formacion estelar de ~ 15 % de las galaxias
que se encuentran actualmente dentro del ctimulo, que se corresponden con las RIN pasivas.

Para la poblacién de BS (panel derecho de la Fig. 5.13), encontramos que las activas
pierden menos de ~ 10 % durante la etapa PP (linea azul continua) y pierden ~ 40 % durante
la etapa CL (linea verde punteada), independientemente de su masa estelar. Este ltimo es
un valor intermedio entre aquel correspondiente a las AIN y a las RIN, consistente con los
valores intermedios de tiempo de caida de las BS (Fig. 5.3). Como es esperable, la accién
moderada de la RP en las etapas PP y CL se refleja en la poblacién de BS pasivas, con
frps ~ 0.35—0.5 (linea naranja discontinua) y frps ~ 0.5—0.7 (linea roja a puntos y rayas),
respectivamente.

Este simple analisis de la accién de la RPS en diferentes poblaciones durante las etapas PP
y CL nos permite conectar naturalmente las propiedades de las galaxias con los procesos fisicos
que las afectan durante distintas etapas de su evolucién, y nos permite explicar la actividad
de formacion estelar de galaxias ubicadas dentro y alrededor de cimulos de galaxias.

Considerando la evolucién de la fraccién de galaxias pasivas presentada en la Fig. 5.6, ve-
mos que, para una dada masa estelar, la fraccién de pasivas a z = 0 aumenta progresivamente
para RIN, BS y AIN (es probable que una proporcién de las RIN pase a formar parte de las
otras poblaciones en el futuro), pero su situacién al momento de caida es similar para todas
ellas, con las RIN mostrando f, ligeramente mas altas. A partir de estos resultados, se podria
inferir que el rol de los efectos de ambiente dentro de los cimulos se vuelve progresivamente
mas relevante para RIN, BS y AIN, lo cual es objetivamente cierto. Sin embargo, el analisis
presentado en esta seccién nos permite mostrar que el impacto de los efectos de ambiente
que tienen lugar en halos mdas pequenos previo a ingresar al cimulo no estd debidamente
capturado por la fraccion de pasivas al momento de caida al progenitor principal del ciimulo.
Los resultados que se derivan de la Fig. 5.13 resaltan la importancia del pre-procesado en
establecer las condiciones iniciales de las galaxias sobre las que acttian los procesos que tienen
lugar dentro del cimulo. Esto es particularmente relevante para explicar la fraccién de pasivas
de las RIN y las BS.

5.5. Discusion

Nuestro trabajo explora el impacto de la RP sobre distintas poblaciones de galaxias dentro
y en los alrededores de cimulos de galaxias, y nuestros resultados son consistentes, en general,
con lo hallado por Wetzel et al. (2014) y Oman et al. (2021b). En particular, Wetzel et al.
(2014) encuentran que la supresion de la formacion estelar que ocurre en satélites eyectadas
del cimulo alcanza para explicar la fracciéon de centrales pasivas en los alrededores de los

112



5.5. Discusion

=== Pre-processed (PP stage) === Pre-processed (PP stage) === Pre-processed (PP stage)

e L5 F Pre-processed (CL stage) 1[ Pre-processed (CL stage) 1r Pre-processed (CL stage) 1
“’S === Not pre-processed (CL stage) === Not pre-processed (CL stage) === Not pre-processed (CL stage)

+

210 | ey " 1F 1r k
2

~ AIN RIN BS

e e

5
'.
/
\

0.0 1 1 1 I 1 1

Figura 5.12: Fraccién de gas caliente removido por RPS (frps) en galaxias AIN, RIN y
BS (panel izquierdo, medio y derecho, respectivamente) durante las etapas PP (linea azul
continua) y CL (lineas naranja discontinua y roja a puntos y rayas). Separamos nuestras
poblaciones de galaxias en aquellas que experimentaron pre-procesado de aquellas que solo
experimentan los efectos de ambiente una vez que ingresan al cumulo.

cumulos, clausurando la posibilidad de que los efectos de ambiente generados por el cimulo
se extiendan mas alld del radio virial del mismo. En nuestro trabajo, encontramos que las
BS que son pasivas en los alrededores del ciimulo requieren no solo de la accién de efectos de
ambiente del cimulo sino también de aquellos que tienen lugar en la etapa de pre-procesado,
dado que ~ 70 % de las BS pre-procesadas terminan como pasivas a z = 0. Sin embargo, la
fraccién de pasivas con log(M,[Mg]) € [9.7,10.5] resulta subestimada con respecto a Wetzel
et al. (2014) a distancias r 2 0.9Rg0p. Ademads, la fraccién de gas de las RIN dentro de Rgg y
de las BS hasta 3 Rygp (Figs. 5.7 y 5.8) contrastan con lo hallado por Arthur et al. (2019) y
Mostoghiu et al. (2021), donde las galaxias pierden por completo su gas una vez que cruzan
1.5 Rogg por primera vez. Por un lado, esto puede indicar que nuestro modelo de RPS no es
eficiente en remover gas de las satélites que orbitan dentro de ciimulos masivos (ya sea por
incertezas en el ajuste de RP empleado o en la estimacién de las propiedades de las galaxias de
SAG); de ser més eficiente, resultaria en un decaimiento de la formacién estelar en escalas de
tiempo mas cortas. Por otro lado, podria ser necesario que nuestro esquema de RPS incluya
una dependencia explicita con la densidad local del ambiente en que la galaxia se encuentra,
en lugar de depender de una propiedad del algoritmo identificador de halos, es decir, la
caracteristica de ser satélite o central. Numerosos estudios observacionales han mostrado que
los efectos de ambiente pueden actuar més alld del borde del halo (Wetzel et al., 2012; Lu
et al., 2012; Behroozi et al., 2014; Arthur et al., 2019). Recientemente, Ayromlou et al. (2021)
desarrollaron un novedoso esquema de remocién de gas en el que las galaxias centrales que
se ubican en los alrededores de halos masivos (Magg > 102 M) pueden experimentar RPS.
En su modelo, la RP depende de las propiedades del entorno de las galaxias (particularmente
de la densidad local, Ayromlou et al., 2019), y muestran que la dependencia de f; con la
distancia al centro del cimulo, la masa estelar y la masa de halo estdn en acuerdo con las
observaciones.

Destacamos que utilizar Rogg como el borde del halo es una definicién fundamental tanto
para el modelado de RPS (y, de manera més general, para cualquier relacién entre el halo
principal y el subhalo), como para la determinacién de la poblacién de BS. Recientemente,
Diemer (2021) analiza la fraccién de subhalos y la fraccién de galaxias BS utilizando diferentes
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Figura 5.13: Fraccién de gas caliente removido por RPS (fgrps) en galaxias AIN, RIN y BS
(panel izquierdo, medio y derecho, respectivamente) durante las etapas PP y CL. En este
caso, separamos nuestras poblaciones en activas y pasivas a z = 0, tal como se indica en la
leyenda.

definiciones del borde del halo: Ragom, R200c, Rvir®, y el radio de splashback, que es la distancia
que contiene, por ejemplo, el 75 o el 90 % de los apocentros de objetos que orbitan al halo
central. El radio de splashback se propone como borde del halo a partir de motivaciones fisicas
(Diemer & Kravtsov, 2014; More et al., 2015), y puede ser inferido observacionalmente ya
que estd asociado a una abrupta caida en la densidad de galaxias y en la senial de lentes
gravitacionales débiles (weak lensing, en inglés) alrededor de los cimulos (More et al., 2016;
Mansfield et al., 2017; Chang et al., 2018). Diemer (2021) demuestran que si se utiliza el
radio de splashback, la mayoria de las BS serian clasificadas como satélites del cumulo. Esto
introduce un nuevo esquema de interpretacién en el que los efectos de ambiente de los ctimulos
y su entorno se conectan de manera continua. Sin embargo, dadas las caracteristicas de nuestro
modelo, decidimos separar la evolucién de las BS en las etapas mencionadas en la Sec. 5.4, y
nos enfocamos en el impacto del pasaje por el pericentro sobre la poblacion de AIN y BS. La
identificacion de las etapas PP y CL utilizadas para evaluar el impacto del pre-procesado y los
efectos de ambiente del cimulo dependen directamente de la definicién del borde del ctimulo
adoptada, que en nuestro caso es Rogg. Alrededor de ~ 20 % de galaxias fuera de Rogo son
galaxias huérfanas ligadas al cimulo (ver la Fig. 5.2 y el anélsis correspondiente). Dado que
son consideradas satélites, resultan afectadas por la RP del cimulo segin la implementacion
de este proceso en SAG, aun a pesar de que se encuentren fuera del cimulo. Por lo tanto,
aunque nuestra eleccién del borde del cimulo no determina la accién de RP sobre las galaxias
huérfanas, si afecta la clasificacién de las mismas al momento de decidir si son galaxias del
cumulo o son BS.

El pasaje por el pericentro puede ser un evento crucial en la evolucién de las propiedades
de galaxias (Benavides et al., 2021). Determinamos que la mayoria de las AIN activas al
momento de caida apagan su formacién estelar luego del primer pasaje por el pericentro,
independientemente de su masa estelar. Las AIN se vuelven pasivas entre ~ 3 Gyr (las de
baja masa) y ~ 1 Gyr (las de alta masa), aunque con una amplia dispersién en la distribucién
de estos tiempos de demora, lo que habilita a que una fraccién no despreciable de AIN
se vuelva pasiva luego del segundo pasaje por el pericentro. Esto estd en consistencia con
lo hallado por Oman et al. (2021b), aunque sus tiempos de demora son sistematicamente

3En este trabajo, Ryir se calcula siguiendo la aproximacién de Bryan & Norman (1998), y se cumple que
Roooc < Ryir < R200m.-
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mayores a los hallados en nuestro trabajo. Destacamos que nuestros tiempos de supresion de
la formacion estelar son ~ 0.5 Gyr mayores que ATgemora para todo rango de masa estelar,
en consistencia con Rhee et al. (2020), pero en contraste con Lotz et al. (2019) y Upadhyay
et al. (2021), quienes encuentran tiempos de supresién cortos, de tan solo ~ 1Gyr luego
del momento de caida, lo que significa una supresién abrupta de la formacién estelar para
el momento en que las satélites se aproximan al pericentro de su érbita. Steinhauser et al.
(2016) también encuentran tiempos cortos de supresion (< 1 Gyr), asociados directamente a
la rdpida remociéon del gas caliente del halo (en escalas de tiempo de ~ 200 Myr) debido a
la RPS. Aunque en nuestro trabajo empleamos una técnica numérica y un modelo de RPS
diferente al suyo, nuestros resultados sobre una poblacién estadisticamente mas robusta (AIN
y BS) sostienen este escenario en el cual la remocién de gas caliente del halo es una condicién
necesaria para la supresion de la formacién estelar.

5.6. Resumen de resultados

En este capitulo, aplicamos el modelo semi-analitico SAG al conjunto de simulaciones de
materia oscura de regiones que contienen ctimulos de galaxias masivos del proyecto THETH-
REEHUNDRED para realizar un estudio de las causas de la supresion de la formacion estelar
en galaxias y su conexién con su evolucién dindmica en ambientes de alta densidad. Res-
tringimos nuestro andlisis a los 102 cimulos mas relajados de la muestra, segiin el criterio
establecido por Haggar et al. (2020). Definimos cuatro poblaciones de galaxias a partir de
su evolucién orbital: las AIN (actualmente satélites del cimulo, que cruzaron Rogy hace més
de 2Gyr), RIN (actualmente satélites del cimulo, que cruzaron Rggy hace menos de 2 Gyr),
las BS (galaxias que cruzaron Rago en el pasado, y actualmente se encuentran fuera del ci-
mulo), y galaxias vecinas (que nunca cruzaron Ragg del cimulo). Seleccionamos galaxias con
M, > 107 Mg para evitar efectos asociados a la resolucién de la simulacién.

Nuestros resultados son los siguientes:

= Las AIN pasivas representan ~ 85 % de la actual poblacién de satélites pasivas, y pre-
sentan bajo o nulo contenido de gas caliente, dependiendo de la masa estelar. La fraccion
de AIN pasivas aumenta fuertemente entre el primer y segundo pasaje por el pericentro
(Fig. 5.6, panel izquierdo), y el contenido de gas caliente disminuye consecuentemente
(Fig. 5.8, panel izquierdo). La remocién del gas caliente resulta una condicién necesaria
para que las AIN de baja masa se vuelvan pasivas a z = 0 y es una consecuencia directa
de la accién de la RP ejercida por el ICM del camulo por largos periodos de tiempo; el
impacto del pre-procesado resulta menor en esta poblacién (Fig. 5.13, panel izquierdo).
Inclusive, dado que el halo de gas caliente es removido, la RP puede actuar sobre el gas
frio del disco, que resulta removido completamente para z = 0 en las galaxias de baja
masa (Fig. 5.9, panel izquierdo).

= Las RIN pasivas representan solamente ~ 15% de la actual poblacién de satélites del
cumulo, y ~ 30% de ellas son pasivas a z = 0. Aln preservan una alta proporcién de
gas caliente, que muestra una fuerte correlacion con la posicién de las galaxias en el
diagrama del espacio de fases. Las RIN con altas velocidades relativas y bajas distancias
al centro del cimulo logran retener su halo de gas caliente (Fig. 5.7, panel superior
derecho), aun transitando un primer pasaje por el pericentro, y experimentando valores
extremos de RP (~ 50 % de las RIN alcanzaron el pericentro de su érbita por primera
vez). Esto sugiere que < 2Gyr no son suficientes para que la RPS remueva el gas de
manera eficiente y detenga la formacién estelar entre el momento de caida y z = 0.
De hecho, la f, practicamente no cambia entre el momento de caida y z = 0 (Fig. 5.6,
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panel medio). Para esta poblacién, la proporcién de gas removida por RPS en halos més
pequenos durante la etapa de pre-procesado resulta mayor que la removida mientras se
encuentra dentro del cimulo (Fig. 5.12, panel medio). M4s atn, el pre-procesado es el
responsable de remover el gas caliente de las RIN pasivas de baja masa, resultando una
etapa fundamental en la evolucién de esta poblacién (Fig. 5.13, panel medio).

= Las BS pasivas representan ~ 65 % de la poblacién de pasivas en los alrededores de los
cumulos, entre 1 — 3 Rogg. Aunque estas galaxias experimentan al menos un pasaje por
el pericentro, en promedio la poblacion logra retener una moderada proporcién de gas
caliente (fhot ~ 0.4 — 0.5), la cual no muestra una fuerte correlacién con su posicién
en el diagrama del espacio de fases. Sin embargo, al separar las BS por su sSFR a
z = 0, encontramos que el decrecimiento del contenido de gas caliente en aquellas que
son pasivas a z = 0 es mucho més abrupto que para aquellas que son activas a z = 0
(Fig. 5.8, panel derecho), especialmente para las de baja masa. Nuevamente, la remocién
del gas caliente resulta una condicién fundamental para suprimir la formacién estelar
en BS de baja masa. Ni la distancia al pericentro ni el tiempo transcurrido dentro del
cimulo son las causas principales de la supresién de la formacién estelar en las BS.
Por el contrario, cobra relevancia la etapa de pre-procesado, dado que las BS pasivas a
z = 0 experimentaron mayor remocion de gas caliente en esta etapa que las activas a
z = 0 (Fig. 5.13, panel derecho). Un efecto anédlogo ocurre durante la etapa en que la
galaxia se encuentra dentro del ciimulo. Concluimos que la combinacién de la accién de
RP durante la etapa de pre-procesado y la etapa transcurrida dentro del cimulo genera
las condiciones para que una proporcién de BS pierdan su gas caliente y sean pasivas a
z = 0.

La mayoria de las AIN se vuelven pasivas entre el primer y el segundo pasaje por el
pericentro, independientemente de su contenido de masa estelar, aunque una proporcién re-
levante de galaxias con M, < 10'°5M, lo hace entre el segundo y tercer pericentro. Esta
situacién puede estar asociada a tiempos tempranos en la acreciéon de las AIN, cuando el
ICM no era lo suficientemente denso como para remover el gas de las satélites. Sin embargo,
dado que SAG subestima la f, para galaxias con M, < 1010-5M, ubicadas a r > 0.8 R0,
cabe la posibilidad de que nuestro modelo de RPS no sea lo suficientemente fuerte como para
remover el gas de las satélites de baja masa en escalas cortas de tiempo (~ 1.5 — 2Gyr), o
que otros procesos, como TS, deba ser mas efectivo. Para aquellas AIN que son activas al
momento de caida y pasivas a z = 0, encontramos que se vuelven pasivas ~ 3 Gyr (~ 1 Gyr)
luego del primer pasaje por el pericentro para galaxias de baja (alta) masa, aunque con una
amplia dispersién alrededor de estos valores (Fig. 5.11), probablemente asociada a una gran
variedad de trayectorias orbitales. Este tiempo de demora resulta més corto para galaxias BS
de baja masa (~ 2 Gyr) pero similar para BS de alta masa (~ 1 Gyr).

Este trabajo contribuye al esquema general de formacion y evolucion de galaxias en con-
textos de alta densidad, en particular, aportando informacién sobre la evolucion del contenido
de gas y la tasa de formacion estelar y su vinculo con la historia orbital de las galaxias. Tam-
bién acota las escalas de tiempo en las que el proceso de ambiente dominante en la supresién
de la formacién estelar, es decir la RP ejercida por el ICM, actiia sobre las componentes gaseo-
sas de distintas poblaciones de galaxias. Nuestro modelo enfatiza la necesidad de considerar
la etapa de pre-procesado, y no solamente la etapa dentro del ctimulo, en la interpretacion de
la evolucién de las galaxias ubicadas tanto dentro de los cimulos como en sus alrededores.
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Capitulo 6

Conclusiones generales

Este trabajo de tesis tiene como objetivo general obtener una visiéon detallada de los pro-
cesos fisicos mas relevantes en el proceso de formacién y evolucion de galaxias. En particular,
estudiamos cuales son las causas mé&s importantes en la supresién de la formacién estelar en
galaxias ubicadas en ambientes de alta densidad. En este capitulo, extraemos las conclusiones
generales del trabajo desarrollado, que consta de tres partes.

En la primer parte (Cap. 3), utilizamos el modelo semi-analitico de formacién y evolu-
cién de galaxias GALFORM, en combinacién con la simulacién de N-cuerpos P-MILLENIUM,
para explorar el impacto de los procesos de transferencia radiativa del ISM y el IGM en la
distribucién espacial de las galaxias HAEs y LAEs alrededor de proto-cimulos de galaxias
ubicados a 2.2 < z < 6. Definimos dos muestras de ELGs alrededor de los proto-ctimulos
simulados a z = 2.2: la muestra FL, cuyas HAEs y LAEs tienen los mismos limites en ancho
equivalente y luminosidad que en S17, y la muestra FN, cuyos criterios en luminosidad nos
permiten igualar la densidad superficial de HAEs y HAEs+LAEs de S17. Encontramos una
discrepancia clara con las observaciones: mientras que S17 encuentran que las HAEs+LAEs
evitan las regiones densas, nuestro anélisis indica que, en promedio, las HAEs+LAEs habitan
las mismas regiones que las HAEs, tanto para la muestra FL como para la FN (Figs. 3.2 y
3.3). De hecho, mientras algunos proto-ciimulos muestran consistencia con la tendencia ob-
servacional, en otros se aprecia el comportamiento opuesto, como puede verse en la Fig. 3.4.
Para cuantificar la disminucién de HAEs o LAESs en proto-ctimulos individuales, utilizamos el
test de Kolmogorov-Smirnoff (KS test) para las dos distribuciones de las Figs. 3.2 y 3.3. Re-
sulta claro que una baja disminucién de HAEs+LAEs es el escenario més frecuente (62 % de
los proto-ctimulos presentan disminucién de HAEs+LAEs). Pero una disminucién de HAEs
resulta también posible, lo que lleva a una disminucién de HAFEs+LAEs estadisticamente
despreciable cuando todos los proto-cimulos son promediados.

Luego, exploramos el acoplamiento entre la presencia del IGM y la distribucion espacial
de HAEs+LAEs en ambientes de alta densidad, mediante la estimacién del agrupamiento
de HAEs y las HAEs+LAEs a pequenas escalas. Comparamos el agrupamiento en modelos
con y sin la inclusién de los procesos de transferencia radiativa que genera la presencia de
IGM. Cuantificamos el agrupamiento como la funcién de correlacién cruzada entre los objetos
centrales y las ELGs, &, y encontramos que para la muestra FL, las HAEs+LAESs resultan
estar entre ~ 10 y ~ 50 % menos agrupadas que las HAEs, dependiendo de la distancia al
centro del ciimulo y el corrimiento al rojo considerado (ver la Fig. 3.5). En todos los casos,
los resultados para el modelo con IGM es béasicamente indistinguible que aquellos obtenidos
para el modelo sin IGM: las restricciones en luminosidad de la muestra FL tanto en Ha como
Lya generan que la mayoria de las galaxias sean clasificadas como HAEs+LAESs en el modelo
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con y sin IGM, por lo que la medida de su agrupamiento resulta idéntica. Concluimos que en
la muestra FL, los procesos de transferencia radiativa que ocurren dentro de las HAEs+LAEs
generan un efecto de seleccion que favorece ciertas propiedades de las galaxias, lo que resulta
en un fuerte decaimiento de la amplitud del agrupamiento respecto de la poblacién de HAEs,
principalmente a z = 2.2 y z = 3.0. Enfatizamos que el IGM no realza este efecto, ni siquiera
a alto corrimiento al rojo, donde la proporcién de hidrégeno neutro es considerablemente
mayor que a bajo z.

En el caso de la muestra FN, se vuelve notable el impacto del IGM, ya que aparece una
diferencia en el agrupamiento de HAEs+LAEs entre ambos modelos (Fig. 3.7). A z = 2.2
y z = 3.0, y para distancias » < 4h~! cMpc, los procesos de transmisién radiativa del
IGM generan que las HAEs+LAEs estén menos agrupadas que las HAEs. A partir de estos
resultados, concluimos que el agrupamiento de las ELGs en ambientes densos estéd claramente
dominada por los efectos de transferencia radiativa que tienen lugar dentro de las galaxias,
mientras que la presencia de IGM (principalmente hidrégeno neutro) juega un rol secundario
en la disminucién del agrupamiento, incluso a alto corrimiento al rojo.

En la segunda parte (Cap. 4), exploramos la relevancia de la supresién por masa y ambien-
te en la actual poblacion de galaxias satélites de grupos y cumulos, y buscamos determinar
las escalas de tiempo involucradas en el proceso de supresion de la formacién estelar. Para
ello, utilizamos el modelo semi-analitico SAG en combinacién con la simulacién de N-cuerpos
MDPL2.

Estudiamos la dependencia de la fraccién de galaxias pasivas a z = 0 (fg,0) con el tiempo
de primera caida (zipfa), y encontramos que, para un dado rango de masa estelar, fq,o
aumenta para satélites con mayor zj,f.11, como es esperado, ya que las galaxias que son satélites
por mas tiempo sufren més efectos de ambiente (ver la Fig. 4.4). La fraccién fg,o es méas alta
para masas estelares mas grandes, independientemente del valor de zjufy. Sin embargo, la
dependencia de fq,o con zijun resulta méas pronunciada para satélites menos masivas. Por
otra parte, estudiamos la fraccién de satélites pasivas al momento de primera caida (fgingan)
como funcién del momento de primera caida (Fig. 4.5). Encontramos que las galaxias de
baja masa (M,[Mg] € [10%7,101%-5]) no sufrieron efectos significativos de supresién por masa
antes de convertirse en satélites, mientras que las galaxias de masa intermedia (M,[Mg] €
[1010-5,10199]) y las de alta masa (M, > 10'%?) muestran un aumento creciente de fginfan
conforme disminuye el tiempo de caida, por lo que experimentan supresiéon por masa mientras
son centrales, proceso que aumenta su eficiencia con el crecimiento de masa. Combinando los
resultados de las fracciones fq,0 ¥ f¢intanl, arribamos a conclusiones similares a las obtenidas
por W13 (ver su fig. 7): la mitad de las satélites de baja masa que eran activas al momento
de caida han sido transformadas en pasivas durante su evolucién hasta z = 0, mientras que
esencialmente todas las satélites masivas que inicialmente eran activas han sido transformadas
en pasivas.

Ademsds, estudiamos el tiempo en el que se apaga la formacién estelar de galaxias sa-
télites, y su dependencia con la masa estelar y el ambiente en que residen (Fig. 4.8). La
tendencia encontrada resulta similar a la mostrada por W13, con las satélites menos masivas
caracterizadas por tiempos de supresién mas largos (tq ~ 4.5 Gyr) que para las mas masivas
(tq ~ 2Gyr), aunque con una gran dispersién en ambos casos, y mostrando una casi nula
dependencia con la masa de halo.

Con el requerimiento de reproducir correctamente la distribucion de sSFR, W13 propone
un escenario de supresion de la formacion estelar en galaxias satélites, que denomina como
‘demorado-luego-rapido’. En este escenario, la SFR de una galaxia activa que es acretada
disminuye lentamente durante un determinado tiempo de demora ftydelay ~ 2 — 4Gyr, ¥
luego la supresién ocurre rapidamente (con una caida exponencial de la SFR), en un tiempo
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caracteristico de 7q fade ~ 0.2 —0.8 Gyr segiin la masa estelar. La comparacién de la evolucién
de la sSFR en satélites y centrales en nuestro modelo (Fig. 4.6), nos permite concluir que
el gradiente de la sSFR con el corrimiento al rojo estd en consistencia con un modelo de
dos etapas para la evolucién de la sSFR en satélites. A partir de esto, buscamos determinar
qué mecanismos fisicos estan actuando en cada etapa, y qué criterio nos permite separar
temporalmente cada etapa. Encontramos que la transiciéon que experimenta la eficiencia del
enfriamiento del gas puede definir el comienzo de la segunda etapa, en la cual la SFR de
las satélites decae abruptamente respecto de las centrales, debido a que el disco de gas frio
ya no es alimentado por el gas caliente que se enfria. Para identificar los mecanismos fisicos
que intervienen en cada una de las fases del decaimiento de la SFR, analizamos el contenido
de masa de gas caliente (fpot) en diferentes momentos de la vida de las satélites (Fig. 4.11).
Encontramos que al momento de caida, fhot ~ 0.8 — 0.9 para toda masa estelar. Cuando
las satélites masivas se vuelven pasivas, esta fraccién se mantiene igualmente alta, mientras
que para las satélites de baja masa, la mediana de la fraccién resulta més baja (fpot ~ 0.5).
Encontramos que solo ~ 15% y ~ 5% por ciento de las satélites con masas M, ~ 10'° M
y M, ~ 10" M, respectivamente, detienen su formacién estelar luego de que su gas caliente
se reduce a menos del 10% de la masa baridnica total. Sin embargo, destacamos que estas
fracciones son calculadas considerando todas las satélites que caen como activas a cualquier
halo, independientemente de su masa; por lo tanto, estos valores tienen un sesgo a representar
el comportamiento de los ambientes de menor masa, que son los mas numerosos.

Dado que la eficiencia del enfriamiento del gas juega un rol central en la supresién de
la SFR, definimos el tiempo de la etapa de decaimiento tq fade, como el tiempo transcurrido
desde que la tasa de enfriamiento se reduce a la mitad del valor que tenia al momento de
caida, y hasta que la satélite se convierte en pasiva. Encontramos que tqfaqe ~ 1Gyr, in-
dependiente de la masa estelar. Este tiempo es mds corto que el tiempo de demora tq delay
para satélites de baja masa, y del mismo orden de magnitud que tyqelay para las de alta
masa. Por lo tanto, considerando el criterio para separar ambas fases asociado a la tasa de
enfriamiento, encontramos que la denominacién ‘demorado-luego-rapido’ propuesto por W13
no resulta representativo de la historia de formacion estelar de galaxias satélites masivas en
nuestro modelo. Por lo tanto, preferimos utilizar un término mas inclusivo: demorado-luego-
atenuado, que describe todas las posibles situaciones.

En la dltima parte del trabajo (Cap. 5), realizamos un estudio de las causas de supresion de
la formacién estelar en distintas poblaciones de galaxias localizadas dentro y en los alrededores
de cimulos de galaxias. Méas precisamente, exploramos la conexién entre las propiedades de
las galaxias y su evolucion orbital en regiones que contienen los camulos de galaxias mas
masivos del Universo y su entorno.

Por un lado, separamos el espacio en dos regiones bien delimitadas, en donde tienen lugar
distintos procesos fisicos: la regién interna y la region externa del camulo. Estas regiones
estan pobladas por galaxias con historias orbitales y evolutivas muy diversas. Separamos a
las galaxias que actualmente se encuentran dentro de Rogg del cimulo en dos poblaciones,
las AIN y las RIN, segtin su momento de caida al cimulo. Las galaxias que actualmente
estdn en los alrededores pueden haber estado dentro del ciimulo en algin momento de su
evolucién, y ahora se encuentran fuera; estas galaxias conforman nuestra muestra BS. Las
AIN representan ~ 73 % de la poblacién actual de satélites, mientras que el restante ~ 27 %
corresponde a galaxias RIN. Las BS constituyen ~ 48 % de las galaxias entre 1 — 3 Rogp.

La evolucién de la fraccién de pasivas, fq, para estas poblaciones (Fig. 5.6) muestra un
gran aumento de fy entre el momento de caida al progenitor principal del cimulo y z = 0,
especialmente para AIN de baja masa. En contraste, la f, de las AIN de alta masa presenta

119



6. Conclusiones generales

una evolucién mas moderada ya que esta poblacion tiene mayor proporcién de galaxias pasivas
al momento de caida, debido a los efectos seculares que actian sobre ella (en consistencia con
lo analizado en el Cap. 4 para la poblacién de galaxias satélites en general). Por otro lado, la
evolucién de fy entre el momento de caida y z = 0 para las RIN es practicamente inexistente,
independiente de su masa, mostrando que 2 Gyr no es un periodo de tiempo suficiente para que
los efectos de ambiente alteren la actividad de formacién estelar de la poblacién de satélites,
incluso en ambientes de alta densidad. A partir de estos resultados, nuestro modelo revela que
la poblacién de galaxias pasivas dentro de los cimulos estd dominada por galaxias acretadas
hace més de 2, Gyr, una escala de tiempo necesaria para que los efectos de ambiente supriman
la formacién estelar de las satélites. La evolucién de fy en las BS es en general moderada,
alcanzando valores de fq 2 0.5 a z = 0. Destacamos que el 85 % de las BS pasivas a z = 0
detiene su formacion estelar luego de haber experimentado el pasaje por el pericentro; entre
ellas, es notable el hecho de que el 65% se vuelve pasiva luego de salir del cimulo, fuera
de Rsgg, lo cual significa que, si bien los efectos de ambiente del ciimulo no logran suprimir
la formacién de estrellas en escalas de tiempo cortas, genera las condiciones para que esto
ocurra una vez que las BS se encuentran en los alrededores del ciimulo.

Para entender la evolucion de la formacién estelar en términos de los procesos fisicos que
afectan a las galaxias, estudiamos el vinculo entre el contenido de gas y su evolucion para las
diferentes poblaciones de galaxias. Encontramos que el contenido de gas sigue una correlacién
con la posicién en el diagrama del espacio de fases, especialmente para las galaxias ubicadas a
r < 1.5 Rygo (Fig. 5.7). Ademads, nuestro modelo predice que las galaxias tienden a mantener
su halo de gas caliente luego de ingresar al ciimulo, principalmente aquellas que ingresaron
recientemente y alcanzan las regiones internas a altas velocidades. Por su parte, las AIN
practicamente no pueden retener su gas caliente a z = (0. Las galaxias localizadas fuera de
Rogp pueden ser BS o galaxias vecinas. Las BS tienden a conservar una moderada cantidad
de gas caliente (0.4 < fhot < 0.6), que no sigue una correlacién muy fuerte con la posicién
en el espacio de fases. Esto nos permite concluir que tanto la posicién en el espacio de fases
como el periodo de tiempo transcurrido dentro del ciimulo tienen una relevancia fundamental
en la remocién del halo de gas caliente por la accién de la RP.

Con el objetivo de explorar el impacto de la RPS sobre el contenido de gas caliente y los
tiempos involucrados, estudiamos la evolucién de la fraccién de gas caliente (fhot). Separamos
a nuestras poblaciones en activas y pasivas a z = 0, y encontramos una clara consistencia
entre la disminucién del contenido de gas caliente y el aumento de la fraccién de pasivas,
especialmente para las galaxias AIN y BS de baja masa (Fig. 5.8), indicando la importancia
de los efectos de ambiente que tienen lugar dentro del ciimulo. En las RIN pasivas, por su
parte, la evolucién de fio; en ellas es inexistente, pero muestran un bajo o nulo contenido de
gas caliente al momento de ser acretadas, lo cual sugiere que la accién de los procesos fisicos
que tienen lugar antes de la acrecién resultan relevantes en esta poblacién. Este andlisis nos
permite concluir que las galaxias de baja masa pierden su gas caliente como resultado de la
RPS, el ciclo de gas resulta interrumpido y el reservorio de gas frio resulta consumido por
formacién estelar o eyectado por retroalimentacién por SN, o incluso removido por RPS en
el caso de las AIN. Esto prueba que la ausencia de gas caliente en las galaxias de baja masa
es una condicidn necesaria para que la formacién estelar se detenga.

En este trabajo analizamos también la relevancia del pre-procesado en la supresion de la
formacion estelar. Para diferenciar la acciéon de la RP, definimos dos etapas en la evolucién
de las satélites: la etapa de pre-procesado (etapa PP) y la etapa que trasncurre dentro del
cimulo (etapa CL). Cuantificamos el impacto de la RPS sobre la etapa PP y CL mediante la
estimacién la fraccion de gas caliente removido por RPS en cada etapa, frps. Encontramos
que las AIN que sufren pre-procesado pierden relativamente poco gas durante esta etapa,
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mientras tanto las que experimentan pre-procesado como las que no lo hacen pierden casi por
completo su gas caliente durante la etapa CL (Fig. 5.12). Por su parte, la poblacién de BS que
experimentan pre-procesado pierde ~ 25 % de su gas caliente durante la etapa PP, y una vez
que entran al cimulo pierden ~ 50 % de su gas, independientemente de la masa estelar. Esto
resulta consistente con el hecho de que, estadisticamente, las BS a z = 0 tienen cantidades
moderadas de gas caliente. Para estudiar de qué manera la RPS determina la actividad de
formacion estelar de las galaxias a z = 0 en nuestras poblaciones, computamos la fraccién
frps para las AIN, RIN y BS para las diferentes etapas mencionadas, pero separando las
galaxias en activas y pasivas a z = 0. Encontramos que la etapa PP resulta irrelevante en el
estado final de la formacion estelar de las AIN, dado que tanto las AIN pasivas como activas
pierden bajas cantidades de gas caliente (Fig. 5.13). Sin embargo, la RPS sobe la etapa PP
resulta responsable de la supresién de la formacién estelar en las RIN de baja masa, ya que
remueve por completo su contenido de gas caliente; es probable, también, que la accién de
la retroalimentaciéon por AGN sea la causa principal de dicha supresién en las pasivas de
alta masa previo a la caida al cimulo. Para la poblaciéon de BS, encontramos que las activas
pierden menos de ~ 10% durante la etapa PP y pierden ~ 40% de su gas caliente durante
la etapa CL, independientemente de su masa estelar. Como es esperable, la accién moderada
de la RP en las etapas PP y CL es consistente con la proporciéon de BS pasivas a z = 0.

Este simple analisis de la accion de la RP en diferentes poblaciones durante las etapas PP y
CL nos permite conectar naturalmente las propiedades de las galaxias con los procesos fisicos
que las afectan durante distintas etapas de su evolucion, y nos permite explicar la actividad de
formacion estelar de galaxias ubicadas dentro y alrededor de cimulos de galaxias. En especial,
nuestro analisis muestra que los efectos de ambiente que tienen lugar en halos mas pequenos
previo a ingresar al camulo no estd debidamente capturado por la fraccién de pasivas al
momento de caida, y un estudio de la evolucién del contenido de gas en las diferentes etapas
a lo largo de la evolucién orbital de las galaxias es clave para la correcta interpretacién de
las fracciones de galaxias pasivas.

Por 1ltimo, estudiamos la importancia del primer pasaje por el pericentro en la evoluciéon
de las AIN. A partir del anélisis de la fraccién de AIN que son activas al momento de caida
y son pasivas a z = 0 (fan) como funcién de la cantidad de pasajes por el pericentro que
experimentan antes de volverse pasivas, encontramos que la mayoria de las AIN se vuelven
pasivas entre el primer y el segundo pasaje por el pericentro, indicando la importancia de este
suceso (Fig. 5.10). Sin embargo, una fraccién no despreciable de AIN se vuelve pasiva entre
el segundo y el tercer pasaje, particularmente para las menos masivas. Al explorar la depen-
dencia con la masa estelar del tiempo transcurrido entre el primer pasaje por el pericentro
y el momento en que una galaxia se vuelve pasiva (ATyelay), tanto para las AIN como para
las BS (Fig. 5.11), encontramos que ATqelay decrece con la masa estelar, aunque mostrando
una amplia dispersiéon. Mientras que a altas masas tanto las AIN como las BS se vuelven
pasivas entre 0.6 — 1.6 Gyr después del pasaje por el pericentro, las BS de baja masa tienen
ATjelay ~ 2Gyr , entre ~ 0.4 — 1 Gyr més bajo que las AIN. Estos tiempos se encuentran
en tension con estimaciones realizadas por otros trabajos, en tanto encuentran valores mas
cortos (ATgelay < 1 Gyr) o més largos (ATqelay < 5 Gyr). En nuestro modelo, el pasaje por
el pericentro resulta relevante en la evolucion posterior de la actividad de formacion estelar
de las satélites y las propiedades relacionadas, aunque su influencia no es extremadamente
determinante.

Este trabajo de tesis contribuye al esquema general de formacién y evolucién de galaxias
en el contexto de ambientes de alta densidad. Mediante simulaciones numéricas de formaciéon
y evolucion de galaxias, analizamos la distribucién espacial de galaxias en las etapas tem-
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pranas de formacion de los cimulos de galaxias, estudiamos los procesos fisicos responsables
de la supresién de la formacién estelar de galaxias satélites de diferente masa ubicadas en
grupos y cumulos, y exploramos la conexion entre la supresiéon de la formacién estelar y la
historia orbital de las galaxias que se ubican dentro y alrededor de los ciimulos méas masivos
del Universo. Segun nuestro analisis, en las etapas tempranas de formacién de los ciimulos, las
galaxias que forman estrellas activamente y presentan lineas en emision, como HAEs y LAEs,
habitan regiones de similar densidad. Mas atn, los efectos de seleccién de HAEs y LAEs, y el
consecuente impacto sobre su agrupamiento, se debe principalmente a efectos de transferencia
radiativa que tienen lugar en el ISM dentro de las galaxias, y resultan secundarion los efectos
de transferencia radiativa que tienen lugar en el IGM, que abarca al proto-cimulo y sus alre-
dedores. Sin embargo, en el Universo local, el ICM tiene un rol determinante en la evolucién
de las propiedades de las galaxias. Encontramos que la accién de RP que tiene lugar en la
etapa de pre-procesado en halos de masa Magg ~ 10125 — 101 M, resulta fundamental en la
evolucién de las galaxias de satélites de baja masa, dado que determina tanto su contenido
de gas caliente al momento de caer a un cimulo como su posterior actividad de formacion
estelar. Luego, la RP actia sobre las satélites en los ciimulos en escalas de tiempo mayor que
~ 2 Gyr, removiendo el gas caliente y suprimiendo la formacion estelar; en casos extremos,
puede incluso remover el gas frio del disco. En términos generales, las satélites de baja masa
se vuelven pasivas luego de ~ 5 Gyr de la primera caida, pero sélo ~ 3 Gyr luego de pasar por
el primer pericentro de su érbita. Estas dos etapas también permiten explicar la poblacion de
satélites pasivas dentro de los cimulos, y, a grandes rasgos, la poblacién de galaxias pasivas
en los alrededores de los cimulos, conformada por galaxias vecinas y galaxias backsplash. Por
su parte, la mayoria de las galaxias de alta masa ya son pasivas al momento de caer a un
ciumulo, debido a que su actividad de formacién estelar se ve afectada principalmente por el
proceso de retroalimentacion por AGN, que detiene el enfriamiento del gas que alimenta al
disco y permite que estas galaxias retengan una alta proporcién de gas caliente. El RPS es un
efecto secundario en la supresion de la formacion estelar de estas galaxias. La combinacién de
ambos procesos genera tiempos de supresion de la formacion estelar de ~ 2 Gyr luego de la
primera caida, y de tan sélo ~ 1 Gyr luego del pasaje por el pericentro de la 6rbita. Nuestro
modelo enfatiza la necesidad de considerar la etapa de pre-procesado, y no solamente la etapa
dentro del ciimulo, en la interpretaciéon de la evolucion de las galaxias ubicadas tanto dentro
de los cimulos como en sus alrededores, lo cual debe ser tenido en cuenta al momento de
interpretar resultados observacionales de distinto tipo de propiedades asociadas a la historia
de formacion estelar.
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6.1. Trabajo a futuro

Como se ha mostrado en esta tesis, la combinacién de escalas espaciales y los procesos
fisicos involucrados hacen de los cimulos de galaxias objetos muy complejos en los que es
necesario estudiar tanto la componente estelar, concentrada en las galaxias que los confor-
man, como el ICM, que se interrelaciona con la formacién estelar por diversos mecanismos.
Mediante modelos semi-analiticos, hemos estudiado y determinado el rol fundamental que
tiene el ICM en la transformacién de las propiedades de las galaxias satélites, en particular,
de la supresién de la formacion estelar. Sin embargo, no hemos estudiado especificamente la
evolucién de las propiedades del ICM.

El ICM estd afectado por fenémenos de choques de gas y aceleracion de particulas que
elevan su temperatura hasta 107 — 108 K, produciendo una alta emisién de rayos X. Las
observaciones en rayos X del ICM revelan que el gas del nucleo de ciertos cimulos tiene
tiempos de enfriamiento mucho menores al tiempo de Hubble, tienen temperaturas centrales
de tan solo un tercio de la temperatura virial del ICM, y estarian asociados a morfologias
més relajadas. Se conoce a estos sistemas como CC (por cool-cores, en inglés, nucleos frios),
y su origen no esta del todo claro. Existen diversos criterios de clasificacién de los ciimulos de
galaxias CC, basados en la densidad de electrones, el tiempo de enfriamiento del gas, el exceso
de entropia y/o la concentracién de la emisién en rayos X. Todos ellos estan asociados a la
regién central del cimulo (< 0.015 7500, donde 7509 es el radio al cual la densidad de materia es
500 veces la densidad critica del Universo, y representa una manera usual de definir el tamano
de un cimulo). En los ultimos afios, gracias al surgimiento de simulaciones hidrodindmicas
que combinan una alta resolucién y tamano cosmoldgico (Vogelsberger et al., 2014; Genel
et al., 2014; Bahé et al., 2017; Cui et al., 2018; Nelson et al., 2018), fue posible estudiar
muestras de cimulos simulados con el detalle suficiente para resolver las regiones centrales.
El origen del estado termodindmico de las regiones centrales de cimulos de galaxias es un
campo de estudio activo, en el que quedan diversos interrogantes abiertos, como determinar
cudles son los procesos fisicos mas importantes en el cambio de estado termodindmico del
gas, si este cambio depende de la masa del camulo o del agujero negro ubicado en la parte
central del cimulo, cudles son las propiedades que mejor describen esta transicién, y cudles
son las escalas de tiempo involucradas.

Por otro lado, en este trabajo de tesis se ha mostrado también que la interaccién entre
el ambiente y las galaxias satélites depende tanto de la masa del cimulo como de la masa
estelar de las galaxias. Las satélites de baja masa (M, < 101°M) pierden su contenido de
gas y, por lo tanto, su capacidad de formar estrellas, principalmente debido a la RPS, y
en menor medida debido a la retroalimentacién por explosiones de SN. En cambio, en las
galaxias de alta masa (M, > 10'0°Mg) la retroalimentacién por AGN disminuye o detiene el
enfriamiento del gas caliente y, consecuentemente, interrumpe el ciclo de gas que concluye en
la formacién de estrellas. Sin embargo, existe en la literatura una discusién acerca de cuél es la
masa caracteristica a partir de la cual el AGN cobra relevancia. Algunos autores encuentran
este limite en M, ~ 10195M, (Peng et al., 2010b), aunque estas galaxias més masivas ain
pueden sufrir efectos de ambiente (Yun et al., 2019). En el futuro, estudiaremos los procesos
fisicos en galaxias con masas entre 1010 < M, /Mg < 10", con el objetivo de estudiar el
impacto de la retroalimentacién por AGN sobre el contenido y destino del gas en galaxias
satélites, y cuantificar la remocion de gas que sufren las satélites debido a los procesos de
ambiente, y la posterior incorporacion del gas al ICM.

Para llevar adelante este trabajo, se utilizardn las simulaciones hidrodindmicas de for-
macién y evolucién de galaxias Illustris-TNG300 e Illustris-TNG100' (Nelson et al., 2018;

Thttps://www.tng-project.org/.
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Pillepich et al., 2018). Estas simulaciones abarcan un volumen cosmolégico de 300 y 100
Mpc de lado, respectivamente; poseen una resolucion de masa de materia oscura de mpy =
5.9 x 10" My v mpy = 7.5 x 10° Mg y poseen una resolucién de particulas de gas/estrellas
de my = 1.1 x 10" Mg y m, = 1.4 x 10% M), respectivamente. Ambas simulaciones proveen
una amplia muestra de cimulos de galaxias en un contexto cosmoldgico con una alta resolu-
cién. En ellas existen ~ 280 y ~ 20 ctimulos de mas de Mygy = 10 M, para las TNG300
y TNG100, respectivamente. Las simulaciones hidrodindmicas ILLUSTRIS-TNG constituyen
una herramienta de vanguardia para el estudio detallado de procesos fisicos involucrados en
la evolucién del gas y las galaxias.

124



Bibliografia

Abadi M. G., Moore B., Bower R. G., 1999, MNRAS, 308, 947

Abazajian K. N., Adelman-McCarthy J. K., Agiieros M. A., Allam S. S., Allende Prieto C.,
An D., Anderson K. S. J., 2009, ApJS, 182, 543

Adams S. M., Martini P., Croxall K. V., Overzier R. A., Silverman J. D., 2015, MNRAS, 448,
1335

Adhikari S., et al., 2021, ApJ, 923, 37
Armillotta L., Fraternali F., Marinacci F., 2016, MNRAS, 462, 4157
Arthur J., et al., 2019, MNRAS, 484, 3968

Ayromlou M., Nelson D., Yates R. M., Kauffmann G., White S. D. M., 2019, MNRAS, 487,
4313

Ayromlou M., Kauffmann G., Yates R. M., Nelson D., White S. D. M., 2021, MNRAS, 505,
492

Bahé Y. M., McCarthy I. G., 2015, MNRAS, 447, 969
Bahé Y. M., McCarthy I. G., Balogh M. L., Font A. S., 2013, MNRAS, 430, 3017
Bahé Y. M., et al., 2017, MNRAS, 470, 4186

Baldry I. K., Glazebrook K., Brinkmann J., Ivezi¢ Z., Lupton R. H., Nichol R. C., Szalay
A.S., 2004, ApJ, 600, 681

Baldry I. K., Balogh M. L., Bower R. G., Glazebrook K., Nichol R. C., Bamford S. P.,
Budavari T., 2006, MNRAS, 373, 469

Balogh M. L., Morris S. L., Yee H. K. C., Carlberg R. G., Ellingson E., 1999, ApJ, 527, 54
Balogh M. L., Navarro J. F., Morris S. L., 2000, ApJ, 540, 113

Balogh M. L., et al., 2016, MNRAS, 456, 4364

Barnes J., Hut P., 1986, Nature, 324, 446

Baugh C. M., 2006, Reports on Progress in Physics, 69, 3101

Baugh C. M., et al., 2019, MNRAS, 483, 4922

Beckmann R. S., et al., 2017, MNRAS, 472, 949

Behroozi P. S., Wechsler R. H., Wu H.-Y., 2013a, ApJ, 762, 109

125


http://dx.doi.org/10.1046/j.1365-8711.1999.02715.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1999MNRAS.308..947A
http://dx.doi.org/10.1088/0067-0049/182/2/543
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2009ApJS..182..543A
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stv065
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2015MNRAS.448.1335A
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2015MNRAS.448.1335A
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/ac0bbc
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021ApJ...923...37A
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stw1930
http://adsabs.harvard.edu/abs/2016MNRAS.462.4157A
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stz212
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019MNRAS.484.3968A
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stz1549
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019MNRAS.487.4313A
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019MNRAS.487.4313A
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stab1245
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021MNRAS.505..492A
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021MNRAS.505..492A
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stu2293
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015MNRAS.447..969B
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stt109
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2013MNRAS.430.3017B
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stx1403
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2017MNRAS.470.4186B
http://dx.doi.org/10.1086/380092
http://adsabs.harvard.edu/abs/2004ApJ...600..681B
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2006.11081.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2006MNRAS.373..469B
http://dx.doi.org/10.1086/308056
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1999ApJ...527...54B
http://dx.doi.org/10.1086/309323
http://adsabs.harvard.edu/abs/2000ApJ...540..113B
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stv2949
http://adsabs.harvard.edu/abs/2016MNRAS.456.4364B
http://dx.doi.org/10.1038/324446a0
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1986Natur.324..446B
http://dx.doi.org/10.1088/0034-4885/69/12/R02
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2006RPPh...69.3101B
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/sty3427
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019MNRAS.483.4922B
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stx1831
http://adsabs.harvard.edu/abs/2017MNRAS.472..949B
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/762/2/109
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2013ApJ...762..109B

BIBLIOGRAFIiA

Behroozi P. S., Wechsler R. H., Wu H.-Y., Busha M. T., Klypin A. A., Primack J. R., 2013b,
ApJ, 763, 18

Behroozi P. S., Wechsler R. H., Conroy C., 2013c, ApJ, 770, 57

Behroozi P. S., Wechsler R. H., Lu Y., Hahn O., Busha M. T., Klypin A., Primack J. R.,
2014, ApJ, 787, 156

Benavides J. A., Sales L. V., Abadi M. G., 2020, MNRAS, 498, 3852
Benavides J. A., et al., 2021, Nature Astronomy, 5, 1255
Benitez N., et al., 2014, arXiv e-prints, p. arXiv:1403.5237

Bernardi M., Meert A., Sheth R. K., Fischer J.-L., Huertas-Company M., Maraston C., Shan-
kar F., Vikram V., 2017, MNRAS,

Binney J., Tremaine S., 2008, Galactic Dynamics: Second Edition
Blandford R. D., Payne D. G., 1982, MNRAS, 199, 883
Blandford R. D., Znajek R. L., 1977, MNRAS, 179, 433

Bluck A. F. L., Maiolino R., Sanchez S. F., Ellison S. L., Thorp M. D., Piotrowska J. M.,
Teimoorinia H., Bundy K. A., 2019, Monthly Notices of the Royal Astronomical Society

Boselli A., Gavazzi G., 2006, PASP, 118, 517

Boselli A., Cortese L., Boquien M., Boissier S., Catinella B., Lagos C., Saintonge A., 2014a,
A&A, 564, A66

Boselli A., Cortese L., Boquien M., Boissier S., Catinella B., Lagos C., Saintonge A., 2014b,
A&A, 564, A66

Boselli A., et al., 2016, A&A, 596, All
Boselli A., et al., 2018, A&A, 620, A164
Boselli A., Fossati M., Sun M., 2021, arXiv e-prints, p. arXiv:2109.13614

Boylan-Kolchin M., Springel V., White S. D. M., Jenkins A., Lemson G., 2009, MNRAS, 398,
1150

Brinchmann J.; Ellis R. S., 2000, ApJ, 536, L77

Briiggen M., De Lucia G., 2008, MNRAS, 383, 1336
Bryan G. L., Norman M. L., 1998, ApJ, 495, 80

Calzetti D., 2013, Star Formation Rate Indicators. p. 419
Cameron E., 2011, PASA, 28, 128

Cantalupo S., 2017, in Fox A., Davé R., eds, Astrophysics and Space Science Library Vol. 430,
Gas Accretion onto Galaxies. p. 195 (arXiv:1612.00491), doi:10.1007/978-3-319-52512-9_9

Catinella B., et al., 2013, MNRAS, 436, 34

126


http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/763/1/18
http://adsabs.harvard.edu/abs/2013ApJ...763...18B
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/770/1/57
http://adsabs.harvard.edu/abs/2013ApJ...770...57B
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/787/2/156
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2014ApJ...787..156B
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/staa2636
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2020MNRAS.498.3852B
http://dx.doi.org/10.1038/s41550-021-01458-1
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021NatAs...5.1255B
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2014arXiv1403.5237B
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stx176
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/199.4.883
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1982MNRAS.199..883B
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/179.3.433
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1977MNRAS.179..433B
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stz3264
http://dx.doi.org/10.1086/500691
http://adsabs.harvard.edu/abs/2006PASP..118..517B
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201322312
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014A%26A...564A..66B
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201322312
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014A%26A...564A..66B
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201629221
http://adsabs.harvard.edu/abs/2016A%26A...596A..11B
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201833914
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2018A&A...620A.164B
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021arXiv210913614B
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2009.15191.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2009MNRAS.398.1150B
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2009MNRAS.398.1150B
http://dx.doi.org/10.1086/312738
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2000ApJ...536L..77B
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2007.12670.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2008MNRAS.383.1336B
http://dx.doi.org/10.1086/305262
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1998ApJ...495...80B
http://dx.doi.org/10.1071/AS10046
http://adsabs.harvard.edu/abs/2011PASA...28..128C
http://arxiv.org/abs/1612.00491
http://dx.doi.org/10.1007/978-3-319-52512-9_9
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stt1417
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2013MNRAS.436...34C

BIBLIOGRAFIA

Cattaneo A., Dekel A., Faber S. M., Guiderdoni B., 2008, MNRAS, 389, 567
Chabrier G., 2003, PASP, 115, 763

Chan T. K., Keres D., Wetzel A., Hopkins P. F., Faucher-Giguere C.-A., El-Badry K.,
Garrison-Kimmel S., Boylan-Kolchin M., 2018, MNRAS, 478, 906

Chandrasekhar S., 1943, ApJ, 97, 255

Chang C., et al., 2018, ApJ, 864, 83

Chen Y.-M., et al., 2012, MNRAS, 421, 314

Chiang Y.-K., Overzier R., Gebhardt K., 2013, ApJ, 779, 127

Christensen L. L., Shida R. Y., de Martin D., 2009, Cosmic Collisions: The Hubble Atlas of
Merging Galaxies

Chung A., van Gorkom J. H., Kenney J. D. P., Crowl H., Vollmer B., 2009, AJ, 138, 1741
Cochrane R. K., Best P. N., 2018, MNRAS, 480, 864

Cohen S. A., Hickox R. C., Wegner G. A., Einasto M., Vennik J., 2014, ApJ, 783, 136
Cole S., Lacey C. G., Baugh C. M., Frenk C. S., 2000, MNRAS, 319, 168

Collacchioni F., Cora S. A., Lagos C. D. P., Vega-Martinez C. A., 2018, MNRAS, 481, 954
Cooray A., 2005, MNRAS, 363, 337

Cora S. A., 2006, MNRAS, 368, 1540

Cora S. A., et al., 2018, MNRAS, 479, 2

Cora S. A., Hough T., Vega-Martinez C. A., Orsi A. A., 2019, MNRAS, 483, 1686
Cortese L., et al., 2007, MNRAS, 376, 157

Cowie L. L., Songaila A., 1977, Nature, 266, 501

Cowie L. L., Songaila A., Hu E. M., Cohen J. G., 1996, AJ, 112, 839

Croton D. J., Springel V., White S. D. M., et al. 2006, MNRAS, 365, 11

Croton D. J., et al., 2016a, ApJS, 222, 22

Croton D. J., et al., 2016b, ApJS, 222, 22

Cui W., et al., 2018, MNRAS, 480, 2898

Darvish B., Mobasher B., Sobral D., Scoville N., Aragon-Calvo M., 2015, ApJ, 805, 121

Darvish B., Mobasher B., Sobral D., Rettura A., Scoville N., Faisst A., Capak P., 2016, ApJ,
825, 113

Davé R., Rafieferantsoa M. H., Thompson R. J., 2017, MNRAS, 471, 1671

Davies L. J. M., et al., 2019, MNRAS, 483, 5444

127


http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2008.13562.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2008MNRAS.389..567C
http://dx.doi.org/10.1086/376392
http://adsabs.harvard.edu/abs/2003PASP..115..763C
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/sty1153
http://adsabs.harvard.edu/abs/2018MNRAS.478..906C
http://dx.doi.org/10.1086/144517
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1943ApJ....97..255C
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/aad5e7
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2018ApJ...864...83C
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2011.20306.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2012MNRAS.421..314C
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/779/2/127
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2013ApJ...779..127C
http://dx.doi.org/10.1088/0004-6256/138/6/1741
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2009AJ....138.1741C
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/sty1708
http://adsabs.harvard.edu/abs/2018MNRAS.480..864C
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/783/2/136
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2014ApJ...783..136C
http://dx.doi.org/10.1046/j.1365-8711.2000.03879.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2000MNRAS.319..168C
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/sty2347
http://adsabs.harvard.edu/abs/2018MNRAS.481..954C
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2005.09457.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2005MNRAS.363..337C
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2006.10271.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2006MNRAS.368.1540C
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/sty1131
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2018MNRAS.479....2C
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/sty3214
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019MNRAS.483.1686C
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2006.11369.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2007MNRAS.376..157C
http://dx.doi.org/10.1038/266501a0
http://adsabs.harvard.edu/abs/1977Natur.266..501C
http://dx.doi.org/10.1086/118058
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1996AJ....112..839C
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2005.09675.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2006MNRAS.365...11C
http://dx.doi.org/10.3847/0067-0049/222/2/22
http://adsabs.harvard.edu/abs/2016ApJS..222...22C
http://dx.doi.org/10.3847/0067-0049/222/2/22
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2016ApJS..222...22C
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/sty2111
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2018MNRAS.480.2898C
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/805/2/121
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2015ApJ...805..121D
http://dx.doi.org/10.3847/0004-637X/825/2/113
http://adsabs.harvard.edu/abs/2016ApJ...825..113D
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stx1693
http://adsabs.harvard.edu/abs/2017MNRAS.471.1671D
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/sty3393
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019MNRAS.483.5444D

BIBLIOGRAFIiA

Davis M., Efstathiou G., Frenk C. S., White S. D. M., 1985, ApJ, 292, 371

De Lucia G., Weinmann S., Poggianti B. M., Aragén-Salamanca A., Zaritsky D., 2012, MN-
RAS, 423, 1277

Di Cintio A., Mostoghiu R., Knebe A., Navarro J. F., 2021, MNRAS, 506, 531
Diemer B., 2021, ApJ, 909, 112

Diemer B., Kravtsov A. V., 2014, ApJ, 789, 1

Dijkstra M., 2014, Publications of the Astronomical Society of Australia, 31, €040
Dijkstra M., 2017, arXiv e-prints, p. arXiv:1704.03416

Donnari M., et al., 2021a, MNRAS, 500, 4004

Donnari M., Pillepich A., Nelson D., Marinacci F., Vogelsberger M., Hernquist L., 2021b,
MNRAS, 506, 4760

Dressler A., 1980, ApJ, 236, 351

Dressler A., Oemler Augustus J., Poggianti B. M., Gladders M. D., Abramson L., Vulcani
B., 2013, ApJ, 770, 62

Ebeling H., Stephenson L. N., Edge A. C., 2014, ApJ, 781, 140
Efstathiou G., Lake G., Negroponte J., 1982, MNRAS, 199, 1069
Elmegreen B. G., 1994, ApJ, 425, .73

Fabello S., Kauffmann G., Catinella B., Li C., Giovanelli R., Haynes M. P., 2012, MNRAS,
427, 2841

Fabian A. C.; 2012, ARA&A, 50, 455

Fanidakis N., Baugh C. M., Benson A. J., Bower R. G., Cole S., Done C., Frenk C. S., 2011,
MNRAS, 410, 53

Fanidakis N., et al., 2012, MNRAS, 419, 2797
Feldmann R., Carollo C. M., Mayer L., 2011, ApJ, 736, 88

Fillingham S. P., Cooper M. C., Pace A. B., Boylan-Kolchin M., Bullock J. S., Garrison-
Kimmel S., Wheeler C., 2016, MNRAS, 463, 1916

Florez J., et al., 2021, MNRAS, 508, 762

Foltz R., et al., 2018, ApJ, 866, 136

Font A. S., Bower R. G., McCarthy I. G., et al. 2008, MNRAS, 389, 1619
Fossati M., et al., 2017, ApJ, 835, 153

Foster A. R., Ji L., Smith R. K., Brickhouse N. S., 2012, ApJ, 756, 128
Franchetto A., et al., 2021, arXiv e-prints, p. arXiv:2111.04755

Fujita Y., 2004, PASJ, 56, 29

128


http://dx.doi.org/10.1086/163168
http://adsabs.harvard.edu/abs/1985ApJ...292..371D
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2012.20983.x
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2012.20983.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2012MNRAS.423.1277D
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stab1682
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021MNRAS.506..531D
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/abd947
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021ApJ...909..112D
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/789/1/1
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2014ApJ...789....1D
http://dx.doi.org/10.1017/pasa.2014.33
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2014PASA...31...40D
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2017arXiv170403416D
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/staa3006
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021MNRAS.500.4004D
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stab1950
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021MNRAS.506.4760D
http://dx.doi.org/10.1086/157753
http://adsabs.harvard.edu/abs/1980ApJ...236..351D
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/770/1/62
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2013ApJ...770...62D
http://dx.doi.org/10.1088/2041-8205/781/2/L40
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2014ApJ...781L..40E
http://adsabs.harvard.edu/abs/1982MNRAS.199.1069E
http://dx.doi.org/10.1086/187313
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1994ApJ...425L..73E
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2012.22088.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2012MNRAS.427.2841F
http://dx.doi.org/10.1146/annurev-astro-081811-125521
http://adsabs.harvard.edu/abs/2012ARA%26A..50..455F
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2010.17427.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2011MNRAS.410...53F
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2011.19931.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2012MNRAS.419.2797F
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/736/2/88
http://adsabs.harvard.edu/abs/2011ApJ...736...88F
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stw2131
http://adsabs.harvard.edu/abs/2016MNRAS.463.1916F
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stab2593
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021MNRAS.508..762F
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/aad80d
http://adsabs.harvard.edu/abs/2018ApJ...866..136F
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2008.13698.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2008MNRAS.389.1619F
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/835/2/153
http://adsabs.harvard.edu/abs/2017ApJ...835..153F
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/756/2/128
http://adsabs.harvard.edu/abs/2012ApJ...756..128F
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021arXiv211104755F
http://dx.doi.org/10.1093/pasj/56.1.29
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2004PASJ...56...29F

BIBLIOGRAFIA

Fujita Y., Nagashima M., 1999, ApJ, 516, 619

Gabor J. M., Davé R., 2015, MNRAS, 447, 374

Gan J., Kang X., van den Bosch F. C., Hou J., 2010, MNRAS, 408, 2201
Gargiulo I. D., et al., 2015, MNRAS, 446, 3820

Gavazzi G., Fumagalli M., Fossati M., Galardo V., Grossetti F., Boselli A., Giovanelli R.,
Haynes M. P., 2013, A&A, 553, A89

Genel S., et al., 2014, MNRAS, 445, 175
Gill S. P. D., Knebe A., Gibson B. K., 2005, MNRAS, 356, 1327
Girardi M., Biviano A., Giuricin G., Mardirossian F., Mezzetti M., 1993, ApJ, 404, 38

Gonzalez-Perez V., Lacey C. G., Baugh C. M., Lagos C. D. P., Helly J., Campbell D. J. R.,
Mitchell P. D., 2014, MNRAS, 439, 264

Gonzalez-Perez V., et al., 2020, arXiv e-prints, p. arXiv:2001.06560
Gruppioni C., et al., 2015, MNRAS, 451, 3419
Guaita L., et al., 2011, ApJ, 733, 114

Guglielmo V., Poggianti B. M., Moretti A., Fritz J., Calvi R., Vulcani B., Fasano G., Pac-
cagnella A., 2015, MNRAS, 450, 2749

Gunn J. E., Gott J. R. 1., 1972, ApJ, 176, 1
Guo Q., White S., Boylan-Kolchin M., et al. 2011, MNRAS, 413, 101
Guo Q., et al., 2016, MNRAS, 461, 3457

Gurung-Lépez S., Orsi A. A., Bonoli S., Padilla N., Lacey C. G., Baugh C. M., 2019a, arXiv
e-prints, p. arXiv:1904.04274

Gurung-Lépez S., Orsi A. A., Bonoli S., Baugh C. M., Lacey C. G., 2019b, MNRAS, 486,
1882

Gurung-Lépez S., Orsi A. A., Bonoli S., Padilla N., Lacey C. G., Baugh C. M., 2020, MNRAS,
491, 3266

Haggar R., Gray M. E., Pearce F. R., Knebe A., Cui W., Mostoghiu R., Yepes G., 2020,
MNRAS, 492, 6074

Hahn C., Tinker J. L., Wetzel A., 2017, ApJ, 841, 6
Haines C. P., et al., 2015, ApJ, 806, 101

Haines C. P., et al., 2018, MNRAS, 477, 4931

Hashimoto Y., Funato Y., Makino J., 2003, ApJ, 582, 196

Hatch N. A., Kurk J. D., Pentericci L., Venemans B. P., Kuiper E., Miley G. K., Rottgering
H. J. A, 2011, MNRAS, 415, 2993

129


http://dx.doi.org/10.1086/307139
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1999ApJ...516..619F
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stu2399
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015MNRAS.447..374G
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2010.17266.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2010MNRAS.408.2201G
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stu2272
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015MNRAS.446.3820G
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201218789
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2013A&A...553A..89G
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stu1654
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2014MNRAS.445..175G
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2004.08562.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2005MNRAS.356.1327G
http://dx.doi.org/10.1086/172256
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1993ApJ...404...38G
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stt2410
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014MNRAS.439..264G
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2020arXiv200106560G
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stv1204
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015MNRAS.451.3419G
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/733/2/114
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2011ApJ...733..114G
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stv757
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015MNRAS.450.2749G
http://adsabs.harvard.edu/abs/1972ApJ...176....1G
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2010.18114.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2011MNRAS.413..101G
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stw1525
http://adsabs.harvard.edu/abs/2016MNRAS.461.3457G
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019arXiv190404274G
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stz838
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019MNRAS.486.1882G
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019MNRAS.486.1882G
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stz3204
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2020MNRAS.491.3266G
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/staa273
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2020MNRAS.492.6074H
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/aa6d6b
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2017ApJ...841....6H
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/806/1/101
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015ApJ...806..101H
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/sty651
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2018MNRAS.477.4931H
http://dx.doi.org/10.1086/344260
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2003ApJ...582..196H
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2011.18735.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2011MNRAS.415.2993H

BIBLIOGRAFIiA

Hayashi M., Kodama T., ichi Tadaki K., Koyama Y., Tanaka 1., 2012, The Astrophysical
Journal, 757, 15

Hayashi M., Kodama T., Tanaka I., Shimakawa R., Koyama Y., Tadaki K.-i., Suzuki T. L.,
Yamamoto M., 2016, ApJ, 826, L28

Hayes M., et al., 2010, Nature, 464, 562
Hayes M., Schaerer D., Ostlin G., Mas-Hesse J. M., Atek H., Kunth D., 2011, ApJ, 730, 8
Heckman T. M., Best P. N., 2014, ARA&A, 52, 589

Henriques B. M. B., White S. D. M., Thomas P. A., Angulo R. E., Guo Q., Lemson G.,
Springel V., 2013, MNRAS, 431, 3373

Henriques B. M. B., White S. D. M., Thomas P. A., Angulo R., Guo Q., Lemson G., Springel
V., Overzier R., 2015a, MNRAS, 451, 2663

Henriques B. M. B., White S. D. M., Thomas P. A., Angulo R., Guo Q., Lemson G., Springel
V., Overzier R., 2015b, MNRAS, 451, 2663

Henriques B. M. B., White S. D. M., Thomas P. A., Angulo R. E., Guo Q., Lemson G., Wang
W., 2017, MNRAS, 469, 2626

Henriques B., White S., Lilly S., Bell E., Bluck A., Terrazas B., 2018, preprint, (ar-
Xiv:1809.01154)

Henriques B. M. B., White S. D. M., Lilly S. J., Bell E. F., Bluck A. F. L., Terrazas B. A.,
2019, MNRAS, 485, 3446

Hernquist L., 1990, ApJ, 356, 359

Hill G. J., et al., 2008, The Hobby-Eberly Telescope Dark Energy Experiment (HETDEX):
Description and Early Pilot Survey Results. p. 115

Hirschmann M., De Lucia G., Fontanot F., 2016, MNRAS, 461, 1760
Hockney R. W., Eastwood J. W., 1988, Computer simulation using particles
Hopkins P. F., Hernquist L., Cox T. J., Keres D., 2008, ApJS, 175, 356

Hopkins P. F., Keres D., Onorbe J., Faucher-Giguere C.-A., Quataert E., Murray N., Bullock
J. S., 2014, MNRAS, 445, 581

Hou A., Parker L. C., Harris W. E., 2014, MNRAS, 442, 406

Hough T., Gurung-Lépez S., Orsi A., Cora S. A., Lacey C. G., Baugh C. M., 2020, MNRAS,
499, 2104

Hubble E. P., 1926, ApJ, 64, 321
Ilbert O., et al., 2013, A&A, 556, A55
Jachym P., Képpen J., Palous J., Combes F., 2009, A&A, 500, 693

Jaffé Y. L., Smith R., Candlish G. N., Poggianti B. M., Sheen Y.-K., Verheijen M. A. W,
2015, MNRAS, 448, 1715

130


http://dx.doi.org/10.1088/0004-637x/757/1/15
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637x/757/1/15
http://dx.doi.org/10.3847/2041-8205/826/2/L28
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2016ApJ...826L..28H
http://dx.doi.org/10.1038/nature08881
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2010Natur.464..562H
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/730/1/8
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2011ApJ...730....8H
http://dx.doi.org/10.1146/annurev-astro-081913-035722
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2014ARA&A..52..589H
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stt415
http://adsabs.harvard.edu/abs/2013MNRAS.431.3373H
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stv705
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015MNRAS.451.2663H
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stv705
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015MNRAS.451.2663H
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stx1010
http://adsabs.harvard.edu/abs/2017MNRAS.469.2626H
http://arxiv.org/abs/1809.01154
http://arxiv.org/abs/1809.01154
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stz577
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019MNRAS.485.3446H
http://dx.doi.org/10.1086/168845
http://adsabs.harvard.edu/abs/1990ApJ...356..359H
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stw1318
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2016MNRAS.461.1760H
http://dx.doi.org/10.1086/524362
http://adsabs.harvard.edu/abs/2008ApJS..175..356H
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stu1738
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014MNRAS.445..581H
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stu829
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2014MNRAS.442..406H
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/staa3027
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2020MNRAS.499.2104H
http://dx.doi.org/10.1086/143018
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1926ApJ....64..321H
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201321100
http://adsabs.harvard.edu/abs/2013A%26A...556A..55I
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/200811469
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2009A&A...500..693J
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stv100
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015MNRAS.448.1715J

BIBLIOGRAFIA

Jeltema T. E., Binder B., Mulchaey J. S., 2008, ApJ, 679, 1162

Jiang C. Y., Jing Y. P., Faltenbacher A., Lin W. P., Li C., 2008, ApJ, 675, 1095
Jiang L., Helly J. C., Cole S., Frenk C. S., 2014, MNRAS, 440, 2115

Just D. W, et al., 2019, ApJ, 885, 6

Karim A., et al., 2011, ApJ, 730, 61

Kashikawa N., Kitayama T., Doi M., Misawa T., Komiyama Y., Ota K., 2007, AJ, 663,
765-773

Kauffmann G., 1996, MNRAS, 281, 475

Kauffmann G., White S. D. M., Guiderdoni B., 1993, MNRAS, 264, 201
Kauffmann G., et al., 2003, MNRAS, 341, 33

Kawata D., Mulchaey J. S., 2008, ApJ, 672, L103

Kawinwanichakij L., et al., 2017, ApJ, 847, 134

Kennicutt Robert C. J., 1989, ApJ, 344, 685

Kennicutt Robert C. J., 1998a, ARA&A, 36, 189

Kennicutt Robert C. J., 1998b, ApJ, 498, 541

Kennicutt R. C., Evans N. J., 2012, ARA&A, 50, 531

Keres D., Katz N., Weinberg D. H., Davé R., 2005, MNRAS, 363, 2

Khabiboulline E. T., Steinhardt C. L., Silverman J. D., Ellison S. L., Mendel J. T., Patton
D. R., 2014, ApJ, 795, 62

Kimm T., Yi S. K., Khochfar S., 2011, ApJ, 729, 11
Klypin A., Yepes G., Gottlober S., Prada F., He8 S., 2016, MNRAS, 457, 4340

Knebe A., Knollmann S. R., Muldrew S. 1., Pearce F. R., Aragon-Calvo M. A., Ascasibar Y.,
Behroozi P. S., et al., 2011, MNRAS, 415, 2293

Knollmann S. R., Knebe A., 2009, ApJS, 182, 608
Kormendy J., Ho L. C., 2013a, ARA&A, 51, 511
Kormendy J., Ho L. C., 2013b, ARA&A, 51, 511

Koyama Y., Kodama T., Tadaki K.-i., Hayashi M., Tanaka M., Smail I., Tanaka I., Kurk J.,
2013, MNRAS, 428, 1551

Krumholz M. R., Dekel A., McKee C. F., 2012, ApJ, 745, 69
Kurk J. D., Pentericci L., Rottgering H. J. A., Miley G. K., 2004, A&A, 428, 793
Lacerna 1., et al., 2022, MNRAS,

Lacey C. G., et al., 2016, MNRAS, 462, 3854

131


http://dx.doi.org/10.1086/587508
http://adsabs.harvard.edu/abs/2008ApJ...679.1162J
http://dx.doi.org/10.1086/526412
http://adsabs.harvard.edu/abs/2008ApJ...675.1095J
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stu390
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2014MNRAS.440.2115J
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/ab44a0
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019ApJ...885....6J
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/730/2/61
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2011ApJ...730...61K
http://dx.doi.org/10.1086/518410
http://adsabs.harvard.edu/abs/1996MNRAS.281..475K
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/264.1.201
http://adsabs.harvard.edu/abs/1993MNRAS.264..201K
http://dx.doi.org/10.1046/j.1365-8711.2003.06291.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2003MNRAS.341...33K
http://dx.doi.org/10.1086/526544
http://adsabs.harvard.edu/abs/2008ApJ...672L.103K
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/aa8b75
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2017ApJ...847..134K
http://dx.doi.org/10.1086/167834
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1989ApJ...344..685K
http://dx.doi.org/10.1146/annurev.astro.36.1.189
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1998ARA&A..36..189K
http://dx.doi.org/10.1086/305588
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1998ApJ...498..541K
http://dx.doi.org/10.1146/annurev-astro-081811-125610
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2012ARA&A..50..531K
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2005.09451.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2005MNRAS.363....2K
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/795/1/62
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014ApJ...795...62K
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/729/1/11
http://adsabs.harvard.edu/abs/2011ApJ...729...11K
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stw248
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2016MNRAS.457.4340K
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2011.18858.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2011MNRAS.415.2293K
http://dx.doi.org/10.1088/0067-0049/182/2/608
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2009ApJS..182..608K
http://dx.doi.org/10.1146/annurev-astro-082708-101811
http://adsabs.harvard.edu/abs/2013ARA%26A..51..511K
http://dx.doi.org/10.1146/annurev-astro-082708-101811
http://adsabs.harvard.edu/abs/2013ARA%26A..51..511K
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/sts133
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2013MNRAS.428.1551K
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/745/1/69
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2012ApJ...745...69K
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20040075
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2004A&A...428..793K
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stac1020
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stw1888
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2016MNRAS.462.3854L

BIBLIOGRAFIiA

Lagos C. D. P., Cora S. A., Padilla N. D., 2008, MNRAS, 388, 587

Lagos C. D. P., Baugh C. M., Lacey C. G., Benson A. J., Kim H.-S., Power C., 2011, MNRAS,
418, 1649

Lagos C. d. P., Bayet E., Baugh C. M., Lacey C. G., Bell T. A., Fanidakis N., Geach J. E.,
2012, MNRAS, 426, 2142

Larson R. B., 1974, MNRAS, 169, 229

Larson R. B., 1992, MNRAS, 256, 641

Larson R. B., Tinsley B. M., Caldwell C. N., 1980, ApJ, 237, 692

Le Fevre O., Deltorn J. M., Crampton D., Dickinson M., 1996, ApJ, 471, L11
Levi M., et al., 2013, arXiv e-prints, p. arXiv:1308.0847

Lin L., et al., 2014, ApJ, 782, 33

Longair M. S., 2008, Galaxy Formation

Lotz M., Remus R.-S., Dolag K., Biviano A., Burkert A., 2019, MNRAS, 488, 5370
Lu Y., Mo H. J., Katz N., Weinberg M. D., 2012, MNRAS, 421, 1779

Luo Y., Kang X., Kauffmann G., Fu J., 2016, MNRAS, 458, 366

Madau P., Dickinson M., 2014, ARA&A, 52, 415

Madau P., Ferguson H. C., Dickinson M. E., Giavalisco M., Steidel C. C., Fruchter A., 1996,
MNRAS, 283, 1388

Mahajan S., et al., 2011, MNRAS, 416, 2882
Mansfield P., Kravtsov A. V., Diemer B., 2017, ApJ, 841, 34

Matthee J., Sobral D., Oteo 1., Best P., Smail I., Rottgering H., Paulino-Afonso A., 2016,
MNRAS, 458, 449

McCarthy 1. G., Frenk C. S., Font A. S., Lacey C. G., Bower R. G., Mitchell N. L., Balogh
M. L., Theuns T., 2008, MNRAS, 383, 593

McConnell N. J., Ma C.-P., 2013, ApJ, 764, 184

McGee S. L., Balogh M. L., Bower R. G., Font A. S., McCarthy 1. G., 2009, MNRAS, 400,
937

McGee S. L., Bower R. G., Balogh M. L., 2014, MNRAS, 442, 1.105

McKee C. F., Ostriker J. P., 1977, ApJ, 218, 148

McQuinn M., 2016, ARA&A, 54, 313

Mendel J. T., Simard L., Palmer M., Ellison S. L., Patton D. R., 2014, ApJS, 210, 3
Merritt D., 1983, ApJ, 264, 24

Mo H. J., Mao S., White S. D. M., 1998, MNRAS, 295, 319

132


http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2008.13456.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2008MNRAS.388..587L
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2011.19583.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2011MNRAS.418.1649L
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2012.21905.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2012MNRAS.426.2142L
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/169.2.229
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1974MNRAS.169..229L
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/256.3.641
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1992MNRAS.256..641L
http://dx.doi.org/10.1086/157917
http://adsabs.harvard.edu/abs/1980ApJ...237..692L
http://dx.doi.org/10.1086/310319
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1996ApJ...471L..11L
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2013arXiv1308.0847L
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/782/1/33
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014ApJ...782...33L
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stz2070
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019MNRAS.488.5370L
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stw268
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2016MNRAS.458..366L
http://dx.doi.org/10.1146/annurev-astro-081811-125615
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014ARA%26A..52..415M
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/283.4.1388
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1996MNRAS.283.1388M
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2011.19236.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2011MNRAS.416.2882M
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/aa7047
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2017ApJ...841...34M
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stw322
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2016MNRAS.458..449M
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2007.12577.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2008MNRAS.383..593M
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/764/2/184
http://adsabs.harvard.edu/abs/2013ApJ...764..184M
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2009.15507.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2009MNRAS.400..937M
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2009MNRAS.400..937M
http://dx.doi.org/10.1093/mnrasl/slu066
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014MNRAS.442L.105M
http://dx.doi.org/10.1086/155667
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1977ApJ...218..148M
http://dx.doi.org/10.1146/annurev-astro-082214-122355
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2016ARA&A..54..313M
http://dx.doi.org/10.1088/0067-0049/210/1/3
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014ApJS..210....3M
http://dx.doi.org/10.1086/160571
http://adsabs.harvard.edu/abs/1983ApJ...264...24M
http://adsabs.harvard.edu/abs/1998MNRAS.295..319M

BIBLIOGRAFIA

Mo H. J., Yang X., van den Bosch F. C., Jing Y. P., 2004, MNRAS, 349, 205
Mo H., van den Bosch F. C., White S., 2010, Galaxy Formation and Evolution
Mok A., et al., 2014, MNRAS, 438, 3070

Moore B., Katz N., Lake G., Dressler A., Oemler A., 1996, Nature, 379, 613
More S., Diemer B., Kravtsov A. V., 2015, ApJ, 810, 36

More S., et al., 2016, ApJ, 825, 39

Moreno J., et al., 2022, Nature Astronomy, 6, 496

Moretti A., et al., 2021, arXiv e-prints, p. arXiv:2111.04501

Morokuma-Matsui K., Kodama T., Morokuma T., Nakanishi K., Koyama Y., Yamashita T.,
Koyama S., Okamoto T., 2021, ApJ, 914, 145

Mostoghiu R., et al., 2021, MNRAS, 501, 5029

Munoz Arancibia A. M., Navarrete F. P., Padilla N. D., Cora S. A., Gawiser E., Kurczynski
P., Ruiz A. N., 2015a, MNRAS, 446, 2291

Munoz Arancibia A. M., Navarrete F. P., Padilla N. D., Cora S. A., Gawiser E., Kurczynski
P., Ruiz A. N., 2015b, MNRAS, 446, 2291

Mulchaey J. S., Jeltema T. E., 2010, ApJ, 715, L1

Muratov A. L., Keres D., Faucher-Giguere C.-A., Hopkins P. F., Quataert E., Murray N.,
2015, MNRAS, 454, 2691

Muriel H., Coenda V., 2014, A&A, 564, A85

Muzzin A., et al., 2012, ApJ, 746, 188

Muzzin A., et al., 2013, ApJ, 777, 18

Muzzin A., et al., 2014, ApJ, 796, 65

Nantais J. B., et al., 2017, MNRAS, 465, .L104

Navarro J. F., Frenk C. S., White S. D. M., 1997, ApJ, 490, 493
Nelson D., et al., 2018, MNRAS, 475, 624

Noeske K. G., et al., 2007, ApJ, 660, 143

Nulsen P. E. J., 1982, MNRAS, 198, 1007

Oman K. A., Hudson M. J., 2016, MNRAS, 463, 3083

Oman K. A., Hudson M. J., Behroozi P. S., 2013, MNRAS, 431, 2307

Oman K. A., Bahé Y. M., Healy J., Hess K. M., Hudson M. J., Verheijen M. A. W., 2021a,
MNRAS, 501, 5073

Oman K. A., Bahé Y. M., Healy J., Hess K. M., Hudson M. J., Verheijen M. A. W., 2021b,
MNRAS, 501, 5073

133


http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2004.07485.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2004MNRAS.349..205M
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stt2419
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2014MNRAS.438.3070M
http://dx.doi.org/10.1038/379613a0
http://adsabs.harvard.edu/abs/1996Natur.379..613M
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/810/1/36
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2015ApJ...810...36M
http://dx.doi.org/10.3847/0004-637X/825/1/39
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2016ApJ...825...39M
http://dx.doi.org/10.1038/s41550-021-01598-4
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2022NatAs...6..496M
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021arXiv211104501M
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/abedb6
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021ApJ...914..145M
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stab014
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021MNRAS.501.5029M
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stu2237
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015MNRAS.446.2291M
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stu2237
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015MNRAS.446.2291M
http://dx.doi.org/10.1088/2041-8205/715/1/L1
http://adsabs.harvard.edu/abs/2010ApJ...715L...1M
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stv2126
http://cdsads.u-strasbg.fr/abs/2015MNRAS.454.2691M
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201322033
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2014A&A...564A..85M
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/746/2/188
http://adsabs.harvard.edu/abs/2012ApJ...746..188M
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/777/1/18
http://adsabs.harvard.edu/abs/2013ApJ...777...18M
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/796/1/65
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014ApJ...796...65M
http://dx.doi.org/10.1093/mnrasl/slw224
http://adsabs.harvard.edu/abs/2017MNRAS.465L.104N
http://dx.doi.org/10.1086/304888
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1997ApJ...490..493N
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stx3040
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2018MNRAS.475..624N
http://dx.doi.org/10.1086/517926
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2007ApJ...660L..43N
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/198.4.1007
http://adsabs.harvard.edu/abs/1982MNRAS.198.1007N
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stw2195
http://adsabs.harvard.edu/abs/2016MNRAS.463.3083O
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stt328
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2013MNRAS.431.2307O
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/staa3845
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021MNRAS.501.5073O
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/staa3845
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021MNRAS.501.5073O

BIBLIOGRAFIiA

Orsi A., Lacey C. G., Baugh C. M., 2012, MNRAS, 425, 87

Orsi A., Padilla N., Groves B., Cora S., Tecce T., Gargiulo 1., Ruiz A., 2014, MNRAS, 443,
799

Orsi A. A., Fanidakis N., Lacey C. G., Baugh C. M., 2016, MNRAS, 456, 3827
Osterbrock D. E.; 1989, Astrophysics of gaseous nebulae and active galactic nuclei
Ota K., et al., 2018, ApJ, 856, 109

Overzier R. A., 2016, A&A Rev., 24, 14

Overzier R. A., et al., 2006, ApJ, 637, 58

Overzier R. A., Bouwens R. J., Cross N. J. G., Venemans B. P., Miley G. K., Zirm A. W,
et. al. 2008, ApJ, 673, 143

Overzier R. A., Guo Q., Kauffmann G., De Lucia G., Bouwens R., Lemson G., 2009, MNRAS,
394, 577

Oyarzin G. A., Blanc G. A., Gonzdlez V., Mateo M., Bailey John I. 1., 2017, ApJ, 843, 133
Padovani P., Matteucci F., 1993, ApJ, 416, 26

Pallero D., Gémez F. A., Padilla N. D., Torres-Flores S., Demarco R., Cerulo P., Olave-Rojas
D., 2019, MNRAS, 488, 847

Pallero D., Gémez F. A., Padilla N. D., Bahé Y. M., Vega-Martinez C. A., Torres-Flores S.,
2022, MNRAS, 511, 3210

Pasquali A., Smith R., Gallazzi A., De Lucia G., Zibetti S., Hirschmann M., Yi S. K., 2019,
MNRAS, 484, 1702

Peacock J. A., 1999, Cosmological Physics

Peng Y .-j., et al., 2010a, ApJ, 721, 193

Peng Y.-j., et al., 2010b, ApJ, 721, 193

Peng Y., Maiolino R., Cochrane R., 2015, Nature, 521, 192

Pentericci L., Roettgering H. J. A., Miley G. K., Carilli C. L., McCarthy P., 1997, A&A, 326,
580

Pillepich A., et al., 2018, MNRAS, 475, 648

Planck Collaboration et al., 2014, A&A, 571, A16

Poggianti B. M., et al., 2017, ApJ, 844, 48

Press W. H., Schechter P., 1974, ApJ, 187, 425

Quadri R. F.; Williams R. J., Franx M., Hildebrandt H., 2012, ApJ, 744, 88
Quilis V., Planelles S., Ricciardelli E., 2017, MNRAS, 469, 80

Randall S., Nulsen P., Forman W. R., Jones C., Machacek M., Murray S. S., Maughan B.,
2008, ApJ, 688, 208

134


http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2012.21396.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2012MNRAS.425...87O
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stu1203
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2014MNRAS.443..799O
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2014MNRAS.443..799O
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stv2919
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2016MNRAS.456.3827O
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/aab35b
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2018ApJ...856..109O
http://dx.doi.org/10.1007/s00159-016-0100-3
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2016A&ARv..24...14O
http://dx.doi.org/10.1086/498234
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2006ApJ...637...58O
http://dx.doi.org/10.1086/524342
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2008ApJ...673..143O
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2008.14264.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2009MNRAS.394..577O
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/aa7552
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2017ApJ...843..133O
http://dx.doi.org/10.1086/173212
http://adsabs.harvard.edu/abs/1993ApJ...416...26P
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stz1745
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019MNRAS.488..847P
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stab3318
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2022MNRAS.511.3210P
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/sty3530
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019MNRAS.484.1702P
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/721/1/193
http://adsabs.harvard.edu/abs/2010ApJ...721..193P
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/721/1/193
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2010ApJ...721..193P
http://dx.doi.org/10.1038/nature14439
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015Natur.521..192P
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1997A&A...326..580P
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1997A&A...326..580P
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stx3112
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2018MNRAS.475..648P
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201321591
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014A%26A...571A..16P
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/aa78ed
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2017ApJ...844...48P
http://dx.doi.org/10.1086/152650
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1974ApJ...187..425P
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/744/2/88
http://adsabs.harvard.edu/abs/2012ApJ...744...88Q
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stx770
http://adsabs.harvard.edu/abs/2017MNRAS.469...80Q
http://dx.doi.org/10.1086/592324
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2008ApJ...688..208R

BIBLIOGRAFIA

Rasmussen J., Ponman T. J., Mulchaey J. S., 2006, MNRAS, 370, 453
Rhee J., Smith R., Choi H., Contini E., Jung S. L., Han S., Yi S. K., 2020, ApJS, 247, 45
Roberts I. D., Parker L. C., 2020, MNRAS, 495, 554

Roberts 1. D., Parker L. C., Brown T., Joshi G. D., Hlavacek-Larrondo J., Wadsley J., 2019,
ApJ, 873, 42

Roberts 1. D., van Weeren R. J., McGee S. L., Botteon A., Ignesti A., Rottgering H. J. A,
2021, A&A, 652, A153

Roediger E., Briiggen M., 2006a, MNRAS, 369, 567
Roediger E., Briiggen M., 2006b, MNRAS, 369, 567
Ruiz A. N., et al., 2015, ApJ, 801, 139

Sampaio V. M., de Carvalho R. R., Ferreras I., Lagand T. F., Ribeiro A. L. B., Rembold
S. B., 2021, MNRAS, 503, 3065

Sampaio V. M., de Carvalho R. R., Ferreras 1., Aragén-Salamanca A., Parker L. C., 2022,
MNRAS, 509, 567

Sargent M. T., Béthermin M., Daddi E., Elbaz D., 2012, ApJ, 747, L31
Schaefer A. L., et al., 2019, MNRAS, 483, 2851

Schawinski K., et al., 2014, MNRAS, 440, 889

Schaye J., et al., 2015, MNRAS, 446, 521

Schmidt M., 1959, ApJ, 129, 243

Shakura N. I., Sunyaev R. A., 1973, A&A, 500, 33

Shi K., et al., 2019, ApJ, 879, 9

Shimakawa R., Kodama T., Tadaki K. I., Tanaka I., Hayashi M., Koyama Y., 2014, MNRAS,
441, L1

Shimakawa R., et al., 2017a, MNRAS, 468, L21
Shimakawa R., et al., 2017b, MNRAS, 468, 1123

Sijacki D., Vogelsberger M., Genel S., Springel V., Torrey P., Snyder G. F., Nelson D., Hern-
quist L., 2015, MNRAS, 452, 575

Silk J., 1997, ApJ, 481, 703
Smith R., Pacifici C., Pasquali A., Calderén-Castillo P., 2019, ApJ, 876, 145

Sobral D., Kohn S. A., Best P. N., Smail I., Harrison C. M., Stott J., Calhau J., Matthee J.,
2016, MNRAS, 457, 1739

Sobral D., et al., 2017, MNRAS, 466, 1242

Somerville R. S., Davé R., 2015, ARA&A, 53, 51

135


http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2006.10492.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2006MNRAS.370..453R
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4365/ab7377
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2020ApJS..247...45R
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/staa1213
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2020MNRAS.495..554R
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/ab04f7
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019ApJ...873...42R
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/202141118
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021A&A...652A.153R
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2006.10335.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2006MNRAS.369..567R
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2006.10335.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2006MNRAS.369..567R
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/801/2/139
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015ApJ...801..139R
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stab673
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021MNRAS.503.3065S
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stab3018
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2022MNRAS.509..567S
http://dx.doi.org/10.1088/2041-8205/747/2/L31
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2012ApJ...747L..31S
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/sty3258
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019MNRAS.483.2851S
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stu327
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014MNRAS.440..889S
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stu2058
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2015MNRAS.446..521S
http://dx.doi.org/10.1086/146614
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1959ApJ...129..243S
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1973A&A....24..337S
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/ab2118
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019ApJ...879....9S
http://dx.doi.org/10.1093/mnrasl/slu029
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2014MNRAS.441L...1S
http://dx.doi.org/10.1093/mnrasl/slx019
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2017MNRAS.468L..21S
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stx091
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2017MNRAS.468.1123S
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stv1340
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2015MNRAS.452..575S
http://dx.doi.org/10.1086/304073
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1997ApJ...481..703S
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/ab1917
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019ApJ...876..145S
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stw022
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2016MNRAS.457.1739S
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stw3090
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2017MNRAS.466.1242S
http://dx.doi.org/10.1146/annurev-astro-082812-140951
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2015ARA&A..53...51S

BIBLIOGRAFIiA

Springel V., 2005, MNRAS, 364, 1105

Springel V., 2010a, ARA&A, 48, 391

Springel V., 2010b, MNRAS, 401, 791

Springel V., White S. D. M., Tormen G., Kauffmann G., 2001, MNRAS, 328, 726
Springel V., Frenk C. S., White S. D. M., 2006, Nature, 440, 1137

Steinhauser D., Schindler S., Springel V., 2016, A&A, 591, A51

Stevens A. R. H., Brown T., 2017, MNRAS, 471, 447

Sun M., Vikhlinin A., 2005, ApJ, 621, 718

Sun M., Jones C., Forman W., Nulsen P. E. J., Donahue M., Voit G. M., 2006, ApJ, 637, L81
Sun M., Jones C., Forman W., Vikhlinin A., Donahue M., Voit M., 2007, ApJ, 657, 197
Sun M., et al., 2021, Nature Astronomy, 6, 270

Sutherland R. S., Dopita M. A., 1993, ApJS, 88, 253

Taranu D. S., Hudson M. J., Balogh M. L., Smith R. J., Power C., Oman K. A., Krane B.,
2014, MNRAS, 440, 1934

Taylor J. E., Babul A., 2001, ApJ, 559, 716
Taylor J. E., Babul A., 2004, MNRAS, 348, 811
Taylor P., Federrath C., Kobayashi C., 2017, MNRAS, 469, 4249

Tecce T. E., Cora S. A., Tissera P. B., Abadi M. G., Lagos C. D. P., 2010, MNRAS, 408,
2008

Tecce T. E., Cora S. A., Tissera P. B., 2011, MNRAS, 416, 3170
Upadhyay A. K., Oman K. A., Trager S. C., 2021, A&A, 652, A16

Vega-Martinez C. A., Gémez F. A., Cora S. A., Hough T., 2021, arXiv e-prints, p. ar-
Xiv:2102.00132

Vega-Martinez C. A., Gémez F. A., Cora S. A., Hough T., 2022, MNRAS, 509, 701
Venemans B. P., et al., 2002, ApJ, 569, L11

Venemans B. P., et al., 2007, A&A, 461, 823

Vijayaraghavan R., Ricker P. M., 2015, MNRAS, 449, 2312

Vogelsberger M., et al., 2014, MNRAS, 444, 1518

Vogelsberger M., Marinacci F., Torrey P., Puchwein E., 2020, Nature Reviews Physics, 2, 42
Vollmer B., Cayatte V., Balkowski C., Duschl W. J., 2001, ApJ, 561, 708

Wang J., Xu W., Lee B., Du M., Overzier R., Shao L., 2020, ApJ, 903, 103

136


http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2005.09655.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2005MNRAS.364.1105S
http://dx.doi.org/10.1146/annurev-astro-081309-130914
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2010ARA&A..48..391S
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2009.15715.x
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2010MNRAS.401..791S
http://dx.doi.org/10.1046/j.1365-8711.2001.04912.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2001MNRAS.328..726S
http://dx.doi.org/10.1038/nature04805
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2006Natur.440.1137S
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201527705
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2016A&A...591A..51S
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stx1596
http://adsabs.harvard.edu/abs/2017MNRAS.471..447S
http://dx.doi.org/10.1086/427728
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2005ApJ...621..718S
http://dx.doi.org/10.1086/500590
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2006ApJ...637L..81S
http://dx.doi.org/10.1086/510895
http://adsabs.harvard.edu/abs/2007ApJ...657..197S
http://dx.doi.org/10.1038/s41550-021-01516-8
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2022NatAs...6..270S
http://dx.doi.org/10.1086/191823
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1993ApJS...88..253S
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stu389
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2014MNRAS.440.1934T
http://dx.doi.org/10.1086/322276
http://adsabs.harvard.edu/abs/2001ApJ...559..716T
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2004.07395.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2004MNRAS.348..811T
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stx1128
http://adsabs.harvard.edu/abs/2017MNRAS.469.4249T
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2010.17262.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2010MNRAS.408.2008T
http://adsabs.harvard.edu/abs/2010MNRAS.408.2008T
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2011.19267.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2011MNRAS.416.3170T
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/202141036
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021A&A...652A..16U
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021arXiv210200132V
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021arXiv210200132V
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stab2908
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2022MNRAS.509..701V
http://dx.doi.org/10.1086/340563
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361:20053941
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2007A&A...461..823V
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stv476
http://adsabs.harvard.edu/abs/2015MNRAS.449.2312V
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stu1536
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2014MNRAS.444.1518V
http://dx.doi.org/10.1038/s42254-019-0127-2
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2020NatRP...2...42V
http://dx.doi.org/10.1086/323368
http://adsabs.harvard.edu/abs/2001ApJ...561..708V
http://dx.doi.org/10.3847/1538-4357/abb9aa
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2020ApJ...903..103W

BIBLIOGRAFIA

Weinmann S. M., van den Bosch F. C., Yang X., Mo H. J., 2006a, MNRAS, 366, 2

Weinmann S. M., van den Bosch F. C., Yang X., Mo H. J., Croton D. J., Moore B., 2006b,
MNRAS, 372, 1161

Wetzel A. R., Tinker J. L., Conroy C., 2012, MNRAS, 424, 232
Wetzel A. R., Tinker J. L., Conroy C., van den Bosch F. C., 2013, MNRAS, 432, 336
Wetzel A. R., Tinker J. L., Conroy C., van den Bosch F. C.; 2014, MNRAS, 439, 2687

Wezgowiec M., Vollmer B., Ehle M., Dettmar R. J., Bomans D. J., Chyzy K. T., Urbanik
M., Soida M., 2011, A&A, 531, A44

White S. D. M., Frenk C. S., 1991, ApJ, 379, 52

White S. D. M., Rees M. J., 1978, MNRAS, 183, 341

Wilkins S. M., Trentham N., Hopkins A. M., 2008, MNRAS, 385, 687
Wisotzki L., et al., 2018, Nature, 562, 229

Witstok J., Puchwein E., Kulkarni G., Smit R., Haehnelt M. G., 2019, arXiv e-prints, p.
arXiv:1905.06954

Wold M., Armus L., Neugebauer G., Jarrett T. H., Lehnert M. D., 2003, The Astronomical
Journal, 126, 1776

Xu C. K., Zhao Y., Scoville N., Capak P., Drory N., Gao Y., 2012, ApJ, 747, 85
Yuan F., Narayan R., 2014, ARA&A, 52, 529

Yun K., et al., 2019, MNRAS, 483, 1042

Zabludoff A. I., Mulchaey J. S., 1998, ApJ, 496, 39

Zentner A. R., Bullock J. S., 2003, ApJ, 598, 49

Zentner A. R., Berlind A. A., Bullock J. S., Kravtsov A. V., Wechsler R. H., 2005, ApJ, 624,
505

Zinger E., et al., 2020, MNRAS, 499, 768

de los Rios M., Martinez H. J., Coenda V., Muriel H., Ruiz A. N., Vega-Martinez C. A., Cora
S. A., 2021, MNRAS, 500, 1784

van den Bosch F. C.; Aquino D., Yang X., Mo H. J., Pasquali A., McIntosh D. H., Weinmann
S. M., Kang X., 2008, MNRAS, 387, 79

137


http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2005.09865.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2006MNRAS.366....2W
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2006.10932.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2006MNRAS.372.1161W
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2012.21188.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2012MNRAS.424..232W
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stt469
http://adsabs.harvard.edu/abs/2013MNRAS.432..336W
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/stu122
http://adsabs.harvard.edu/abs/2014MNRAS.439.2687W
http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201016344
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2011A&A...531A..44W
http://dx.doi.org/10.1086/170483
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1991ApJ...379...52W
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/183.3.341
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1978MNRAS.183..341W
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2008.12885.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2008MNRAS.385..687W
http://dx.doi.org/10.1038/s41586-018-0564-6
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2018Natur.562..229W
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019arXiv190506954W
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019arXiv190506954W
http://dx.doi.org/10.1086/378362
http://dx.doi.org/10.1086/378362
http://dx.doi.org/10.1088/0004-637X/747/2/85
http://adsabs.harvard.edu/abs/2012ApJ...747...85X
http://dx.doi.org/10.1146/annurev-astro-082812-141003
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2014ARA&A..52..529Y
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/sty3156
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2019MNRAS.483.1042Y
http://dx.doi.org/10.1086/305355
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/1998ApJ...496...39Z
http://dx.doi.org/10.1086/378797
http://adsabs.harvard.edu/abs/2003ApJ...598...49Z
http://dx.doi.org/10.1086/428898
http://adsabs.harvard.edu/abs/2005ApJ...624..505Z
http://adsabs.harvard.edu/abs/2005ApJ...624..505Z
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/staa2607
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2020MNRAS.499..768Z
http://dx.doi.org/10.1093/mnras/staa3339
https://ui.adsabs.harvard.edu/abs/2021MNRAS.500.1784D
http://dx.doi.org/10.1111/j.1365-2966.2008.13230.x
http://adsabs.harvard.edu/abs/2008MNRAS.387...79V

	Prefacio
	Resumen
	Introducción
	De nebulosas a galaxias
	Procesos físicos relevantes en la formación de galaxias
	Evolución de galaxias en ambientes de alta densidad
	Interrogantes abiertos

	Herramientas numéricas
	Técnicas numéricas: simulaciones y modelos
	Modelo semi-analítico SAG
	Enfriamiento del gas caliente y formación estelar
	Procesos de retroalimentación
	Procesos de ambiente
	Órbitas de galaxias huérfanas
	Simulación de N-cuerpos MDPL2
	Calibración de SAG

	Modelo semi-analítico GALFORM
	Transferencia radiativa en el ISM
	Transferencia radiativa en el IGM
	Simulación de N-cuerpos P-Millenium 


	Segregación espacial de galaxias con líneas de emisión en regiones densas
	Disminución de LAEs a altas densidades
	El impacto del IGM en el agrupamiento de ELG a pequeñas escalas
	Resumen de resultados y discusión

	Supresión de formación estelar en satélites: ¿Cómo, dónde y por qué sucede?
	Validez del modelo
	Fracción de pasivas: dependencia con el tiempo de primera caída
	Fracción de pasivas a z=0
	Fracción de pasivas al momento de primera caída
	El rol de la supresión por masa y ambiente

	¿En qué escalas de tiempo se apaga la formación estelar?
	Interpretación en relación a aspectos dinámicos de las galaxias satélites
	Comparación con otros trabajos

	Validez del escenario demorado-luego-rápido
	Discusión

	Resumen de resultados

	Conexión entre formación estelar y propiedades dinámicas de las galaxias
	Simulaciones de cúmulos de galaxias y su entorno
	Muestra de cúmulos relajados
	Fracción de galaxias pasivas como función de la distancia al centro del cúmulo

	Poblaciones de galaxias dentro y fuera del cúmulo
	Distribución radial de distintos tipos de galaxias
	Clasificación de galaxias según su historia orbital

	AIN, RIN, BS
	Fracción de galaxias pasivas
	Contenido de gas y ubicación en el espacio de fases
	Evolución del contenido de gas caliente y frío
	Impacto del pasaje por el pericentro

	El rol de la RPS en diferentes etapas
	Discusión
	Resumen de resultados

	Conclusiones generales 
	Trabajo a futuro


