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Resumen

Las galaxias llamadas lenticulares se encuentran en diversos ambientes en el Universo y
son abundantes entre las galaxias de disco. A partir de su descubrimiento, llamaron el interés
tanto de astrénomos observacionales como teoéricos del campo de la formacién galactica. Sin
embargo, aun hoy, los detalles involucrados en su formaciéon y evolucién no estan completa-
mente entendidos. Todas las galaxias lenticulares tienen una apariencia morfolégica similar,
sin embargo, una vasta cantidad de evidencia sugiere que su formacion se debe a una serie
de caminos evolutivos considerablemente disimiles. En este trabajo utilizaremos las simula-
ciones cosmoldgicas magnetohidrodinamicas de iltima generaciéon HlustrisTNG para estudiar
en detalle los dos mecanismos actualmente mas aceptados en la formacién de galaxias len-
ticulares: las fusiones galdcticas y el desvanecimiento de galaxias espirales en ambientes de

alta densidad.

Aceptamos la hipdtesis de que las galaxias lenticulares son galaxias de disco con un ori-
gen en comun a las galaxias espirales, pero que toman un camino evolutivo alternativo a
partir de algin suceso particular. Clasificamos visualmente una muestra de galaxias de disco
simuladas con masas estelares en un intervalo de masas similares a la de la Via Lactea y
M31 en dos submuestras, una de galaxias lenticulares y otra de espirales. Comparamos las
caracteristicas de las galaxias lenticulares simuladas con aquellas de las galaxias espirales, y
encontramos tendencias en acuerdo con las observaciones. Las galaxias lenticulares presentan
menor formacion estelar y contenido de gas disponible para formar estrellas que las espirales.
Las dispersiones de velocidades a lo largo de perfiles radiales son mayores para las galaxias
lenticulares. Estudiamos en detalle la historia de fusiones a lo largo de sus historias. Para
aquellas galaxias lenticulares que son satélites a z = 0, analizamos la evoluciéon de su for-

macién estelar y su disponibilidad de gas frio, a medida que caen en el cimulo o grupo al
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cual pertencen a z = 0, para intentar cuantificar el efecto del ambiente donde residen. En-
contramos que las galaxias lenticulares tienen mayor cantidad de fusiones significativas (con
cocientes de masa entre las galaxias fusionadas de mds del 10 por ciento) que las galaxias
espirales. Ademaés, hallamos que la tdltima fusién significativa ocurre a tiempos mas tardios
y con galaxias mas masivas para galaxias lenticulares, en promedio. Las galaxias lenticulares
satélite tienen un grado de soporte rotacional similar al de las galaxias espirales, mayor a
aquellas que son centrales. Adicionalmente, encontramos que las galaxias satélite lenticulares
son menos masivas que las centrales en el intervalo de masas estudiado. Finalmente conclui-
mos que, en promedio, las galaxias lenticulares satélite se transforman mas por efecto de
ambiente que por fusiones, contrariamente a las centrales, y que el ambiente tiene un efecto

mas inmediato que las fusiones en la transformacién de galaxias espirales hacia lenticulares.
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Capitulo 1

Introduccion

Un porcentaje mayoritario de las galaxias en el Universo con masas por encima del régi-
men de las galaxias enanas posee un disco galictico formado por estrellas, gas y polvo en
6rbita casi circular alrededor del centro galactico, ver Conselice (2006). Entre las galaxias que
poseen un disco se encuentran las galaxias lenticulares. Estas galaxias presentan caracteristi-
cas tanto de galaxias elipticas como de espirales. Consisten de una poblacién de estrellas rojas
y envejecidas, contienen poco gas frio y por ende poca formacion estelar como en galaxias
elipticas y a su vez presentan una estructura de disco extendida como en galaxias espirales,
pero carecen de brazos. Debido a esto, las galaxias clasificadas como lenticulares (S0) ocupan
un lugar intermedio entre las galaxias elipticas (E) y las espirales con barra, o sin ella (S,
Sb), en el “diagrama de diapasén” de Hubble (Fig. 1.1). Sin embargo, esto no significa que
exista un camino evolutivo entre la familia de galaxias de disco hacia las elipticas.

Los mecanismos de formacién de galaxias lenticulares generalmente caen en dos categorias
principales. La primera gran categoria involucra la extraccion de gas de una galaxia espiral con
formacion estelar a medida que cae en un ambiente con mayores densidades de galaxias, como
puede ser un cimulo o un grupo. El principal proceso fisico involucrado en este fenémeno se
lo conoce como ram pressure stripping (presién de barrido) y es una presién ejercida por el
gas caliente existente en el pozo de potencial de un grupo o un cimulo sobre el gas contenido
en la galaxia (Quilis et al., 2000; Crowl et al., 2005). Cuando una galaxia espiral cae en un
ambiente denso, tal como un grupo o cimulo de galaxias, el gas interno de esta es forzado
a salir al interactuar con el medio intractimulo. Galaxias que se encuentran atravesando este

proceso han sido observadas in fraganti en varios cimulos y usualmente se las llama galaxias
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Figura 1.1. Clasificacién morfélogica de Hubble (Hubble, 1926)

“medusas” (jellyfish, Poggianti et al., 2017; Ebeling et al., 201/), por la forma que adquiere
la cola de gas removido, en la que se produce formacion estelar.

El segundo mecanismo involucra eventos de fusion (e.g., Querejeta et al., 2015; Tapia et al.,
2017). En este proceso, una fusién entre una galaxia espiral y una galaxia menor provoca que
el gas sea expulsado fuera de la galaxia espiral o bien consumido en un brote de formacién
estelar. Recientemente, Deeley et al. (2021) utilizaron la simulacién magnetohidrodindamica
TNG100, del proyecto IlustrisTNG (Nelson et al., 2018; Pillepich et al., 2018b), para estudiar
los mecanismos de formacién de galaxias lenticulares, y encontraron que prevalecen los dos
mecanismos mencionados. Un 37 % de las galaxias lenticulares de su muestra simulada son
formadas a partir de la “caida” de la galaxia a grupos masivos (con masas viriales entre
103Mg, y 10*Mg) v la consecuente reduccién del gas frio disponible debido, principalmente,
a la presién de barrido. Por otro lado, un 57 % de su muestra de galaxias lenticulares adquieren
su morfologia como resultado de fusiones galdcticas. El restante 6 % estd constituido por
galaxias lenticulares que serian el resultado de la evolucién pasiva de galaxias de disco muy

aisladas, que no tienen abastecimiento de nuevo gas para formar estrellas.

1.1. Modelo cosmolégico y paradigma ACDM

El paradigma actual de formacion y evolucién de galaxias se conoce como el modelo

de materia oscura fria con constante cosmolégica ACDM (del inglés: Lambda-Cold Dark
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Matter). De acuerdo a esta formulacién, la densidad de energia del Universo estd compuesta
por materia baridnica, materia oscura y energia oscura. La proporciéon de cada componente,
segtin las tiltimas observaciones del satélite Planck (Planck Collaboration, 2020) viene dada
por los pardmetros cosmoldgicos (constante de Hubble Hy = 67.4 kms™'Mpc ™!, pardmetro de
densidad de materia Q,,, = 0.315, parametro de densidad de materia bariénica Q,h? = 0.0224
y parametro de densidad de energia oscura 2, = 0.685). De esta manera, la energia oscura
representa el 69% de la densidad de energia del Universo y el 31 % restante la materia. Del
porcentaje de materia del Universo, el 26 % es materia oscura. El 5% restante corresponde a
la materia baridnica, los &tomos y moléculas que son los bloques que constituyen los planetas,

las estrellas y las nubes de gas que forman el Universo visible.

La cosmologia moderna estd basada en el principio cosmoldgico, el cual establece que el
Universo es espacialmente homogéneo e isétropo en grandes escalas. La isotropia implica que
en grandes escalas, el Universo presenta las mismas propiedades independientemente de la
direccién en la que se observa. Mientras que de la homogeneidad se desprende que no existe
ningiin observador privilegiado en el Universo y que cualquier observador comé6vil(®) mide las
mismas propiedades sin importar el lugar en el que se encuentra. Los grandes relevamientos
de galaxias actuales muestran la homogeneidad de la distribucién de la materia, trazada por

las galaxias, a grandes escalas (e.g., Dark Energy Survey, Sanchez et al., 2022).

El modelo asume que la relatividad general es la teoria correcta de la gravedad en es-
calas cosmoldgicas y utiliza la métrica de Robertson-Walker, las ecuaciones de Friedmann-
Lemaitre y las ecuaciones de estado cosmolodgicas para describir el Universo observable desde
inmediatamente después de la época inflacionaria hasta el presente y el futuro. La constante
cosmologica A (lambda) es el término que se agrega a las ecuaciones de campo de Einstein
para dar cuenta de la expansion acelerada del Universo y estd asociada con una energia del
vacio o energia oscura en el espacio vacio. Una constante cosmoldgica tiene presién negativa,
p = —pc?. En este modelo, las estructuras presentes en el Universo en la actualidad provienen
a partir de pequenas fluctuaciones primordiales en la densidad amplificadas por inestabilidad

gravitacional. Esta suposicion esta respaldada por las observaciones de la radiacion del fondo

WSin embargo la simulacién IlustrisTNG utilizada en este trabajo usa los parametros dados por Planck
Collaboration et al. (2016).

(i) Bg aquel que se encuentra en reposo en relacién al fondo césmico de microondas y, por lo tanto, no
experimentaria un flujo neto de materia debido a la expansién del universo en las grandes escalas.



1. Introduccion

cosmico de microondas (CMB por sus siglas en inglés) el cual se corresponde con una radia-
cién de cuerpo negro a una temperatura de 2.728 K con fluctuaciones relativas del orden de
1075. Las mediciones fueron llevadas a cabo por el satélite COBE (Smoot et al., 1992), luego
por el satélite WMAP (Spergel et al., 2007) y mds recientemente por el satélite PLANCK
(Planck Collaboration, 2020). Estas proveen una imagen de la estructura del Universo en el
momento en que la materia se desacopld de la radiacion y permiten calcular los parametros
cosmoldgicos. La inestabilidad gravitacional amplifica las fluctuaciones primordiales presen-
tes en la materia oscura y dan lugar a la apariciéon de estructuras virializadas llamadas halos
de materia oscura. El gas inicialmente se mueve solidario a la dindmica de la materia por la
fuerza gravitacional. Posteriormente el gas pierde energia térmica a través de disipacion ra-
diativa y comienza a colapsar. Este gas frio y denso formara las estrellas en sistemas estelares

ligados gravitacionalmente como las galaxias.

1.2. Hipodtesis de trabajo y objetivos

En el presente trabajo daremos un primer paso en el estudio de la formacién de galaxias
lenticulares mediante simulaciones hidrodindmicas en contexto cosmolégico con una resolu-
cién sin precedente para este tipo de analisis. Partimos de la hipdtesis de que las galaxias
lenticulares son principalmente el resultado de una transformacion morfolégica de galaxias de
disco con estructura espiral. Es por ello que la muestra estudiada en esta tesis contiene gala-
xias espirales, pues fueron tomadas como referencia del camino evolutivo alternativo seguido
por una galaxia de disco. Buscamos entender las condiciones de formacion de las galaxias len-
ticulares y el posible proceso de transicién entre una galaxia de disco con estructura espiral
y una galaxia lenticular.

Los objetivos particulares de la tesis son:

= Determinar a partir de qué eventos en su historia evolutiva, las galaxias lenticulares,
caracterizadas por la presencia de un disco, se apartan de la evolucién de una galaxia

de disco que presenta estructura espiral.

= Bajo la hipdtesis de transformacion morfolégica por fusiones, caracterizar las fusiones

que intervienen en la formacion de galaxias lenticulares, considerando las propiedades
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generales de las galaxias satélites involucradas en dichas fusiones.

= Encontrar una preferencia, o la falta de ella, en los canales de formacién de galaxias
lenticulares, segin el ambiente en el que residen (campo, grupos de galaxias, ciimulos
de galaxias). Encontrar bajo qué condiciones los efectos del ambiente, como la presién
de barrido, actiian con mayor eficiencia en la transformacién de las galaxias espirales a

lenticulares.

La presente tesis esta organizada de la siguiente manera:

= En el capitulo 2, describimos con cierto grado de detalle las simulaciones HlustrisTNG.
Mencionamos las variables utilizadas, y su descripcién, para el analisis de datos y ven-

tajas de TNG50 frente a TNG100 y TNG300, etc.

= En el capitulo 3, presentamos la muestra de galaxias elegida y la clasificacion realizada.
Caracterizamos las submuestras obtenidas a z = 0 analizando distribuciones de masas,
diagrama Color-Magnitud, tasas de formacion de estelar, etc. Analizamos la cinemética
de las muestras y sus historias de formacion estelar. Luego mostramos parametros
estadisticos sobre sus historias de fusién. Por tltimo, para aquellas galaxias lenticulares

que son satélite a z = 0, analizamos su “caida” a los ambientes en los cuales residen.

= En el capitulo 4 discutimos los resultados de capitulo 3 en el contexto de la bibliografia

especializada en el campo.

= Finalmente, en el capitulo 5 presentamos tanto las conclusiones como las perspectivas

y el trabajo que puede plantearse a futuro dentro de este tema de investigacion.






Capitulo 2

Simulaciones

El proyecto IllustrisTNG (TNG) es un consorcio de grupos de investigacién internacional,
que realizé un conjunto de simulaciones hidrodinamicas cosmoldgicas de formacién de gala-
xias, cuyos datos son publicos!) (Naiman et al., 2018; Nelson et al., 2018; Marinacci et al.,
2014; Springel et al., 2018; Pillepich et al., 2018a). Utilizando el cédigo AREPO (Springel,
2010) siguen la evolucién temporal de un volumen cosmolégico cibico. El cbdigo resuelve
las ecuaciones acopladas de la magnetohidrodinamica y de la autogravedad. Para resolver la
magnetohidrodinamica se adopta el enfoque Euleriano, con la novedad de que se emplea un
teselado de Voronoi del volumen simulado, donde los puntos que generan las celdas se mueven
con el flujo de gas formando una malla adaptativa.

Las ecuaciones de Poisson para la gravedad son resueltas mediante un esquema TREE-
PM (Xu, 1995) con las celdas de gas tratadas como masas puntuales cuya posicién es su
centro de masa y todos los demas componentes de la materia debidamente muestreados como
particulas. En el limite de resolucién y para resolver fenémenos fisicos de pequeinia escala
que no pueden resolverse autoconsistentemente, las simulaciones hidrodindmicas recurren a
recetas semi-analiticas para incluir los procesos fisicos fundamentales como el enfriamento
radiativo del gas, formacién estelar estocastica (con un umbral de densidad de hidrégeno
neutro de nyg ~ 0.13 em™3 ), enriquecimiento quimico, feedback de supernovas, acrecién y
fusién de agujeros negros supermasivos, y feedback de nicleo galdctico activo (AGN, por sus
siglas en inglés) asociado a ellos. Todos los aspectos del modelo de subgrilla son descriptos

en Pillepich et al. (2018b). El modelo de AGN es descripto con més detalle en Weinberger

Ohttps://www.tng-project.org/
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et al. (2017).

2.1. Caracteristicas técnicas

El proyecto IlustrisTNG cuenta con tres cajas de simulaciones disponibles, cuyos voliime-
nes son de 50, 100 y 300 Mpc coméviles de lado. Para cada caja cosmoldgica existen varios
niveles de resolucién, 3 para los voliimenes de 100 y 300 Mpc y 4 para la caja de 50 Mpc.
Para cada nivel, el factor de resolucién de masa disminuye en un factor de 8, y la resolucién
espacial en 2. Para cada una de las 10 ejecuciones anteriores hay versiones alternativas donde
solo se tiene en cuenta la materia oscura. Las realizaciones de mas alta resolucion TNG50-
1, TNG100-1 y TNG300-1 incluyen 2 x 21603, 2 x 1820% y 2 x 2500% elementos resueltos,
respectivamente.

Todos los datos producidos en cada corrida se guardan en 100 Salidas o SNAPSHOTS (nu-
merados del 0 al 99), los cuales se corresponden, cada uno, con un valor de corrimiento al rojo
o redshift z, y estan equiespaciados en una escala logaritmica del factor de escala cosmologico
aW. En este trabajo mostraremos los resultados utilizando el Lookback Time (LBT), en lugar
del redshift o el factor de escala. Para obtener la relacion entre LBT y redshift empleamos la
calculadora cosmolégica NED (1) con los valores de pardmetros cosmolégicos usados en la
simulacion. Estos pardametros se asumen con una cosmologia consistente con los resultados de
Planck Collaboration et al. (2016) (Q,0 = 0.6911, Qy, 0 = 0.3089, %, o = 0.0486, oy = 0.8159,
ns = 0.9667 y h = 0.6774). Se puede ver en la Fig. 2.1 como varfan el redshift y el LBT en
funcién de los SNAPSHOTS y del factor de escala cosmolégico.

A diferencia de sus antecesoras, las simulaciones Illustris (Vogelsberger et al., 2014; Genel
et al., 2014), en IlustrisTNG se tienen dos tipos de SNAPSHOTS diferentes: ‘full’ y ‘mini’.
Ambos abarcan el volumen completo de la caja, pero los SNAPSHOTS ‘mini’ tienen solamente
un subconjunto disponible de campos para las particulas. Los campos son los arreglos que
almacenan la informacion de las diferentes propiedades. En TNG hay 20 SNAPSHOTS ‘full’ y

80 ‘mini’. Los 20 SNAPSHOTS ‘full’ se muestran en la tabla 2.1.

(ME] factor de escala es una funcién que describe cémo cambia el tamafio del Universo a lo largo del tiempo
debido a la expansién del mismo. Este se utiliza para describir como cambian las distancias entre objetos a
medida que el Universo se expande. Se relaciona con el z mediante a = %, con ayp el valor del factor de escala
en el presente

(ii)https ://ned.ipac.caltech.edu/help/cosmology_calc.html
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dscale
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Figura 2.1. Lookback time (LBT) y redshift (z) en funcién de los SNAPSHOTS y del factor de
escala cosmolégico a. Notar que una variaciéon constante en los SNAPSHOTS no se corresponde

con una variacion constante en LBT o z.

Tabla 2.1. Ntimero de SNAPSHOTS junto con el factor de escala y redshift correspondientes.
Las veinte SNAPSHOTS que se muestran aqui son las ‘full’, mientras que las ochenta restantes
son ‘mini’ con un subconjunto de campos.

Snap a z Snap a z
2 0.0769 12 33 0.3333 2
3 0.0833 11 40 0.4 1.5
4 0.0909 10 50 0.5 1
6 0.1 9 59 0.5882 0.7
8 0.1111 8 67 0.6667 0.5
11 0.125 7 72 0.7143 0.4
13 0.1429 6 78 0.7692 0.3
17 0.1667 5 84 0.8333 0.2
21 0.2 4 91 0.9091 0.1
25 0.25 3 99 1 0

Los halos de materia oscura, que en lo mas hondo de su pozo de potencial albergan a una

galaxia central o huésped, son reconocidos en cada SNAPSHOT por el algoritmo FRIENDS OF

FRIENDS (FoF) (Davis et al., 1985) con una distancia de enlace de b = 0.2 veces la separacién

9
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Tabla 2.2. Caracteristicas de la simulacién analizada en este trabajo. Las propiedades que
se muestran en las filas son: longitud del lado de la caja (unidades coméviles); ntimero de
celdas de gas iniciales y particulas de materia oscura; resolucién media de la masa de particu-
las bariénicas y de materia oscura (en masas solares); tamaiio medio de las celdas de gas
formadoras de estrellas. Para obtener una descripciéon completa de la simulacién, consultar
la pagina de inicio del proyecto IlustrisTNG.

Run TNG50-1
Liox [Mpc] 51.73
Npm,cas - 2160°
Mbaryon [Mg] 8.5 x 10%
MpM [Mp] 4.6 x10°

< Tgas,SF > [pc] ~ 100 — 150
€EDM,x [pC] 290

media entre particulas. Este algoritmo se corre sobre particulas de materia oscura y luego, en
una segunda etapa, los demés tipos de particulas (estrellas, agujeros negros, gas) se anexan
a un determinado halo dependiendo de la particula de materia oscura méas cercana (Dolag
et al., 2009). Por tltimo, las subestructuras o subhalos, que contienen a las galaxias satélite,
son reconocidas por el algoritmo SUBFIND(Springel et al., 2001). Todas las estructuras estén
ordenadas por su masa en forma decreciente en cada SNAPSHOT. Con el objetivo de conectar la
historia de los halos y subhalos de la simulacién se construyen los arboles de fusién (MERGER
TREES) usando el algoritmo SUBLINK (Rodriguez-Gomez et al., 2015). Estos drboles pueden
ser recorridos, es decir, se pueden determinar los descendientes y/o progenitores de un dado
subhalo. De esta manera se relacionan objetos a lo largo de los diferentes SNAPSHOTS. Para
los detalles técnicos, descripciones de algoritmos y méas detalles de los datos mencionados en
este capitulo ir a Nelson et al. (2019).

Para cada tipo de objeto se puede obtener informacion acerca de varias caracteristicas
(en la préxima seccién detallamos las usadas en este trabajo). Esta informacién se almacena
en campos, los cuales consisten en arreglos de propiedades para todos los halos, subhalos o
particulas. El total de los campos disponibles para cada catalogo se puede encontrar listado
en la pagina web de la simulacién IllustrisTNG (i),

En este trabajo utilizamos la simulacion TNG5H0-1. Dicha simulacién se corre en una
caja cosmoldgica que tiene un volumen comévil de (51.7Mpc)3, y contiene 2160% particulas
de materia oscura y 21603 celdas de gas. La resoluciéon en masa de estas particulas es de

4.5x10°Mg, y 8.5x 10*M, respectivamente, mientras que la resoluciéon dindmica maxima es de

(iii)https ://www.tng-project.org/data/docs/specifications/
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290 pc. Las resoluciones utilizadas en TNG50 son mas de cien veces mejores que en TNG300,
permitiendo una vista méas detallada de propiedades estructurales de galaxias y fenémenos
de gas, de pequefia escala, dentro y alrededor de galaxias. En TNG50, los SNAPSHOT ‘full’
contienen 2.7 TB de informacién, mientras que el volumen completo de datos es de 320
TB. Para poder trabajar con las bases de datos y funciones predefinidas en IllustrisTNG se
utiliz6 JUPYTERLAB. Esta es una interfaz que permite programar y correr dichos programas
en servidores externos debido al volumen de datos que maneja la simulaciéon. La libreria que
contiene las funciones utilizadas en el JUPYTERLAB para la obtencién de datos para los halos,

subhalos y particulas, para su andlisis, es el paquete ILUSTRIS_PYTHON.

2.2. Variables utilizadas

2.2.1. Halos de materia oscura

Los halos de materia oscura son unidades bésicas de la estructura cosmolégica. Son regio-
nes hipotéticas que se han desacoplado de la expansién césmica y contienen materia ligada
gravitacionalmente. Es importante destacar la diferencia con un halo galéctico, el cual es una
componente extendida y aproximadamente esférica de una galaxia que se extiende mas alla
de la region principal, que tiene materia visible.

Para la obtencién de las variables utilizadas se recurri6 a las funciones del paquete ILLUS-
TRIS_PYTHON provisto por la colaboracion. En este trabajo, los campos utilizados para los

halos fueron:

» GROUPFIRSTSUB: Indice del subhalo en la tabla que contiene el grupo subfind dentro

de este halo FoF'.

= GROUPPOS: Posicién espacial dentro de la caja periédica de la particula con la minima

energia potencial gravitacional . Estas coordenadas son coméviles.

= GROUP_R_CRIT500: Radio comévil de una esfera centrada en el GroupPos del halo,

cuya densidad es 500 veces la densidad critica del universo en ese momento.

= GROUP_R_CRIT200: Radio comévil de una esfera centrada en el GroupPos del halo,

cuya densidad es 200 veces la densidad critica del universo en ese momento.
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2. Simulaciones

En la literatura, tanto al GROUP_R_CRIT500 como al GROUP_R_CRIT200, se los suele

denotar como Rs509 v Rago, respectivamente, y asi lo haremos aqui.

2.2.2. Subhalos

Los subhalos son subestructuras de materia oscura que son identificados por el algoritmo
SUBFIND utilizando criterios de ligadura dentro de los halos de materia oscura, a diferencia
del algoritmo FoF', que asocia las particulas de los halos por criterios de cercania. Las galaxias
se forman dentro de estas subestructuras. Las propiedades de las galaxias estan tabuladas en
los catalogos de subhalos de la simulacién.

Los arreglos correspondientes a subhalos estan ordenados de manera decreciente segiin su
masa, por lo que a cada subhalo se le asocia un ntmero identificador ID que indica, dentro
de un SNAPSHOT, la posicién dentro de este arreglo. Es decir, dado un SNAPSHOT, el subhalo
con ID = 0 serda el mas masivo, el subhalo con ID = 1 sera el segundo més masivo y asi
sucesivamente.

Los campos de subhalos utilizados fueron:

= SUBHALOSTELLARPHOTOMETRICS: Magnitudes basadas en las luminosidades de las
particulas estelares en las bandas: U, B, V, K, g, r, i, z. Las magnitudes para cada
particula estelar se calculan mediante modelos de sintesis de poblaciéon de Bruzual &

Charlot (2003)

= SUBHALOMASSTYPE: Masa total de todas las particulas que conforman al subhalo,

separadas por clase (ver tabla 2.3).

= SUBHALOSFR: Suma de la tasa de formacion estelar individual de todas las particulas

de gas de este subhalo.

» SUBHALOSTELLARPHOTOMETRICSRAD: Radio al cual el perfil de brillo superficial (cal-

2

culado para todo los miembros estelares) cae por debajo de 20.7 mag arcsec™ en la

banda K. El mismo est4 dado en unidades comoviles.

= SUBHALOMASS: Masa total de todas las particulas que conforman al subhalo.

= SUBHALOPOS: Posicién, dentro de la caja periddica en la simulacién, de la particula

12
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con la menor energia potencial gravitatoria del subhalo. Estd dada en coordenadas

comoviles.

» SUBHALOGRNR: Indice del grupo del Halo FoF al cual pertenece el subhalo.

2.2.3. Particulas

Las particulas que se encuentran en los SNAPSHOTS pertenecientes ya sea a halos, subhalos
o medio interestelar estan clasificadas en 5 clases de particulas diferentes. Estas pueden ser
particulas de gas, de materia oscura, particulas estelares y de viento, trazadores) y agujeros
negros. En la Tabla 2.3 se muestran las mismas, junto con el cddigo que se les asigna. Las
particulas de cada SNAPSHOT estan organizadas de acuerdo a su membresia a los grupos o
subgrupos que se encuentran en la simulacién.

Los campos pertencientes a cada particula se solicitan para algin halo o subhalo particu-

lar. Las utilizadas en este trabajo fueron:
= MASSES: Arreglo que contiene la masa de cada particula de gas de este subbhalo.

= SFR: Arreglo que contiene la tasa de formacion estelar de cada particula de gas de este

subhalo.

= COORDINATES: Arreglo que contiene las 3 componentes de la posicién espacial para el
tipo de particula solicitada, dentro de la caja periddica. Las posiciones estan referidas

a una de las esquinas de la caja y son dadas en unidades coméviles.

= VELOCITIES: Arreglo que contiene las 3 componentes de la velocidad para el tipo de

particula solicitada. Estdn dadas en km/s\/a.

Notar que en este trabajo, las dos primeras variables fueron utilizadas para particulas de

gas, mientras que las dos tltimas para particulas estelares.

2.2.4. Arboles de fusién

Con el fin de conectar las historias evolutivas de los halos y subhalos, utilizamos los

arboles de fusién, que permiten obtener un campo requerido para un subhalo durante todos

() Estas son particulas de viento que se usan para modelar los AGN.
() Como es un c6digo euleriano con celdas, se definen estas “particulas” que trazan al gas.
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Tabla 2.3. Clasificacién de las particulas que componen cada SNAPSHOT de las simulaciones
TustrisTNG.

Tipo Particula

0 Gas

1 Materia oscura

2 Trazadores

3 Masa estelar y particulas de viento
4 Agujeros negros

los SNAPSHOTS donde este fue identificado. El algoritmo SUBLINK construye arboles de fu-
sion en el nivel de subhalo. Se asigna un descendiente tinico a cada subhalo en tres pasos
(ver Rodriguez-Gomez et al. (2015) para informacién mds completa). Primero, los candida-
tos a descendientes se identifican para cada subhalo como aquellos subhalos en el siguiente
SNAPSHOT que tienen particulas comunes con el subhalo en cuestién. En segundo lugar, cada
uno de los candidatos descendientes recibe una puntuacién basada en una funcién de mérito
que tiene en cuenta el rango de energia de enlace de cada particula. Finalmente, el descen-
diente tinico del subhalo en cuestion es el candidato descendiente con la puntuacién més alta.
A veces, el buscador de halo no detecta un subhalo pequefio que atraviesa una estructura mas
grande porque el contraste de densidad no es lo suficientemente alto. SUBLINK soluciona este
problema al permitir que algunos subhalos salten un SNAPSHOT al encontrar un descendiente.
Una vez que se han realizado todas las conexiones descendientes, el progenitor principal de
cada subhalo se define como el que tiene la ‘historia méas masiva’ por detras.

Para trabajar con los arboles de fusién los campos utilizados fueron:
= SUBHALOID: Identificador tinico para el subhalo.
= SNAPNUM: Arreglo que contiene los SNAPSHOTS en los cuales el subhalo es encontrado.

= FIRSTPROGENITORID: Es el SUBHALOID del progenitor principal del subhalo anali-
zado. El progenitor principal es el progenitor mas masivo que ha tenido el subhalo a
lo largo de su historia de fusién. Para aquellos subhalos sin progenitor el valor de este

campo es -1.

= NEXTPROGENITORID: Es el SUBHALOID del segundo progenitor méas masivo de es-
te subhalo, el cual comparte el mismo descendiente que este subhalo. Si no hay mas

subhalos que comparten un mismo descendiente, el valor de este campo es -1.
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2.2. Variables utilizadas

» SUBFINDID: Indice del subhalo en el grupo de catdlogo SUBFIND.

Hay que notar que si bien estos campos son exclusivos de los arboles de fusién, también
es posible obtener los campos mencionados antes para el catdlogo de subhalos a lo largo y
ancho del arbol, y con estos tener las informacién requerida en todos los SNAPSHOTS.

Se puede acceder tanto a la rama principal del arbol de fusién como asi también al arbol
completo. La rama principal del arbol es aquella en la que solo se accede al progenitor principal
en cada SNAPSHOT de un subhalo dado. En cambio al acceder al 4rbol completo obtenemos

la informacién de todos los progenitores del subhalo.
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Capitulo 3

Resultados

En este capitulo caracterizaremos la muestra de galaxias a z = 0, comparando aquellas
que son galaxias espirales con las que son lenticulares, segin nuestra clasificacion. Luego
analizaremos las historias de fusiones de cada submuestra, para hallar diferencias estadisticas
en las fusiones sufridas. Por ultimo, para aquellas galaxias lenticulares que son satélite a
z = 0, haremos un analisis mas profundo sobre la evolucion de la tasa de formacion estelar y

gas, que estas disponen, a medida que ingresan al grupo o cimulo en el cual residen.

3.1. Muestra de galaxias simuladas

La muestra de galaxias de disco simuladas fue tomada de Gargiulo et al. (2022). Estas
son galaxias con masas similares a las de la Via Lactea y M31 que cumplen con los siguientes

criterios:

» Tienen masas estelares M, en el rango [1010-5—101-2]M,), donde M, es la suma de todas
las particulas estelares encerradas en una esfera de 30 kpc, centrada en la particula de

materia oscura més ligada a z = 0.

= Presentan morfologia de disco. Para cuantificar esto, seleccionamos galaxias con s < 0.45,
donde s = ¢/a es la relacion entre el eje menor y el mayor del tensor de inercia estelar,
medido dentro de una y dos veces el radio que contiene la mitad de la masa estelar.
Adicionalmente, agregamos veinticinco galaxias con s > 0.45 en el rango de masa adop-

tado que muestran una clara morfologia de disco cuando inspeccionamos visualmente

17
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ID 519311 ID392278 ID511303

ID554523 ID541847 ID505100

ID439099 ID438148 ID433289

Figura 3.1. Proyecciones orientadas de frente (face-on) y de canto (edge-on) de algunas de
las galaxias simuladas de la muestra utilizada en este trabajo, compuesta por 287 galaxias
de TNGH5H0 similares a la Via Lactea y M31. En la primera fila se pueden apreciar galaxias
espirales, en la fila del medio tres ejemplos de galaxias con restos de estructura espiral y
perturbadas, que finalmente fueron anadidas como galaxias lenticulares, y en la ultima fila
tres ejemplos de galaxias clasificadas como lenticulares.
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3.1. Muestra de galaxias simuladas
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Figura 3.2. Distribuciones de masas estelares para galaxias lenticulares (rojo) y espirales
(azul). Se muestran los valores de las medianas de ambas distribuciones con lineas punteadas
respetando los colores.

las imagenes sintéticas de tres bandas.

Sabemos que nuestra muestra no es completa pues las galaxias lenticulares abarcan un
rango mas amplio, tanto en el pardmetro s como en masas. Esto puede generar un efecto de se-
leccién en nuestras conclusiones, o un cierto sesgo hacia un determinado camino de formacién.
En un futuro seremos menos restrictivos a la hora de seleccionar por masa, asi incluiremos
todo el intervalo posible de galaxias lenticulares, y estudiaremos también la prevalencia de
los mecanismos de formacion segin la masa.

Una vez obtenida esta muestra de 287 galaxias de disco, realizamos una inspeccion visual
de las imédgenes generadas a partir del paquete PY-SPHVIEWER (Benitez-Llambay, 2015) para
discriminar entre galaxias de disco con estructura espiral y galaxias lenticulares. El tnico
criterio utilizado fue la bisqueda de brazos espirales de cualquier multiplicidad en las imagenes
de las galaxias orientadas de frente (face-on). En una primera instancia, 221 galaxias fueron
catalogadas como espirales, 30 como lenticulares y en 36 no hubo coincidencia entre las dos
personas involucradas en la clasificacién. Las 36 galaxias en las que no hubo coincidencia

presentaban una estructura espiral casi inexistente o restos de una estructura de anillo y
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Figura 3.3. Masa estelar en funcién de la masa de materia oscura para galaxias espirales y
lenticulares. Los simbolos llenos denotan galaxias centrales, mientras que los vacios refieren
a galaxias satélite.

fueron agregadas a la muestra de lenticulares. Finalmente, la muestra se compone de 221
galaxias espirales y 66 galaxias lenticulares. En la Fig. 3.1 se puede ver una submuestra de
galaxias espirales y lenticulares, incluyendo algunos ejemplos de galaxias con vestigios de

estructura espiral que, finalmente fueron clasificadas como lenticulares.

En la Fig. 3.2 se muestra la distribucién de masas estelares de la muestra de galaxias
espirales en azul y la de galaxias lenticulares en rojo (el cdigo de colores se mantendra de
aqui en adelante). Observamos que las galaxias lenticulares son, en promedio, mas masivas.
Esto queda claro al observar la mediana de las distribuciones. Estas se muestran como lineas
punteadas y sus valores son fije, = 10.94 para galaxias lenticulares y fiesp, = 10.75 para

galaxias espirales, respectivamente.
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3.2. Propiedades generales de galaxias lenticulares y espirales
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Figura 3.4. Panel izquierdo: Diagrama color-magnitud para galaxias espirales coloreados
segun su SFR.Panel derecho: Lo mismo que en el panel izquierdo pero para galaxias lenticu-
lares.

Finalmente, en la Fig. 3.3 graficamos la masa estelar de las galaxias simuladas como
funcién de la masa de materia oscura correspondiente a la subestructura que las contiene.
Los simbolos vacios indican aquellas galaxias que resultan ser satélites (ver Sec. 2) a z = 0. Se
observa que las galaxias centrales estdn mas dominadas por materia oscura que las galaxias
satélite. Esto se debe a que cuando una galaxia cae en un grupo o cimulo y se convierte en
satélite pierde una parte de su halo de materia oscura por efectos de decapado por mareas
(Tidal stripping). Las galaxias lenticulares parecen sufrir mas por este efecto, ya que en
promedio, las masas de materia oscura de las galaxias lenticulares satélite son menores que
aquellas que son galaxias espirales satélite. Esto es una primera indicacién de los diferentes

caminos evolutivos que pueden determinar o modificar la morfologia de una galaxia de disco.

3.2. Propiedades generales de galaxias lenticulares y espirales

Una de las diferencias principales en las caracteristicas fisicas entre galaxias lenticulares
y espirales es el color integrado dado por sus poblaciones estelares (Sandage & Visvanathan,
1978; Freeman & Jones, 1970). Para poder analizar esto obtuvimos del campo SUBHALOSTE-
LLARPHOTOMETRICS las magnitudes en las bandas r y g para todas las galaxias de la muestra
y realizamos la resta g — r para obtener el indice de color.

En la Fig. 3.4 mostramos el diagrama Color-Magnitud para las muestras de galaxias
espirales y lenticulares, y con colores mostramos la tasa de formacién estelar (SFR por sus

siglas en inglés) para cada galaxia.
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En el panel izquierdo vemos que las galaxias espirales abarcan un amplio margen en
color y brillo en la banda r, mientras que en el panel derecho observamos que las galaxias
lenticulares tienden a ser objetos mas enrojecidos. Esto implica que las poblaciones estelares
que las conforman son més viejas y/o mas metalicas.

Sabemos que las galaxias lenticulares suelen presentar una menor tasa de formacién es-
telar que las galaxias espirales (Temi et al., 2009) y en los diagramas de C-M estas siguen lo
que se conoce como la red sequence (secuencia roja) pero en nuestra muestra vemos que hay
varias galaxias que se alejan de esta secuencia y ademads tienen una alta SFR. Esto se debe
a que al clasificar morfologicamente mediante imagenes hay galaxias que no cumplen con los
criterios de seleccién utilizados en observaciones. Mas alld de eso, en nuestra muestra obtu-
vimos que, en galaxias lenticulares, el 62 % tiene una SFR baja (< 0.2Mg/yr) . En cambio,
en las galaxias espirales el 83 % si supera esa tasa de formacién. La gran mayoria del 17 % de
galaxias espirales que tiene una SFR < 0.2M, /yr presenta una estructura espiral muy débil

y pueden ser consideradas objetos en transicién hacia galaxias lenticulares.

Resulta de interés analizar como evolucion6 la SFR, de los distintos tipos de galaxias.
Para ello recurrimos a los MERGER TREES o arboles de fusién, los cuales nos permiten tener
un campo disponible para los subhalos (galaxias) a lo largo de todos los SNAPSHOTS para
los cuales esa galaxia se pudo identificar. Luego, realizamos un bineado en el tiempo, y para
cada bin calculamos la mediana. En la Fig. 3.5 mostramos la SFR de todas las galaxias a
lo largo de su historia con lineas transparentadas, y las medianas por bin correspondientes a
cada muestra, en trazo continuo. Las galaxias espirales, en el panel izquierdo, muestran una
formacién estelar que declina suavemente en el tiempo luego de alcanzar un maximo a 10
Gyr de LBT. En la actualidad se mantienen, en promedio, activas. En cambio, se observa en
el panel derecho que en el caso de las galaxias lenticulares la mediana tiene un pico mas alto
que el de las galaxias espirales a los 10 Gyr y se mantiene en valores altos hasta los 6 Gyrs de
LBT para luego descender rapidamente y hacerse casi 0 a z = 0. Efectivamente, la evolucién
de la SFR en los distintos tipos de galaxias de disco difiere considerablemente.

La SFR de una galaxia estd directamente relacionada con la cantidad de gas frio disponbile
que esta posee, pues a partir de este es que la galaxia puede (o no) formar estrellas. Es por

ello que analizamos la fraccion de gas frio disponible para cada galaxia con respecto a la masa
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Figura 3.5. Panel izquierdo: Tasa de formacién estelar (SFR) como funcién del LBT para
todas las galaxias espirales. Se muestra la mediana en trazo continuo. Panel derecho: Lo
mismo que en el panel izquierdo pero para galaxias lenticulares.

estelar que posee. Para esto, a través del catdlogo de particulas accedimos a las particulas
de gas para cada galaxia. Consideramos particulas de gas frio a aquellas que presentaban
formacién estelar (el campo SFR > 0) y luego sumamos las masas de estas. La masa de cada

particula de gas la obtuvimos del campo MASSES (ver Sec 2.2.3).

En el panel central de la Fig. 3.6 mostramos la fraccién de gas frio (respecto a la masa
estelar de la galaxia) como funcién de la masa estelar. Los simbolos azules denotan galaxias
espirales, mientras que los rojos galaxias lenticulares. Observamos que en las galaxias lenti-
culares, para todo el rango de masas estelares, su masa de gas frio con respecto a la masa
estelar, no supera el 15% mientras que las espirales tienen més gas frio en general, a veces
llegando hasta el 40 %. En el panel derecho mostramos las distribuciones de gas frio para
ambos tipos de galaxias de la muestra. En linea punteada se muestra la mediana de cada
distribucién. Queda claro lo se comenté en el parrafo anterior, ya que las medianas son 0.098
para galaxias espirales y 0.007 para galaxias lenticulares. De hecho, en nuestra muestra, de
las 66 galaxias clasificadas como lenticulares, 50 tienen una fracciéon de gas frio < 0.05, es
decir un 75%. Y de las 221 clasificadas como espirales, 153 poseen una fraccién de gas frio

> 0.05, es decir el 69 %.

La diferencia observada en los caminos evolutivos de manera agregada nos motiva a estu-
diar en detalle los eventos asociados a las historias de formacion particulares de las galaxias

lenticulares.

23



3. Resultados

0.40 - .
o L4 ° o ® Lenticulares
d L ® Espirales
0.35 .
° .. % e ©
0.30 1 « o,
[ N ) ) °
0.25 °
* ° 40
o ° e ° °
Eo 0204 e ) )
§ L) “® %
Yy o & o € . o
0.15 - P [ )
(] ..0 °* o °
S @ ° o o,
0 o0 b/ °
0.10 — e o oe >
% % o ® e °s % o
o L oo s® oo 2%, °
[ ) [
0054 o ® e oofs q00%, °
% %° e e
%% 0o 00 o o goe o°°°
0.00 - ® 00 ® @0 %0® ©Oers wore 0%0®
T T T T
104 10.6 10.8 11.0 11.2

Figura 3.6. Panel central: Fraccion de gas frio con respecto a la masa estelar como funcién
de la masa estelar para galaxias espirales (puntos azules) y para galaxias lenticulares (puntos
rojos). Panel derecho: Distribucién de la fracciéon de gas frio con respecto a la masa estelar
para galaxias espirales (azul) y para galaxias lenticulares (rojo). Se muestra la mediana de

l0g10(M% [Mo 1)

cada distribucién con linea punteada.
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3.3. Propiedades cinematicas de galaxias lenticulares y espirales
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Figura 3.7. Imagen de canto (edge-on) de una de las galaxias de la muestra. Los puntos
negros corresponden a particulas estelares mientras que las lineas blancas muestran los bines
elegidos para calcular los perfiles de velocidad y dispersién radiales.

3.3. Propiedades cinematicas de galaxias lenticulares y espi-

rales

Un aspecto relevante a la hora de caracterizar las galaxias lenticulares son las propiedades
cinematicas de sus estrellas. Los discos finos y definidos son tipicos de galaxias espirales,
mientras que las galaxias lenticulares suelen presentar discos gruesos y menos soportados
por rotacién (Bekki, 1998). Con el fin de realizar una comparacién entre las propiedades
cinemaéticas de las galaxias lenticulares y espirales de la muestra, calculamos perfiles radiales
de velocidad de rotacién (de acd en mas Vi), dispersion de velocidades (ov) y el cociente
entre las dos cantidades (Vyot/0ov), que suele utilizarse como una medida del grado de soporte
de rotaciéon de una galaxia. En primer lugar, para cada galaxia de la muestra se extrajeron
del catalogo de particulas, posiciones y velocidades de las particulas estelares. Estas estan
referenciadas a una esquina de la caja cosmoldgica simulada (ver Sec. 2). Es por eso que

rotamos las posiciones y velocidades de tal manera que la componente cartesiana Z sea
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Figura 3.8. Panel izquierdo: Velocidad de rotaciéon media en funciéon de la distancia al
centro galactico para todas las galaxias espirales. Se muestra también la mediana como linea
continua. Panel derecho: Lo mismo que el panel izquierdo pero para galaxias lenticulares.

paralela al momento angular de las galaxias (perpendicular al disco). En consecuencia, la
V5ot puede ser considerada la componente X de la velocidad al mirar la galaxia de canto. Se

delimité el tamano de la galaxia utilizando el radio fotométrico r (ver seccién 2.2.3).

Luego se realizé un bineado en el intervalo (—r,7) kpc en la direcciéon Y, que es paralela
al disco galdctico, y en el invervalo (—1,1) kpc en la direccién Z, perpendicular al disco.
Finalmente, dentro de cada bin se calcul6 la velocidad media de rotacion (Vi ), la dispersion
de velocidades (ov) y el cociente entre las dos cantidades (Vyot/ov). En la Fig. 3.7 se muestra
la imagen de una de las galaxias simuladas de canto, resaltando las regiones donde se calculan

las cantidades mencionadas.

En las Figs. 3.8 y 3.9 se graficaron los perfiles radiales de velocidad media de la Vi, y
de dispersion de velocidades oy, respectivamente. En los paneles izquierdos se muestran los
perfiles para todas las galaxias espirales mientras que en los paneles derechos para galaxias
lenticulares. En ambas figuras se incluye la mediana de los bines de cada perfil en linea

continua con los colores correspondientes, azul para espirales y rojo para lenticulares.

Para poder realizar una mejor comparacion de lo obtenido para ambos tipos de galaxias, en
el panel izquierdo de la Fig. 3.10 graficamos las medianas de los perfiles radiales de velocidad
media V.t para galaxias espirales y lenticulares. Al observar la Vyot no se aprecian diferencias
significativas entre las medianas de ambos perfiles para r < 8Kpc, luego hasta los 15 kpc la
V5ot para galaxias lenticulares se mantiene aproximadamente constante mientras que para las

galaxias espirales sigue aumentando. A partir de los 15 kpc se amplia dicha diferencia, pero
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Figura 3.9. Panel izquierdo: Dispersion de la velocidad de rotacién media en funcion de la
distancia al centro galdctico para todas las galaxias espirales. Se muestra también la mediana
como linea continua. Panel derecho: Lo mismo que el panel izquierdo pero para galaxias

lenticulares.
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Figura 3.10. Panel izquierdo: Medianas de las velocidades de rotacion media para galaxias
espirales (azul) y para lenticulares (roja). Panel central: Medianas de las dispersiones de
velocidades de rotaciéon media para galaxias espirales (azul) y para lenticulares (roja). Panel
derecho: Medianas del cociente entre velocidades de rotacién media y la dispersién de esta,
para galaxias espirales (azul) y para lenticulares (roja).

esta se debe al ruido estadistico por la menor cantidad de galaxias con radios superiores a
15 kpc. En el panel central mostramos las medianas de los perfiles radiales de dispersion de
velocidades. Se aprecia que, si bien la forma es similar, la dispersion de velocidades en los
bines radiales en galaxias lenticulares es mayor a todo radio. En el panel derecho mostramos
la mediana del cociente entre Vot v oy dentro de cada bin. Se puede observar como en los
kpc centrales no hay diferencia entre las galaxias espirales y las galaxias lenticulares, pero

luego de los 3 kpc las galaxias lenticulares se muestran menos soportadas por rotacién.
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3.4. Caminos evolutivos de galaxias lenticulares y espirales

En lo que sigue comenzaremos a explorar las razones por las cuales las galaxias lenticulares

pierden su gas frio y su capacidad de formar estrellas.

3.4.1. Impacto de las fusiones de galaxias

Como mencionamos en la Sec. 1, una de las principales vias invocadas para explicar la
transformaciéon morfoldgica de las galaxias lenticulares son las fusiones galacticas. En esta
seccion analizaremos las historias de las fusiones de galaxias de disco de la muestra y bus-
caremos, en particular, diferencias en las historias de fusiones de las galaxias lenticulares y
espirales. Para ello, nuevamente se trabajo con los arboles de fusiéon. Se obtuvieron las varia-
bles FIRSTPROGENITORID y NEXTPROGENITORID para cada galaxia (ver Sec.2.2.4.). Estas
permiten recorrer las historias de acreciéon de las galaxias.

En el andlisis que sigue hemos considerado solo fusiones significativas. Definimos una
fusién significativa como aquella que cumple que el cociente de de masas de la fusién (merger
ratio) es Mgat/Mpost > 0.1, donde My, es la masa total de la galaxia huésped mientras que
Mgt es la masa de la galaxia satélite acretada, pero calculada cuando esta fue maxima en su
historia anterior. Esto lo hacemos para no subestimar la masa al momento de la fusion, ya
que antes de que la misma ocurra hay un flujo de particulas desde el halo secundario hacia el
primario debido a diferentes procesos fisicos como el decapamiento por marea (tidal stripping)
o presion de barrido en el caso del gas. En simulaciones de alta resolucién como TNG50, no
considerar este efecto puede producir una gran subestimacion del cociente de masas de la
fusién (Rodriguez-Gomez et al., 2015).

Dos indicadores de primer orden al momento de analizar el impacto de las fusiones en los
caminos evolutivos de las galaxias son la cantidad de fusiones significativas que han experi-
mentado y el cociente de masas de las mismas. El panel izquierdo de la Fig. 3.11 muestra las
distribuciones del nimero de fusiones significativas sufridas por galaxias lenticulares y espira-
les en color rojo y azul, respectivamente. En linea punteada se muestran ambas medianas con
sus colores correspondientes. Observamos que las galaxias lenticulares tienen, en promedio,
mayor cantidad de fusiones significativas a lo largo de su historia, como lo indican las media-

nas que senalan 7 fusiones significativas para galaxias espirales y 9 para galaxias lenticulares.
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Figura 3.11. Panel izquierdo: Densidad de probabilidad de la cantidad de fusiones significa-
tivas sufridas tanto para galaxias espirales (azul) como para lenticulares (rojo). Se muestra
también la mediana como linea punteada. Panel derecho: Densidad de probabilidad del co-
ciente de masas en la ultima fusién significativa. Se muestra también la mediana como linea
punteada.

Hay que notar que esta cantidad puede estar sobredimensionada, pues a tiempos tempranos
(LBT > 10) cuando las galaxias se estdn asentando y tienen poca masa, reciben muchas
fusiones que son significativas. En el panel derecho mostramos la distribuciéon de cocientes
entre la masa huésped y la masa del satélite de la dltima fusion significativa (UFS o lsm, por
sus siglas en inglés) para las muestras de galaxias lenticulares y galaxias espirales respetando
el mismo c6digo de colores que en el panel izquierdo. Se muestran en linea punteada las me-
dianas. Obtuvimos que las medianas del cociente de masa de la UFS son 0.15 para galaxias
lenticulares y 0.19 para galaxias espirales. Una posible interpretacién de lo obtenido es que,
al momento de la fusién, las galaxias lenticulares son, en promedio, méis masivas dado que a
z = 0 vimos que las galaxias lenticulares son, en promedio, méas masivas en nuestra muestra
(ver Fig. 3.2). Veremos que esta hipdtesis se confirma con el andlisis de la siguiente figura.

Los otros indicadores que pueden ser relevantes son el momento en el cual ocurrié la UFS
y la masa que tenia el satélite involucrado en el momento en que fue acretado por la galaxia
huésped. En el panel central de la Fig. 3.12 mostramos la masa total de la galaxia satélite
de la UFS como funcién del LBT para galaxias lenticulares (rojo) y para espirales (azul). No
existe una correlaciéon llamativa para ningin grupo de galaxias en particular.

En el panel superior mostramos las distribuciones de LBT de la UFS de ambos tipos de
galaxias de la muestra. Se observa que para las galaxias lenticulares hay un leve desplaza-

miento hacia tiempos mas tardios. En cambio, para las galaxias espirales la distribucién se
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Figura 3.12. Panel central: Masa total de la dltima fusion significativa en funciéon del LBT
para galaxias espirales (azul) y para lenticulares (rojo). Panel superior: Densidad de proba-
bilidad del LBT de la tltima fusién significativa para galaxias espirales (azul) y lenticulares
(rojo). Se incluyen las medianas de cada distribucién en linea punteada con sus respectivos
colores. Panel derecho: Lo mismo que el panel superior pero para la masa total de la galaxia
satélite de la ultima fusion significativa.
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desplaza a tiempos tempranos. Esto se manifiesta en sus medianas cuyos valores son 7.7 Gyrs
y 7 Gyrs de LBT para galaxias espirales y lenticulares, respectivamente. En el panel derecho
se muestran las distribuciones de masa del satélite de la UFS para galaxias lenticulares y
para galaxias espirales. En linea punteada se muestran las medianas de las distribuciones.
Podemos ver que las galaxias satélite acretadas son, en promedio, apenas mas masivas en
el caso de las lenticulares. De hecho sus medianas son fimasayzlen = 11.27 ¥ fimasayesp = 11.16
para galaxias lenticulares y espirales, respectivamente. Lo anterior confirma que los cocientes
de masa de las UF'S son, en promedio, mayores para las galaxias espirales pues la masa de las
galaxias huéspedes lenticulares al momento de las fusiones significativas es mayor (Fig. 3.11).

Otro de los posibles fenémenos que podrian influenciar en la morfologia de las galaxias de
disco es la existencia en su historia de fusiones muy masivas. Estudiamos la presencia de ellas
en ambas muestras de galaxias y descubrimos que las distribuciones de fusiones més masivas
en su historia son muy similares a las del UFS presentada en el panel derecho de la Fig. 3.12.
Esto se debe a que con nuestra definicién de fusién significativa, la mayoria de ellas ocurre a
tiempos muy tempranos y aquellas que ocurren a tiempos tardios son menos probables. Es
asi que alrededor del 80 % de las fusiones mas masivas en la muestra de galaxias espirales
y el 77% en la muestra de galaxias lenticulares terminan siendo a la vez la tltima fusién
significativa. De todas maneras, aunque exista esta pequeia diferencia, el tiempo de la UFS
termina siendo mas relevante para influenciar en la morfologia. Esto es, la diferencia entre
las medianas de las distribuciones de LBT de la UFS de galaxias espirales y lenticulares es

de 0.71 Gyr y la diferencia entre las medianas del LBT de la fusién mas masiva es de 0.31 Gyr.

En lo anterior que vimos que los pardametros utilizados para caracterizar las fusiones, tanto
cantidad como calidad de las mismas, difieren de una submuestra a otra, aunque lo hacen de
manera muy leve. Sin embargo, en su conjunto, dichos parametros dan soporte a la existencia

de una diferencia en los caminos evolutivos de galaxias espirales y galaxias lenticulares.

3.4.2. Efectos de ambiente

La formacién estelar en las galaxias estd alimentada por el gas frio que poseen y por lo
tanto se espera que la remocién del mismo juegue un papel relevante en la transformacion

de las galaxias de disco en galaxias lenticulares. Uno de los procesos que se senalan como
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responsables de la remocion de gas disponible para formar estrellas en las galaxias lenticulares
es la presién de barrido ejercida por el medio intraciimulo o intragrupo, cuando las galaxias
orbitan en un ctmulo o grupo (ver Sec. 1).

Del total de nuestra muestra, 66 galaxias fueron clasificadas como lenticulares y de esta
submuestra 23 (35 %) son ademads satélites de otra galaxia a z = 0. Seguiremos esta sub-
muestra de galaxias para comprender el papel que juega el ambiente en el cual se sumerge la
galaxia en su caida hacia el grupo o cimulo del cual forma parte a z = 0.

Para cada una de las 23 galaxias mencionadas se obtuvieron las variables SUBHALOGRNR
y FIRSTGROUPSUB con el fin de obtener cudl galaxia es la central del halo FoF al cual la
galaxia satélite pertenece a z = (. Luego, utilizando los MERGERTREES, obtuvimos las
variables SUBHALOPOS y SFR para todos los SNAPSHOTS (ver Sec 2.2 para las definiciones
anteriores).

Una vez que disponemos de las posiciones de las galaxias en la caja, calculamos la distancia
entre la galaxia satélite y la galaxia central del grupo al cual pertenece a z = 0 para cada
SNAPSHOT. Con esto estudiamos la distancia a la galaxia central en funcién del tiempo, y con
colores, la evolucion de la tasa de formacion estelar y del contenido gaseoso de las 23 galaxias
satélite que resultan lenticulares a z = 0. Mostraremos 7 casos individuales que representan
de la mejor manera la variedad de situaciones encontradas.

En la Fig. 3.13 mostramos la evolucién de la galaxia con ID = 5. Se puede ver que la
primera fusion significativa ocurre a LBT = 11.4 Gyrs, esta dispara un brote de formacién casi
inmediatamente después de la fusién. Luego, a medida que cae en el camulo, el gas caliente
del halo al cual pertenece se enfria y aumentan las reservas de gas frio mientras todavia la
galaxia es central. Una vez que entra al Rsgp tiene dos fusiones significativas més; a LBT’s
3.7 Gyr y a 2.9 Gyr, estas se dan muy cerca del momento cuando la galaxia pasa por el
pericentro de su 6rbita, es decir, el punto de maxima cercania a la galaxia central del camulo,
que tiene una masa de 1.96 x 10'¥M,. Posterior a este acercamiento, tanto la formacién
estelar como el contenido de gas frio descienden abruptamente. Debido a que el cimulo es
considerablemente masivo, la presién de barrido serd importante y removera el gas frio de la
galaxia satélite a medida que esta cae en el cimulo. Sin embargo, el hecho de que existan
dos fusiones significativas dificulta cuantificar el efecto del ambiente, de manera separada al

efecto de las fusiones y senalar una tunica causa de la pérdida de gas frio y extincién de la
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Figura 3.13. Panel izquierdo: Distancia de la galaxia con ID = 5 a la galaxia central del
grupo al cual pertenece a z = 0 como funcién del LBT. El color de la linea indica la SFR
de la galaxia segtin los niveles de la barra de color. Las lineas rojas y verdes muestran la
evolucién del Rspp y R2go del halo FoF al cual pertenece la galaxia central. Las lineas a rayas
negras y violetas indican el momento en que la galaxia comienza a ser satélite y el momento
de ingreso al Rspg. Las flechas verdes marcan las fusiones significativas junto con el cociente
de masas de la misma. Panel derecho: Este panel muestra lo mismo que el panel izquierdo
pero la escala de colores denota la masa de gas frio de la que dispone la galaxia.

No es posible cuantificar por separado la importancia del efecto de la presién de barrido y la
de las fusiones en la pérdida de gas y la extincion de la SFR.

formacién estelar.

En el caso de la galaxia con ID = 454172 (ver Fig. 3.14) vemos que hay una fusién
significativa a 8.7 Gyr de LBT. Se observa que después de esta fusion la galaxia pierde todo
su gas frio y su formacion estelar en un lapso de tiempo prolongado. Esto debido a que la
fusién que experimenta, si bien es significativa, es una fusiéon cuyo cociente de masas es bajo.
La transicién hacia galaxia lenticular ocurre 2 Gyr antes de que la galaxia deje de ser central,
y a z = 0 ni siquiera ha entrado al Ragg del grupo al cual pertenece. Esto nos sugiere que
la galaxia no ha perdido su gas frio por la presiéon de barrido del medio intragrupo sino mas
bien por la fusién sufrida.

Si ahora observamos a la galaxia ID = 117253 (ver Fig. 3.15), esta muestra una fusién
significativa a 7.9 Gyrs de LBT con un cociente de masa bajo, pero en este caso la formacién
estelar y contenido de gas frio se extinguen en un tiempo menor. La galaxia comienza a perder
su gas frio, y su formacion estelar se detiene, también en este caso, antes que la galaxia deje de
ser central. Nuevamente, la presién de barrido no parece ser la causa principal de la pérdida
de gas.

Para la galaxia con ID = 96763 (ver Fig. 3.16) observamos que tiene 3 fusiones significa-
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Figura 3.14. Se muestra lo mismo que en la Fig. 3.13 pero para la galaxia con ID = 454172.
La galaxia pierde su formacién estelar y su gas frio mucho antes de entrar al Ragp.
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Figura 3.15. Se muestra lo mismo que en la figura 3.13 pero para la galaxia con ID = 117253.
La galaxia pierde su gas frio antes de convertirse en satélite.
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Figura 3.16. Se muestra lo mismo que en la Fig. 3.13 pero para la galaxia con ID = 96763.
Esta galaxia pierde su formacién estelar y pierde su gas frio antes de convertirse en satélite.

tivas. Estas ocurren a 10 Gyrs, 6.56 Gyrs y 2.72 Gyrs de LBT. Tanto su formacioén estelar
como sus reservas de gas frio son oscilantes en el tiempo, pero 2.5 Gyrs después de la segunda

fusion significativa, su formacion estelar se extingue y pierde sus reservas de gas frio.

De manera similar a los dos casos anteriores, el ambiente en el cual reside a z = 0 no
parece influir en su transformacién pues practicamente ha sido una galaxia central durante
toda su historia y su transformacién ocurre mucho antes de convertirse en satélite, y en la

actualidad no ha ingresado siquiera al Rggg del grupo al cual pertenece.

Para las tres galaxias anteriormente analizadas, la presién de barrido no ha sido la res-
ponsable de su transformacién en galaxia lenticular sino més bien las fusiones sufridas, ya
que se transformaron antes de convertirse en galaxia satélite o antes de ingresar a las regiones

internas del grupo al cual pertencen.

En la galaxia ID = 96764 (ver Fig. 3.17) observamos dos fusiones significativas en 10.1
Gyrs y 4.8 Gyrs de LBT. Luego de la primera fusion, la formacién estelar y las reservas de gas
frio se mantienen altas, durante unos 3 Gyrs, para luego disminuir aunque no completamente.
La galaxia recibe un influjo de gas frio cerca de 6 Gyrs de LBT, que agota en un brote de
formacion estelar. Ingresa al Rgog del grupo a los 2.3 Gyrs de LBT y durante su paso por
el pericentro de su orbita alrededor del centro galactico se observa la pérdida total de su gas
frio y de su tasa de formacion estelar. Si bien sufrié una fusiéon poco antes de convertirse en
una galaxia satélite, el iltimo evento antes de la tranformaciéon en una galaxia lenticular fue

el ingreso a las regiones internas del grupo. Esto sugiere que la presién de barrido del medio
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Figura 3.17. Se muestra lo mismo que en la Fig. 3.13 pero para la galaxia con ID = 96764.
La galaxia pierde su gas frio y extingue su formacién estelar luego de su paso por el pericentro
de su 6rbita alrededor del centro galdctico.

intragrupo fue la principal responsable de la tranformacion.

En el caso de la galaxia con ID = 300904 (ver Fig. 3.18) lo primero a mencionar es el
salto en la distancia a su galaxia central a 5 Gyrs de LBT. Esto se debe, probablemente, a
un error en la identificacion de la galaxia del algoritmo SUBFIND durante el seguimiento de la
misma. Se puede observar que tiene dos fusiones significativas a 9.8 Gyr y 5.6 Gyr de LBT.
La que ocurre a tiempos mas tempranos dispara y mantiene la formacién estelar durante 2
Gyr aproximadamente. Cuando comienza a mermar la tasa de formacion estelar ocurre una
segunda fusién que aumenta las reservas de gas frio y produce un nuevo brote de formacién
estelar. Luego, la galaxia sigue ingresando hacia las regiones internas del grupo y después
de cruzar el Rsgp a los 2.5 Gyrs, y alcanzar el pericentro de su 6rbita, merma abruptamente
su formacién estelar y sus depdsitos de gas frio debido a la presién de barrido del medio

intra-grupo.

Por tltimo, analizamos la galaxia con ID = 404818 (ver Fig. 3.19). La fusiones ocurren
a 10.8 Gyrs y 9.7 Gyrs de LBT. Después de la primera, se dispara un brote de formacién
estelar y a su vez aumentan las reservas de gas frio. Casi 4 Gyrs después de la primera fusién,
cuando la galaxia se convierte en satélite, la formacién estelar y el gas frio a comienzan a
disminuir lentamente pero una vez que la galaxia ingresa al R5qg del grupo al cual pertenece,
la formacion estelar cesa abruptamente casi por completo. Y luego de pasar por el pericentro

de su érbita termina de perder todo su gas frio.
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3.4. Caminos evolutivos de galaxias lenticulares y espirales
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Figura 3.18. Se muestra lo mismo que en la Fig. 3.13 pero para la galaxia con ID = 300904.
Esta galaxia pierde su formacién estelar y pierde su gas frio en los ultimos 2 Gyrs.
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Figura 3.19. Se muestra lo mismo que en la Fig. 3.13 pero para la galaxia con ID = 404818.
La galaxia extingue su tasa de formacion estelar y pierde su gas frio luego del ingreso al Rsq-

En estos tres Gltimos casos observamos que, si bien tienen fusiones que que impactan en
las reservas de gas frio o en la tasa de formacion estelar, es la caida a un grupo o cimulo la
que provoca la transformacién en una galaxia lenticular. Tanto las tasa de formacion estelar

como las reservas de gas disminuyen rapidamente luego del ingreso en las regiones internas.
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Capitulo 4

Discusion

En esta secciéon pondremos los resultados obtenidos en perspectiva comparando con tra-
bajos previos.

En Tapia et al. (2017) estudiaron la formacién de galaxias SO a partir de fusiones utilizan-
do la evolucion de la relacion Tully Fisher desde z ~ 1. Basado en la evolucion de las galaxias
lenticulares en esta relaciéon ellos sugieren que las galaxias transformadas en lenticulares por
fusiones deberian ser en promedio mas masivas que aquellas formadas por efectos de ambiente
y en muchos casos albergar poblaciones de estrellas jovenes en las regiones centrales produ-
cidas por brotes de formacién estelar. En la Fig. 4.1 testeamos la hipdtesis de la diferencia
de masa de las galaxias lenticulares, separando la muestra entre las galaxias que observamos
que detienen su formacién estelar debido a efectos de ambiente y el resto de las galaxias
lenticulares que resultan ser centrales en su mayoria. Excluimos las tres galaxias satélites que
identificamos que el ambiente no habia influenciado en su evoluciéon. Observamos que existe
una diferencia leve entre las masas de los dos grupos de galaxias. Las galaxias lenticulares
afectadas por efectos de ambiente tienen una mediana de [igatelite = 10.86 , ligeramente menor
al resto de las lenticulares cuya mediana es ficentrales = 10.96.

En un trabajo reciente Deeley et al. (2021) estudiaron los caminos de formacién de galaxias
lenticulares usando la simulacién TNG100. En este trabajo observaron que en muchos casos en
los que las fusiones fueron las responsables de la transformacion en galaxias lenticulares, estas
probablemente fueron centrales la mayor parte su historia. Esto parece estar en concordacia
con las tranformaciones de las galaxia ID = 96763 y 454172 de nuestra muestra (Sec. 3.4.2).

Tambien observaron que existe un lapso de tiempo que en varios casos supera los 4 Gyr
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Figura 4.1. Distribuciones de masas estelares para galaxias lenticulares centrales (rojo) y
lenticulares satélites (naranja) a z = 0. Se muestran los valores de las medianas de ambas
distribuciones con lineas punteadas respetando los colores.

entre las fusiones y la transformacién hacia una galaxia pasiva y con su gas frio agotado,
también en concordancia con las galaxias anteriores ya que ambas parecen transformarse ~~ 3
Gyr después cuando todavia eran centrales. Sin embargo Querejeta et al. (2015) encontraron
que el ensamblaje en una SO ocurre tipicamente dentro de los 3 Gyr. Observaron que las
galaxias que entraban a un grupo o cimulo masivo perdian el gas mucho més rapido que las
que se transformaban mediante fusiones. Y ademaés, no eran galaxias lenticulares antes de la
caida. Es decir, fue la caida lo que las volvié galaxias pasivas. Esto parece explicar la rapida
remocion de gas de la galaxia ID = 5 y 300904. Ellos observaron que la transformacién ocurre,
en la mayoria de los casos, cuando la galaxia atraviesa el Rogp. En nuestro caso, la drastica
remocién de gas ocurre al llegar al pericentro de su érbita. Esto puede estar relacionado con
el hecho de que la presiéon de barrido depende, entre otras cosas, de la masa del grupo. Esto
explicaria por qué la galaxia 300904 a z = 0 conserva gas frio y SFR pero su morfologia es

lenticular.

La galaxia ID = 117253, si bien experimenta una fusién, y el lapso de tiempo entre la

fusién y la extincion de la formacion estelar concuerda con aquel sugerido por Deeley et al.
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(2021), la pérdida de la formacion estelar (gas frio) ocurre tan rapido que la galaxia también
encaja en el escenario de pérdida de gas por la presién de barrido. Estos hechos sugieren que
el ambiente podria estar afectando a la galaxia, aunque se encuentra lejos de la region mas
internas del camulo. Una posible explicacion es que en su caida hacia el cimulo, la galaxia
esté atravesando un filamento. En el futuro cercano estudiaremos la influencia del ambiente
utilizando catélogos de filamentos disponibles en la colaboracién Illustris.

Deeley et al. (2021) observaron que galaxias aisladas o en ambientes de poca densidad,
al no recibir un influjo de gas, la formacion estelar se va apagando poco a poco y agotando
el gas. La galaxia ID = 404818 parece estar en un ambiente de estas caracteristicas, pues su
grupo huésped no es masivo y gran parte de la extincion de la formacién estelar ocurre fuera
del Ragp, cuando la galaxia ya es satélite y carece de flujos de gas frio de galaxias satélite de
ella misma. Adicionalmente, su transformacién en una galaxia pasiva comienza mas de 6 Gyr
después de la dltima fusién.

En un trabajo reciente de Deeley et al. (2020) utilizaron el relevamiento SAMI (Green
et al., 2018) de espectroscopia de unidad de campo integral (Integral field Unit, IFU), para
estudiar las caracteristicas cinematicas de una muestra de 219 galaxias lenticulares en el
Universo cercano. Encontraron que aquellas con mayor grado de soporte por rotacién (medido
a partir del cociente entre la velocidad de rotacién y la dispersién de velocidades radial)
tienden a ser mas consistentes con un origen de galaxia espiral desvanecida (formada por
efectos de ambiente), mientras que las de menor soporte por rotacién son més propensas a
ser originadas por fusiones. Ademas, aquellas galaxias con mayor grado de soporte de rotacién
tienden a estar localizadas en ambientes de alta densidad con mayor frecuencia.

Suponiendo que las galaxias lenticulares son la transformaciéon morfologica de las galaxias
espirales, es esperable que en una galaxia espiral desvanecida la distribucién del espacio de las
fases del contenido estelar no variara considerablemente y por lo tanto que mantenga su grado
de soporte rotacional. Debido a alta velocidad relativa entre galaxias en ctimulos y grupos de
alta masa, la ocurrencia de fusiones se espera que sea menor que en ambientes menos densos
(Barnes & Hernquist, 1992). Con el objetivo de testear esta hipdtesis, en la Fig. 4.2 realizamos
el mismo grafico que en la Fig. 3.10 pero solo para galaxias lenticulares. Estas fueron separadas
en galaxias centrales (rojo) y galaxias satélite (naranja). Observamos que las galaxias satélite

tienen en promedio un soporte rotacional mayor que las centrales y coincide con lo hallado
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Figura 4.2. Panel izquierdo: Medianas de las velocidades de rotacién para galaxias lenticu-
lares centrales (rojo) y para galaxias lenticulares satélites (naranja) a z = 0. Panel central:
Medianas de las dispersiones de velocidades en la linea de la visual para la misma submuestra
del panel izquierdo. Panel derecho: Medianas del cociente entre velocidades en la linea de la
visual y la dispersién de esta, para la misma submuestra del panel izquierdo.

por Deeley et al. (2020). Mas atin, si comparamos con la Fig. 3.10 la cinématica de las galaxias
lenticulares satélite es similar a la cinematica de las galaxias espirales, dandole soporte a la
idea de que, en general, galaxias lenticulares satélite modifican su morfologia por efectos de

ambiente mas que por fusiones, las cuales podrian alterar fuertemente la cinematica luego de

la fusién.
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Capitulo 5

Conclusiones

Analizamos las propiedades de una muestra de 287 galaxias de disco en un intervalo de
masas cercano a la masa de la Via Lactea y M31. Encontramos que alrededor del 23 % tienen
una morfologia de galaxia lenticular. Las propiedades generales de la muestra de galaxias

simuladas son consistentes con las propiedades de galaxias lenticulares observadas:

= Las galaxias lenticulares simuladas de nuestra muestra tienden a ser objetos enrojecidos.
Més del 77 % tiene un indice de color > 0.6 mientras que en el grupo de las galaxias

espirales 34 % supera ese umbral (ver Fig. 3.4).

= Las galaxias lenticulares son, en promedio, pasivas desde hace mas de 2 Gyr y la evo-
lucién de la SFR en los dos tipos de galaxias de disco difiere considerablemente (ver

Fig. 3.5).

= La fraccién de gas frio disponible es generalmente menor en las galaxias lenticulares de
nuestra muestra, ya que el 75% de las galaxias lenticulares no supera la fraccion de
0.05 de gas frio con respecto a su masa estelar. Mientras que para galaxias espirales el
69 % supera ese umbral. Las medianas de las distribuciones de la fraccién gas frio son

0.008 y 0.098 para galaxias lenticulares y espirales, respectivamente (ver Fig. 3.6).

= Las medianas de los perfiles radiales de V..t muestran que no hay diferencias signifi-
cativas en ambos tipos de galaxias en las regiones centrales del disco. Sin embargo la
mediana de la dispersién oy es mayor para galaxias lenticulares y estas estdn menos

soportadas por rotaciéon. A su vez, encontramos que las las galaxias lenticulares satélite
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estdn mas soportadas por rotacion, en promedio, respecto a las lenticulares centrales

(ver Fig. 4.2).

Encontramos que las fusiones galacticas estdn probablemente involucradas en la formacién

y/o transformacién morfolégica de galaxias lenticulares a partir de un niimero de correlaciones

encontradas en nuestra muestra de galaxias:

= Las galaxias lenticulares sufren mas fusiones significativas en promedio que las galaxias

espirales (medianas de 9 y 7, respectivamente) (ver Fig. 3.11).

Los satélites involucrados en la UFS de galaxias lenticulares son, en promedio, lige-
ramente mas masivos que aquellos involucrados en la UFS de galaxias espirales. La
mediana de la distribucién de UFS de galaxias lenticulares es fije, = 11.27 y la de

galaxias espirales es fiesp = 11.16 (ver Fig. 3.12).

La UFS ocurre a tiempos mas tardios, en promedio, en las galaxias lenticulares respecto
a las UFS de las galaxias espirales. La mediana de la distribucion de LBT de la UFS
es de 7 Gyr para las galaxias lenticulares y de 7.7 Gyr para las galaxias espirales (ver

Fig. 3.12).

Observando la evolucion en la SFR y en el contenido de gas frio durante la caida de

galaxias lenticulares que son satélite a z = 0 hemos encontrado que:

44

» Galaxias lenticulares que ‘caen’ en un ambiente denso, pierden sus reservas de gas frio y

su SFR en un corto periodo de tiempo cuando alcanzan las regiones internas del grupo
o cumulo, por ejemplo, su pericentro de érbita o el Rsgp del grupo FoF al cual pertence

(Fig. 3.13, Fig. 3.18, Fig. 3.17).

En galaxias lenticulares satélite a z = 0 pero que han sido centrales durante la mayor
parte del tiempo las fusiones significativas son las responsables de la transformacién

morfolégica en lenticulares (Fig. 3.16, Fig. 3.14).

Galaxias de disco aisladas o en ambientes pocos densos y con pocas fusiones significa-
tivas o solo a tiempos muy tempranos, se vuelven pasivas debido a su aislamiento al no

recibir influjos de gas frio que las reactiven (Fig. 3.19).



5.1. Trabajo a futuro

Observamos ademés que no todas las galaxias lenticulares que son satélite a z = 0 lo
hacen debido a efectos de ambiente. Sin embargo, al estudiar la cinemética separando en
galaxias lenticulares centrales y satélites, en promedio, aquellas que son satélites se vuelven
lenticulares debido a la remocién de gas por presion de barrido pues conservan la cinématica

de galaxias espirales (Fig. 4.2).

5.1. Trabajo a futuro

Estudiaremos en mayor profundidad la cinemética de galaxias lenticulares para las cuales
tengamos mayores indicios que se formaron por efectos del ambiente, con el objetivo de en-
contrar diferencias respecto a aquellas que se formaron a partir de fusiones. Indagaremos con
mayor profundidad en el efecto de las fusiones en la formacion y transformacion morfologica
hacia galaxias lenticulares, estudiando casos particulares.

Estudiaremos el escenario en el que las galaxias lenticulares sufren la transformacion
morfolégica en grupos, previamente a caer en grupos mas masivos, o cimulos (Just et al.,
2010).

Usaremos los identificadores de las galaxias que fueron clasificadas en Deeley et al. (2021)
utilizando las Illustris TNG100 para buscar sus contrapartes en TNG50. De esta manera
buscaremos responder interrogantes tales como: ;Cémo afecta la resolucién de la simulacién
a la identificacion de estructura espiral en galaxias de disco? ;Como afecta la resolucion al
resultado de una fusién? ;Como afecta la resolucién a la extincién del gas por presién de
barrido?

En este trabajo de tesis nos enfocamos casi exclusivamente en fendmenos exdgenos que
pueden explicar la formacién y /o transformacién morfolégica de galaxias lenticulares. En una
proxima etapa haremos hincapié también en los procesos internos y seculares, tales como AGN
o inestabilidad de disco, para entender los casos en los que la formacion estelar se extingue

sin existir ningun evento disparador externo.
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