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Resumen
En el presente trabajo se estudia la influencia del medioantgin el que

se encuentran las galaxias sobre su fororagievolucon, a traes de la interac-
cibn entre la galaxia y el gas caliente y difuso del medio idtnado (ntraclus-

ter medium ICM). Las galaxias enlamulos pueden moverse a velocidades casi
supersnicas, experimentando una considerable prediramica ejercida por el
ICM sobre el medio interestelar de la galaxia en movimiengte Efecto se de-
nominaram pressure strippingRPS), y puede remover una frageisignificativa

del contenido de gasifr de la galaxia. Implementamos este proceso dentro de
un modelo fbrido de formadn de galaxias, que combina simulaciones hidro-
dinamicas no disipativas déimulos de galaxias con un modelo semiéia de
formacibn y evolucon de galaxias que contempla los processisds que afectan

a los bariones. Para ello fue necesario desarrollar &odo para calcular los ta-
mafos de los discos gatticos, teniendo en cuenta los efectos del halo de materia
oscura anfitdn y la presencia de bulbos gaticos. Una importante innovaci
respecto a trabajos anteriores es el uso de lagpks de gas de las simulaciones
hidrodiramicas para obtener las propiedades cat@ras y termodiamicas del
ICM, logrando asun método autoconsistente. Caracterizamos las distribuciones
de RP obtenidas con nuestro nuevo modelo pamautos de galaxias simulados
de distintas masas, encontrando que la RP media crece cosdadmlatimulo y

la edad del Universo. Los perfiles de RP en fénaile la distancia al centro del
halo obtenidos con nuestra nueva implemegtagueden aproximarse mediante
perfiles andticos, con paametros que dependen de manera sencilla de la masa
del halo y el corrimiento al rojo. Los ajustes determinado&arsee gran utilidad
para incluir RPS en otros modelos de forn@acde galaxias. Finalmente, cuando
se considera la posibilidad de que las galaxias conservéaleuwle gas calien-

te al convertirse en gdites, mostramos que la implementatide RPS como un
proceso de dos etapas, afectando en primer lugar al halo dalgaste y luego

al gas fio, permite obtener una distrib@ci de colores para las galaxias simula-
das en mejor acuerdo con las observaciones, resolviendefactd conan a los
modelos semiangdicos actuales.

Palabras clave:galaxias: formadn — galaxias: evolubn — dimulos de galaxias
— medio intergdlctico — nétodos nuraricos.






\%

Effects of environment on the formation and evolu-
tion of galaxies

In this work we study the influence of the ambient medium inclita galaxy
resides on its formation and evolution, through the intéoadetween the galaxy
and the hot, diffuse gas of the intracluster medium (ICM).aRigs in clusters
can move through the ICM at velocities close to supersonid thns experience
a considerable ram pressure (RP) exerted by the ICM on thesiellar medium
of the moving galaxy. This effect is called ram pressuregpting (RPS), and it
can remove a significant fraction of the cold gas content ddlaxy. We imple-
ment the RPS process within a hybrid model of galaxy evolutidnch combines
hydrodynamical non-radiative simulations of galaxy austwith a semi-analytic
model of galaxy formation and evolution which handles theybaic physics.
This required the development of a method to calculate #essif galactic discs,
taking into account the effects of their host dark matteolzadd the presence of
galactic bulges. An important innovation with respect teyious works is the
use of the gas particles in the hydrodynamical non-radiagimulations to ob-
tain the kinematical and thermodynamical properties ofl@M. This allows a
self-consistent estimation of the RPS experienced by gatghlaxies. We cha-
racterize the distributions of RP obtained with our new maalsimulated galaxy
clusters of different masses, and we find that the mean RP gutitvshe cluster
mass and the age of the Universe. The RP profiles as a functaistafhce to the
centre of the system obtained with our new implementationbeawell fitted by
analytic profiles, with parameters that depend on system ara$sedshift in a
simple fashion. The fits provided here will prove very usetuinclude RPS in
galaxy formation models which do not include gas physicsally, considering
the possibility that galaxies keep their hot gas reservbienvbecoming satellite
systems, we show how implementing RPS as a two-stage prodess, affects
first the hot gas haloes of galaxies and then the cold discatjas to recover a
distribution of simulated galaxy colours which is in betgreement with obser-
vations, solving a defect common to current semi-analytdets.

Key words: galaxies: formation — galaxies: evolution — galaxies: @tsstgeneral
— (galaxies:) intergalactic medium — methods: numerical.
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Capitulo 1

Introduccion

Determinar cando y ®mo las galaxias se forman en el Universo, ¥ quo-
cesos ffsicos determinan sus propiedades observadas, es uno teenkas de in-
vestigacbn mas importantes de la actualidad, impulsando el desarrighdifico
y la construcd@n de nuevas e importantes instalaciones duranikitaa decada.
Recientes relevamientos de galaxias en gran escala hastprdaios observacio-
nales de gran prectan, que proveen una imagen detallada de las propiedades de
las galaxias y@mo el entorno en el que residen influencia dichas propiesxd &ie
embargo, an no queda claro @es mecanismossicos son los principales res-
ponsables de las diferencias observadas entre las gatpagsueblan diferentes
entornos. Esta cueéti es en la actualidad materia de intenso debate, involdaran
a todos los campos de la Astrsita moderna: te@, observaciones y simulacio-
nes nundricas.

El objetivo de este trabajo de tesis es estudiar la influetheiantornos de
distinta densidad sobre las propiedadsicés de las galaxias, contribuyendo al
entendimiento general sobre la forntaty evolucon de las mismas. Esto se lle-
va a cabo utilizando un modeldhbnido, que combina simulaciones naricas
hidrodiramicas deV-cuerpos con un modelo semiaitigb de formaaddn y evo-
lucion de galaxias, que ha sido mejorado para el presentégitopEn particular,
nos enfocaremos en el estudio del efecto que la intémadddrodiramica entre
el medio interestelar de las galaxiast¢rstellar mediumISM) y el gas caliente
y difuso del medio intergaktico e intradmulo (ntracluster mediumICM) tiene
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sobre las propiedades observadas (Tecce et al. 2010, 20afa&)en considera-
remos el problema de la evoléci de los colores de las galaxias, que no es bien
reproducida por los modelos de formatiactuales, y exploraremos una posible
solucbn al mismo (Tecce et al. 2011b). En esteittdp resumimos los aspectos
tedricos y observacionales relevantes para esta tesis.

1.1. Galaxiasy su entorno

Observacionalmente, se define el entorno de una galaxiaé&stde la densi-
dad en imero, en una determinada regidel cielo, de galaxias cuya luminosi-
dadL (i.e. la cantidad de endyelectromaggtica radiada por unidad de tiempo)
sea mayor a un ciertanhite L, . Alternativamente, puede cuantificarse el entorno
determinando la distancia media aNaésima galaxia vecina cuya luminosidad
sea mayor d . Muchas galaxias se encuentran relativamente aisladasate o
galaxias similares, y otras forman partegtapos de galaxiason 2—10 galaxias
brillantes y un famero mayor de galaxias &dites, contenidas en unaetro
de 1 a 2 Mpc. Los entornosan densos corresponden a dbisnulos de galaxias
gue contienen del orden de 50-1000 galaxias en ameliro de 2 hasta 10 Mpc
(Figura 1.1).

Antes de continuar es conveniente aclarar el significaddgimas €rminos.
En Astrononna se define etolor de un objeto como la diferencia entre las mag-
nitudes observadas en dos filtros diferentes. Por convenen la resta se pone
en primer lugar la magnitud correspondiente al filtro de mémogitud de on-
da. De esta forma cuanto mayor es el col@strojo” es el objeto, teniendo en
cuenta que la magnitud es una escala libgaca en la cual a mayor luminosi-
dad le corresponde menor magnitud. Se emplearaglinometalesara referirse
a todos los elementos omicos nas pesados que el helio, por razonesohist
cas, y lametalicidadZ de un sistema se define como la fréecde la masa total
del sistema contenida en metales. l&gp®ocas en la evoluan del Universo se
expresasin en érminos detorrimiento al rojoz, al cual nos referiremos frecuen-
temente mediante su nombre en &wlredshift La expansin del Universo se
describe mediante la ley de Hubblé, = H, d, que relaciona la velocidad ra-
dial V, de las galaxias con la distancalaa la que se encuentran. El valor en la
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Figura 1.1: Galaxias en distintos entornos. Arriba: NGC 4013, una galaxia tipo dis-
co en la constelaon de la Osa Mayor, ejemplo de una galaxia relativamente aislada.
Abajo: regbn central del @Gmulo de galaxias de Coma, uno de ldsmulos néas
densos conocidos. La gran maigode los objetos en la imagen son galaxiagdGr

tos: NGC 4013, R. Jay Gabany (Blackbird Observatory), D. Mag-Delgado (IAC,
MPIA), M. Pohlen (Cardiff), S. Majewski (U. Virginia), J. Rarrubia (U. Victoria),

C. Palma (Penn State); Coma, D. Carter et al. (LJMU), Coma HST ACS Ureas
Team, NASA, ESA, Hubble Heritage (STScl/AURA).
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Esquema de . g
Clasificacion ‘ -~ :
de Hubble - sc

Figura 1.2: Clasificacon de las galaxias ség Hubble (1936). Las galaxias se divi-
den en dos categas generaleslipticasa la izquierda yespiraleso dediscoa la
derecha. Las galaxiasiplicas se clasifican de EO a E7 8agsu grado de excentrici-
dad, siendo las EO lasan eséricas. Las galaxias espirales se dividen a su vez en dos
clases, SBy S, sém presenten o no una estructura central de barra, respectivamente,
y las letras a, by cindican un grado creciente de sefaracitre los brazos espirales.
Muchas galaxias espirales presentan una componente esferoidal ded@iuilbo

en su centro. En las galaxias Sa/SBa, el bulbo &s importante que en las Sc/SBc.
Las galaxias espirales que no presentan bulbo se denominan Sd (ho seamemestr

el diagrama). En el centro del diagrama, las galaxias SO son galaxiasdbstijo

pero que no muestran ninguna estructura de brazos espirales; soartdaiadas
galaxiaslenticulares Las galaxias a la izquierda se denominartigde tempranoy

las de la derechtpo tardio. Existe una categt adicional de galaxias que no son

ni elipticas ni espirales, denominadas galaxiegulares Figura corteg del Sloan
Digital Sky Survey (SDSShtt p: // skyserver. sdss. org/ dr8/ en/.
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época actual del pametroH,, la constante de Hubb)ee encuentra en el rango
50-80 km s* Mpc. Es habitual indicar exjglitamente la incerteza en la constante
de Hubble, definiendb como el valor deff, en unidades de 100 kntsMpc.

Sedin el modelo cosmoébico de mayor aceptawi en la actualidad, la estruc-
tura a gran escala observada en el Universo se érigipartir del colapso por
inestabilidad gravitatoria de pediges fluctuaciones en la distriboai primordial
de materia. Dichas inhomogeneidades crecieron hastaexieedensidad media
del Universo, y colapsaron formando sistemas ligados taviamente. Dichos
sistemas luego se fusionan para formar estructuras may@s®videncias ob-
servacionales provistas por recientes relevamientos dadiacbn cdsmica de
fondo (cosmic microwave backgroun@MB) y de la distribuddn de galaxias a
escala cosmoépica respaldan este paradigma, el cual postula un Uniesisa-
cialmente plano cuya densidad de ememgsh compuesta por5 por ciento de
bariones,~25 por ciento materia oscurddr(cold dark matter CDM) y el resto
corresponde a endegoscura, que es representada por una constante @ggmol
caA. Los grupos de galaxias corresponden a sistemas cuya ntakg#riones
mas materia oscura) es del orden dé&*1, y los dimulos a sistemas con masa
total > 10 M...

El estudio de la reladn entre las galaxias y su entorno conteoan el trabajo
pionero de Hubble & Humason (1931), quienes ya observareragmorfologa
de las galaxias no es independiente de la densidad locablé&l(d936) introdu-
jo una clasificadn morfobgica que contita siendo ampliamente utilizada. Las
galaxias se dividen en dos cateigergenerales (Figura 1.2): en primer lugar las
elipticaso detipo temprangde forma esferoidal, cuyo perfil de intensidad (lumi-
nosidad por unidad darea) se puede describir $ig(Sersic 1968)

I(r) o< exp [(—r/ro)l/”] , (1.2)

conn ~ 4 (de Vaucouleurs 1948). Por otro lado&stas galaxiagspirales de
discoo detipo tardio. Los perfiles de intensidad de los discosagéitos son apro-
ximadamente exponenciales, y se pueden describir medisafitenula

fo 5 exp(—R/Ry), (1.2)

I(R) = 21 R
d




6 CAPITULO 1.
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Figura 1.3: Diagrama color-magnitud para galaxias del SDSSa0,1. Los contor-

nos representan la densidad émero de galaxias, espaciados ldtyaicamente con
cuatro contornos por cada factor 10. Las regiones azul y roja mudéstzana com-
prendida entre- 1o del color medio para las secuencias azul y roja, respectivamente.
Las lineas punteadas representan galaxias de igual masa estelar, usaod®itss
masa-luminosidad de Kauffmann et al. (2003). Figura de Baldry et &4{§20

dondeR, es elradio de escalalel discd e I, la intensidad central. Las galaxias
de disco suelen poseer en su centro una componente de tgyoieaf, denomi-
nadabulbo. En los entornos densos predominan las galaxias de tiporaamp
(ver Figura 1.1, panel inferior), mientras que las galaesgirales se encuen-
tran preferentemente en el camigelacion morfologa-densidagDressler 1980;
ver tambén Whitmore, Gilmore, & Jones 1993 y Damyuez, Muriel, & Lambas
2001).

En &aios recientes, los grandes relevamientos de galatsage{scale galaxy
surveys tales como el Sloan Digital Sky Survey (SDSS, York et al.®09 el

1En todo este trabajo usaremos la siguiente condenciy R representan las coordenadas
radiales usuales en coordenadagmsas y cilndricas, respectivamente.

2En el presente trabajo usaremos la exjmresgalaxias de campo” para referirnos a todas las
galaxias que no pertenezcan(amulos.
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Two-degree Field Galaxy Redshift Survey (2dFGRS, Colless 208ll) proveen
un mapa detallado de la distriboai de galaxias en el Universo y una enorme
cantidad de informadn sobre sus propiedades espectpgras y fotongtricas:
luminosidades, tanifims, colores, historias de formaani estelar, masas, disper-
siones de velocidad y propiedades de lagds de emién. Los datos de estos
relevamientos han establecido que la distribnaie colores de la poblaxri de
galaxias es bimodal (Figura 1.3), con usecuencia rojay unasecuencia azul
(Strateva et al. 2001; Blanton et al. 2003; Bell et al. 2004; Badd al. 2004). La
clasificacon de las galaxias en rojas y azules no tiene una talasgncilla con
el criterio morfobgico de Hubble (Blanton & Moustakas 2009). Las galaxias de
la secuencia azul son en su gran méygalaxias de disco, con activa formaci
estelar (Figura 1.4). La secuencia roja, en cambi@, gaiblada por una mezcla de
tipos. El extremo de baja luminosidad consiste en galaxipgags enanagl(varf
spheroidals dSph). Para magnitudes absolufds < —19, la secuencia roja es
una mezcla de espirales enrojecidas, galaxias lenticyeegpticas gigantes (Fi-
gura 1.5); estasiltimas son la poblabn dominante en las luminosidadesisn
altas. Lo que la may@a de las galaxias en la secuencia rojgemnen en coman es
que se trata de sistemas pasivos con escasa 0 nula formestelar.

Las dos poblaciones de galaxias, roja y azul, se observaodes tos dife-
rentes entornos. Lo que depende del entorno es la impataglativa de una
secuencia respecto de la otra (e.g. Balogh et al. 2004 jm¢artCoenda, & Mu-
riel 2010). En el Universo locak(~ 0), si consideramos entornos cada vezsm
densos, la secuencia roja se hace cada \@&szdominante (Figura 1.6). La frac-
cion de galaxias en la secuencia roja depende fuertemententbehe (Baldry
et al. 2006, Figura 1.7), de manera que el color medio de lagiga es la propie-
dad que mejor correlaciona con el entorno local (Blanton.&(5; Martnez &
Muriel 2006). La tasa de formam estelar $tar formation rate SFR) de una ga-
laxia, adenas de estar relacionada con el color de la misma, tamdbépende del
entorno. En los entornos de mayor densidad, las SFRs se vémheate suprimi-
das para galaxias en un amplio rango de masas estelare$nfidanfet al. 2004).
Sin embargo, esta situaci podia ser diferente a ~ 1, en donde la dependencia
con el entorno sé mucho nas cebil (e.g. Poggianti et al. 2008).



CAPITULO 1.

Figura 1.4: Imagenes de galaxias tipo disco seleccionadas al azar de la muestra del
SDSS. Las iragenes eén ordenadas por magnitud absoluta en la diéecborizon-

tal, deM,— Slog h ~ —18,5 hasta-22 de izquierda a derecha, y por color r en

la direccbn vertical, desde 0,2 hasta 0,9 magnitudes de abajo hacia arriba. De esta
forma las galaxias disco &s brillantes y rojas esh arriba a la derecha.Gtese la

falta de galaxias de disco brillantes y azules. Figura tomada de Blanton &akags

(2009).
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Figura 1.5: Imagenes de galaxiasigiicas seleccionadas al azar de la muestra del
SDSS. Las iragenes eén ordenadas por magnitud absoluta en la diéecborizon-

tal, de M,.— Blog h ~ —18,5 hasta-22 de izquierda a derecha, y $&gel cociente

Cgo = r90/7s0 €n la direcddn vertical, donde'sp y 9o Son los radios que encierran

un 50 por ciento y un 90 por ciento de la luminosidad total de la galaxia, tispec
mente.Cgg va desde 2,2 hasta 3,8 de abajo hacia arriba. De esta forma las galaxias
elipticas n@s brillantes y concentradas @starriba a la derecha. Figura tomada de
Blanton & Moustakas (2009).
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Figura 1.6: Diagramas color-masa estelar para galaxias del SDS8 8,1 en fun-
cion de la densidad del entorno, definida como= 5/7d? donded es la distan-
cia proyectada sobre el plano del cielo al quinto vecirés pbximo con magnitud
M, < —20. El panel de arriba a la izquierda representa un entorno de deitsida
ja, mientras que el panel de abajo a la derecha represemialas de galaxias. Los
contornos representan densidad @mero de galaxias, espaciados ldgmicamente.
Las regiones sombreadas marcan las secuencias azul yotgsemue las secuencias
no cambian de posign para distintos entornos. Figura de Baldry et al. (2006).
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Figura 1.7: Izquierda: fracdin de galaxias en la secuencia roja como fondale la
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fraccion de galaxias en la secuencia roja como fanale la masa estelar. Laadas
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1.2. Galaxias de disco enlanulos

En los @imulos, las galaxias de disco nol@ son menos frecuentes que en
el campo sino que tamém se diferencian de las galaxias de disco del campo en
un nimero de propiedades (ver Boselli & Gavazzi 2006). En lasxgadade tipo
tardo, el hidibgeno abmico o H es el principal componente del ISM, a partir del
cual se forman las estrellas. La distrititidel H en galaxias de disco aisladas se
extiende tpicamente ras alh del disco visible formado por estreffaBensidades
de columna de-10?° atomos cm? se observan a distancias e€,8 veces el
diametrobptico (e.g. Broeils & Rhee 1997).

Para el caso de las galaxias de disco emwos, un @amero importante de
trabajos (Haynes, Giovanelli, & Chincarini 1984; Warmel889Cayatte et al.
1990; Hoffman et al. 1996; Bravo-Alfaro et al. 2000; Solaneale2001; Gio-
vanelli et al. 2005; Gavazzi et al. 2006; Hughes & Cortese p@f®estran que
dichas galaxias tienen en promedio un menor contenidoldgukl las galaxias
de campo. Estos estudios observacionales defindeflaiencia en Hcomo la
diferencia logdtmica entre la masa deltbbservada y el valor medio en obje-
tos aislados de similar tarfla y morfolodga. Solanes et al. (2001) analizaron las
propiedades de-1900 galaxias en 18ienulos cercanos y concluyeron qugs2
de dichos @mulos esin compuestos por galaxias deficientes énléhtro de un
radio~1 Mpc, con la deficiencia aumentando hacia el centro ddiosions. Hug-
hes & Cortese (2009) estudian una muestra completa de gatax&stimulo de
Virgo y sus alrededores, encontrando clardsbes de la reladn entre entorno,
color y deficiencia de H(Figura 1.8).

Las galaxias de disco efuimulos tienen SFRs as bajas y colores a&s rojos
que galaxias similares en el campo, lo cuahgsibbablemente relacionado con
la deficiencia en H(Kennicutt 1983; Gavazzi et al. 2002, 2006). El gas del ISM
de las galaxias deficientes en titne en promedio una metalicidachmalta que
objetos similares con un contenido normal de gas. Esto egpneta como resul-
tado de que los metales se distribuyen en una menor cantedgdsy por lo que
aumenta su concentréci (Boselli & Gavazzi 2006).

3El radio del disco visible se suele asociar d@sy; o el radio de Holmbergla isofota en la
cual el brillo superficial cae a 28 26,5 mag arcsec, respectivamente (en magnitud aparente).
Esto corresponde a un radio total para el disc@®gle ~ 4-5R,; (Bertin 2000, p. 33—-34).
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Figura 1.8: Diagramas color-masa estelar para galaxias en l@medg campo en

los alrededores delienulo de Virgo (arriba) y para las galaxias pertenecientes al
cumulo (abajo), tomados del trabajo de Hughes & Cortese (2009). En lotepane
de la izquierda, los tangulos rojos corresponden a galaxias de tipo temprano y los
circulos azules a galaxias de tipo tarden los paneles a la derecha se indican las
galaxias deficientes enitdon drculos verdes, y las galaxias con contenido normal
de H con cuadrados azules.
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Figura 1.9: Imagenbptica en band& de NGC 4522, una galaxia de disco dahwlo

de Virgo, superpuesta a los contornos de densidad de ighitése el disco estelar

sin perturbar, y la distribuén de gas truncada y desplazada hacia uno de los lados de
la galaxia. Figura de Kenney et al. (2004).

Por otra parte, las galaxias de disco denalos no parecen ser deficientes
en hidibgeno molecular respecto a las galaxias de camfmcdmente, el K
representa-15 por ciento del contenido del ISM en galaxias disco del @amp
En galaxias de disco erumulos se observan masas de ¢dmparables a las
observadas en galaxias similares en el campo (Boselli, LegeGavazzi 2002).

Estudios que obtuvieron mapas de alta resolude la distribudn de H en
galaxias (Warmels 1988; Cayatte et al. 1990, 1994; Bravord\ihal. 2000; Bo-
selli et al. 2002) han mostrado que la deficiencia edéllas galaxias erlienulos
esh relacionada con una menor extémsespacial del gas. Por ejemplo, en el
cimulo de Virgo un 52 por ciento de las galaxias disco presdistas de Htrun-
cados (Koopmann & Kenney 2004). La Figura 1.9 muestra el dada galaxia
NGC 4522, un claro ejemplo que posee una distrilmucie H de mucho menor
extensbn que el disco de estrellas. NGC 4522%es$ociada a la subestructura en
Virgo alrededor de la galaxiaiptica masiva M49 (ver Figura 1.10).
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Figura 1.10: Imagen en escala de grises del gas asociado a NGC 4522, aumentada
de taméo en un factor 30 y superpuesta a una imagen de contornos de intensidad
de emisbn de rayos X en Virgo por &ringer et al. (1994). En la imagen se indi-

can las posiciones de las galaxiap®tas gigantes M87, M86 y M49, asociadas a
subdimulos. Figura de Kenney et al. (2004).
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1.3. Procesosikicos causados por el entorno

Las observaciones descriptas anteriormente sugieren enasten el cual
las galaxias son transformadas de sistemas azules conciomestelar activa en
objetos pasivos de la secuencia roja. Los responsablexia tlansformacdin
sefian procesosi$icos que remueven gas de las galaxias, suprimiendo en-conse
cuencia su formabn estelar. Estos procesos déberocurrir preferencialmente
en entornos de alta densidad. Distintos mecanisisa que podan producir
esta transformaéh han sido propuestos en la literatura; sin embargo, a pesar
que la influencia del entorno sobre las propiedades de lagigales conocida
desde haceatadas, @n no existe certeza sobreatw clales de los procesos pro-
puestos son responsables de generar las propiedadesanlaser continuadin
describiremos brevemente los principales procesos cenasids.

1.3.1. Interacciones gravitatorias y fusiones entre galaxias

En el marco del modeld CDM (que discutiremos en el Caplo 2), las es-
tructuras se ensamblan quicamente mediante fusioneagfger3. El rema-
nente de la fuéin entre dos galaxias de disco de masa similar posee propgdad
muy similares a las de galaxiagmlicas (e.g. Barnes 1996). Aunque este modelo
provee una excelente explicanipara las propiedades de las galaxigstieas en
cimulos (Kauffmann & Charlot 1998; Nagashima & Gouda 2001; rok® &
Nagashima 2001), no puede reproducir la poldlacie galaxias con valores inter-
medios del cociente entre la luminosidad del bulbo y la lwsidad total,.B/T
(e.g. Diaferio et al. 2001; Okamoto & Nagashima 2003). Azhalmente, las fu-
siones entre galaxias son predominantes antes épdea de formadn de los
cumulos masivos, ya que las dispersiones de velocidad del@sas en amulos
son altas ¢, ~ 800 km s!, e.g. Becker et al. 2007) y en consecuencia las velo-
cidades relativas de galaxias son demasiado elevadas aaqye las fusiones
sean frecuentes (Ghigna et al. 1998; Mihos 2004).

Aun cuando no lleguen a fusionarse, la interandravitatoria entre dos gala-
xias que pasen relativamente cerca una de otra puede teefaim significativo,
como sugieren trabajos tantcteeos (Moore et al. 1996; Perez et al. 2006a,b)
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como observacionales (Ellison et al. 2008; Perez et al. 200&ore et al. (1996)
examinaron el efecto de las interacciones gravitatoép&las entre pares de ga-
laxias, un proceso al que denominaron “acos@cjado” (galaxy harassmejft
Estas interacciones pueden entregar éneagas estrellas de los discos ayl-
cos, hagndoles ganar componente de movimiento en la dibeqeerpendicular

al disco, e induciendo flujos de gas hacia las regiones cestra&bdo esto puede
transformar a galaxias enanas de tipo Sc/Sd en dSph (lasagteds masivas,
en virtud de su mayor pozo de potencial, samsmesistentes a las interacciones).
Existe de hecho evidencia de que las propiedades de las dBiehsn de las de
galaxias dpticas gigantes, lo que sugiere un escenario distintoguafarmacbn
(Kormendy et al. 2009; aunqué&ase tami@n Graham & Guzian 2003 para una
idea opuesta). Sin embargo, las altas velocidades redativ@s mencionadas ha-
cen que los tiempos de interagoien dimulos sean muy cortos, por lo que este
efecto sela mas relevante en grupos de galaxias.

1.3.2. Remoadn del halo de gas caliente de galaxias sdites

Otro proceso de relevancia es la rendocdel halo difuso de gas caliente
(I' ~ 10° K) que rodea a una galaxia, luego de dsta se convierte en &dit
te de un grupo olemulo. Todo el material del halo que se encontraba atrapado e
el pozo de potencial de la galaxia es removido y pasa a forarée del medio
intergahctico que permea el grupo @roulo. Este proceso se denomina “estran-
gulacbn” (strangulation Larson, Tinsley, & Caldwell 1980). Las galaxias renue-
van su contenido de gaddr a partir del cual se forman las estrellas, acretando
gas caliente de su halo por enfriamiento radiativo. Si saiesm el gas caliente,
la galaxia afectada consume todo su g&s én una escala de unos pocos Gyr
(e.g. Gallagher, Hunter, & Bushouse 1989), terminando sumdobn estelar y
volviendose progresivamenteasiroja a medida que su poblaciestelar enveje-
ce.

La estrangulaéin es una componente astlar en los modelos semiaitiabs
de formacbn y evolucon de galaxias (ver C@plo 2), que reproducen exitosa-

4Tan lo el primero de una serie de nombres desafortunados qoeteaemos a lo largo de
esta tesis.
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mente propiedades globales observadas de las galaxissta® la fundn de
luminosidad y relaciones masa-metalicidad (ver Baugh 200§ es elinico
efecto del entorno incluido rutinariamente en modelos dadebn de galaxias.
Dado que todo el gas caliente es removido tan pronto unaigaeaxonvierte en
saklite, sin importar de cgisistema, este efecto procede de la misma forma en
grupos y émulos. La estrangulamn ha sido propuesta para explicar los gradien-
tes de SFR observados eimtulos (Balogh, Navarro, & Morris 2000; Kawata &
Mulchaey 2008), pero estudios recientes muestran quéagser responsable de
que las fracciones de galaxiaséddés rojas en los modelos resulten demasiado
altas comparadas con las observaciones (e.g. Weinmanr2€08l, Kimm et al.
2009).

1.3.3. Interacciones hidrodiramicas:ram pressure stripping

Las interacciones gravitatorias o el efecto de estrangulaco pueden re-
mover exclusivamente las regiones externas de los discé#,d#or lo que no
pueden ser el origen de la deficiencia dedBservada enimmulos (Boselli &
Gavazzi 2006). Esta puede ser explicada como resultado dedascciones en-
tre las galaxias y el gas caliente y difuso que constituy€®.IExiste amplia
evidencia en favor de dichas interacciones (ver e.g. vakddof004). Las gala-
xias en émulos se mueven a trag del ICM a velocidades que pueden llegar a
ser supemdnicas (Faltenbacher & Diemand 2006), con lo cual experiareana
considerable predh diramica (am pressureRP). Gunn & Gott (1972, en ade-
lante GG72) propusieron un criterio simple para estimafesite de dicha preén
sobre el gas fo del disco gdictico. La RP se calcula s&g

Fam = pICMUQa (1-3)

dondep,cv €es la densidad ambienteya velocidad de la galaxia relativa al ICM.
CuandoF,,m, excede la fuerza restauradora debida a la gravedad de la g@p
laxia, el gas fro del disco es removido. Este proceso se denomamapressure
stripping (RPS).

El efecto de RPS agh $lo sobre la componente gaseosa de la galaxia, por lo
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Figura 1.11: Simulacbn hidrodiramica 3D del efecto deam pressure stripping
(RPS) actuando sobre una galaxia de disco con masa estélav/ady R, = 4 kpc,

del trabajo de Roediger & Bggen (2007). Los colores indican densidad del gas, des-

de 10728 g cmi3 (violeta) hasta 10** g cm3 (rojo). Los tiempos transcurridos, de
izquierda a derecha y de arriba hacia abajo,A6r 0, 50, 100, 120, 140 y 200 Myr.
La linea negra marca farbita de la galaxia a tré&s del ICM; dichabdrbita lleva a la
galaxia desde una distaneid Mpc, con una velocidad sutmsica (arriba, izquierda),
hasta pasar cerca del centro dginulo a velocidades supérsicas (abajo, izquierda;
notese la onda de choque).
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cual su signatura caractstica es la presencia de discos de gas perturbados, mien-
tras que los discos estelares permanecen inalterados.rHaymero importante
de galaxias cuyas propiedades observadas pueden exphkoan® resultado de la
accbn de RPS (e.g. Koopmann & Kenney 2004; Crowl et al. 2005; Boskdll.
2006; Cortese et al. 2007; Vollmer 2009). Por ejemplo, laxgalblGC 4522 del
cimulo de Virgo (Figuras 1.9 y 1.10) antes mencionada es utefgandidato a
estar experimentando RPS tras un pasaje @s$rdel dmulo, lo que se eviden-
cia no ®lo por la presencia de un disco de gas truncado sino &anpmrque la
distribucbn de gas se encuentra desplazada hacia uno de los ladosal@xia.g
RPS podia ser el mecanismo responsable de convertir a las galandasg irre-
gulares, picamente ricas en gas, en galaxias dSph con muy bajo cdo®gas
(Boselli et al. 2008).

En ladltima decada, el efecto de RPS ha sido extensamente estudiadanitiliz
do simulaciones nuéricas hidrodiamicas de galaxias individuales (e.g. Abadi,
Moore, & Bower 1999; Quilis, Moore, & Bower 2000; Schulz & Stku2001;
Marcolini, Brighenti, & D’Ercole 2003; Roediger & Hensler ZBORoediger &
Briiggen 2006, 2007; Kronberger et al. 2008). Los resultadossties trabajos,
que emplean diferentesatodos nuraricos para tratar lddica del gas, coinciden
en que el criterio propuesto por GG72 es una buena aproxdmaci la mayda
de las situaciones y en que la escala de tiempo para la remaeigas es del orden
de 100 Myr. La Figura 1.11 muestraagenes de una simuléci hidrodiramica
del efecto de RPS sobre una galaxia de masa estéfai0y R, = 4 kpc, a me-
dida que slorbita la lleva a regiones progresivamentasilensas de urumulo
(Roediger & Bilggen 2007). Puede apreciarse clarameateccel gas fio del
disco gahctico, de mayor densidad, es removido progresivamentes ddadra
hacia adentro.

Todos los procesos descriptos anteriormente no son mutt@meciusivos.
En un universo jérquico, muchas galaxias que en la actualidad pertenecen a
cimulos formaron parte previamente de sistemas menoress endles una com-
binacibn de estranguladn, harassmeny/o RPS podian haber comenzado ya a
suprimir la formaadn estelar (“preprocesado de galaxias”; ver e.g. Fujita4200
Mihos 2004; Cortese et al. 2006; Perez et al. 2009).
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1.3.4. Trabajos previos

Los modelos semiariéicos de formadin de galaxias incluyen fusiones de ga-
laxias y estrangulaén como ingredientes éstdar, pero el efecto de RPS se con-
sideb Plo en contadas ocasiones (Okamoto & Nagashima 2003; Laerzah
2005). Dichos estudios se enfocan en galaxias relativamaasivas, y no en-
cuentran una influencia significativa de RPS sobre las pragesianalizadas. Es-
tos trabajos se basan en simulaciones énicas deV-cuerpos quedo incluyen
la evolucbn de la materia oscura (DM), y recurren a aproximacionedtanael
para modelar las propiedades del ICM y las distribucionesetiecidad de las
galaxias simuladas.

El trabajo nés reciente de Biggen & De Lucia (2008) estudia la distribani
e historia de la RP experimentada por galaxiasienwtos, combinando un mode-
lo semiandtico con la simuladn del Millennium (Springel et al. 2005). Bggen
& De Lucia usan las propiedades de las fatas de DM para trazar las posicio-
nes y velocidades de las galaxias en su modelo. Nuevamente,lasimuladdn
del Millennium $lo considera DM, se ven forzados a usar modelositécs
para describir el ICM, considerando la btpsis de que el gas se encuentra en
equilibrio hidrosético dentro del @mulo. Sin embargo, dado que la dimica del
ICM puede jugar un papel importante en la evolucile las galaxias erumulos
(e.g. Sunyaev, Norman, & Bryan 2003), y ciertamente lateipis de equilibrio
hidrosttico podra no ser @lida para todos los sistemas, nuestro objetivo es desa-
rrollar un modelo mejorado para RPS que tenga en cuentadadtia del ICM a
traves del uso de simulaciones que incluyarisich del gas.

El resto de esta tesis se organiza de la siguiente forma. EuBap describe
el modelo fibrido de formadn de galaxias que fue tomado como punto de partida
para el presente trabajo. Las innovaciones necesariagphuria el efecto de RPS
dentro de dicho modelo se describen en lositégs 3 y 4. En el Caipulo 5 se
presentan resultados sobre la distribncde RP experimentada por las galaxias
simuladas enlamulos de distinta masa, considerando siamgamente el efecto
de estrangulabn sobre el gas caliente y RPS sobre el gias fnalizamos 6mo
el efecto de RPS afecta al contenido de gas de las galaxiapacanao nuestra
nueva implementadn con los resultados que se obtienen aplicando las aproxi-
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maciones andticas utilizadas en trabajos previos. En el @alp 6 extendemos el
analisis de las distribuciones de RP a grupos de galaxias, yefrtes ajustes a
los perfiles de RP obtenidos segnuestra nueva implementasien funcon del
redshift y de la masa total del sistema. Btiimo, en el Cajiulo 7 consideramos

el efecto sobre la distribuin de colores de las galaxias de reemplazar el modelo
de estrangulabin por una remoéin mas gradual del halo de gas caliente, debida
tambien a RPS, y el Cafulo 8 resume las conclusiones del trabajo.
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Capitulo 2

Formacion y evolucon de galaxias

Nuestro modelo de RPS utiliza un enfoque ruico Hbrido, en el que se
combinan simulaciones hidrodimicas cosmaigicas deV-cuerpos con un &to-
do semianatico de formaaddn y evolucon de galaxias. En las simulaciones cos-
molobgicas, los halos de materia oscura y sus subestructurageificados y
rastreados en el tiempo, construyeratboles de fusin (merger treey detalla-
dos, los cuales son usados por @tligo semiandidico para generar la poblai
de galaxias. La principal ventaja de este procedimieitiddo es que permite la
exploracon de un rango dimmico mas amplio que las simulaciones nercas
completamente autoconsistentes, a una féacde su costo computacional.

En el presente trabajo se implementa el proceso de RPS desttnoodelo
semiandtico desarrollado por Cora (2006) y actualizado por LagosaC® Pa-
dilla (2008, en adelante LCP08). Las propiedades catgas y termodiamicas
del gas caliente y difuso que permea a los halos de DM se tomectaimente
de la simuladin hidrodiramica subyacente, evitando el uso de aproximaciones
analticas. En este catulo describimos brevemente las simulaciones y el modelo
semiandtico en el cual incorporamos el esquema paralkeido de RPS descripto
en detalle en el Catulo 4.
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2.1. Formacbn de galaxias en el paradigmalCDM
de formacion de estructura en el Universo

El modelo de materia oscuraidr(CDM) es en la actualidad el paradigma
estindar para explicar la evoluri de la estructura en el Universo. La amplia
popularidad del modelo CDM se debe a que muchas de sus pogdisdnan re-
sultado exitosas: por ejemplo, la detérctreciente de tres picos Doppler en el
espectro de potencias de las fluctuaciones de la tempedatia&MB (e.g. Jones
et al. 2006). Estos picos se deben a oscilacionast@as en el fluido de fotones
y bariones en la superficie détimo scattering

En la actualidad, los pametros cosmeégicos fundamentales se han determi-
nado con una precisn del orden del 10 por ciento o mejor (ver Tegmark et al.
2004; @nchez et al. 2006; Dunkley et al. 2009). En el modelo CDM que&®me]
ajusta las observaciones actuales sobre el CMB, la distibulg galaxias y la ex-
panson acelerada del Universo (a partir de observaciones derswyas tipo la,
Perimutter et al. 1999), un 30 por ciento de la densidaitarequerida para geo-
metiia espacial plana es contribuida por materia (tanto DM coarimbes), y el
resto corresponde a una contrikutide ener@ representada por una constante
cosmobgicaA (ver e.g. Carroll 2004). Asi se llega a lo que actualmente se co
noce como el modelo de concordandiaold dark matte( ACDM). EI modelo
ACDM es tambén apoyado por los resultados de los recientes relevaraiepto
galaxias a gran escala, tales como el 2dFGRS y el SDSS. Dielessmientos
comprenden datos de cientos de miles o incluso millones dgigal y el tamiao
sin precedente de los mapas resultantes de la distbitbdei galaxias ha permitido
medir el espectro de potencias dklsteringde galaxias con gran predsi.

2.1.1. Halos de materia oscura

Dentro del paradigmACDM, las estructuras de DM se forman por colapso
gravitatorio de pequ&s sobredensidades de materia generadas duranteelgper
inflacionario. Estos sistemas luego se fusionan para enaaegiructuras cada
vez mayores. El modelaCDM es consistente con yparadigma jeérquico de
formacbn de estructura.
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Dentro de este contexto general, las galaxias se forman @uteasadn
del gas en la region central de las estructuras de DM formpalaensamblado
jerarquico. A dichas estructuras se las denominaloomentehalos de DM Se
considera que los torques inducidos por las fuerzas de rgareaadas por la dis-
tribucion de pequias fluctuaciones iniciales imprimen momento angular tanto
la materia oscura como a la bamica. Estailtima, inicialmente en forma gaseosa,
se enffa condenandose en las regiones centrales de los halos, en prinadpio ¢
servando su momento angular. Cuando los bariones &lcanzan una densidad
suficientemente alta se transforman en estrellas. Unaifracte estas estrellas
terminaa su proceso evolutivo en explosiones de supernova, reaneeenerf
y elementos gunicos al ISM. Las supernovas juegan un importante rol ee-la r
gulacbn de la tasa de enfriamiento del gas y la correspondientsfaramacon
del mismo en estrellas (retroalimentaciofeedbaclenergtico). Estos conceptos
fueron introducidos en el trabajo seminal de White & Rees (L97varon lue-
go al primer modelo semiariito de formaaddbn de galaxias por White & Frenk
(1991).

Dentro del modelo cosmagico de concordanciACDM, los halos de DM
son entonces los sitios de form@eide galaxias. En consecuencia, un modelo
jerarquico de formaéin de galaxias requiere conocer la abundancia de halos de
diferentes masas, su historia de forndacy fuson, y propiedades tales como su
masa, radio caracfistico y momento angular.

La evolucbn no lineal del colapso de fluctuaciones de densidad se piele
ximar mediante un modelo en el cual la perturbadineal inicial es una esfera
aislada y uniforme, fuera de la cual la materia es no pertarfraddelo “top-hat”
de colapso esfico; ver e.g. Peacock 1999, pp. 488-489). Para este medelo
posible hallar una solugh exacta. Press & Schechter (1974) lo emplearon para
calcular la abundancia de halos de diferente masa formamtasofapso gravita-
torio en un campo de densidad con fluctuaciones gaussiastesné&iodo y sus
extensiones posterioreBXtended Press-Schechter formalide®PS; Bond et al.
1991; Bower 1991) contiran siendo desarrollados y empleados en la actualidad
(e.g. Sheth & Tormen 2002; Cole et al. 2008; Neistein, MaciDekel 2010).

Un enfoque alternativo es extraer las historias de forémade los halos de
simulaciones cosmogicas de/N-cuerpos, puramente dimicas. Gracias a es-
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te tipo de simulaciones, las propiedades de la distrisudie DM en escenarios
ACDM son, en la actualidad, bien conocidas. Una de las sinarasin&s impor-
tantes en este campo es la simwacMillennium Run, que abarca un volumen
correspondiente a una caja de 300 Mpc de lado y sigue la evolu@n temporal
de mas de 10 mil millones de paculas de DM (Springel et al. 2005). Extraer las
historias de formadin de los halos, denominadasholes de fusiones partir de
simulaciones tiene varias ventajas: es posible seguirdae@n de los halos de
DM en funcbn del redshift, se pueden obtener predicciones para lasiqoss
de las galaxias dentro de los halos, y dichdsoles de fusiones tienen en cuenta
la influencia de la distribudin de masa en el entorno sobre la formadilel halo
de DM (Sheth & Tormen 2004; Gao, Springel, & White 2005). Poa plarte, los
arboles de fusiones construidos por est&tado tienen una resolusi finita en
masa, ya que un hal@k puede ser descripto n@mcamente de manera fiable a
partir de un cierto amero minimo de paiiculas.

Las simulaciones nuémicas mostraron que los halos de DM presentan una
cantidad importante de subestructuras, denomingualalsaloge.g. Ghigna et al.
1998; Klypin et al. 1999). Cuando un halo se fusiona con otas masivo pasa
a formar parte del mismo. En este caso, este halo menos nsesigenomina
halo saklite, subestructura o subhalo del halo mayor. Los sublhalogerdiendo
masa mientras orbitan dentro del halo masivo, pues suspeateexteriores son
arrancadas por efecto de marea e interacciones con otrbalssblLas regiones
centrales de los subhalos sobreviveasniempo a causa de su mayor densidad.
Tipicamente, un 10 por ciento de la masa total de un halo de Déhseentra
en forma de subestructura (Ghigna et al. 2000); la identificade los subhalos
permite el seguimiento de lagbitas de las galaxias que se han convertido en
saklites del halo mayor.

2.1.2. Modelos semiandticos de formacbn de galaxias

Los modelos semiariéicos de formadn de galaxias se basan en lasotgsis
desarrolladas por White & Rees (1978), mencionadas antexidany consti-
tuyen una herramienta sumamente &ty poderosa para el estudio de la for-
macbn y evolucdn de galaxias (e.g. White & Frenk 1991; Kauffmann, White,
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& Guiderdoni 1993; Somerville & Primack 1999; Cole et al. 208fringel et al.
2001; Croton et al. 2006; Bower et al. 2006; LCP08; Tecce et ADREI rmino
“semianaitico” se debe a que el @odo se basa en una combirtacide €cnicas
numericas para describir la evolaci de los halos de DM coratculos andticos
para modelar lai§ica de los bariones. El modelo semiatied introduce estos
procesosikicos en forma parametrizada. La mayor ventaja de etodos semi-
analticos es que permiten explorar un rangoatimico grande de estos panetros
a Plo una fracadn del costo computacional de una simubachidrodiramica au-
toconsistente. Los distintos proces@ddos incluidos dentro del modelo pueden
ser modificados, activados o desactivados con facilidaglyéopermite lograr una
mejor comprengin de su influencia sobre determinadas propiedades obasrvad
El desarrollo de este trabajo de tesis se basa en el uso de delavsemi-
analtico, el cual es combinado con simulaciones hidradiicas no disipativas
de dimulos de galaxias, dando lugar a un modeélwito que describimos en lo
que resta del presente ¢apo. La Secadn 2.2 detalla en primer lugar las simu-
laciones utilizadas, y luego en la Seuti2.3 se describe el modelo semiatied
SAG (Cora 2006; LCP08), tomado como punto de partida, que se endartp
fisica barbnica disipativa entre otros procesos. Las modificacioressarias pa-
ra incorporar el efecto de RPS en el marco de este modalinlb se describen en
detalle en los Cdfulos 3y 4.

2.2. Simulaciones hidrodiramicas de éimulos de ga-
laxias

2.2.1. Descripobn de las simulaciones utilizadas

En el presente trabajo utilizamos las simulaciones higérdicas no disipati-
vas de émulos de galaxias de Dolag et al. (2005; ver tantidolag et al. 2009).
Las simulaciones se llevaron a cabo usaGd®GET-2 (Springel 2005), un@di-
go paralelo TreePM/SPHsihoothed particle hydrodynamjoson paso temporal
adaptativo y conservam expicita de ener@ y entrofla sedin el esquema de
Springel & Hernquist (2002), con la parametrizatide la viscosidad artificial
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de Monaghan & Gingold (1983), y sin tener en cuenta procesanttiamiento
radiativo del gas. Estaltimo es una aproximagn razonable para simulaciones
de dimulos de galaxias, ya que la mayor parte del gas del hale tiempos de
enfriamiento extremadamente largos comparados con lopdie difamicos.

Los dimulos simulados se extrajeron originalmente de una sinuiatos-
molbgica de menor resoluam que considera solamente la evofurcde DM (Yos-
hida, Sheth, & Diaferio 2001). Esta simulanioriginal tiene un volumen corres-
pondiente a una cajaibica de 479! Mpc de lado. La cosmoldg adoptada es
un modelcACDM plano cort?,,, =0,3,Q2, = 0,7, densidad de barion€g = 0,039,
constante de Hubbl&, = 100~ km s™! Mpc~! conh = 0,7, y una normalizadn
del espectro de potenciag=0,9. Los valores d&,,, y os son levemente mayores
gue los obtenidos del afisis de los datos del quintda del satlite WMAP (Dun-
kley et al. 2009), perolm a$ son consistentes con losneulos observacionales
actuales.

De un total de ocho regiones exttas de la simulabn original, cinco de
ellas corresponden a las regiones alrededorideutos de galaxias de baja masa
(~ 10" M) y tres a regiones alrededor déneculos masivos+ 10" M). La
Figura 2.1 muestra la distribumi de temperaturas del gas & 0 en los émulos
simulados. En el caso de las simulaciones correspondiantes dimulos nas
masivos, dos de ellas contienen adsndel émulo masivo central un total de 11
cimulos adicionales con masas del orden dé A0,. Las regiones lagrangianas
gue contienen a loslienulos seleccionados fueron resimuladas a mayor resolu-
cion en masa usando ladnicazoomed initial conditiongTormen, Bouchet, &
White 1997), poblando los vainenes con un mayotumero de partulas. Las
regiones externas de los wohenes seleccionados son resueltas con menor reso-
lucion, de tal manera de poder describir el campo gravitatot&res a un menor
costo computacional. La forma exacta de cadabredinal de alta resoluén se
obtuvo iterativamente, corriendo repetidamente simafees con DMiunicamen-
te hasta que los objetos resimulados quedasen libres dgu@ratontaminaéin
por partculas de contorno de baja resolutihasta una distancia de 3 a 5 radios
viriales. En la Tabla 2.1 se detallan las propiedades gkasede los amulos.

Se introdujeron patulas de gas dentro de las regiones de alta regwiuci
partiendo a cada pacula de DM original en dos, una de gas y otra de DM, y
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Figura 2.1: Visualizacbn de la temperatura del gas en las ocho simulaciones hidro-
dinamicas no radiativas déimulos de galaxias utilizadas en el presente trabajo. Se
muestran las regiones centradas en lmsiaos nas masivos de cada simulagi
Figura adaptada de Dolag et al. (2009).



30 CAPITULO 2.

Figura 2.2: Visualizacbn de la densidad de materia en la caja completa de la simu-
lacion g1, para distintos redshifts. Figura generada usandmé@aspLoTtcH(Dolag
etal. 2008)ht t p: / / www. mpa- gar chi ng. nmpg. de/ ~kdol ag/ Spl ot ch.
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recalculando sus masas de acuerdo con |lasnpeatros cosmeébicos adoptados.
Estas nuevas paculas fueron desplazadas de su p@siariginal en la mitad de

la distancia inicial entre pddulas, de manera de conservar el centro de masa y
cantidad de movimiento de la panla original. La resoluén final en masa es

la misma para todas las simulaciones,dgy = 1,13 x 10° b= M., para las
parculas de DM ymgas = 1,69 x 10°h~! M, para las de gas. El suavizado
gravitacional es; = 5 h~! kpc en unidadesidicas para: < 5, y para redshifts
mas altos cambia a= 304! kpc en unidades cobwviles'.

Para cada simula@n se guardaron 92 salidas entre redshifts60 y = = 0.
Los tiempos elegidos para guardar las salidas son tales quterghlo de tiempo
transcurrido entre dos salidas consecutivas=€¥00 Myr. Este hecho las hace
especialmente adecuadas para considerar los efectos dgaRR®, este intervalo
temporal es del orden del tiemgpito en que dicho proceso &aet(ver p. 19).

2.2.2. ldentificacbn de objetos

Para poder aplicar ebdigo semiandfico es necesario identificar en las sali-
das de la simuladn hidrodiramica los halos de DM y su subestructura, y luego
construir sus respectivé@boles de fusiones de manera de poder describir las
historias de ensamble de cada halo de DM. Todo esto se dempostprocesa-
do de las simulaciones. Los archivos generados por el proeepostprocesado
constituyen los datos de entrada utilizados poroeligo semiandlico SAG para
generar la pobladn de galaxias sigticas. En esta Secxti describimos los dos
pasos Bsicos: la identificadin en primer lugar de los halos y luego la de subhalos,
sedin el netodo de Springel et al. (2001). Para los objetivos del pteseaba-
jo fue necesario agregar dos pasassiel @lculo de las concentraciones de los
perfiles de densidad de los halos de DM, y la determarade las propiedades
del ICM en los alrededores de cada galaxia. Estas nuevas implaciones se
describen en las Secciones 3.3y 4.1, respectivamente.

!Las coordenadas cdiles son un sistema de coordenadas fijo con respecto a dasixp
del Universo, de manera tal que la posittde una galaxia (en ausencia de fuerzas) en coordenadas
comobviles no cambia a medida que el Universo se expande. Estuitpeexpresar distancias en
un Universo istropo y homogneo en expansin solamente eretminos del factor de expaasi
cosmobgico aexp. Las posiciones, velocidades y densidades en las salidis démulaciones
utilizadas se expresan en estas unidades.
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COmulo rvir (MpC) M (10" Mp)

g1542a 1,04 1,30
g3344a 1,07 1,39
g6212a 1,06 131
g676a 1,06 1,33
g914a 1,09 1,43
gSla 2,37 15,30
gla 2,50 17,80
glb 1,67 5,36
glc 1,23 2,09
gld 1,07 1,40
gle 0,93 0,93
g1f 0,77 0,53
gsa 2,89 27,56
g8b 1,14 1,70
g8c 1,03 1,24
g8d 1,00 1,14
g8e 0,96 1,00
g8f 0,87 0,76
989 0,76 0,49

Tabla 2.1: Masas y radios viriales a= 0 de los émulos simulados. Loslenulos
centrales de cada rémi resimulada se indican con el sufijo ‘a’.
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Identificacion de halos

Los halos de DM se identifican utilizando eétodoFriends-Of-Friend¢FOF,
Davis et al. 1985). Este @odo, de amplia aplicamn en el estudio de simulacio-
nes deV-cuerpos, esdsicamente un algoritmo de percofati El metodoFOFre-
corre todo el volumen de la simuléci, e identifica a una pacula como perte-
neciente a un grupo si la partila en cuestin se encuentra a una distancia menor
o0 igual alror de alguna partula del grupo. La distancia déisqueddror se es-
pecifica de antemano. En nuestro caso se la elige igual a 62 \e separagn
media entre paitulas, lo cual es una eleéci eséndar en la may@a de los traba-
jos (Jenkins et al. 2001 muestran que con esta éerquira la separami media
es posible identificar halos en aproximadamente el radial)iEs importante
sdialar que tanto la identificaim de halos como la de subhalos, que se describe a
continuacdn, se realizaanicamente sobre las pentlas de DM. Una vez comple-
tado el proceso, se descartan todos los objetos enconfiadusdos por menos
de 10 paiiculas de DM, ya qué&stos son en general dimicamente inestables
(Kauffmann et al. 1999).

Una vez completa la primera identificani de grupos coirOF, se calculan
diversas propiedades para discriminazles de los sistemas identificados pueden
considerarse como objetos geficos con sentidddico. Las primeras cantidades
de intees son lanasa virial M,; y el radio virial r;, del halo. Estas definiciones
se derivan del teorema del virial, $ggel cual la enefig ciréticaT y la enerda
potencial gravitatorid&/ de una estructura que ha colapsado por&cde la gra-
vedad y se encuentra en equilibrio virial cumplen la réaci

U=—2T (2.1)

(ver e.g. Sparke & Gallagher 2000, pp. 95-105). El centrordbalo se define
como la posidn de la paitula con la imimal. En un halo estable, esto corres-
ponde a la partula nmas ligada y al raximo de densidad, y es una defiditimas
robusta que usar el centro de masa (White 2001). Endetipa se suele definir
la masa virial como la masa contenida en un radialentro del cual la densidad
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media esA veces la densidaditica del Universo,

e 2 A 3
/ p(r)redr = 3 Perit'A - (2.2)
0

Esta convendin se basa en el modelo de colaps@esb de una sobredensidad,
en el que se considera que un objeto “real” se virializa emeummgdo igual al doble

del tiempoty,m en que la esfera se separa de la exfgeamndel Universo, resultando
finalmente en un objeto con la mitad del radio quédemty,,,. En un universo
Einstein-de Sitter, la sobredensidad relativagesA ~ 178. Diversas simula-
ciones sugieren que la condiai de virializacbn se satisface para = 200 inde-
pendientemente del modelo cosigico, con lo cual un estimador de masa usado
habitualmente es &/, definida de esta manera (White 2001). Nosotros adopta-
mos estdiltimo criterio, y en todo el resto de este trabajo searsad,; y i para
indicar M»qo Y 7200, reSpectivamente.

Ademas deM,; Yy rvir, S€ determina el momento angulartotal respecto al
centro del halo, y laelocidad virialque es la velocidad circular ef,,

Ve = 4| v 2.3)

Tvir

dondeG es la constante de gravitaai universal. Todas estas propiedades se al-
macenan com@ropiedades de gruppy de aqii en adelante nos referiremos a
los halos de DM identificados en este proceso cbalosFOF.

Perfil de densidad de los halos

Basandose en simulaciones néricas no disipativas de modelos cosogi
cos CDM, Navarro et al. (1997, en adelante NFW) encontrarothogygerfiles de
densidad de halos de DM en equilibrio dmico, de cualquier masa, pueden ser
descriptos mediante la expresi

- Perit 00
P = Ty s o

(2.4)
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donder, es un radio de escalads una sobredensidad caraéstica. La masa
encerrada en un radioes

1
M (r) = 47 perit Sor? T 1+ In(l+cx)|, (2.5)
dondezr = r/ryi y se define efactor de concentraéin ¢ del halo como
c= (2.6)

La sobredensidadl, se relaciona con mediante la siguiente exprési,

200 3
0 = . 2.7
7 3 In(l+c¢)—c/(1+0) (2.7)
Usando (2.4) en (2.2) se obtiene la siguiente rélaentreM,;, y ryi:
3My \?
ir = | ——— ) 2.8
(8007rpcm) @9

Identificacion de subestructuras

Para la identificaéin de subestructuras dentro de los h&los se utiliza el al-
goritmoSUBFIND de Springel et al. (2001). En est&tndo se estima el campo de
densidad de DM en forma adaptativa y suavizada dentro dehzddautilizando
una €cnica de interpoladh para identificar regiones en las que la densidad me-
dia supera un cierto valoritico. A continuaodn se descartan las piadlas que
no esén gravitatoriamente ligadas a cada subhalo identificaa®subhalos cuya
parte remanente posea menos de 1(0@ads son descartados y no se consideran
para su aalisis posterior.

Una vez completa la identificami de todos los subhalosstos son extidos
del haloFOF para determinar @les paiiculas constituyen la parte ligada del halo
principal. Para cada subhalo se calculan sus propiedadesb. Definimos como
masa virial de un subhalo simplemente ahrero de partulas gravitatoriamente
ligadas al subhalo, multiplicado por la masa de laipala de DM en las simu-
laciones. El radio y la velocidad viriales del subhalo sewah a partir de (2.8)
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y (2.3). Todas estas propiedades se almacenan porpedades de subgrupos
Cuando se completa la identificanide todos los halos y subhalos para todos
los tiempos de salida de la simuagj se construyen Iaarboles de fusiones que
describen el crecimiento de cada halo a lo largo de la evatudel Universo.
Debido al crecimiento jérquico de la estructura en universos CDM, cada halo
puede tener &s de un progenitor pero en generdlosun descendiente, ya que
los nicleos virializados de las estructuras de DM no se disodiados 0 nas
objetos. Para determinar los progenitores y descendignt$orman urarbol,
se asigna a cada peala un umero identificatorio. Para un halo determinado,
se buscan todos los halos que en la siguiente salida de léasiérucontengan
algunas de sus p&tlas. Se cuentan dichas penias asigandoles un peso seqg
su grado de ligadura al halo original; de esta forma, se lgsref@rencia a las
que trazan la evoluén de las regiones as internas de los halos. Se selecciona
como halo descendiente a @&jjpara el cual la cuenta es mayor. En la Figura 2.3
se muestra parte datbol de fusiones correspondiente al halasnrmasivo en la
simulacbn g1542.

2.3. Modelo SAG de formacbn de galaxias

Esta secdin describe en detalle las caracdicas del modelo semiaridéto
SAG (Cora 2006; LCP08) tomado como punto de partida para las nueydes-
mentaciones desarrolladas en el presente trabajo. A garrsarboles de fusio-
nes extredos de simulaciones cosndgicas,SAG calcula la formadn y evolu-
cion de galaxias considerando diversos procemsisok tales como enfriamien-
to radiativo del gas, forma@n de estrellasieedbackpor supernovas ycleos
galacticos activosdctive galactic nucleiAGN) y evolucbn guimica.SAG consi-
dera tamkn brotes de forma@n estelar producidos ya sea durante fusiones entre
galaxias o cuando ocurren inestabilidades de disco.

2.3.1. Tipos de galaxias

El catdlogo de galaxias se construye aplicando el modelo seritiana los
arboles de fusiones de subhalos que se extraen de las sonelabidrodiami-
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Figura 2.3: Parte delarbol de fusiones correspondiente al halasnmasivo de la
simulacbn g1542. Cadairculo representa un halo de DM, y cuando dos halos apa-
recen encerrados por una caja significa que se trata de subhalesmaa fin mismo
haloror. Las lineas de rayas horizontales separan distintas salidas de la somulaci
aqu se muestran las salidas para:7: < 10. Los rumeros identifican las galaxias
contenidas en cada subhalo: en rojo las tipo 0, azul las tipo 1 y negro las tipo 2.
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cas no radiativas. De maneraaémga a otros modelos semiaitiabs existentes,
en este “esquema de subhalos” que resulta de la identditae subestructuras
de DM dentro de haloBOF, se considera que el subhal@sgrande en un grupo
FOFes el que alberga a la galaxia central del grupo, ubicada osiabn de la
parfcula de DM del subhalo gravitacionalmentésriigada. Estas galaxias son
designadas comeentraleso detipo O, y cada hald=OF tiene solamente una de
ellas. Las galaxias centrales de los subhalas pequios contenidos dentro del
mismo haloFOF se denominamalaxias de tipo 1Los subhalos de estas gala-
xias ain sobreviven, luego de haberida dentro de una estructura mayor. Hay,
adends, un tercer grupo de galaxias que se genera cuando dodosubbdu-
sionan y la galaxia del menor de ellos se convierte axlisatiel halo remanente,
habiendo perdido por completo su subhalo. Estas galaxeseminan dépo 2.
Una galaxia tipo O puede tener slites tanto de tipo 1 como de tipo 2; asimismo,
una galaxia de tipo 1 puede tarahitener s@ites de tipo 2 (ver Figura 2.3). En
el resto de este trabajo, cada vez que usemdsmino “galaxias s&lites” nos
estaremos refiriendo conjuntamente a las galaxias de tigh 1y

2.3.2. Enfriamiento radiativo del gas, formacon estelar y feed-
back por supernovas

En SAG se considera a cada galaxia formada por dos componentessde ga
(el gas fio del ISM mas un halo de gas caliente) y dos componentes estelares
(disco y bulbo). En el resto del presente trabajo usarei@s,, para referirnos
a la masa estelar total de cada galaxia. Se supone que cadagamienza su
existencia como un disco de gasofra partir del cual se va formando un disco
de estrellas. Para determinar la masa de gas de la fasete&@ienondiciones de
enfriarse que pasa a formar parte del disco de gasié cada galaxia central, al
principio de cada paso de tiempo en el modelo senii@m(uno por cada salida
de la simuladn), se calcula la masa de gas caliente contenida dentro déabd
FOFsedin

Nror

Mhot = fbMvir - Z (Mstellar,z‘ + Mcold,i + MBH,i) ) (2-9)

i=1
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donde f, es la fracabn barbnica del Universo adoptada en las simulaciones y
Mstenar, Mcoig Y Mpn SON las masas de estrellas, géas yragujeros negros centrales
de cada una de laSror galaxias del hal&OF en cuestin. Se considera que este
gas ed distribuido en todo el halbOF con un perfil de tipo esfera isoterma,

M,
polr) = —

47Trvirr2 .

(2.10)

La masa de gasify que se enfa por radiadn en cada paso éstlada por la tasa

de enfriamiento
d]Mcool 9 dTcool

dt :47T109Tcool dt

dondercyg €s el radio de enfriamient@dgoling radiug, definido como el radio
dentro del cual el gas tiene un tiempo de enfriamiento mesarteempo diami-

(2.11)

co. El tiempo de enfriamiento local se define como ladraentre el contenido
espedico de enerta del gas y la tasa de enfriamiento por unidad de volumen, la
cual depende fuertemente de la abundancienpa del gas y de la temperatura
virial del halo,

Tvir = 35,9(Vyir /km s71)? K. (2.12)

Para calcular el tiempo de enfriamiento del gas se empladutaiones de en-
friamiento dependientes de la metalicidad de Sutherlandgita (1993).

De acuerdo con el esquema de estrangafa¢Secabn 1.3.2), cuando una
galaxia se convierte en &dite su masa de gas caliente se hace igual a cero, y
todo el gas caliente as los metales contenidos €hse transfieren a la fase de
gas caliente de la galaxia central del halF correspondiente. De esta forma,
el proceso de enfriamiento radiativols tiene lugar para las galaxias centrales,
mientras que las galaxias 8hiies dejan de recibir contribuciones a su fase de gas
frio, agotando el que tienen disponible mediante el proce$aroacbn estelar.

La tasa de formabn estelar eétdada por

dA]Wstellar . aMcoId

2.13
dt tdyn Y ( )

dondea es un paametro que regula la eficiencia de fornt@ciestelar ytqy,, €l
tiempo diramico de la galaxia, es igual al cociente entre el radio delodjjahcti-
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co y su velocidad circulaRgisc/ Vaise. En Cora (2006) y LCPO08, la velocidad del
disco se aproxima por,25V,; y el tamdio de los discos se aproxima median-
te 0,1, siguiendo lo empleado por Springel et al. (2001).

Se adopta la eficiencia de forméaniestelar variable introducida por De Lucia,
Kauffmann, & White (2004), que depende de la velocidad va&lhalo de DM,

a(Viir) = ap <L_1)HSF, (2.14)
220 km s

dondeqy y nse Son paametros libres del modelo. Cada evento de forgraeiste-

lar genera una masaMgejar = Ms'te”arAtout/Nsteps dondeNsieps= 50 son subpa-

sos de igual duraén usados para subdividir el intervalo entre salidas deva-si

lacion toy Y para integrar las ecuaciones diferenciales que desdaksezambios

en masa y metalicidad de cada componentehara.

La masa generada en cada evento de forbmaestelar produce un cierto
numeroncc de supernovas de tipo colapso decieo Core-collapse superno-
vag CCSN, de tipos Ib/c y Il); esta cantidad depende de la @maiicial de
masa fpitial mass function IMF) adoptada. En nuestro caso empleamos una
IMF de Salpeter (1955), normalizada entre 0,1 y 100, con lo que resul-
tancc =6,3x 1073 M;'. Cada CCSN libera una enéagicc = 1,2x 10°! erg s
(Woosley & Weaver 1995), que al inyectarse en el gasde la galaxia induce un
flujo hacia la fase caliente:

4 neckec

A Mehear= 5 € V2

vir

Ajwstellar, (2.15)

dondee es un pammetro adimensional que regula la eficiencia de feedback por
CCSN. El gas en la fase caliente se mantiene dentro del halo daridikion
(“modelo de retenéin”; ver De Lucia et al. 2004, para otras posibilidades).

2.3.3. Enriguecimiento qumico

La abundancia primordial de los componentes@acios se establece en un
76 por ciento de hidrgeno y 24 por ciento de helio. Los bariones se enriquecen
guimicamente a medida que los metales son sintetizados endowres estelares
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y eyectados al ISM. Una fradm f.e: de la masa eyectada por las galaxias se
transfiere directamente a la fase caliente, y el resto a é&affes El padmetro
fejectS€ @justa de manera de obtener una evoiude la reladn masa-metalicidad
consistente con datos observacionales (e.g. Erb et al).2006

El modelo considera en detalle la produtide ocho elementos ticos por
CCSN: H,*He, 12C, N, 160, Mg, 2Si y °°Fe, por estrellas con masas en el
rango 0,8/, < M < 100M., basandose en los rendimientog€ldg calculados
por Portinari, Chiosi, & Bressan (1998) y Marigo (2001). Seugel tambén la
contribucbn de supernovas de tipo la, caracterizadas por su elevadaqabn
de hierro y el largo tiempo que transcurre entre la foramaciel progenitor y la
explosbn de supernova, a partir de las prescripciones del modé¥eesteoto et al.
(1999). Los tiempos de vida estelares de Padovani & Mati€l6©3) se usan
para modelar la escala de tiempo en que los metales sitkesizon eyectados
por todas las fuentes consideradas en el modelo a las dssfages del ISM (ver
Cora 2006, para as detalles).

2.3.4. Fusiones entre galaxias

Un modelo semianglco debe establecer procedimientos para determinar, a
partir de los modelos parametrizados, la evduode las galaxias que habitan los
halos de DM: émo y cliando se fusionan, @lies el resultado de la fusi, y clal
es el impacto de la fush en la SFR y la morfoldg de la galaxia. En el modelo
semiandtico utilizado en este trabajo, se considera que las gadade tipo 2
se fusionan con la galaxia central del subhalo correspotedien una escala de
tiempo dada por el tiempo de friéei dinramica

2
Liriction = % : (2.16)
(ver Binney & Tremaine 2008, pp. 643—-655) dontlg,; es la masa de la gala-
xia saélite orbitando a una distancia del centro de un halo isotermo (2.10) de
velocidad circulal,.. La distanciar. se aproxima por el radio virial del halo en
el momento en que el $ite entra erél. La funcbn f(e) describe la dependen-
cia del decaimiento de larbita del s&tlite con la excentricidad de farbita en
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terminos de: = Jso/ J., dondeJ,. es el momento angular de ubebita circular
con la misma enefg que ladrbita que tiene el salite. Esta fundn puede apro-
ximarse por su valor medigf(¢)) = 0,5 (Tormen 1997)ln A es el logaritmo de
Coulomb, que se aproxima pbrAc = 1 + My /Msa (Springel et al. 2001).

Se supone que luego de transcurrido un tiemp@on las galaxias se fu-
sionan entreis Todas las estrellas de la galaxia&lise pasan a formar parte
de la componente de bulbo del remanente, y la morfalalg estdiltimo de-
pendea del cociente entre las masas baitas de las galaxias colisionantes. Si
fmerge = Msa/ Mcenrat > 0,3 se tiene un&usibn mayor en la cual todo el gas
disponible se consume en un brote instaeb de formabin estelar, y todas las
estrellas presentes pasan a formar parte del bulbo. Lasm&smayores constitu-
yen un mecanismo para producir galaxidptatas. Por otra parte, gierge < 0,3
se trata de unfusibn menorEn tal caso, el disco de estrellas de la galaxia central
sobrevive y la presencia de un brote de forraa@stelar dependede la fracdn
de gas en el disco de la galaxia centrf@hy = Mcola/ Mcentrar Si feold > fourss
dondefyust €S un paametro libre del modelo, la fusn menor produca un brote
de formacbn estelar como resultado de la perturbadntroducida por el séti-
te que se fusiona (Malbon et al. 2007). Todo el gas de ambagigslpasa a la
componente de bulbo, en donde se convierte en estrellas.

2.3.5. Inestabilidades de disco

Se considera que cada galaxia comienza su existencia comlisamde gas
frio, a partir del cual se va formando un disco de estrellaseHil ple densidad
superficial de los discos dgaidticos se supone de tipo exponencial,

S(R) = Soexp(—R/Ry), (2.17)

dondeR, es el radio de escala del disco (ver @alo 3) y>, = M,/(27R,) es la
densidad superficial central de un disco de misdsi se considera que el radio
externo es> Ry).

No todas las configuraciones de discosgttos son estables. Cuando un dis-
co es suficientemente masivo como para que su autogravedsa gasdominante
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frente al potencial total de halo en la regicentral, se vuelve inestable ante pe-
queias perturbaciones generadas poglgas o subestructuras de DM. Se adopta
el criterio de estabilidad de Cole et al. (2000),

Vdisc

Gy R (2.18)

E =
Cuandos < g4ise, CON£gisc UN paéimetro libre del modelo, el disco se vuelve
inestable. En tal caso, todo el gas y todas las estrellasistal de transfieren al
bulbo, y adicionalmente el gas se consume en un brote de ¢@rmestelar.

2.3.6. Reducadn del enfriamiento de gas por ac@n de AGNs

En &ios recientes se ha establecido una importante comexitre los AGN
y la evolucbn de las galaxias en las que residen, aésade la correladn entre
la masa del agujero negrbléck hole BH) central que séa el “motor” del AGN
con propiedades tales como la masa del bulbaggio (Marconi & Hunt 2003;
Haring & Rix 2004). Se ha propuesto que los jets producidos @goAGN son
capaces de transportar grandes cantidades deieméigas caliente que rodea la
galaxia, reduciendo en gran medida la cantidad de gas qudrse ¥ regulando
de esta forma la SFR en galaxias masivas (e.g. Croton et &@; Bafver et al.
2006; Sijacki et al. 2007; LCP08). BBAG, los AGN se producen a trag de un
modelo fsico para el crecimiento de los BHs centrales (ver LCP0O8gruisse en
dos posibles mecanismosida de gas hacia el centro gatico inducida durante
eventos de fusin o de inestabilidad de discmfdo qé@sarde AGN), y acred@n
de gas fro durante el proceso de enfriamiento del gasdo radiq.

En el caso de producirse una foisj se considera que los BHs centrales se
fusionan instariineamente. La masa de gas acretada por el BH es proporcional a
la masa de gas presente, yaedada por

Msat Mcold
Meentral 1 + (200 km 3_1/‘/;/“)2

A]\4BH,merger: JBH (2.19)

(modo quasar), donde en el caso de una @msd/ 4 €s la suma de las masas de
gas de la galaxia central y de la&ite. El valor del paaimetrofgy se ajusta de
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manera de reproducir la reléci observada entre masa de bulbo y masa del BH.
En el caso de una inestabilidad de distQgy/ Mcentra= 1.

El segundo mecanismo para crecimiento de BHs es por aordeigas (modo
radio), la cual se supone continua y descripta por el sigeii@modelo:

MBH = KAGN (2-20)

Men  fhot Viir s
108M, 0,1 \200kms™* /) °

Esta ecuaéin da la tasa de acréci sobre un BH de mas#/gy. kagy €S UN
patametro libre del modelo, Yhot = Mot/ M-

El feedback generado por el AGN inyecta suficiente daesgmedio circun-
dante como para reducir de manera considerable los flujosfdareiento de gas
descriptos en la Sed@mn 2.3.2. El calentamiento m&gico generado por el BH
(luminosidadLgy) puede expresarse como

Len = ngnMenci, (2.21)

dondec; es la velocidad de la luz ¥z es la eficiencia eghdar de producen
de energp cerca del horizonte de eventos del BH. Esta éaegpuce la tasa de
enfriamiento (2.11) sém

2LgH

vir

M'cooll = M;:ool - (2-22)

Para un BH la raxima luminosidad permitida es la luminosidad de Eddington

definida como
Cmy

LE == 47TGMBH y (223)

or

dondem, es la masa del proh y o la secobn eficaz de Thomson para el eléctr
(suponiendo un gas formado principalmente pordgeéno). Cuando la lumino-
sidad calculada ség (2.21) excede la luminosidad de Eddington, se impone el
limite Lgy max = Lg. Sin embargo, no se poneimites a la masa que puede al-
canzar el BH, dada la falta dénculos observacionales para la eficiengja que
regula la cantidad de masa acretada que se convierte erolsidad del BH.

La luminosidad del BH depende de la combiacde los paametros libres
kacn Y Meh- La relacon entre la masa del bulbo y la masa del BH central es
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Figura 2.4: Geometra para el modelo de absobai por polvo. Se aproxima a la
distribucbn de estrellas y polvo en el disco como umaina uniforme de caras plano-
paralelas y espesey, inclinada urangulof respecto de la direcmn de observadi.

insensible a ellos, pero las funciones de luminosidad dex@ge y de césares
constituyen buenosinculos observacionales.

2.3.7. Propiedades fotoratricas y atenuacon por polvo

Para cada una de las galaxias generagas, provee informa@n sobre su
masa estelar, masa de gdse filel disco gdictico, gas caliente dentro del halo del
grupoFOF, masa de los BHs centrales, actividad del AGN e historias dedo
cion estelar. Dado que en Astrsita el principal observable es la luminosidad de
un objeto, se calculan tan@n magnitudes en varias bandas de acuerdo con los
modelos deistesis poblacional de Bruzual & Charlot (2003), teniendowanta
la metalicidad del gas con el que se formaron las estr&kss.calcula magnitu-
des absolutas en las bandasB, V, K, R e I del sistema Johnsons-Cousins (ver
Bessell 1979, 1990) y en las bandag, r, i y z del SDSS (Fukugita et al. 1996).

El gas del ISM de las galaxias contiene granos de polvo, lakeswabsorben
la radiacdn estelar principalmente en el rango azul para luego rengh el in-
frarrojo. En consecuencia, la presencia de polvo afectedlmses observados de
las galaxias. Para reproducir este efecto en nuestros aseltiliza el esquema
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de Kauffmann et al. (1999) y De Lucia et al. (2004), que se keasaropiedades
macrosoépicas de las galaxias, esto es, su luminosidad e inclinatia profun-
didado6pticar del polvo en discos gatticos vistos de frente @storrelacionada
con la luminosidad total de la galaxia $eg(Wang & Heckman 1996)

Ly \ Y2
=08 (7 , (2.24)
B,x

dondeL 3 es la luminosidad intnseca en banda (i.e. sin extincdn) y Ly . es la
luminosidad ipica de una galaxia con magnitud absolufg = —19,6 + 5log h.

La extincbn en las ders bandas se obtiene a partir de la de baBdesando

las curvas de extinéh de Cardelli, Clayton, & Mathis (1989). Se asigna a cada
galaxia una inclina@n al azam y se considera que las estrellas y polvo del dis-
co esan uniformemente mezcladas en una configdrade tipo &mina de caras
plano-paralelas (Figura 2.4). La luminosidad emitida paa tuente se extingue

al atravesar un medio de profundidapticar, sedin L = Lge ™. Integrando
las contribuciones de estrellas repartidas uniformenamta Bmina, teniendo en
cuenta la inclinadn, se obtiene

L = Lo [1 — exp(—Tysech)]. (2.25)

Para un disco visto de frenté £ 0), en el Imite en quer, <« 1 se tienel, ~ L,7.
Entonces, la extindn respecto a la correspondiente para la orieatade frente,
en magnitudes, se obtiene Gag

1 — exp(—7ysect)

Ay =—-25log (2.26)

Ty sec

Esta correcdin por polvo se aplicatdo a la componente disco de las galaxias
simuladas.
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Capitulo 3

Modelado de discos gailcticos

Para incluir el procesddico de RPS dentro del modelo semidtied SAG, nos
basamos en el criterio simple propuesto originalmente [&r25 el gas fio del
disco gahctico que se encuentre ubicadasral de un radio galactéatrico R
se@ arrancado si la RP ejercida por el medio ambiente sobredaigaxcede la
fuerza restauradora por unidadatea debida a la gravedad del disco,

En esta expresn picv €s la densidad del ICM en la posai actual de la galaxia,
v es la velocidad de la galaxia relativa al ICM¥4ise, >Xcolg SON las densidades
superficiales del disco gadtico (estrellas @s gas fio) y del disco de gasifo,
respectivamente. Como se mend@amn la Secdn 1.3.3, este criterio provee una
muy buena descripan de los resultados de simulaciones hidradiicas del efec-
to de RPS en galaxias individuales.

De la condiocbn (3.1) puede verse que, para determinar el efecto de RPS, ne-
cesitamos una estim@ei de cada una de las cantidadeschs involucradas, a
saber: por una parte las propiedades del ICM (su dengidady las velocidades
de las galaxias relativas al mismo), y por otra la longitu@siealarR,; de los dis-
cos gaacticos. Por esta rém, la escala caracfstica de los discos es uno de los
palametros que deben ser cuidadosamente estimados. En eitpreaftulo se
describe el ratodo desarrollado para calcular los té@mside discos (Tecce et al.
2010), el cual es ahora aplicado a las galaxias simulad&\er(e.g. Jinénez
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etal. 2011; Ruiz et al. 2011).

3.1. Formacbn de discos galcticos en una cosmo-
logia ACDM

En SAG originalmente no se incla ninguna consideraim especial para ca-
racterizar las propiedades de los discosagétos. Elunico paso en el que una
estimacbn del taméo de los discos resultaba necesaria era durantdailo de
formacibn estelar; allse aproximaba el tama del discoRgsc como un 10 por
ciento del radio virial del halo de DM anfigm, y se usaba la velocidad circu-
lar V4;; del halo como aproximagn a la velocidad circulaipica del disco. Esta
aproximaobn, si bien resulta en tarilas de galaxias de disco que se aproximan
a la media observadaa= 0, no tiene en cuenta diversos efectos que ipodr
influir sobre el proceso de formaxi, como por ejemplo el momento angular del
halo anfitrbn o la presencia de una componente de tipo bulbo. Para ranesstio,
incluimos enSAG un clculo nmas detallado del tanfi@ de los discos gatticos
basandonos en el gtodo anatico de formaddn de galaxias de disco descripto
por Mo, Mao, & White (1998, de aden adelante MMW).

3.1.1. Modelo iterativo de formacon de discos

En el modelo semianigico los halos de DM son los lugares de forntacde
las galaxias, las cuales se generan a partir del gas asaxidwbios halos. Es
posible formular un modelo de formaci de discos que, aunque sencillo, tenga
en cuenta diversos p@anetros fisicos bagdndose en cuatro suposiciones clave:

1. La masa de un disco @altico es una cierta fradm m, de la masa del halo
anfitrion.

2. El momento angular del disco es tagrbuna fracdn j, del momento an-
gular del halo.

3. Eldisco que se forma a partir del gas contenido en el halo&®structura
delgada, axisir@trica, en equilibrio de rota@n, con un perfil de densidad
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superficial exponencial.

4. Slo aquellos sistemas que seanatiiicamente estables pueden correspon-
der a discos gakticos reales.

En el trabajo original de MMW se supone que la fréoein, es una cantidad fija
e igual para todas las galaxias. En nuestro moagles distinta para cada galaxia
en particular, y se determina teniendo en cuenta la masaréasformadas en
la galaxia y la masa de gasdracretado, como en Cole et al. (2000). Lo mismo
respecto a la fracoh de masan, contenida en el bulbo. La presencia o no de
una componente de bulbo deperiddexdenas, de si la galaxia sufripreviamente
alglin proceso que haya resultado en la forrdacel mismo, tales como fusiones
entre galaxias (Sedm 2.3.4) o inestabilidades de disco (Séoc2.3.5).

Para describir el perfil de densidad de un halo de DM utilizaeigerfil de
NFW dado por (2.4). El momento anguldrdel halo se expresépicamente en
terminos de una cantidad adimensionalpatametro de spin\, que se define

como (Peebles 1969)
_ JlE‘1/2

- GMS/Q’

vir

A (3.2)

dondeF es la ener@ del halo. Esta puede calcularse partiendo de la supasici
que todas las pddulas del halo describarbitas circulares y luego aplicando el
teorema del virial para obtener, en el caso de un halo NFW,

GME,

21yir

E = fe, (3.3)

donde el factorf, puede aproximarse con una pregisidel 1 por ciento en el
rango 5< ¢ < 30 por la siguiente expresi, dada por MMW:

2 c 0,7

Respuesta del halo DM a la formadin de galaxias

Suponemos que inicialmente toda la materia contenida eale] tanto ba-
riones como DM, se encuentra distribuida siguiendo un pefilensidad NFW.
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A medida que los bariones se condensan en el cezgtos inducen una contrac-
cion en las regiones interiores del halo. El primer esquempugsio para des-
cribir esta contracéin se basa en suponer que el halo responde @titiainente
al lento proceso de ensamblado del disco, magateluise egfricamente sif@trico
mientras se contrae@ntraccbn adiakatica, Blumenthal et al. 1986). EIl momen-
to angular de la DM se conserva, y la masa que inicialmeniébasin unaascara
eskrica de radio promedig termina en un radio promediq donde

GMy(r)r = GM(r;)r; . (3.5)

En esta expred8n M (r;) es la masa total dentro dg dada por el perfil NFW (2.4)

y M;(r) es la masa final total encerrada pogue es la suma de las contribucio-
nes del halo, del disco y del bulbo gatico (en el caso que haya uno presente).
La hipotesis de contracon adialatica (3.5) se basa en la supositide que las
parfculas de DM se mueven émbitas circulares tanto antes como desgpde la
contraccbn, sin que haya cruce de capaB€ll crossing

Calculo del radio de escala

Una de las hiptesis lasicas del modelo es que los bariones se condensan en
una estructura con siméraxial y forma de disco fino, en el que la gravedad
es equilibrada por la endeycirética de rotacéin. Suponemos para los discos un
perfil de densidad superficial de tipo exponencial?) = ¥y exp(—R/R;), cuya
densidad superficial central, si Rgisc > Rg4, Se relaciona con la masa total del
disco segn

My
Yo=—5. 3.6
Considerando a los bulbos gaticos como masas puntudigenemos
My(r) = Ma(r) + My + M (r;)(1 — ma — my), (3.7)

LEs posible considerar perfiles de densidés mealistas para el bulbo gatico, tales como los
propuestos por&sic (1968) o Hernquist (1990), por ejemplo. Esto llevagresiones similares
a (3.14) aunque un tantoas complicadas (ver van den Bosch 1998, 2000). Sin embaggm$
optado por la aproxima@h de bulbos como masas puntuales@io por simplicidad, sino tamén
porque los perfiles antes mencionados agregas paametros libres al modelo.
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donde), es la masa total del bulbo galtico,m, = M, /M., y My(r) es la masa
del disco dentro de, dada por

My(r) = 275y R2 {1 - (1 + Rid) exp<_r/Rd)] . (3.8)

La contracadbn adialatica se calcula encontrando, para un dado valor,ds
valor der; que satisfaga (3.7). Esto se hace iterativamente, mediametodo
de Newton-Raphson.

La curva de rotaéin V,.(r) correspondiente @rbitas circulares en el potencial
de la distribudgdn de masa dada por (3.7) es la suma en cuadratura de las contri
buciones del disco, bulbo y halo de DM,

V2(r) = Visdr) + Vipuge(r) + Viom(r) (3.9)

dondeV?,,.(r) = GM,/r es la curva de rotadh producida por la masa del
bulbo,V%(r) la del disco, dada por (Binney & Tremaine 2008, p. 101)
Viise(r) = 4G Ray? [1o(y) Ko(y) — Li(y) Ki(y)] (3.10)

C

cony = R/2R, e I,,, K,, funciones de Bessel modificadas de primera y segunda
especie, y la curva de rotéci del halo es

Voom(r) = G [My(r) — My(r) — My] /r. (3.11)

Una vez determinada la curva de rotati/.(R), el momento angular total del
disco.J; se obtiene de

Jy=2m / V.(R)X(R) R*dR. (3.12)
0
Reemplazando en la exprésianterior con el perfil exponencial (2.17), tenemos
S e, (3.13)

Ja = MqRqViic /
0

dondeV; no es afectada por la formaci del disco. Suponiendo quig = j,J,
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y usando (3.2) y (3.3), se obtiene finalmente una expngsara el radio de escala
del disco,

1 ] )
Rd = = (T{’L_dd> )\Tvirfc_l/QfR()\’ C, mda.]d)u (314)

dondefx es un factor dado por

o -1
fr(A ¢,mg, ja) = 2 {/ VelFtau) e “uidu| . (3.15)
0

V;/ir
Si el momento angular esgéco del material del disco es el mismo que el del
halo progenitor, entonces la fazj,;/m, debefa ser cercana a la unidad (Fall &
Efstathiou 1980). En consecuencia, fijamgs= my y consideramos al momento
angular del bulbo como despreciable.

Para un conjunto dado de valoresldg, c, A, mq y my, las ecuaciones (3.7),
(3.8), (3.14) y (3.15) deben resolverse por itedagiara obtenek,;. Se comienza
con un valor tentativo parg; en (3.15) y luego se calcula la masa del disco a partir
de (3.8). Con esto se determina la contranalel halo hallando lasi@es de (3.7)
para un vector de valores deA partir deM,(r) y el valor supuesto parg, se
obtiene la curva de rotam (3.9). Con ella, se integra la exp@si{3.15) mediante
cuadraturas de Gauss-Laguerre (ver Press et al. 1992, pgl33), y finalmente
se obtiene un nuevo valor para el radio de escala con (3dgdijiendo todo el
proceso hasta alcanzar la pregisdeseada. La Figura 3.1 muestra las curvas de
rotacbn obtenidas con este modelo, para discos de masa 5 x 10 b=t M,

y distintos valores de los pametros del modelo.

3.1.2. Tamadios de discos en el modelo semiantto

El método descripto en la seéai anterior converge relativamentaprido, y
tipicamente se necesitan menos de 10 iteraciones para alaamxalor deR,
con una precigin del orden de 1¢. Aln a$, incluir este nétodo iterativo en el
modelo semian#ico es extremadamente costoso@mtinos de tiempo de ejecu-
cion. En cada paso de tiempo de la simuadiebe repetirse el proceso completo,
gue involucra un amero importante de operaciones, tantas veces como galaxia
de disco haya {picamente del orden de 10.000 en el caso de las simulaciones
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Figura 3.1: Curvas de rotabin para galaxias de disco, sin componente de bulbo,
generadas mediante eetodo iterativo de MMW. La forma de la curva de rotaci
depende de la concentrénic, de la fracabn de masa que forma el diseq; y del
palametro de spim\. La masa total del halo determina el radio de eséalay la
amplitud de la curva. Los cuatro paneles muestran diferentes conjuntos desvalor
dec, mq y \. En todos los casos, la masa del discdgs= 5 x 10'° h=1 M. Las
contribuciones a la curva de rotanicorrespondientes al disco y ala DM se muestran
con lineas de rayas y de puntos, respectivamente, inde Icontinua corresponde a
la curva de rotaéin total. Esta figura es esencialmenternitica a la Figura 2 en el
trabajo de MMW.
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mas grandes). Esto hace que una corrida del modelo que dnginge demoraba
alrededor de dos horas pase a tardas e un @ cuando se incluye la iteraci
completa para cada galaxia.

Por esta raan, la mayora de los modelos semiaitédos actuales usa dlg
tipo de aproximadin, por ejemplaR; = (\/v/2)ryi (€.g. Croton et al. 2006) o la
formula de ajuste parR, determinada por MMW,

(1 — 3mg + 5,2m3)

< A\ >—0,06+2,71md+0,0047/A
Jr =~

0,1
x (1 —0,019¢ + 0,00025¢* + 0,52/¢).

(3.16)

Esta brmula, sin embargo, esalida lo para el caso de galaxias puro disco (i.e.
my = 0) y con una preciéhn del 15 por ciento dada para valoresieen el rango
0,02< my < 0,2. Encontramos que las galaxias en nuestras simulacobesn

un rango nas amplio enn,; aden@s, tambén queremos tener en cuenta la presen-
cia de bulbos y su efecto gravitatorio sobre el tAofnal del disco. La Figura 3.2
muestra que incluir una componente de bulbo en la galaxiadaee! radio de
escala se reduzca, relativo al valor correspondiente aalaaig sin bulbo. Para el
caso de una galaxia cdd; =5 x 10 A~ M, ¢ = 10,m4 = 0,05 y\ = 0,05 que
tenga una componente de bulbg = 0,02, el radio de escala e€25 por ciento
menor que el radio correspondienteng = 0. Sim, ~ 0,1, entonces, llega a
ser casi un 60 por ciento menor que el valor que se oheniando el ajuste
dado por (3.16). Todas estas diferencias séawereflejadas dentro del modelo
semiandtico al calcular la formaéin estelar y los procesos de inestabilidad de
disco.

La solucbn que introducimos es usar eétndo iterativo para generar un con-
junto de tablas de referencia para un cierto conjunto deremlde redshift.
Una tabla para un dado valor deconsiste en una grilla de valores dem,,
mq Yy A, que se almacena dentro déldigo como un tensor de 4 dimensiones
N X Ny X Nyg X Ny. Las dimensiones de la tably, N,,.;, N,.q Y IV, SON cons-
tantes, y los rangos de valores de losapagetros se eligen para cubrir todos los
posibles valores que se obtienen de las simulaciones. ®ramgos se mantienen
fijos en el tiempo excepto paraya que el rango de valores de concentracue
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Figura 3.2: Radio de escal#&; en funcbn del cocienten; entre la masa virial del

halo y la masa babhica del bulbo gdlctico. Los valores se obtuvieron aplicando

el método iterativo completo de MMW, y se muestran los resultados obtenidos para
tres conjuntos de valores dey my. En todos los casos, la masa total del disco es
My =5 x 10" h=' M y el pa@metro de spin = 0,05. Puede verse que, a medida
gue el bulbo se haceas masivo, el radio de escala se reduce significativamente res-
pecto al valor correspondienterg = 0, que es el aproximado por la ecuac(3.16).

En el caso del modelo indicado cdnéa continua, la diferencia entre el ajuste dado
por (3.16) y el valor paran, = 0,1 llega a ser de casi un 60 por ciento.
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adoptan los halos de DM es funai del redshift; esto se discuteamadelante,
en la Secdn 3.3. Estas tablas son luego usadas por el modelo sefti@phara
hallar R, por interpoladdn.

El procedimiento final adoptado es entonces el siguientetr®eel modelo
semiandltico, consideramos que el proceso de forraadie discos tiene lugar
sblo para galaxias centrales. Cuando una galaxia se coneieeatlite la acre-
cion de gas fio se detiene a causa de la estrangolacile manera que su disco
no puede continuar creciendo. Suponemos, entonces, qaoelde R; queda
congelado en el que tenen eltltimo instante en que la galaxia en cuéstfue
identificada como galaxia central.

Para cada paso de tiempo de la simuilacse seleccionan las dos tablas co-
rrespondientes a redshiftg y z; tales quez, > 2 > 2z, dondez es el redshift
correspondiente al paso actual. Luego, para cada galaedaéfidada como cen-
tral se determina la masa viridd,;; de su hald=OF anfitribn y la concentraéin y
palametro de spin correspondientes (ver Secciones 3.2 y 3a3)avtir de su ma-
sa de estrellas y gaddrse calculamn, y m,. Conocidos entonces my, mg y A,
sobre cada tabla se aplica un esquema de interpolacioneerp@les sucesivas,
una por cada dimertsn (ver Press et al. 1992, Cap. 3.6) para obtener los valores
de R, paraz, y z;. Unaultima interpoladdn lineal da el valor final d&,; enz.

Adicionalmente, en el caso en que una galaxia sufra unarfusayor o si el
disco gahctico se vuelve inestable (editiimo podia llegar a suceder tamnén
para una galaxia slfte), el remanente es un esferoide. En consecuenciaaa tod
galaxia que sufra un tal evento se le asignaymgual a cero.

Un Gltimo punto a skalar es que, dado que d@lculo del radio de escala invo-
lucra determinar la curva de rotéaaiV,(r), un resultado adicional de este proceso
es proveer una estimaci de la velocidad circular del disco gatico, que resulta
en una mejor aproximawn que usar directamente la velocidad virial del halo an-
fitrion. En consecuencia, tandbi construimos tablas que almacenan los valores
de velocidad circular correspondientes a la misma grillaaleresc, my, mgy 'y
A. Dado que la curva de rotdxi se genera sobre uimero grande de puntos en
el rango O< R < r, €s necesario elegir uno de ellos como representativo de la
velocidad rotacional del disco. En nuestro caso elegimosa@tnar la velocidad
circular enR = 10R,. A esa distancia la curva de rotanies tpicamente plana,
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por lo cualV.(10R,) es una buena aproximaci a la velocidad delateauVy;.
Elegimos usal/i,, ya que su uso como indicador en la retecentre velocidad

y luminosidad de las galaxias de discelécion de Tully-Fisher Tully & Fisher
1977) resulta en una correléai mas importante y aumenta la linealidad en el ran-
go de masas altas (Verheijen 2001; Noordermeer & Verhe(@@ 2 Aplicando el
mismo netodo de interpolaciones sucesivas que para las tabl&s, e obtiene

el valor deV, para el disco.

3.1.3. Dependencia del modelo con la cosmolagadoptada

Las tablas generadas mediante el procedimientd prgsentado pueden en
principio ser incorporadas a cualquidrdigo semianafico, proveyendo una me-
jor representadin de los tamdos de galaxias de disco que las aproximaciones
empleadas previamente. Sin embargo, existe el problemel gesultado par&,
dado por el ratodo iterativo descripto en la Seoni3.1.1 depende del modelo
cosmobgico empleado. La densidaditeza para colaps@i que aparece en la
normalizacdn del perfil NFW (2.4) se calcula como

3H?
Perit = 87T—éZ) (3.17)
donde el pgéametro de Hubblé/(z) est dado por
H?*(2) = Ho [(1 = Qa — Q) (1 +2)* + Q1+ 2)> + Q4] . (3.18)

Si se tienen inicialmente como dato las fracciones de mgsam,,, es necesario
conocer)M,;; para poder hallar, por ejemplo, la masa total del di&oque apa-
rece en (3.6). Una alternativa &eutilizar M,;, como paametro en lugar de, y
determinar estaltima a partir de la relabn conocida entre masa virial y concen-
tracion (ver Secdn 3.3); sin embargo, esta relasitambén es dependiente de la
eleccbn del modelo cosmotico.

Afortunadamente existe una solémisimple que permite construir un conjun-
to de tablas tanto pard; como pard/,; independientes de la cosmolagBasta
con realizar todos losatculos descriptos en la Seoni3.1.1 usando el siguiente
sistema de unidades/,;; como unidad de masagir como unidad de densidad
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y Viir como unidad de velocidad. Con esta eléocios @lculos proceden de la
misma forma que antes, y el resultado final pRraque se almacena en las ta-
blas tiene unidades dé/.; /peir) /. Entonces, si se cambian los garetros cos-
molbgicos no es necesario reconstruir las tablas; para obé¢nafor deR,; en
unidades isicas habitualesh(! kpc, por ejemplo) es suficiente con multiplicar
apropiadamente por la masa virial y la densidaticer correspondiente a la nue-
va cosmologa. En el caso de la velocidad circulasta queda almacenada en las
tablas en unidades de la velocidad virial.

3.2. Momento angular de los halos de DM

El paametro de spin\ de cada hald-OF (ecuacbn 3.2) se calcula a partir
de su momento angulal, enerda ciretical' y enerdga potencial/ determinadas
durante el postprocesado de la simuwachidrodiramica subyacente. Estudios
basados en simulaciones dfecuerpos han hallado que la distribbicide valores
de \ para halos de DM puede ser descripta mediante unadhagnormal,

p(A)d\ = \/%a/\ exp {—%] dT/\, (3.19)

con media 0,0 )\ < 0,07 y disperdino, ~ 0,5 (e.g. Warren et al. 1992; Ca-
telan & Theuns 1996; Bett et al. 2007; Mag@t al. 2007). El panel superior de

la Figura 3.3 muestra la distribdi obtenida para las simulaciones denulos
usadas en el presente trabajo. lreeh roja muestra un ajuste de la forma (3.19),
con )\y = 0,06 yo, = 0,5. La distribuddn de valores de obtenidos de las si-
mulaciones se desvde una lognormal para valores altos)j@btenéndose un
exceso de casos con altorespecto a lo esperado. Este efecto es causado por
errores nuraricos, y se debe a que la resofutien masa de las simulaciones de
N-cuerpos afecta la determinanide los momentos angulares. Esto ocurre inde-
pendientemente del@odo empleado para hallar estructura en la DM, generando
una cola artificial en la distribugh para valores altos de(Bett et al. 2007). Los
halos que se encuentran lejos de estar virializados sofi@ggae tienen valores
elevados de (ver Figura 3.3, abajo). En consecuencia, usamos el crgeriple
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Figura 3.3: (Arriba) Histograma de valores del @anetro de spin\ para los halos
FOF, no contaminados por paxtlas de baja resolua, en todas las simulaciones.
La linea roja muestra un ajuste de la forma (3.19), kp&- 0,06 yo, = 0,5. Notese
el exceso de halos con valoresXaltos respecto a la distribuni esperada. (Abajo)
Valores del paéametro de spin en fun@n del cociente virial instaaheo( defini-
do por (3.20), para los mismos halos. Los contornos indican densiddthesrm de
halos. Obérvese la poblabn de halos “normales” paldag @@ < 0,log A\ < 0. Pa-
ra@ > 1, el paametro de spin presenta una marcada cori@acon el grado de
virializacion del sistema.
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propuesto por Bett et al. (2007) para filtrar estos valorésmatos. Para cada halo
calculamos un “cociente virial instaeo”() sedin

Q= [2T/U + 1], (3.20)

(comparar con la relagn 2.1) y consideramos que los halos con valgpes 1

se encuentran en un estado de “cuasi-equilibrio”, con galaceptables de El
panel inferior de la Figura 3.3 muestra el valordeomo funcon de( para todos
los halosFOF de una de las simulaciones utilizadas. Se observa claramest
para los halos co@® > 1 ambas cantidades astfuertemente correlacionadas. En
consecuencia, el criterio de Bett et al. nos provee atodo simple para corregir
la distribucbn de), eliminando los efectos debidos a la resabmcen masa. Para
las galaxias centrales de halo$aralos se genera un nuevo valor deraetro de
spin mediante un Btodo Monte Carlo, a partir de la distribdoidada por (3.19).

3.3. Relacbn entre concentracon y masa para halos
de DM

Diversos estudios independientes han establecido qudgshalos de DM
descriptos por un perfil de tipo NFW existe una corréla@ntre la masa virial y el
patametro de concentrawi, aunque con una gran dispérsalrededor de la media
sobre todo para halos canly, < 102 h~'M,, (e.g. Bullock et al. 2001; Eke,
Navarro, & Steinmetz 2001; Wechsler et al. 2002; Avila-Rexse. 2005; Mac@
et al. 2007). En patrticular, Bullock et al. (2001, en adel&ti¢) desarrollaron un
modelo simple para predecir la relasimedia entre masa y concentéagiy su
dependencia con el redshift. Dicha refatse determima partir de los resultados
de simulaciones nuémicas de alta resolum de un universd CDM, conteniendo
un conjunto de-5000 halos con masas en el rang6'3Q0 =1 M.

El modelo de BO1 busca describir la concenadipica cyi (Myir, texp) Para
un halo de masa/,; identificado en un&poca dada por el factor de expamsi

cosmobgico
1

. 21
1+ 2 (321)

Qexp =
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A cada halo se le asigna uépoca de colapsa., definida como l&poca en la
cual la masa que colap&n el halo M. (a.), es igual a una fracon F' de la masa
del halo erue,, (a la que llamamos agu/na, y N0 M, POr razones que se \&T
a continuadn),

M, (ac) = FMyaio, (3.22)

dondeF’ es un paametro libre del modelo. La masgita que colapsa e, se
define a tra@s deo[M, (aexp)] = 1,686/ D(aexp), dondeo (M) es la fluctuadin
lineal RMS de densidad para«, = 1 en una escala camwil que encierra una
masal/, D(aexp) €S la tasa de crecimiento lineal de las fluctuaciones de-densi
daddp/(p), que para una cosmol@yACDM puede aproximarse por
Dlteg) ~ 5 o7 1 1 -
Qexp) 5 AexpSlm |2 — Qa + (1 + 3 Q) (1 + = Q) (3.23)
(Lahav et al. 1991; Carroll, Press, & Turner 1992). El val&88, es el equivalente
lineal de la densidad en el momento de colapso de acuerdol condelo de
colapso edrico (ver Peacock 1999, pp. 488-489). De esta forma, la tij@Esa
que colapsa es una fuidci del espectro de potencias lineal de las fluctuaciones de
densidad y dé(aexp) para el modelo cosmadjico correspondiente.
La segunda reladn en el modelo de BO1 se obtiene asociando la densidad del
Universo en el instante de colapsocon una densidad caradtgica del halo en
el instante que se lo observa,, En lugar de relacionar densidad con la forma
del halo a trags de (2.7), como NFW, BO1 definen una densidad caiatiterp,
a partir de
Mhaio = — 7505 (3.24)

que se asocia con la densidattica para colapso a trég de un segundo @ane-
tro libre K, que representa la contragniextra de la re@in interior del halo res-
pecto a la requerida por el modelo de colapsérsh no disipativoX se supone
igual para todos los halos. De este modo

3
a
Ps = K3Avir(aexp)pcrit(aexp) ( ;xp) ) (3.25)

c

En esta expresn, Ay; es la sobredensidad virial dada por el modelo de colapso
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eskrico (ver p. 34), y nd\ = 200; en consecuencia, BO1 utilizan una defimaili-
ferente para la masa virial. Usando (2.2) con (3.24) y (32%)btiene la siguiente
expresbn sencilla para,

a
Cvir(ﬂa aexp) =K ;XP, (3-26)
dondey = Mhaio(Gexp) /M. (aexp). El modelo queda completamente determinado
por las ecuaciones (3.22) y (3.26), una vez dados laanpetrost' y K. En este
trabajo usamos los valorés= 0,001 yK = 2,9 dados en Wechsler et al. (2006).

A partir del ddigo provisto por J. Bullockse escritid un nuevo programa de
postprocesado, que para cada salida de la sinduldee los datos de cada halo
FOFidentificado y calcula la concentréci correspondiente teniendo en cuenta el
modelo cosmadgico, el redshift y las propiedades del halo. Un punto ingrae
a tener en cuenta es que, dado que BO1 usan un criterio déeakntiestro para
definir la masa virial, su;; no es igual a la concentraéci c que empleamos. La
conversbn entre ambos depende del redshift; en un mod€bM, ¢ ~ ¢, para
z >2Yyc~ /1,25 az = 0. El valor deA,; puede encontrarse utilizando el
siguiente ajuste,alido para modelos cosn@mjicos planos:

Avir = 187% + 82w — 39w (3.27)

(Bryan & Norman 1998), en donde= 2(z)— 1. A partir de considerar un perfil
NFW para el halo, si llamamosg, al radio virial correspondiente a la defirdai
usada por BO1 y definimgs= pcii/3ps podemos obtener

pAir e — In(1 4 cir) — (1 +cyir) 7 +1=0. (3.28)

Con el valor de:;; obtenido del ratodo de BO1, se determimpaa partir de esta
relacbn, que por otra parte debe cumplirse taenbpara la definiéin basada en

A =200 usada en este trabajo. Entonecesle de hallar la ia de (3.28) usandp

y A =200 en lugar dé\,;,. La Figura 3.4 muestra los resultados obtenidos para
todos los halofOFen las simulaciones consideradas en este trabajesd 6mo

2Disponible erht t p: / / www. physi cs. uci . edu/ ~bul | ock/ CVI R/ .
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Figura 3.4: Valores del paametro de concentrami ¢ de los halos FOF de todas las
simulaciones consideradas, como famcde la masa virial. Se muestran los resul-
tados obtenidos para= 5 (puntos rojos)z = 1 (verde) yz = 0 (azul). Lasineas
negras con barras de error indican la media para cada distibyda dispersin 1o
correspondiente. A modo de compafagiparaz = 0 se muestra la relam entrec

y M,;; obtenida por Macdi et al. (2007) y su dispei 1o (lineas rojas de rayas y
puntos).

la media y disperéin de la reladn entre masa y concentrani dependen del
redshift. Los resultados obtenidosa@sien excelente acuerdo con las relaciones
determinadas por otros autores, por ejemplo Maetil. (2007).

3.4. Propiedades de las galaxias simuladas

La nueva estimadn del taméo de los discos gatticos descripta en este
caftulo afecta a los resultados de los procesos de folmaestelar e inestabi-
lidad de disco implementados &AG, dado que las respectivas prescripciones
involucran esta cantidad. Esto obliga a recalibrar losupatros libres dSAG,
respecto a los publicados en LCP08, para mantener un bude ajpsopiedades



64 CAPITULO 3.

Paametro Valor
Jo 0,13
Qo 0,1
NS 2
Nee 6,3x 1073 M"
Ecc 1,2x 10t erg st
€ 0,1
Jeject 0,5
Jourst 0,6
Edisc 0,85
Jen 0,04
KAGN 0,001 M, yr!
TIBH 0,1

Tabla 3.1: Valores de los principales ganetros del modelo SAG usados en el pre-
sente trabajo. En particulafgisc, kacn Y faH difieren de los valores adoptados por
LCPO8.
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Figura 3.5: Funcbn de luminosidad en banda para los émulos simulados, com-
parada con los datos observacionales de De Propris et al. (20@38)d¢s con barras
de error) obtenidos para un conjunto de Génalos az ~ 0.

observadas tales como las funciones de luminosidad fanalos en banda;

y K,y la relacon entre masa del BH central y la del bulbo, entre otras. Los va-
lores de los pammetros usados en todas las simulaciones del presentptsaba
muestran en la Tabla 3.1. En particular, tresapagtros cambian respecto a los
utilizados por LCP08kacn Y faH, que controlan la tasa de acr@cide gas al BH
central, se incrementan de 2510°* a 103 M, yr-! y de 0,015 a 0,04, respec-
tivamente, y eliimite para la inestabilidad de disegs. decrece de 1,1 a 0,85.

La Figura 3.5 muestra la furm de luminosidadlgminosity function LF)
compuesta obtenida c@AG para todos losiamulos de las simulaciones consi-
deradas, comparada con los datos observacionales del 2dfE&RBopris et al.
2003). Para obtener la LF compuesta se tikt metodo de Colless (1989): a
partir de la LF individual de cadaimulo, la LF compuesta se obtiene 8eg

Ny==23 12 (3.29)
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Figura 3.6: Relacbn entre la masa del bulbo y la masa del BH central para todas las
galaxias de las simulaciones. Lambolos con barras de error muestran los resulta-
dos observacionales deiking & Rix (2004).

dondelN,; es el rumero de galaxias en giésimo intervalo de la LF compuesta,
N;; es el rumero en elj-ésimo intervalo de la LF detésimo édmulo, V;, es

la normalizaddn de la LF deli-ésimo dimulo (en nuestro caso, es élmero de
galaxias pertenecientes al h&lOF correspondiente, cuya magnitud absoluta sea
M,; < —19),m; es el umero de amulos que contribuyen gtésimo intervalo,

y
NCO - ZNZQ . (330)

Para el model®&AG estindar, con los pametros detallados en la Tabla 3.1, se
obtiene una LF compuesta en muy buen acuerdo con la observada

La relacbn entre la masa del bulbo y la masa del BH central obtenida para
todas las galaxias en las simulaciones se muestra en laRdircomparada con
las observaciones dedfng & Rix (2004). La recalibradn de los paametros
cdiso kaeN Y fen permite lograr un buen acuerdo entre nuestros resultadas vy |
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Figura 3.7: Relacbn entre el radio de escalg; y la luminosidad en banda
para galaxias de disco, obtenida con la nueva implemématel é@lculo de ta-
mafios de discos esac. Seleccionamos galaxias caWparyon > 10° A1 Mg,
Mhpuige/ Mstetiar < 0,95 y brillo superficial centrglo(B) < 22 mag arcse?. Para
construir este @fico, consideramos todas las galaxias en la simutagi, incluyen-
do tanto halos de tarfia de dimulos como sistemasan pequios. La Inea $liday
las de rayas muestran la relacimedia y su dispei@n 2o tomada de Courteau et al.
(2007).
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distribucbn observada. @n cuando los BH y los bulbos crecen a &awe los
mMismos procesos, una buena corrdlaano puede asegurarse sin un ajuste fino
de estos pametros, ya que el crecimiento de los BH no depende solamente d
la cantidad de gasify disponible sino tamBn de la propia masa del BH y de la
velocidad virial del halo.

Respecto a los tamas de discos gatticos, el principal observable es la rela-
cion entre el radio de escala y la luminosidad (e.g. Courtedu2Q@7). El proce-
dimiento descripto en el presente tajp genera una distribu@n de tamaos de
discos gacticos que eaten buen acuerdo con las observaciones. La Figura 3.7
muestra la reladin entre elk,; obtenido para galaxias de disco y la luminosidad
en bandal, comparada con los datos observacionales de Courteau 20@F.)(

El grafico incluye a todas las galaxias cbfaryon > 10° A~ M., dentro de la caja

de la simuladn g1, comprendiendo ndk halos de tanfio de dimulos sino
tambien sistemas as pequios. Seleccionamos como galaxias de disco aquellas
con brillo superficial centrgl,(B) < 22 mag arcsec para excluir sistemas de
bajo brillo superficial low surface brightnesd SB; ver Impey, Burkholder, &
Sprayberry 2001), que no ést considerados en la muestra de Courteau et al., y
CONTihresh = Mpuige/ Mstetiar < 0,95, siguiendo el criterio empleado en LCPO08 para
separar galaxias de disco de galaxias dominadas por budbiar ¥.shnentre 0,5

y 0,95 no resulta en un cambio significativo en la distribnale tipos morfdgi-

cos con la masa estelar de las galaxias.

El acuerdo entre el modelo y las observaciones es muy buetmearermi-
nos de la pendiente como de la dispansde la reladn. Para una luminosidad
fija, las galaxias con mayores valores)dgsto es, con mayor momento angular)
tienen discos de mayor tafiia Una vez que se corrigen los valores artificialmen-
te grandes de\ con el netodo descripto en la Seéei 3.2, muy pocas galaxias
(menos del 5 por ciento del total) caen en ladegior encima de lariea superior
de rayas en la Figura 3.7, y en la gran magate los casos se trata de sistemas
LSB. No se encuentran galaxias de disco en labregior debajo de larea de
rayas inferior (y por debajo de la media pdra > 10" h=2L.) porque dichos
discos se vuelven inestables, 8egl criterio (2.18).
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Capitulo 4

Nuevo modelo para RPS

En este cajulo se presenta nuestro nuevo modelo paralkluto del efecto
de RPS sobre las galaxias. La principal diferencia entretraugsplementadn
de RPS en un modelo semiaitiab y trabajos previos (Okamoto & Nagashima
2003; Lanzoni et al. 2005; Bggen & De Lucia 2008) es que, en lugar de usar
perfiles anaticos para describir la densidad del ICM y/o emplear l&tepis de
equilibrio hidrosético para el mismo, se derivan las propiedades catieas y ter-
modinamicas del ICM de la simula@n hidrodiramica subyacente. La ventaja de
proceder de esta forma es que las propiedades del ICM retgglson consisten-
tes con la simulaéin subyacente, sin necesidad de recurrir atieigis adicionales
que introducen @s paametros libres en el modelo. Adés) este ratodo tiene
en cuenta autoaticamente la diamica del ICM, la cual puede jugar un papel im-
portante en la evoluon de los émulos (e.g. Sunyaev et al. 2003; Schekochihin
& Cowley 2006; Brunetti & Lazarian 2007; Rebusco et al. 2008).

En primer lugar se describe nuestra estrategia para dei@rtas propiedades
del ICM en las simulaciones, y luego ebtndo empleado para calcular la masa
de gas removida de las galaxias por anaile RPS (Tecce et al. 2010), a partir de
evaluar la condién de GG72 (3.1)

Picm U2 > 27TGZdisc(R) EcoId(R) .
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Figura 4.1: Perfil de densidad de las padlas SPH & = 0 para el Gmulo g914a.
Los dmbolos rojos indican la densidad medianétése la importante subestructura
presente &/ri; ~ 0,5y 1,5; sin embargo, la densidad mediana sigue un perfil suave.

4.1. Determinacbn de las propiedades del ICM

El método para determinar las propiedades del ICM que rodea alasias
saklites en todos los hald®OFes el siguiente. Para cada galaxi&ebt, se bus-
can todas las padulas de gas que se encuentren dentro de una esfera de,ggdio
centrada en cada galaxia. Ladgueda se lleva a cabo utilizando un algoritmo de
arbol, que ordena las patilas de gas en grupos §equicos segn su distancia
al punto inicial (Barnes & Hut 1986; Jernigan & Porter 1989%.deseable que
el radio de lasquedar,g, se relacione con el tariia de la galaxia en cuesti;
por ello, elegimos tomat,gp o< 7yirsub, donderyicsu, €S €l radio virial del subhalo
de DM que aloja a la galaxia sdite siésta es de tipo 1. Para galaxias de tipo 2,
el valor der;sup €S €l correspondiente &ltimo instante en que la galaxia fue
identificada ya sea como de tipo 0 o de tipo 1. Una caegjue debe evitarse es
calcular una densidad local usando unmmero muy pequ® de paiiculas. Si se
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encuentran menos de 32 pauias de gas dentro dgy, entonces lalisqueda se
ampla hasta encontrar las 32 gartlas nas cercanas.

En un haloFOF tipico, alrededor de un 10 por ciento de la masa total se en-
cuentra en forma de subestructura. Esto se ve reflejado@arahila distribudin
de densidad de las pantilas de gas, que se muestra a modo de ejemplo en la
Figura 4.1 para eltamulo g914a, a = 0. En dicha figura se aprecia claramente
la presencia de subestructura en lasipalds de gas. Sin embargo, como la can-
tidad de paitulas en subestructura es una fraacielativamente baja del total
de pariculas en el halo, la densidad mediananolos rojos) tiene un comporta-
miento mucho ras suave.

Como consecuencia de este hecho, algunas de lasypastde gas seleccio-
nadas mediante el procedimiento antes descripto pued@ngeavitatoriamente
ligadas a un subhalo de DM. En tal caso se sobreesaméas densidades, y la
velocidad de la galaxia relativa a la velocidad media del IChbsartificialmen-
te v ~ 0. Por lo tanto es necesario descartar dichasqudas, ya que estamos
interesados en estimar las propiedades del medio ambielrftald, que es el res-
ponsable del RPS. Para ello, una vez que se han encontraddasgeaiiculas de
gas vecinas, las de mayor densidad se filtran mediante é¢sigproceso itera-
tivo. Se determina la densidad medianade las paitulas de gas seleccionadas,
se descartan todas las pauias que tengam > fimp., Y Se repite el proceso hasta
que la densidad mediana converge. Encontramos que el@iggo= 2,5 virsub
y fim = 2 se recupera una distribéai de densidad del ICM de perfil suave, remo-
viendo subestructura en el gas sin afectar significativéerarperfil de densidad
medio. El paso final es determinar la velocidade la galaxia relativa al movi-
miento medio de las paculas de gas que quedan luego del proceso de filtrado.

Calculando las propiedades del ICM de esta forma, obtenemagtado au-
toconsistente que no introduce nimgpaametro libre adicional en el modelo, y
gue no necesita suponer que el gas del ICM estequilibrio hidrosgttico. De he-
cho, automaticamente toma en cuenta cualquier va@indocal de la densidad y/o
del campo de velocidades debida a laaahinica del gas. El Btodo no es demasia-
do sensible a los valores elegidos pAY rngb; 7ngb €S UN COMpPromiso entre la
necesidad de considerar un radio lo suficientemente gramde para obtener un
buen muestreo del entorno local, pero no tan grande quesizueda abarque una
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porcion demasiado amplia del volumen deéintulo, produciendo un suavizado
excesivo del campo de densidad e incrementando signiicagite el tiempo de
computo. Conf,,, > 3 el metodo se vuelve inefectivo para remover subestructura,
y eligiendof,,, < 1 el método subestima la densidad mediana del ICM cuando se
lo compara con las observaciones.

Los perfiles de densidad que obtenemos de este procedinpandcel caso de
los halos de tani@ de @mulos, esin en excelente acuerdo con aquellos determi-
nados a partir de observaciones en rayos Xideutos de galaxias a~ 0 (e.g.
Schindler et al. 1999; Vikhlinin et al. 2006). Esto puedesesgn la Figura 4.2, en
donde comparamos los perfiles medios de densidad del ICMidbgepara los
cumulos simulados con los perfiles determinados por Vikhlatial. (2006) para
un conjunto de @mulos diamicamente relajados en el Universo cercano, cuyas
masas cubren un rango que abarca las delosutos simulados utilizados en el

presente trabajo.

4.2. Calculo de RPS en el modelo semianiico

Con las propiedades relevantes del ICM estimadas como seldesen la
seccon anterior, ms las estimaciones de los tdina de los discos gatticos
descripta en el Capulo 3, tenemos la informa@h necesaria para poder construir
nuestro modelo de RPS. La&mlida de masa debida a RPS para cada galaxia
satlite se calcula angicamente de la siguiente forma. Si consideramos que las
estrellas y el gas o se encuentran distribuidos en discos exponenciales de la
forma (2.17), introduciendo dichas expresiones en la cinlide GG72 (3.1)
puede hallarse que RPS remavérdo el gas fo del disco gaictico que et mas
alla de urradio de truncamiento (stripping radiugjs;, dado por

(4.2)

2
Rstr - _0,5Rd 111 |: pICM v :| .

QWGZO,dichO,cold

AQqui X cold Y Lo gisc SON las densidades superficiales centrales del disco dégas f
y del disco gactico (estrellas @&s gas), respectivamente. Por simplicidad consi-
deramos que ambos componentes del disco tienen la mismigubbiolg escala.
Para evitar valores extremadamente grandegeque pueden causar divergen-
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Figura 4.2: Perfiles de densidad media del ICM:& 0 en los émulos simulados.

Los rombos y cuadrados muestran los valores parallosilos centrales de masa

Myir ~ 10" h=' M, (g1542a, g3344a, g6212a, g676a y g914a) y paralosutns

con M, ~ 10" h=1 M, (g51a, glay g8a), respectivamente. Los puntos correspon-

dientes a los iemulos nds masivos han sido desplazados a la derecha para mayor

claridad. Lasinheas de rayas muestran los perfiles medios de densidad determinados

por Vikhlinin et al. (2006) para una muestra devalos difamicamente relajados en

el Universo cercano.
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cias en los alculos, ignoramos el efecto de RPSRgj/ R, > 20; en tales casos,
la fraccbn de gas removido es despreciable.

Nuestro @lculo de la prdida de masa se basa en el propuesto por Lanzo-
ni et al. (2005). El estudio previo de Okamoto & Nagashimad@Qitiliza una
estimacbn mucho nas cruda de RPS: para cada galaxia calculan una fuerza res-
tauradora media, y si la RP excede este valor se remueve tgds #lo. En caso
contrario, no se pierde nada de gas. Nosotros consideraneogogiue de Lan-
zoni et al. (2005) como una mejor represertiaaie la remodn continua de gas
causada por RPS.

Una diferencia entre nuestro trabajo y el de Lanzoni et 80%2es que ellos
incluyen un factorcos?i en el lado izquierdo de (3.1) para tener en cuenta la
inclinacion del disco, donde es elangulo entre la normal al plano del disco y
la direccbn de movimiento de la galaxia a tés/del ICM. Hemos elegido ig-
norar dicho factor, ya que los estudios basados en simukeibidrodi@micas
muestran acuerdo en que la inclir@atide la galaxia no tiene una influencia sig-
nificativa sobre la cantidad de gas removido (ver Roedige® 20(s referencias
alli mencionadas). Valores intensos de RP que remueven el gasdmlaxia de
frente tamben lo remueven de una que se mueva de canto, aunque en uraa escal
de tiempo levemente &s larga. Tamigin elegimos ignorar la posibilidad de te-
ner formacbn estelar incrementada como consecuencia de la corbprési gas
molecular de la galaxia por efecto de la RP ambiente, dadoageeidencia ob-
servacional es contradictoria (Koopmann, Haynes, & Cdar006; Koopmann
& Kenney 2006; Abramson & Kenney 2009), y los trabajawiteos (Fujita & Na-
gashima 1999; Bekki & Couch 2003; Kronberger et al. 2008; Kagpfetral. 2009)
necesitan confirmagn adicional debido a la compleja urano bien comprendida
naturaleza del proceso de formaciestelar.

Como se menciamnen la Secdin 2.3.2, erSAG se sigue la evolubn de la
poblacbn de galaxias resolviendo ecuaciones diferenciales gseriden a los
procesosikicos involucrados (enfriamiento radiativo del gas, facin estelar,
feedback etc.) en peqiaes pasos de tiempo de taifieaA 7’/ Nsieps dondeAT” es
el intervalo temporal entre salidas de la simuadie éimulos subyacente; noso-
tros adoptamo®Vseps= 50. Dado que las propiedades hidrdiricas del ICM y
las posiciones de las galaxias@stladas por la simulam subyacente, el efecto



NUEVO MODELO PARA RPS 75

Figura 4.3: Masa de gas removida por agoide RPS. Inicialmente, el gasdde la
galaxia se encuentra distribuido en forma de disco exponencial. Luegmdélo un
evento de stripping en el paso— 1, el disco de gas mantiene un perfil exponencial
con el mismo radio de escala pero truncado abruptameni&en ;. Si en el paso
siguiente la galaxia ingresa en una fegial que la RP es mayor que en el paso
anterior y, en consecuencilstr, < Rstrn—1, €Nntonces la masa de gas removida por
accbn de RPS sérla contenida entre esos dos radios. En cambio, si la RP ambiente
es menor en el pasa Rsy,, > Rsi,n—1 Y la galaxia no pierde gas en dicho paso.

de RPS se estima para cada galagia sina vez por cada salida, considerando un
Gnico evento instaAheo destrippingy suponiendo que el perfil del disco expo-
nencial permanece inalterado pdta< Rs. La masa de gas removida por RPS
se transfiere a la componente de gas caliente de la galaxralogel haloFOF,

con lo que queda disponible para ser acretada por la galaxieacdel halo en
intervalos de tiempo subsiguientes.

El efecto de RPS va removiendo el disco de gas desde afueedudamntro.
Luego del primer evento dgtripping, se considera que el gas remanente (si al-
go queda) forma un disco exponencial con la misma longituesdala que antes
de ocurrido ektripping pero abruptamente truncado Bg,. Si en un paso sub-
siguiente la galaxia experimenta una RRsnalta, R, Se@ mas pequio y la
masa de gas perdida por RPSasaquella ubicada enttes,, y Rsi,—1, donden
y n — 1 indican los pasos de tiempo actual y previo de la simalgaiespectiva-
mente (Figura 4.3). La justificamn para esto es que, dado que en nuestro modelo
de estranguladn las galaxias salites no reciben gasifr por enfriamiento radia-
tivo, sus discos de gas no pueden ser reconstruidos. @slexa poco probable que
el gas remanente gane sisibamente momento angular como para regenerar un
disco exponencial completo en una escala de tiempo suBonamite corta com-
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parada con el tiempagico en que ac¢ia RPS. Ninguna de las implementaciones
de RPS en trabajos previos menciona haber tenido en cueatdetslie.

Consideremos a continu@ci el casoRsy,, < Rsyn—1. S€aMcoq, la masa
total de gas fio presente en la galaxia en el paso actyglero antes de que aet
RPS. El perfil de masa de gas&dtado por la expredn (3.8). Definiendo

fs(R) = (1 + P%) exp(—R/Ry), (4.2)

la masa de gasify Mcqq,, debe ser igual a
Mcold,n = 271'20,coIdR?1 [1 - fs(RStl’,nfl)] . (43)

Notese que esto implica, imponiendo la conglicde que integrar el perfil de
densidad superficial exponencial enite= 0 y Ry ,,—1 debe dar la masa total de
gas de la galaxia, que la densidad central para el gasdr

Yo cold = " 11— f(Retrna1)] " 4.4
0,cold 27TR3 [ f ( Str, 1)] ( )
Para una galaxia que nunca saftin evento destripping Rsiy,—1 — oo Y en
consecuencig;, — 0, con lo cual se recupera la expsi(3.6) para la densidad
superficial central. En la pctica, si una galaxial@ no ha sufrido la acon de
RPS lo indicamos haciend®y;, < 0, de manera de identificarlaadilmente.

La masa de gasifs removida por RPS en el pases

Mep — 2wzo,cold33{ 1= fo(Rsn )] — [1— fo(Ren1)] } 5)

La suposiadn implicita es que tantd, comoX ¢, Permanecen fijos durante la
remocbn del gas. Usando (4.4) en la exptesanterior, se llega finalmente a

fs(RStr,n) - fS(Rstr,n—l) .

Mpp = M, n
RP cold, 1 — fo(Rstrn—1)

(4.6)

Por otra parte, si en el paso de tiempta galaxia experimenta una RPam
baja que en el paso inmediatamente anterior, entofggs se@ mayor que el
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radio en el cual se encuentra contenido el gas reman&gte, ;. En tal caso,
fijamos Rst., = Rsirn—1 Y NO hay [@rdida de gas en dicho intervalo de tiempo.

Resumiendo, para hallar la masa de gas removida de una gsddbtige por
accbn de RPS, primero se determina la RP ejercida por el ICM hallendensi-
dad local del ICM y la velocidad de la galaxia relativa al mistoas densidades
superficiales de los componentes del disco de la galaxiatsendran a partir de
su masa en estrellas y gas dadas por el modelo seimiemay el radio de escala
se calcula con el procedimiento descripto en eli@ép 3. Una vez determinado
el radio destrippinga partir de (4.1), la expresn (4.6) da la masa de gas remo-
vido por RPS. Aququeremos enfatizar que la RP se calcula para cada galaxia
satlite, en toda la simulagn. No restringimos elaculo a las galaxias que resi-
den dentro de los gruposas masivos, y tampoco activamos alaulo a partir de
un redshift predeterminado. RPS@sobre las galaxias toda vez que se satisfaga
la condicbn (3.1).

Finalmente, es necesario aclarar que akede RPS es posible remover gas de
la galaxia porstripping turbulento causado por la generaci de inestabilidades
de Kelvin-Helmholtz y/o Rayleigh-Taylor en la interfaz enél gas fro y el ICM.
Sin embargo, no consideramos incluir dicha posibilidadrdese nuestro modelo,
ya que la escala temporal asociada con el crecimiento deitestabilidades es
generalmente muchoas larga que la escala de tiempo para RPS, como muestra
por ejemplo el trabajo de McCarthy et al. (2008) (ver taantfront et al. 2008).

4.2.1. Posiciones y velocidades de las galaxias

En el trabajo previo de Lanzoni et al. (2005), las velocidatkelas galaxias se
generan mediante unétodo Monte Carlo, a partir de una distribicimaxwellia-
na cuya disperén se elige de manera tal que sea compatible con las dispessio
de velocidad observadas efangulos de galaxias. En nuestro trabajo preferimos
adoptar un ratodo que estmas directamente relacionado con laatiica local
de las paiitulas, ya que generando velocidades al azariastas desvirtuando,
en cierta forma, la ventaja que queremos lograr a partir dectsxizar al ICM
usando las propiedades locales de lasipads de gas.

La asignadn de posiciones y velocidades a galaxiaglgas en modelos se-
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mianalticos es an materia de debate (ver e.g. Hopkins et al. 2008) y de hecho
algunos modelos (e.g. Lanzoni et al. 2005; Bower et al. 200B) iegistran a
gué halo de DM pertenece una galaxia. En los modelos seritianalbasados en

el esquema de subhalos (e.g. Springel et al. 2001; De Luela2@04; De Lucia

& Blaizot 2007), la pactica es asignar a una galaxia&igéé la posicbn y velo-
cidad de la paftula de DM nas ligada de su subhalo. En el caso de galaxias de
tipo 2, se sigue la posian y velocidad de la padula mas ligada identificada en el
instante en que la galaxi@iaposéa un subhalo. La ventaja de este procedimiento
es gque se obtiene una distribdicide posiciones y velocidades consistente con la
de la materia en el haleOF, y para el caso de galaxias tipo 1 se tiene aatidm
camente en cuenta el efecto de frartidirAmica. Por otra parte, para las galaxias
tipo 2 se sigue unanica paricula y entonces la fricobn diramica se ignora, por

un problema de resolum nunerica.

Para compensar estitimo, enSAG las posiciones de las galaxias tipo 2 se
calculan suponiendo que descrili@bitas circulares dentro del halo, con una ve-
locidad dada por la velocidad virial de su halo progenitoicialmente ingresan
al halo en una distancia igualr@, del centro, y van cayendo en una escala de
tiempo dada por el tiempo de friéei diramica (2.16) (ver Cora 2006). Con este
método se tiene en cuenta la frionidiramica para todas las galaxias&dies.

Sin embargo, la asigndm de velocidades de Cora (2006) resulta en una mar-
cada bimodalidad en las velocidades de loélgas, especialmente notoria en los
cumulos. Mientras que para las galaxias de tipo 1 y sudites las velocidades
crecen hacia el pericentro, para las de tipo 2 que sailiteatde la central se
observa el comportamiento contrario, con velocidadesi¢edd a cero hacia el
centro. En las regiones interiores € 0,57 ) la diferencia entre las velocidades
medias de ambos tipos de galaxias llega a ser de dos é@rtfeises de magnitud.
Esto se debe a que las galaxias cercanas al centro son ldewgurertas tiempo
dentro del @mulo, y se originaroripicamente en halos menores (i.e. con menor
Viir) debido al crecimiento jarquico de la estructura. En consecuencia, las velo-
cidades de las galaxias éhtes son fun@n del tiempo en el que cayeron dentro
del haloFOF, en lugar de estar relacionadas con laadiica del mismo. En el caso
de Cora (2006) o LCP08 esto no representaba un problema, yagjuelbcida-
des orbitales de los ddites no eran necesarias para ninguno de &sutos. En
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Figura 4.4: Perfil de densidad superficial proyectada (@mero) para galaxias con
My < —17 az = 0,5 en @mulos conM,;, > 10" h=1 M, para el &lculo de fric-

cion dinamica utilizado en LCPO8ifiea de rayas) y el modelo usado en el presente
trabajo, que sigue las posiciones y velocidades de lakpks de DM nas ligadas

de los subhalosifiea continua). Los puntos con barras de error muestran el perfil de
densidad observado para lagwulos del calogo CNOC (Carlberg et al. 1997).

el caso del presente trabajo, dichas velocidades son fierdates para eladculo
de RP.

Por otra parte, es muy posible que la aproxiraaale considerabrbitas cir-
culares para las galaxias slites no sea una buena represei@a¢Hopkins et al.
2008). La Figura 4.4 muestra el perfil de densidad proyecdtedatimero) de
galaxias para todos logimulos simulados con masa virial 1014 L1 M, en la
versbn deSAG de Cora (2006) y LCPO8iflea de rayas) y con la modificaai
realizada en este trabajo para seguir las posiciones yidattes de las padulas
de DM (linea continua). La densidad se calcula para cédauto simulando el
procedimiento observacional. Se consideran fresak de vi€in perpendiculares
entre §, que pasan por la galaxia central dehwlo, se proyectan las distancias
cumulo@&ntricas de las galaxias con magnitug- < —17 en el plano perpendi-
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cular a cadaihea visual, y se cuenta elimero de galaxias contenidas en anillos
conentricos. El valor final se obtiene promediando los resokagrhra las distin-
tas ineas visuales. Los resultados de los modelospaf@5 se comparan con las
observaciones de Carlberg, Yee, & Ellingson (1997) paradosutos del catlo-

go CNOC a 0,% z < 0,6. Los resultados de las simulaciones se normalizaron al
mismo rumero de galaxias dentro dg que las observaciones. La figura muestra
gue utilizando las paitulas nas ligadas de DM como trazadoras de la pésicie

las galaxias se obtiene una buena reprodurcdel perfil de densidad observado,
en acuerdo con los resultados de Gao et al. (2004). Por ebcionel nmetodo que
suponedrbitas circulares que decaen lentamente por fiiccdirAmica produce
un perfil diferente al observado. Esto se debe a que enikst® método, por

la suposidbn deorbitas circulares que decaen lentamente, las galaxiaktsst
tienden a acumularse en la zonéxima al radio virial.

En consecuencia, decidimos adoptar @étodo de trazar laérbitas de las
galaxias satlites tipo 2 siguiendo la pacula nas ligada de DM, ya que dicho
método es consistente con la dimica del halo en la simulam hidrodiramica
subyacente, produce una distribirtide galaxias dentro del halo en buen acuerdo
con las observaciones, y ya fue utilizado en el contexto tdeles de RP por
Briiggen & De Lucia (2008).
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Capitulo 5

Distribuciones de RP y efecto sobre
las propiedades de las galaxias

El procedimiento desarrollado en los dafos anteriores nos permite cons-
truir un método autoconsistente para calcular el efecto de RPS en ebmarun
modelo semianéico de evoluddbn de galaxias, el cual se combina con simula-
ciones hidrodiamicas no disipativas que proveen la evaacgravitatoria de la
estructura y la termodamica de los bariones en fase gaseosa. En la primera parte
de este cdjulo se discuten las distribuciones y perfiles radiales dej&Pobte-
nemos para las galaxias &ltes en émulos de galaxias cai,;, > 10" A1 M,

y como estas distribuciones evolucionan con el tiempo (Tecak 2010).

Un punto interesante es evalu@noo nuestro modelo de RP se compara con
estudios previos que consideran perfiles de densidatiaosipara el ICM (Oka-
moto & Nagashima 2003; Lanzoni et al. 2005;uBgen & De Lucia 2008, en
adelante BDLO08). Por lo tanto, comparamos los resultadosidstra nueva im-
plementadn con los obtenidos a partir de ualculo puramente ariéico de RP,
equivalente al usado previamente por otros autores, erabsewconsidera que el
gas del ICM se encuentra en equilibrio hidai&to dentro del émulo y que su
densidad sigue un perfil tipo NFW, reescalado de acuerdoradeidin barbnica
adoptada en las simulaciones. Estos perfiles se calculadaishpaametro de
concentrad@n determinado para ellimulo en cada redshift, mediante el procedi-
miento descripto en la Seéri 3.3. La RP se calcula multiplicando la densidad
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dada por el perfil NFW por las velocidades de las galaxiasstaséltimas no

son determinadas usando las fraas de gas de las simulaciones, las alternativas
son o derivarlas con un@vodo Monte Carlo a partir de una distriboicide velo-
cidades supuesta (Lanzoni et al. 2005) o tomar la velociéhdatklite dada por

el modelo semiantlco en un sistema de referencia en reposo respecto a ka gala
xia central del Gmulo (BDLO08). Si el ICM es realmente hidrasto, estdiltimo
enfoque debéa ser una buena aproximani y es lo que empleamos dagln ade-
lante nos referiremos a este procedimiento comoétbdo RP-ARP-Analtica),

y a nuestra nueva implementanicomométodo RP-P@ERP-Pariculas de Gas).

5.1. Perfiles radiales y distribuciones de RP enle
mulos de galaxias

En esta Secoin nos centraremos en el estudio de las distribuciones de RP en
cumulos de galaxias. Para ello, seleccionamos de las simmoeghidrodiamicas
utilizadas los ocho halos masivos centrales: cinco de etind/,; ~ 104 h=1 M,
(g1542a, g3344a, g6212a, g676ay g914a en la Tabla 2.1, adategpquen ade-
lante llamaremosimmulos G14) y tres@mulos conM,;, ~ 10" h~1M,, (g51a,
glayg8aenla Tabla 2.1, a los que llamaremosuos G15). Cuando conside-
remos situacionesa> 0, siempre nos estaremos refiriendo a las propiedades del
progenitor nas masivo de dichosimulos.

A modo de ejemplo, en la Figura 5.1 se grafican la dependepaidacdis-
tancia cumuloentrica de la densidad del ICM, de la velocidad (al cuadrado) d
los satlites relativa al ICM y de la RP para uno de lasrwlos G15 (el g51a) y
para tres redshifts diferentes. En el resto de loawWos encontramos un compor-
tamiento similar. Los valores de las medianas de estashdisiones obtenidos
con el netodo RP-PG se muestran con puntos, y las regiones sombiaddas
can las regiones encerradas por los percentitgs5° de las distribuciones. Los
graficos incluyen todas las galaxias identificadas como miestiel hald-FOFdel
cumulo en el redshift correspondiente, y las propiedadekdiise muestrean en
las posiciones de las galaxias.

Los paneles superiores de la Figura 5.1 muestran los patélelensidad de
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Figura 5.1: Valores de la densidad del ICM (arriba), velocidad de la galaxia relati-
va al ICM (centro) y RP (abajo) como furiei de la distancia al centro ddlmulo,
tomadas en las posiciones actuales de todas las galaxééigesatientificadas como
miembros del halo FOF correspondiente a uno de lwsutos G15. Los resultados
se muestran para tres redshifts diferentes:2 (izquierda),z = 1 (centro) yz = 0
(derecha). Los rombos indican los valores de las medianas en intervalds-de,

y las regiones sombreadagiatan las regiones encerradas por'eysl 95° percen-

til en cada intervalo. Laihea roja punteada en los paneles superiores es un perfil de
densidad tipo NFW, con la concentracic del halo correspondiente a cada redshift.
La linea roja continua en los paneles centrales indica la mediana de la distnibuci
de velocidades de las galaxias en un sistema de referencia en repasspectio a

la galaxia central deliomulo, y las ineas de rayas encierran los valores entré®l 5
y el 93° percentil en cada intervalo. En los paneles inferiorednkal roja continua
indica la RP obtenida multiplicando la densidad dada por el perfil NFW por laiveloc
dad relativa a la galaxia central. Lasdas de rayas indican, nuevamente, los valores
entre el % y el 93° percentil.
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ICM obtenidos para eltomulo g5la. A medida que la masa déhwlo crece
desddog(M;;/h~' M) ~ 13,7 hasta 15,1 entre= 2 y > = 0, la mediana de la
distribucbn de densidad en la ré&gi central del @mulo (- < 0,5r;) se incremen-
ta en un orden de magnitud. En el radio virial, el incrementeee =1y2=0es
mas pequio. El perfil de densidad es mooicamente decreciente endpoca
presente a lo largo de cuatoedenes de magnitud, en el range<Or/ri; < 2.
Estos resultados se comparan con los perfiles de densid&dMeleterminados
para el netodo RP-A, mostrados comeas rojas de puntos en los paneles supe-
riores de la Figura 5.1. El acuerdo entre el perfil de densidgdrminado con
el método RP-PG vy el perfil anéico NFW es excelente a = 0; sin embargo,
paraz > 1 los perfiles de densidad NFW tienden a sobreestimar ladbahpara
r < rvr, y @ Subestimarla para> 1,5r.

La mediana de la distribumn de velocidad cuadtica relativa al ICM de las
galaxias sdtlites se muestra en los paneles centrales de la Figuragdisiribu-
cion de velocidades de las galaxias enighalo ya esi establecida en ~ 1, al
menos para < 1,5, como puede verse de la similitud entre los perfiles radiales
correspondientes a= 1y z = 0. Hay una tendencia de velocidad mediana cre-
ciente a medida que el radio decrece, con una gran diépeadiodos los radios.
Enz = 2, el perfil de velocidad es@s aplanado y las velocidades soasbajas
que az < 1.

En cualquier @mulo considerado, la evoldm de la RP experimentada por

las galaxias satites paraz: < 1 depende principalmente del crecimiento de la
densidad de ICM a lo largo del tiempo, dado que el perfil de vedaocdel ému-
lo ya esh establecido a partir de= 1. Los paneles inferiores de la Figura 5.1
muestran que la RP se incrementa aproximadamente un ordeagiatuad en el
centro del @Gmulo entre: = 1y 2z = 0, consistente con el incremento en la densidad
del ICM. Siguiendo la tendencia establecida por la densi@aBP se mantiene
aproximadamente en el mismo nivel paral/riy < 1,5 entrez =2y z =1,
y se incrementa ligeramente entre 1 y z = 0. Parar > 1,51, la mediana de
la distribucbn de RP parece decrecer entre 2 'y z = 1, y se mantiene apro-
ximadamente igual para < 1. Esto sucede porgue en dicha tegla mediana
de la densidad decrece con el tiempo, pero la mediana dedeidadl relativa se
incrementa, con lo que se obtienen valores de RP similares.
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Figura 5.2: Diferencia promedio entre la RP determinada con el modelo RP-A 'y con
el modelo RP-PG, normalizada al valor de la RP obtenida con RP-A. Se muestran
resultados para = 2, 1, 0,5y 0, y para todos losimulos simulados (izquierda),

los Gl4Unicamente (centro) y los Gilicamente (derecha).

Los resultados para la velocidad de las galaxias correggaied al nétodo
RP-A se muestran coiinleas rojas en los paneles centrales de la Figura 5.1. El
acuerdo entre el atodo RP-A y el RP-PG es nuevamente excelente=a0, y
tambén az = 1 parar < i, tanto para la medianaiifea continua) como para
la dispersbn (lineas de rayas). A = 1, las velocidades en el sistema en reposo
respecto a la galaxia central tienden a ser mayores queltasdades obtenidas
con el nétodo RP-PG para > r;.

La distribucbn de RP que resulta del modelo RP-A se muestraioeas rojas
en los paneles inferiores de la Figura 5.1. Como era de espeadal muy buen
acuerdo entre amboséatodos (RP-A y RP-PG) a = 0, tanto para la densidad
como para la velocidad relativa, los perfiles de RP correspates son muy si-
milares en l&&poca presente. Sin embargo, el acuerdo no es tan bueno pdra
donde las formas de los perfiles de RP son similares, pero eonddlmRP-A
los valores medios y los niveles de los percentiles se demplaacia valores as
grandes. De acuerdo con los resultados de nuestro enfoquéina autoconsis-
tente, el nétodo RP-A parece sobreestimar la RP en la mayor parte del tingo
distancias considerado.

Para cuantificar esteltimo punto, en la Figura 5.2 se grafica la diferencia
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promedio entre la RP determinada con é&tatdo RP-PG y con el @iodo RP-A,
normalizada al valor de RP obtenido con ddtémno. Los resultados se muestran
en diferentes colores para= 2, 1, 0,5 y 0. El panel de la izquierda muestra el
resultado de promediar sobre todos lasnalos simulados, y las barras de error
corresponden a la dispebsi 1o entre los distintosiamulos. En esta figura puede
verse claramente que elatodo RP-A siempre sobreestima el valor de la RP pa-
rar < 1,5 (aunque & =0y parar 2 0,4, podiia decirse que ambos modelos
estin en acuerdo, teniendo en cuenta los errores). La diferentie los dos mo-
delos se incrementa con el redshift; esta tendencia senam@ate dentro dey,,

pero la s@al es nas ruidosa para radios mayores (probablemente debido afmen
nimero de galaxias delimulo en estas regiones). Estas tendencias persisten si
consideramos losienulos G14 y G15 por separado (paneles central y derecho en
la Figura 5.2, respectivamente), y por lo tanto no dependéa ohasa deliomulo.

La distribucbn de valores de RP experimentados por las galaxi&diteat
dentro der;; en nuestrosiamulos simulados se muestra en la Figura 5.3 para los
cumulos G14 (arriba) y G15 (abajo) a redshifts 1 (izquierda) yz = 0 (dere-
cha). Se comparan los resultados obtenidos conétbdo RP-PG (histogramas
con ineas negras) y con elétodo RP-A (ineas rojas de rayas). Todas estas dis-
tribuciones pueden ser bien ajustadas mediante funci@esignas, y los resul-
tados de los ajustes obtenidos se muestran en la Tabla 3/4loEmedio de RP
obtenido tanto del gtodo RP-PG como del RP-A son mayores para losudos
mas masivos, una caradtgica que et presente tamén a alto redshift. Mencio-
namos antes que, para un dadontlo, el incremento de RP pata< 1 se debe
al aumento de la densidad del ICM, pero la diferencia entrevdbsres de RP
para diferentes masas danculos se debe a una combir@atide mayor densidad
y mayor velocidad relativa. En promedio, la densidad de ICkitrdeder,; en
los dimulos G14 puede ser tan grande como un 75 por ciento de |lalddra
mismo radio (normalizado al radio virial correspondiergr)los @mulos G15.

El resto de la diferencia se debe a la menor velocidad reldtivios satlites en
los dimulos nés pequios. Dentro de,;, la velocidad media en losimulos G14
es~25 por ciento de la velocidad media en ldsralos G15.

El rango de valores de RP que obtenemas=a0 para ambos modelos es si-
milar al obtenido por BDL08, quienes calculan valores de RR pamulos de
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Figura 5.3: Histogramas de la RP experimentada por las galaxias dentrg, dan
los dimulos simulados, a = 1 (izquierda) yz = 0 (derecha), obtenida mediante el
método RP-PG (heas negras) y con elétodo RP-A (ineas rojas de rayas). Los re-

sultados para lodnulos G14 y G15 se muestran en los paneles superiores e inferio-

res, respectivamente. Las barras de error indican las dispersioreggré ¢imulos,
y para mayor claridad se muestracspara el caso del @todo RP-PG.
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Tabla 5.1: Valores de los p@ametros de funciones gaussianas que resultan en el mejor
ajuste a los histogramas de RP de la Figura 8o8. Pram) Y oram indican la media y
la dispersbn de cada distribuoh, respectivamente.

Cumulos G14 @mulos G15 Modelo
< <10g Pram> Oram <10g R ram> Oram
[h? dyn cnT?] [h? dyn cnT?]

1,0 -11,64-0,08 0,730,05 -10,9:0,03 0,76:0,02 RP-PG
—11,14:0,07 0,84:0,05 -10,63:t0,05 0,75:0,03 RP-A

0,0 -11,33+0,03 0,8#0,02 -10,5H0,09 0,830,04 RP-PG
—-11,18+0,05 0,96:0,03 -10,440,07 0,8%0,03 RP-A

masas comparables a los nuestros &xtmdel calogo semiandico de De Lu-
cia & Blaizot (2007), basado en la simulaoiMillennium (Springel et al. 2005),
de DM Gnicamente. BDL0O8 suponen un ICM descripto ya sea por un mastelo
termo o por un modelo de Komatsu & Seljak (2001), en equdilidrosatico
dentro de un halo de DM que sigue un perfil de NFW. Para el cdsmalgelo
isotermo, la distribudin obtenida por BDL08 es asétrica, con un corte abrupto
a presiones altas. Para el modelo de Komatsu & Seljak (28108 obtienen
una distribugdn mas singétrica. Comparando las formas de nuestras distribucio-
nes locales de RP, dadas en los paneles a la derecha en la Bigucan las
de BDLO8 (ver las Figuras 1 y 2 en su trabajo), encontramos yarraeuer-
do con sus resultados para el modelo de Komatsu & Seljak. dloses medios
de RP az = 0 obtenidos con el Btodo RP-PG (ver Tabla 5.1) tardhi eshn en
buen acuerdo con los determinados por BDLO8 usando el moddfowhatsu &
Seljak. BDLO8 encuentran una RP media del orden deé!#0dyn cn1? para su
conjunto de @Gmulos de masa 10'* M., y de 10°!%7 dyn cn1? para su conjunto
de dimulos de masa 10" M.,

En la Figura 5.3 puede verse que las distribuciones obtenmaambos &to-
dos presentan un buen acuerdo edpaca presente, pero nd asredshifts ras
altos, como se menciénanteriormente (Figura 5.1). Para ambos conjuntos de
cumulos, el valor medio de RP obtenido con @todo RP-PG para galaxias den-
tro del radio virial se incrementa aproximadamente en medien de magnitud
desdez = 1 hasta el presente. Sin embargo, en etado RP-A los valores me-
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dios a ambos redshifts considerados son muchs parecidos; en el caso de los
cimulos G14, si se tienen en cuenta los errores entonces twesahedios pue-
den considerarse iguales. Este hecho, combinado con ldtadss mostrados en
la Figura 5.2, indica que la RP en losmulos no crece a lo largo del tiempo de la
misma forma en ambos modelos.

Para visualizar mejor este resultado, en la Figura 5.4 anosis la RP media
para las galaxias dentro dg como funcon del redshift, para ambos conjuntos de
cimulos. Los valores medios de RP dados poré@&iatio RP-PG se muestran con
simbolos, y las regiones sombreadas indican las regionesodist 10 respecto
de la media. Lasiheas continuas rojas indican los valores medios obterados
partir del nétodo RP-A, y lasiheas de rayas rojas encierran las regiones dentro
de +£10 de la media. Para ambos modelos, la diferencia entre losegafedios
de RP de los dos conjuntos denculos para un dade es siempre de alrededor
de un orden de magnitud, siendo mayor en lasglos nas masivos, como era
esperado.

En las simulaciones de Roediger &igygen (2006), se define corRP cebil
a valores del orden de 1& dyn cn12, RP moderada 10! dyn cnT2 y RP in-
tensaa 107!° dyn cn 2. Roediger & Biiggen (2006) encuentran que una galaxia
de disco con una masa de2 x 10'' M., sujeta a RP intensa, pierdpitamente
todo su gas en unos 50 Myr. Una RP moderada remueve aproxireatala mi-
tad del gas de dicha galaxia en un tiempod200 Myr, y una RP dbil remueve
una cantidad relativamente pedaede gas (lagrdida real de gas dependate
la estructura de las componentes de gas, estrellas y DM)igusaF5.4 muestra
que para el modelo RP-PG, la maigode las galaxias <ites en los @amulos
masivos G15 eah experimentando RP de nivel moderado ya a partir de2,

y az < 0,5 alrededor de un 20 por ciento de loseitgs experimentan niveles
intensos de RP. En el caso de l@asmulos G14, la RP alcanza niveles entre mo-
derados y ébiles para < 1,5, y pocas galaxias llegan a experimentar alguna vez
niveles intensos de RPO® az ~ 1 se encuentra una fraéa significativa de
galaxias que comienzan a experimentar niveles moderadeB.de

En el modelo RP-A, en cambio, a redshiftg 1 la RP para losi@amulos G15
alcanza valores moderados y una fraocsignificativa de las galaxias &tes
experimentan niveles de moderados a intensos de RP:ya a. Una situadn
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Figura 5.4: RP media ejercida sobre las galaxias que se encuentran dentjoete

los dimulos simulados, como fur@n del redshift. Los paneles superior e inferior
muestran los resultados para ldasralos G14 y G15, respectivamente. Los rombos
y cuadrados indican los valores medios de RP paraébdo RP-PG, y las regiones
sombreadas muestran las regiones comprendidasthirele la media. Lasiheas
continuas de color rojo indican la RP media para étodo RP-A, y lasiheas rojas
de rayas encierran la régi a+10 de la media.
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similar ocurre para lostonulos G14, con los valores de RP desplazados al rango
de niveles ébiles a moderados, y con la diferencia entre ambos modatos-i
men&ndose para redshifts mayores. En ambos modelos la dispaistdedor de

la media es grande, abarcando un orden de magnitud a ambssdada misma.

La dispersbn en las distribuciones tandni crece levemente con el tiempo. Esto
puede apreciarse mejor a partir de los datos de la Tablarbdbrele se aprecia un
aumento en la dispef®i 0,5y, de alrededor del 10 por ciento entre 1y 0, para
ambos conjuntos delmulos. Esto puede deberse al mayomero de galaxias
contenidas dentro de lo§imulos en el presente, aproximadamente tres veass m
galaxias que a = 1.

Aunque los resultados para ambos modeloarede acuerdo para~ 0 en
ambos conjuntos ddimulos, la diferente evolugh de la RP con el tiempo queda
clara. Mientras que los valores medios de RP obtenidos coiteldn RP-PG se
incrementan casi exponencialmente con el redshift, laieimi de la RP media en
el modelo RP-A es menor, especialmente en el caso déifoalos G14. La poca
evolucbn de los valores medios de RP para losalos G14 es consecuencia de la
sobreestimaéin de RP en el modelo RP-A en las regiones interiores ddilosi€
los ( < 0,5r), aln az ~ 0 (ver el panel central en la Figura 5.2). Esto es porque
dichos dimulos, y sus progenitores a redshifts mayores, son sistdeldaméo
de grupos de galaxias con masas viriales en el rang@'® — 104 =1 M, cuyas
distribuciones de ICM no e&h bien descriptas por un perfil de tipo NFW. Tam-
bien hay una clara pero menor diferencia entre los modelosgbaa@so de los
cimulos G15. Para < 0,5, ambos modelos &st en buen acuerdo; esto puede
deberse al hecho de que estésnalos ya son sistemas masivos a- 2, y en
consecuencia su ICM eésinejor representado por un perfil NFW (ver los perfiles
radiales para diferentes masas denalos en los paneles superiores de la Figu-
ra5.1).

En la Figura 5.5 se muestran las historias de RP dadas pdtetmRP-PG
para galaxias salites elegidas al azar, una identificada como de tipingdk de
rayas negras) y una de tipo 2nga continua negra) a= 0. Se muestran resul-
tados para uno de losimulos G15 (arriba, izquierda) y uno de laswulos G14
(arriba, derecha). A modo de comparagiel panel inferior de la Figura 5.5 mues-
tra la evolucdbn de la RP experimentada por galaxias dentro de un halo de masa
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Figura 5.5: Historias de RP de galaxias ébtes (ineas negras) en uno de laswu-
los G15 (arriba, izquierda), uno de losmulos G14 (arriba, derecha) y en un grupo
con M, ~ 10" h~1 M, (abajo) que edtcontenido dentro de la caja de la simubaci
de uno de losi@mulos G15. Lasiheas continuas negras corresponden a witsat
identificado como de tipo 2 a= 0, y las Ineas de rayas a un &éte tipo 1 (tambén

a z = 0). Lasareas sombreadas marcan las regiones encerradas pcaXasas y
minimas RP alcanzadas por las galaxias presentes é@melle az = 0 determinadas
con el nétodo RP-PG. Ladneas rojas indican los valoresarimos y minimos de

RP obtenidos con el @lodo RP-A. En el grupo menos masivo no hay galaxias tipo 1
az=0
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virial ~ 10" h=1 M, extrddo de la caja de la simulam de uno de lostomu-
los G15.

Hay diferencias claras entre las historias de RP de difes¢ipies de s&fites.
Para los de tipo 2 la RRpicamente oscila, incrememtdose en promedio a me-
dida que pasa el tiempo; mientras que para lodigzg de tipo 1 la historidpica
es una de crecimiento métono de la RP. Esta diferencia en las historias de RP
se debe a la manera en que las posiciones y velocidades dddagmg son asig-
nadas en el@digo, sienddstas ras confiables en el caso de las galaxias tipo 1.
Como se mencidnen la Secdn 4.2.1, la posi@n y velocidad de una galaxia se
asignan rastreando la p@ula nas ligada de DM del subhalo anféri. En el caso
de las galaxias tipo 1, este subhalmaxiste y es afectado por friéei dinramica.
Para galaxias tipo 2 el subhalo ha sido destruido por fuelzasarea dentro de la
simulacbn subyacente, y en consecuencia estamos rastreandoicagaricula
de DM. Con esto es esperable obtenérsmuido, pero con la tendencia media
correcta. En el grupo menos masivo no hay galaxias de tipa £ &; esto se
debe a que la fricéin diramica (ver Secéin 2.3.4) es ras eficiente en disolver
subestructura cuando el cociente entre la masa del subleldey halo anfiton
es mayor.

Las regiones encerradas por los valorésimos y mnimos de RP alcanzados
por todas las galaxias presentes a 0 en el halo seleccionado se indican con
lineas rojas yareas sombreadas para los modelos RP-Ay RP-PG, respectteamen
Una vez nas vemos diferencias entre los modelos; loslgas en el modelo RP-A
experimentan mayores valores de RP en los tres casos, yrartife entre ambos
métodos crece a medida que decrece la masa del halo.

5.2. Efectos de RPS sobre propiedades de las gala-
xias

Luego de analizar la evolum de las distribuciones de valores de RP y su
dependencia con la masa déintulo, obtenidas de los dos diferentes modelos
considerados, pasamos ahora a explorar la influencia de RiPSlae propieda-
des de las galaxias simuladas. En total realizamos treamogjde simulaciones.
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El primero corresponde al modelo de referencia descriptel €aptulo 2 pero
incluyendo el nuevo modelo para éllculo de tamaos de discos detallado en el
Cagtulo 3, respecto del cual evaluaremos los cambios prodsaadi incorporar
RPS. En adelante, usaremos&htinoSAG para referirnos a este modelo. Adicio-
nalmente, se realizaron dos conjuntos de modelos adieisranbos incluyendo
RPS y usando el mismo conjunto de @aetros que pargAG (ver Tabla 3.1) con

el objeto de evaluar el efecto de incluir RPS sobre las praplieside las galaxias
respecto a un modelo que no incluye este efecto. En adelasignéremos como
SAGRPY SAGRP-Aa los modelos en los cuales los valores de RP se determinan
usando el modelo RP-PG y el modelo RP-A, respectivamente.

5.2.1. Truncamiento de los discos de gas

En primer lugar, para evaluar el deseiinpele nuestro modelo de RPS, deter-
minamos el radio de truncamienity, (ecuacbn 4.1 derivada a partir del criterio
de GG72, 3.1), que se obtiene en el modelGRP para galaxias salites de
tipo disco, como fundéin de la RP raxima gue las mismas experimentan. Los re-
sultados para el radio de truncamiento medio y su digmetki se muestran en
la Figura 5.6, para galaxias en dos diferentes rangos de: m@a M, <
Mgenar < 7 x 101°° h=1M,, (lineas de rayas y puntos) y< 10°°h~1M, <
Mgenar < 2 x 10"t b=t M, (lineas continuas). Los resultados obtenidos se com-
paran con los resultados de diversas simulaciones hidrodaas deV-cuerpos
gue se enfocan especialmente en el estudio de RPS en gatainagduales. Estas
simulaciones emplean diferentes procedimientos paraleala hidrodiamica
(SPH: Abadi et al. 1999, Schulz & Struck 200Bchym et al. 2007; euleria-
nas: Quilis et al. 2000, Roediger & Hensler 2088¢ky particles Vollmer et al.
2001). Todas estas simulaciones consideran galaxiaspdedé la Ma Lactea
ingresando a un entorno denso, excepto en el caso de Schulmiék $2001)
quienes estudian una galaxia de menor fameon Mgeyar ~ 6 x 1010 A=t M.
Jachym et al. (2007) realizan simulaciones para difereipes tle émulos. Para
comparar, seleccionamos los resultados correspondiestesiodelo de ‘iemulo
estindar”. La Inea de rayas muestra la estintacdada por (4.1) para el caso de
una galaxia como la M Lactea, cuyas densidades superficiales de estrellas y gas
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Figura 5.6: Radio de truncamient®s; como funcon de la RP raxima experi-
mentada por galaxias &dites de tipo disco Xlpuige/ Mstelar < 0,95) en el mode-

lo saGrr Lineas gruesas tanto de rayas y puntos como continuas indican el va-
lor medio deRg; para salites con 100 =M, < Mgenar < 7 x 10°° h=1M,

y 7 x 1090 My < Mgenar < 2 x 10" h~1 M, respectivamente, y lagnkas

mas finas encierran las regioneséo de los valores medios. Los puntos muestran
los resultados de diferentes simulaciones hidraaliicas deV-cuerpos del efecto de

RPS en galaxias individuales. Lméa de rayas muestra la estingacdada por la
ecuacbn 4.1, obtenida a partir del criterio de GG72 (3.1), para una galaxia del tip
de la Ma Lactea, con densidades superficiales de estrellas y gas tomadas de Flynn

et al. (2006).
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se toman de Flynn et al. (2006). Puede verse en la figura querhatyen acuerdo
entre la estimaéin obtenida sdg el criterio de GG72 y las diferentes simula-
ciones (para mayor claridad no graficamos los resultados ddiger & Hensler
2005, ya que son extremadamente similares sé&alde GG72).

Aln cuando una compar@ci entre nuestro gtodo y las simulaciones de-
talladas no es directa, dado que las condiciones iniciaasenesariamente son
las mismas, la tendencia general que se extrae de las siondaaletalladas es
reproducida en nuestro modelo para galaxias de masasresteiailares. Acla-
ramos que la compardxi no incluye aquellas galaxias en nuestras simulaciones
cuyo gas fro es removido por completd?f, = 0). No hay tales galaxias (en los
rangos de masa considerados) dagalampeakS —11,5, y la maydia de las ga-
laxias cuyo gas fo ha sido completamente arrancag@®( por ciento de ellas) se
encuentran etvg Fam peaks, —10,5.

5.2.2. Contenido de gas fo de las galaxias

La propiedad de las galaxiasasdirectamente afectada por RPS es el conteni-
do de gas fo. La Figura 5.7 muestra la fraéei f,o-gasde galaxias que han perdi-
do completamente su gasdrcomo funcdbn de la distancia al centro ddlmulo,
para los émulos G14 (izquierda) y G15 (derecha). Para construir gistiéco,
seleccionamos galaxias dentro dg,;2e los dimulos simulados y con masa es-
telar > 10° h=! M., incluyendo a todas las galaxias en ese rango de distancias
y no Dlo a los miembros del halBOF principal. Al hacer esto estamos proba-
blemente incluyendo a galaxias miembros de grupos veadjpuesesin cayendo
hacia el &imulo principal. Las fracciones de galaxias desprovistascpmpleto
de gas se determinan para los tres diferentes modelos s#iticas considerados,
los cuales son representados por diferentes tiposdad. Los diferentes colores
identifican los redshifts para los que se muestran los ezt

Para el modelSAG, fro-gas€S Muy baja. 8lo en las regiones &s interiores
(r $0,2r;) las fracciones se incrementan fig.gas~ 0,2 a 0,3 en el intervalo de
redshifts 1< z < 0, independientemente de la masa dehalo. Estas galaxias
son aquellas que han pasado dentro dehdo el tiempo suficiente como para
consumir gradualmente su reservorio de gas fecierdese que los flujos de gas
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Figura 5.7: Fracciones de galaxias que han perdido por completo su igasoimo
funcibn de la distancia al centro ddlmulo, para los@mulos G14 (izquierda) y G15
(derecha). Los resultados se muestran para tres redshifts diferentés0,5y 0, y
para tres modelosac (lineas de rayas$acrpr (lineas continuas) gaGrr-A (lineas
de puntos). Todas las galaxias dentro dg 2le los dimulos simulados y con masa
estelar mayor a #0h~! M, se incluyen en este @fico. Las galaxias se agrupan en
intervalos de 04/ri, y las barras de error se muestran, por claridath para el
modelosAGRPR

por enfriamiento e&in suprimidos para galaxias &lites a causa del proceso de
estranguladin considerado en los modelos. EAG, fio-gastiene una distribuéin
radial casi constanteas alk de 0,5, (lineas de rayas en la Figura 5.7).

Cuando RPS at#, casi todas las galaxias en las regionés imteriores de
los dimulos pierden completamente su gas fraraz = 0, en ambos conjuntos de
cumulos. Las fracciones de galaxias desprovistas de gaseodelloOSAGRPde-
crecen para mayores distancias al centro deludo, pero an son significativas a
r o~ 2ryr, Siendo mayores para lodmulos G15 f,o.gas> 0,5) que para los G14
(fno-gas= 0,3). Los valores @s bajos d¢/..gasen la periferia de lostanulos G14
en los modelos que incluyen RPS son ta@nbtonsistentes con los valores entre
déebiles y moderados que toma la RP en dichoauos. Esta disminuén unifor-
me defno-gasCON la distancia al centro delimulo es una consecuencia directa del
comportamiento del perfil radial de valores de RP (ver los earieferiores de la
Figura 5.1).
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La evolucbn del contenido de gasidrde las galaxias en el modefAG es
muy similar para @mulos de masas diferentes. En los modelos que incluyen RPS,
por el contrario, se observa una importante diferencia @e de medio orden de
magnitud entre los valores medios de RP parailmsudos G14 y G15 a diferentes
redshifts. Dicha diferencia, que puede verse claramenta Ergura 5.4, lleva a
una evoluddn marcadamente distinta de la frawmtide galaxias desprovistas de
gas fio. En el modelAGRP, para los Gmulos G15 la situabh az = 0 respecto
al contenido de gasify esh practicamente establecidaza 0,5, y no evoluciona
mucho desde = 1. Aln cuando a esteltimo redshift las fracciones son apro-
ximadamente 10-20 por cientcasibajas que a = 0 para todos los radios, son
bastante grandegi.-qas < 0,5) ain en la periferia de losienulos. Contrariamen-
te, para el caso de losimulos G14 vemos una evolaci mas marcada en las
fracciones de galaxias desprovistas de gas en el mismuatdeate redshifts. Esto
es el reflejo de una remasi mas gradual del gasifr de los satlites como re-
sultado de los valores @8 bajos de RP en estosnsulos. En la periferia de los
cimulos G14,fno-gas ~ 0,3, mMas baja que para los G15 peranamucho mayor
gue en el model8AG.

Los resultados descriptos hastaaquestran claramente una dependencia de
la evolucbn de la fracdn de galaxias desprovistas de gas con la masdidallo.
Esta tendencia es diferente para el mod#GRP-A mostrado coriheas de pun-
tos en la Figura 5.7. Tanto para losneulos G14 como para los G15, los valores
finales defn,.gasS€ alcanzan a redshiftsamaltos que para el modesdGRP. Por
ejemplo, en el caso de losimulos G14 el valor d¢fno.gas€n el modelcSAGRP-

A az =1 ya es tan alto como el alcanzado por el mod#AGRPa > = 0,5. Este
comportamiento resulta de los valores muclasraltos de RP a > 0 en el mo-
delo SAGRP-A(ver Figura 5.4). En los modelos que incluyen RPS, las mayores
fracciones de galaxias desprovistas de gas encontrada®an la periferia para
ambos conjuntos ddimulos indican que, durante el ensamblaje de losudos,
RPS tiene un efecto importante ya en los subgrupa@s pequios que son acreta-
dos por el @Gmulo. Esto ha sido denominado “preprocesagog-{processinge.qg.
Fujita 2004; Mihos 2004). Esta idea se infiere taenlie evidencia observacional
de grupos compactos de galaxias cayendo hacidilmsiios masivos Abell 1689

(z ~ 0,18), Abell 2667 £ ~ 0,23) y Abell 1367 £ ~ 0,02) (Cortese et al. 2006,
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2007); las galaxias dentro de estos grupos muestran cdsdédas de gas ioni-
zado que pueden interpretarse comitedele la acén de RPS. En consecuencia,
encontramos que RPS es un proceso que afecta significatit@lerontenido

de gas fio de las galaxias y la tasa a la cual dicho gas es removidoaladeu
pende de la masa delimulo. Por lo tanto, la RPS experimentada por galaxias
saklites podra incrementar las diferencias en la historia de foraraeistelar y la
evolucbn de colores en halos de diferentes masas.

5.2.3. Influencia sobre los colores de las galaxias

La marcada disminuon del contenido de gasérde las galaxias produce una
extincion mucho nas apida de la formadin estelar en galaxias &étes en el
modeloSAGRPrespecto al modelo estdarSAG. Se esperda que esto produz-
ca galaxias con poblaciones estelares demasiado enageogdultando en una
relacbn color-magnituddolour-magnitude relationCMR) en desacuerdo con lo
observado. La Figura 5.8 muestra diagramas color-magoibtehidos para las
galaxias contenidas dentro de,2de los &imulos simulados, para tres redshifts
diferentesz =1, 0,5y 0, comparando los resultados @&y SAGRP Para cla-
sificar las galaxias en rojas o azules utilizamos el cortendiente del redshift
de Bell et al. (2004). Las galaxias se definen como pertertesi@nla secuencia
roja si su coloil/ — V' es mayor a

U—V =1,15-0,31z — 0,08(My — 5log h + 20). (5.1)

Este corte se indica en la Figura 5.8 camehs de raydsPuede verse en dicha
figura que ambos modelos producen distribuciones de colbuen acuerdo con
las observadas en los entornos densos correspondienteawdos de galaxias
(comparar con la Figura 1.6).

La secuencia roja estbien definida desde = 1, y su color medio eaten
buen acuerdo con los observados (e.g. Bower, Lucey, & El@2;18ell et al.

LEl corte en color de Bell et al. (2004) fue determinado eridedla partir de observaciones de
galaxias de campo. Lo empleamos para el casaidaulos de galaxias ya que el color medio de
las secuencias roja y azul presenta una vartaniuy pequia con el entorno (Baldry et al. 2006;
Martinez et al. 2010). La principal utilidad del criterio de Betlal. reside en que al depender del
redshift, podemos utilizarlo para estudiar taémbia situadn az > 0.
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Figura 5.8: Diagramas color-magnitud para galaxias dentrosdg 8e los dmulos
simulados, para tres redshifts distintes: 1 (izquierda), 0,5 (centro) y O (derecha).
Los paneles superiores corresponden al moskely los inferiores al modelsacrr
Los contornos indican niveles de densidad @maro espaciados loganicamente,
donde el color rojo indica la mayor densidad. Lizel de rayas indica la sepai@ci

entre galaxias rojas y azules dependiente del redshift de Bell et &4)26cua-
cion 5.1.

2004). La Figura 5.8 muestra que, émninos de los colores de las galaxias, RPS
comienza a ser importanteza< 1, cuando la secuencia roja en é@nwlo ya
est establecida. El efecto de RPS es particularmente notor#lgs galaxias
enanas {/yy = —18). Su evoludn de la secuencia azul hacia la roja es mucho
mas @apida que para las galaxiasmmasivas, como lo evidencia la despol@aci
de la zona entre ambas secuencias=a0 en el modelAGRP. Nbtese adewds
como se desarrolla el extremehil de la secuencia roja en el mod&l8GRP,
dado que las galaxias é#ites de menor masa se caracterizan por tener una acti-
vidad de formadn estelar que esipidamente truncada por efectos de RPS, y no
llegan a ser tan brillantes como en el modehk®. Por otro lado, comparando los
dos modelos, puede verse que para la distrdsucompleta de galaxiasze= 1y
para las galaxias col/,, < —19 az > 0,5, las distribuciones obtenidas son muy
similares. Esto se debe a que el efecto dominante que estdbsecolores de las
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galaxias es la estrangulaai, que en ambos modelos @&ten todo redshift.

La accbn de RPS no modifica los colores medios de las secuencias,s®mo
muestra en la Figura 5.9 para los dos conjuntosisieutos. Los colores medios
evolucionan con el redshift, pero la inclasidel efecto de RPS @cticamente no
tiene influencia sobre ellos. Esto indica que, en un esaeaarel que estrangula-
cion y RPS adian simulaneamente, la principal aéci del entorno es acelerar la
transformadin de las galaxias gites de la secuencia azul a la roja.

La Figura 5.10 muestra el diagrama color-masa estelar psid@mulos G15,
en el cual se marcan las galaxias (segu actividad de formamn estelar. Las
galaxias se dividen en activas o pasivasisegu SFR espéfica (specific SFR
SSFR), que es la SFR dividida por la masa estelar de la galdm&agalaxia se
define como pasiva si su SSFR es menor que el siguiente corte,

log SSFR = —10 + 0,094(M, — 5log h + 15) (5.2)

(Weinmann et al. 2006) dondé,. es la magnitud absoluta en la band#el SDSS.

En la Figura 5.10 se aprecia claramente la rélaeintre SSFR y color, siendo las
galaxias de la secuencia roja predominantemente pasivakclanfigura se indi-

ca tambén el camino evolutivo que siguen las diferentes galaxidsssmodelos.

Las galaxias centrales, o los&lites que han ingresado recientementdiab@lo,
inicialmente forman parte de la secuencia azul. Cuando lagiga azules alcan-
zan una masa estelar del orden dé’°10' M, el feedback por AGN suprime
eficientemente el enfriamiento del gas, y las galaxias padarsecuencia roja.

En el extremo ras masivo de la CMR de galaxias rojas predominan las galaxias
de tipo temprano, que crecen a &awe fusiones (e.g. Janez et al. 2011). Por
otra parte, las galaxias &dites migran de la secuencia azul a la roja siguiendo
una trayectoria evolutiva en el diagrama color-magnitug@edicular a la evolu-
cion de las centrales. El principal efecto de RPS, combinad@stvanguladin,
sobre la evoludn de los sdlites es acelerar su paso a la secuencia roja, despo-
blando la reghn intermedia del diagrama (Figura 5.10, abajd)tdde tamtan la
separa@n bien marcada entre galaxias activas y pasivas en el diagoara el
modeloSAG, la cual se hace &s difusa para el caso &AGRP. Asimismo, en
estelltimo modelo la efectiva remo@n del gas en salites hace que las galaxias
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Figura 5.9: Color medio de las secuencias roja y azul para lmsulos G14 (arriba)
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Figura 5.10: Diagrama color-masa estelar para las galaxias de osutos G15
az = 0, para el modeleac (arriba) y el modelmsacrpr (abajo). Las galaxias iden-
tificadas como pasivas o activas 8agu SFR, de acuerdo con el corte dado por la
ecuacbn (5.2), se indican con color rojo y azul, respectivamente. Las fléctasin

las trayectorias evolutivagpicas seguidas por las galaxias en cadaredel diagra-
ma. En el panel inferior, se marcan las regiones en donde la edoldeilas galaxias
es influida predominantemente por el entorno o por latecde fusiones y AGN.
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Figura 5.11: Fraccbn acumulada, respecto al total, de galaxiaslges con una frac-
cion dada de gasify, Mcoid/ (Mcold+ Mstellar), @2 = 0. Las Ineas continuas muestran
resultados para el mode#aGrr y las ineas de rayas corresponden al modela

Los resultados para losimulos G15 y G14 se muestran con color rojo y azul, res-
pectivamente. Al igual que para la Figura 5.7, se seleccionan todaddasggacon
Mgteniar > 10° h~' M, dentro de 2, de los émulos.

comiencen a ser pasivas a colore@snazules. Los resultados de nuestro modelo
estin en acuerdo con observaciones recientes de lovino et0dl0Y2quienes a
partir de los primeros datos delirveyzCOSMOS (Lilly et al. 2009) encuentran
que las galaxias rojas de mdsg(Msea/h ' M) > 10,8 ya se observan en su
lugar en la secuencia rojaze= 1 y no exhiben ninguna fuerte dependencia con el
entorno, mientras que para galaxias de masas menores Ehé@hoobservan una
poblacbn de galaxias con signos de estar afectada por procesasdilaptes del
entorno, los cuales emperan a manifestarsea~ 1.

Aln cuando el efecto de RPS es muy notorio sobre el contenidasdelgnis-
mo es relativamente moderado sobre los colores de las gal&sto se debe a que
la RP alcanza valores capaces de remover el gay ftenso de los disco$l® en
los halos nas masivos o en los centros de halos menores, y predomireechadi,
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mientras que el efecto de estrangulsicactia en todos los halos y para toddEn
consecuencia, las galaxias simuladas i®wos ya son relativamente pobres en
gas y con baja SFR para cuando son afectadas por RPS. La Figjliragestra la
fraccion acumulada respecto al total de galaxiaélgas con una fracbn de gas
fri0, fgas = Mcold/ (Mcold + Msteniar), Menor o igual a un dado valor. Se muestran
resultados para = 0 en los émulos G14 (ineas azules) y G15ifleas rojas),

y los resultados de los model&83G y SAGRPse muestran corifleas de rayas
y continuas, respectivamente. Se ve claramente de logadsslpara el modelo
SAG que el efecto de estranguléani por $ solo ya causa que-70 por ciento de
las galaxias satites en los amulos tenga fracciones de gamfdel orden de tan
sblo 10 por ciento 0 menos, independientemente de la masaoheilc. Por otra
parte, rbotese que la incluén de RPS aumenta la dependencia de las fracciones
mostradas con la masa déimulo. EnSAG, la fraccbn de galaxias coffyas < 0,3
aumenta de 0,81 en losimulos G14 a 0,83 en losimulos G15, mientras que
para el modelsSAGRPlas fracciones respectivas son 0,87 y 0,91. Adlentas
curvas para ambos modelos se hacérciitamente iénticas pargyas ~ 0,7 en
SAG, pero erSAGRPesto sucede para una framsimayor, fgas >~ 0,9.

Aln cuando los colores medios de las secuencias de galaX@asesacuerdo
con lo observado, ambos model&)G y SAGRR, sufren de un exceso de gala-
xias rojas en gcticamente todo el rango de masas estelares, tal comoeszaapr
de la comparaén entre fracciones de galaxias en la secuencia roja obtedil
las simulaciones y las observaciones, seleccionando parparar los datos del
entorno de mayor densidad en Baldry et al. (2006) (Figura)s.Eato es una
caracteistica confin en los modelos semiaitétos actuales (ver e.g. Weinmann
et al. 2006). Adicionalmente, la Figura 5.12 muestra losltados obtenidos mo-
dificando la prescrip6in para la formaéin estelar eiSAG dada por (2.13) con el
siguiente criterio (Croton et al. 2006): no hay forntacestelar por debajo de una

2Es necesario aclarar que Baldry et al. (2006) seleccionkaxiga definiendo el entorno a
partir de la distancia a la quinta galaxia vecina con lumitexs por encima de un ciertamite;
esto hace que su muestra de mayor densidad no corresporaaagnie a galaxias déimulos,
ya que en las regiones centrales de entornos menos densusitde pbtener valores de densidad
similares. Empleamos los resultados de Baldry et al. (208)ue al estar basados en el SDSS
poseen una buena esistita, y a falta de una muestra completa de galaxiasiaeilos que cubra
el mismo rango de masas estelares.
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Figura 5.12: Fracciones de galaxias rojas como funmcie la masa estelar para ga-
laxias en todos losiomulos simulados. Los distintos tipos dedas corresponden a
resultados de los modelssc y saGRR, obtenidos considerando dos diferentes pres-
cripciones para la formamn estelar. Las barras de error indican la disperd entre

los valores para distintogimulos. Los Bnbolos con barras de error representan los
datos para el entorno de mayor densidad en el trabajo de Baldry e2@6)(2
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densidad superficial itica de gas fio, que corresponde a una masiica de

Vai Ry
Mo — 1 9 vir disc M. 53
ot = 3,8 x 10 (20() kms?'/) \10kpc) (5:3)

con lo que la SFR se modifica 489

d]\4stellar — Meolg — Merit

= - (5.4)

En la Figura 5.12, los modelos con y sin RPS que emplean esteripedn para
la formacbn estelar eéin indicados com8&F model 2mientras que la prescrip-
cion original (2.13) se indica com®F model 1Croton et al. (2006) proponen esta
modificacbn bagndose en las observaciones de Kennicutt (1998). La SFRiredu
da que resulta de dicho modelo da lugar a galaxias nicas en gas; sin embargo,
las fracciones de galaxias en la secuencia roja resuliamayores, conduciendo
a una mayor diferencia con las observaciones que la obtaehidéizar (2.13).
Como hemos visto, los colores de las galaxiaaresteterminados principal-
mente por el efecto de estranguatipor lo cual se ha considerado que lgoiép
sis en la que se basa dicho efecto f@aio ser correcta. McCarthy et al. (2008) y
Font et al. (2008) han propuesto una alternativa para aehtianto del halo de gas
caliente de un satite cuandceste cae dentro de un grupo mayor, en la cual este
gas podma ser removido en forma gradual por d@etide RPS en vez de ser remo-
vido en forma inmediata como ocurre durante el proceso danggtlacbn. Si el
saklite retiene algo de su halo de gas caliente durante un digoyede continuar
incrementando su reservorio de gas fior enfriamiento radiativo y prolongar su
formacibn estelar, resultando en galaxias con coloras arules. En consecuen-
cia, el problema de los colores de las galaxias faodsolverse extendiendo el
modelo de RPS que hemos descripto hastd, agusiderando la admn de este
proceso en dos etapas. En primer lugar, el halo de gas eaésnemovido gra-
dualmente, y cuando dicho proceso es completado el discagifig comienza
a verse afectado. En el Gaydo 7 describimos@mo incorporamos dicho proceso
en el modelo, tomando como punto de partida nuestra nuevarnmeptaddn, y
los resultados obtenidos.
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Capitulo 6

Ajustes a los perfiles de RP en
grupos y aimulos de galaxias

RPS no es un proceso que ocurra con exclusividad eritosilos de galaxias.
El escenario de preprocesado (e.g. Fujita 2004; Mihos 2004gse et al. 2006)
postula que los efectos del entorno (ya sea RPS o las intengscentre pares de
galaxias) pueden comenzar a actuar en los progenitores danwlos, sistemas
con masas del orden de'#@,~! M/,,. Los resultados recientes de Rasmussen, Pon-
man, & Mulchaey (2006) y Rasmussen et al. (2008) presentae®sia en este
sentido. Incluso en gruposas pequios, las galaxias enanasé&des de gala-
xias gigantes pueden ver su evolutfuertemente afectada por RPS (Mayer et al.
2006; McConnachie et al. 2007; Mastropietro et al. 2009; Gecbe& Putman
2009).

La implementadn de RPS dentro del modelddnido de formadn de gala-

xias que presentamos en este trabajo nos permite calcUR®? e una manera
consistente con la damica del gas en las simulaciones subyacentes. De esta ma-
nera no se necesita introducir paretros libres adicionales al modelo, y hemos
mostrado que el uso de aproximaciones iigak sobreestima considerablemen-

te la RP ambiente (Céplo 5). Si bien nuestro nuevoé&todo no est atado a la
tecnica de SPH (skrinmediato adaptarlo a simulaciones realizadas corddia ¢

go euleriano basado en una grilla, por ejemplo, reemplazpadculas vecinas

por celdas vecinas)j slepende de que las simulaciones subyacentes incluyan la
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fisica del gas adeas de la de DM. Debido al elevado poder @enputo reque-
rido para realizar una simuldri cosmabgica incluyendo tanto bariones como
DM, los modelos semianigicos basados en simulacionédcsde DM tales como

la simulacon Millennium Run (Springel et al. 2005) o en el formalismo EBES.
Sheth & Tormen 2002; Cole et al. 2008; Neistein et al. 2010)icoan siendo po-
pulares. Por esta rém, es de intés evaluar si es posible utilizar nuestrétodo
RP-PG para determinar prescripciones #itals para la RP experimentada por
galaxias sdtlites, que provean una buena represeatade nuestros resultados
basados en simulaciones hidraalnicas no radiativas y que puedan ser emplea-
das por modelos que no incluyan lsi€a del gas.

En el presente céfplo empleamos el gtodo RP-PG para determinar la RP
como funcon de la distancia al centro para halos en un rang®amplio de masas
que el analizado en el Caplo 5, desde grupos pedi@s conM,;, ~ 102 h=1 M,
hasta los @mulos masivos considerados enitalps anteriores. Mostramos que
los perfiles combinados de los halos pueden ser descriptdmmte perfiless
(Cavaliere & Fusco-Femiano 1976), cuyosgraetros dependen del redshift y de
la masa virial del halo (Tecce et al. 2011a). Los ajustes gquerdgramos pue-
den ser empleados directamente en modelos sertiaoalque e€tn basados en
simulaciones quedo incluyan DM.

6.1. Construccbn de los perfiles de RP

Para estimar la RP ejercida por el medio intefigito sobre las galaxias
saklites nos basamos en el mod&AGRP A partir del mismo, obtenemos los
perfiles radiales de RP de maneralaga a como se constroiel perfil radial
mostrado en la Figura 5.10® que ahora seleccionamos todos los h&los de
las simulaciones cuya masa virial deg M = log(M.,ih/Ms) > 12,5. Esta se-
leccion se hace sobre las 67 salidas de las simulaciones conqaisradi el rango
0 < z < 3. Cada uno de los halé®F ad seleccionados emt resueltos con as
de 1000 paitulas de DM. En halos &s pequios los valores de RP son despre-
ciables, por lo cual no los tendremos en cuenta en el preaatisis. El rumero
total de halogOFseleccionados crece continuamente a partiVge 29 enz = 3
hasta alcanzar una@imo de 155 halos en~ 0,5. A continuadn el timero de
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halos decrece hasta un valor finaldg = 114 az = 0 (ver Figura 6.1).

En el Cafitulo 5 mostramos que la RP media ejercida sobre las galaéls sa
tes se incrementa con la masa dehulo, y a medida quedisminuye. Por lo tan-
to, dividimos la muestra de halos en 10 intervalos de log@arde masa, en el ran-
go 12,5< log M < 15,35. El ancho de los intervalos estéog M = 0,5y los in-
tervalos se superponen en medio ancho del intervalo, est@ &s< log M < 13,
12,75< log M < 13,25 y assucesivamente. De esta manera obtenemos puntos
adicionales para determinar la dependencia con respeetonada, en un pro-
cedimiento que se asemeja a un promedaviin(de pefodo corto). Para cada
intervalo de masa construimos un perfil medio de RP versuandist al centro
del halo, combinando los datos de todas las galaxias ulsicdetatro del radio
virial correspondiente. Las distancias de las galaxiassal@n dividiendo por el
radio virial de su halo anfitbin, y finalmente se determina la mediana de RP en
intervalos de 0,4/7;.

Para determinar si la forma de los perfiles de RP obtenidos deplnla ma-
sa virial y/o del redshift, los renormalizamos a su valorgn= ry /7 = 0,15.
Para los halos menos masivos, esto es equivalente a 6 vdoegitad de sua-
vizado gravitacional empleada en las simulaciones hidardicas subyacentes
(ver Secadn 2.2). A modo de ejemplo, la Figura 6.2 muestra los perfibeshs-
nados determinados para cuatro de los intervalos de masalemados, a = 1
(panel superior) y a = 0 (panel inferior). Como puede verse, los perfiles de RP
combinados muestran diferentes pendientes para difenemgos de masay para
diferentesépocas. El gradiente de RP e&srpronunciado en losimulos nas
masivos, donde la RP en= r,; es~ 1 por ciento del valor eny. En los ha-
los menos masivos, la RP e, es~ 10 por ciento del valor central. Tan@i
encontramos, para una dada masa de halo, una dependeneiaredshift de la
normalizacdn de los valores de RP. Por ejemplo, el valor medio de RRarana
de~1,8x 10°°h2dyncnt?2enz=1a~4,7x 1071 12dyncm? az =0 para
halos con 14,75 log M < 15,35,y varade~ 2,1 x 10-2h?2dyncnt?enz=1
hasta~ 4,6 x 1072 h% dyn cnt? a z = 0 para halos con 12,8 log M < 13.
Estas tendencias sugieren la necesidad de adoptar unarfutecajuste que tenga
por lo menos dos pametros, normalizadh y pendiente, ambas dependiendo de
la masa virial del halo y del redshift.
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Figura 6.1: (Arriba) Distribucbn de masas de los halos de DM seleccionados, pa-
ra distintos redshifts. (Abajo) Evolum con el redshift del imero total de halos
seleccionados.
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Figura 6.2: Perfiles combinados de RP para halos en cuatro de los rangos de masa
considerados, para= 1 (arriba) yz = 0 (abajo). Cada perfil ésthormalizado a su

valor enr/ry;; = 0,15, que para los halos menos masivos es equivalente a 6 veces la
longitud de suavizado gravitacional empleada en las simulaciones hidnoidans.
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6.2. Formas funcionales para los perfiles de RP

Para obtener un ajuste a los perfiles combinados de RP oldgreda cada
salida de las simulaciones en los distintos rangos de mas#&evados, probamos
con tres distintas funciones aftalas:

1. Unaley de potencias,
Peamoc (r/ry=. (6.1)

2. Un perfil de tipo NFW,

Pram o< (r/r¥)~1 [1 + (r/riv)}_z ) (6.2)

3. Un perfil 5, usado coranmente para describir los perfiles de densidad del
ICM en damulos de galaxias,

Pamox [1+ (r/r2)?] /2 (6.3)

En las relaciones anteriore§, ¥ y rZ son los radios de escala respectivos.
Cuando se usa el perfil para describir perfiles de ICM, se suele fijar el valor del
exponente ers = 2/3. En nuestro caso, determinamos los ajustes tanto con un
modelofs con este paametro fijo como con un model®para el cual permitimos
variar al exponente. Nos referiremos a estos modelos ¢gofmo y 5 completo,
respectivamente.

En cada uno de los intervalos de masa y para cada redshiftsporrdiente
a las salidas de las simulaciones consideradas, determénaspaametros que
proveen el mejor ajuste mediante modelos de la forma (&D) ¥ (6.3) (en este
altimo caso, tanto para el modetbfijo como para el modelg completo). Los
ajustes se llevan a cabo usandoéertica de Levenberg-Marquardt para resolver
el problema de mmimos cuadrados (Markwardt 2009). Para cada ajuste aalcul
mos el estimador chi-cuadrado. Los resultados se graficnfgura 6.3 como
funcion del factor de exparsm cosmabgico aexy = 1/(1 + 2), para tres rangos
de masa elegidos como ejemplo. Para que la comeraea ras sencilla, los
valores dey? en la Figura 6.3 han sido todos normalizados al valor prooneloh
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Figura 6.3: Estimador chi-cuadrado de bondad del ajuste como &undel factor

de expangin cosmabgico aexp para los cuatro modelos aitados considerados?
completo (@rculos azules), NFW (cuadrados rojos), ley de potencias (crucdes)er

y S fijo (rombos violetas), y para tres rangos de masa seleccionados como ejemplo:
14,75< log My < 15,35 (arriba), 13,75 log Myir < 14,25 (centro) y 12,75

log Myir < 13,25 (abajo).
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13.00 < log M, < 13.50
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Figura 6.4: Evolucibn temporal de los pametros de mejor ajuste para el modelo
completo, para halos de masa 43log M < 13,5: logaritmo del valor centraf,
(arriba), radio de escata /ryi (centro) y exponentg (abajo). Lasiheas de rayas
indican ajustes por regrési lineal de la formal + B(aexp — 0,25) a los paametros
correspondientes.
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Figura 6.5: Valores de los pa@ametros obtenidos del ajuste de la evduaciempo-

ral de los paametros de mejor ajuste de la forrat B(aexp — 0,25) al modelo/
completo (6.4), graficados como fufinide la masa virial del haldog Py (paneles
superiores)y, /rvir (centro) ys (paneles inferiores). Los paneles a la izquierday a la
derecha muestran los valores para los coeficientes correspondientBsrespecti-
vamente. En todos los casos, la dependencia de los coeficientes con efrfzsla

se puede ajustar nuevamente con regresiones lineales de lafgirflag M —12,0),
indicadas coniheas de rayas.

tenido para el modelg completo, el cual, como puede verse claramente en la
figura, provee el mejor ajuste para todo tiempo y en todo raegoasa. En con-
secuencia, proponemos como modelo para los perfiles de RiPndetdos con

el método RP-PG, un model® completo (6.3) con un valor centr&), radio de
escalar, y exponented, todos dependientes de la masa virial y del redshift,

36(M,z)

)| e

El paso siguiente es determinamaeo los paametros del modelo representa-
do por (6.4) dependen de la masa del halo y del redshift. Rapageaficamos,
en cada intervalo de masa, los valores de lo&patros del mejor ajuste, como

Pram(Ma Z) = PO(Ma Z)
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funcion deaey, Haciendo esto encontramos que, para todos los rangos de masa
considerados, la evolum de los paametros del mejor ajuste puede aproximarse
mediante una regresi lineal. A modo de ejemplo, la Figura 6.4 muestra la evo-
lucion con el factor de exparisi deF,, r, y 5 obtenidos para halos con masas en

el rango 13< log M < 13,5.

La ordenada al origen y la pendiente de los ajustes linealabian para los
diferentes intervalos de masa. Por lo tanto, proponemosdemendencia para los
pa@ametros del modelo de la siguiente forma:

Fo
log (1012h2dyn Cm_g) = Ap + Bp(aexp— 0,25), (6.5a)
E = Ar + Br(aexD - 0725)a (65b)
Tvir
B = Ap + Bp(aexp — 0,25), (6.5¢)

donde los coeficiented y B dependen todos, en principio, de la masa virial del
halo. Elegimos expresar los valores de RP en unidadesdé/40dyn cn1? (la

RP Ebil de Roediger & Biiggen 2006, ver p. 89) ya que la RP en las regiones
centrales de los gruposas pequios considerados es de ese orden.

Los coeficientes de los ajustes lineales (6.5) correspotedie cada rango de
masa virial se muestran en la Figura 6.5. En todos los casagdendencia de
los coeficientesA y B con la masa virial se puede ajustar nuevamente mediante
una regredin lineal, elegida de la forma+ b(log M — 12,0). Combinando las
dependencias con el redshift y con la masa, obtenemos finraasnsiguientes
expresiones para los coeficientes de (6.5):

Ap = (=08+0,1) + (1,2 +0,1)(log M — 12), (6.6a)
Bp=(12+02)+ (—0,4 +0,1)(log M — 12), (6.6b)
A, = (0,59 £ 0,03) + (0,14 £ 0,02)(log M — 12), (6.6C)
B, = (—0,44 + 0,06) + (0,12 + 0,04)(log M — 12), (6.6d)
Ag = 0,92+ 0,08, (6.6€)

B =—0,440,1. (6.6f)



AJUSTES A LOS PERFILES DE RP 119

1.0

0.8
0.6
0.4

0.2
0.0

13.50 < logM,,, < 1450 —

200

1.0
0.8
0.6
0.4

0.2
0.0

Fraction with no cold gas

1.0
0.8
0.6
0.4

0.2
0-0 n n n 1 L L L 1 L L L 1 " " " 1

TTT‘TTT‘TTT‘TTT‘TTT‘TTTTTT‘TTT‘TTT‘TTT‘TTT‘TTTTTT‘TTT‘TTT‘TTT‘TTT‘TTT

1/ Ty

Figura 6.6: Fraccbn de galaxias con masa estetarl0’ h~' M, que han perdido
completamente su gasdrcomo funcbn de la distancia al centro del halo, para tres
modelos diferentessacrr, que determina la RP mediante eétodo de partulas

de gas (ineas continuaskAacrpP-A que calcula la RP mediante una aproxindaci
anaitica (lineas de puntos), §aGRP-F que usa lastrmulas de ajuste determinadas
en el presente caplo (lineas de rayas). Las barras de error muestran los erreres 1
para el model®AcRrr
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A modo de ilustra@n del potencial de nuestro modelo, realizamos unadersi
modificada deSAGRP, a la que nos referiremos cor8@GRP-F en la cual reem-
plazamos el @alculo de RP basado en ebEtodo RP-PG por la®fmulas de ajuste
determinadas en este ¢apo. En SAGRP-F como aproximadin, fijamos la RP
igual a cero para todas las galaxias & 3, y dez = 3 en adelante determinamos,
para cada galaxia €dite, la distancia a la galaxia central de su halo y la RP co-
rrespondiente usando (6.4), (6.5) y (6.6). Los resultattesnidos de&SAGRP-Fse
comparan con los que obtuvimos p&&GRPY SAGRP-A(ver Secabn 5.2.2).

La Figura 6.6 muestra la fradsi fno.gasde galaxias sétites completamente
desprovistas de gas en fuagide la distancia al centro del halo, para los mode-
los SAGRP(lineas continuasgAGRP-A (lineas de puntos) SAGRP-F(lineas de
rayas). Al igual que en la Figura 5.7, se seleccionan laxgel@on masa estelar
> 10° h~' M. Los resultados se muestran agrupando las masas de hales en t
intervalos separados, y para 1 (rojo),z = 0,5 (azul) yz = 0 (negro).

Como se mostr en el Captulo 5, calcular la RP usando una aproxingeci
analtica provee un buen ajuste para ldsrwlos nas masivos a ~ 0, pero so-
breestima la RP de manera importante para 0. Por otra parte, la Figura 6.6
muestra claramente que nuest@sifulas de ajuste proveen un excelente acuerdo
con los resultados de la estimagiautoconsistente de RP del modBlGRR, re-
produciendo la pendiente y la evolanide las fracciones en todos los rangos de
masa y en todas la&pocas consideradas. Para los dos rangsmasivos (panel
superior y central en la Figura 6.6), el mod8leGRP-Fpareciera subestimar sis-
tematicamente la RP; sin embargo, la diferenci@ el&ntro de los erroregrJara
los modelos.

En nuestras@rmulas de ajuste a los perfiles de RP, dadas por (6.4), (6.5)
y (6.6), notamos que mientras que el valor centiay el radio de escala, de-
penden tanto de la masa virial como del redshift, el expenérdepende &lo
del tiempo. Esto lo verificamos corriendo varias versionesehtes d&SSAGRP-F
incluyendo en las ecuaciones (6.6e) y (6.6f) @mtino dependiente de la masa
similar a los de las relaciones para los otrosapatros, variando los coeficien-
tesba, Y bp, (ver Figura 6.5) dentro del rango de error para los mismoso&os
los casos, encontramos que la menor diferencia SAGRPYy SAGRP-Fse obtie-
ne cuandg’ se supone independiente H&;,.
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Capitulo 7

Regulacon por RPS de la acreadn
de gas en galaxias satites

Los resultados presentados en el {@ap 5 sobre las fracciones de galaxias en
la secuencia roja muestran un problema @oma los modelos semiariétos de
formacbn de galaxias actuales: las fracciones de galaxiasteaten la secuencia
roja resultan demasiado altas comparadas con los datavatis@ales del SDSS
(e.g. Weinmann et al. 2006; Kimm et al. 2009YurAen un modelo sin RPS, las
galaxias en @mulos poseen fracciones de gas muclas ipajas que las galaxias
de campo y en consecuencia sus SFRs son mucho menores.

Desde el trabajo original de Larson et al. (1980), quiengednjeron el con-
cepto de estranguldmi en el contexto de explicar la transforn@acide galaxias
espirales en lenticulares, numerosos trabafmsdes y observacionales han inves-
tigado la evoludn de los halos de gas caliente de las galaxias (e.g. Sell&ood
Carlberg 1984; Couch et al. 1998; Dressler et al. 1999; Balogh @899, 2000,
2004; Bekki, Couch, & Shioya 2002). Aunque el escenario dargtiacbn pue-
de explicar la presencia de galaxias de disco pasivasimulos a alto redshift,
alin no esh claro ®mo actia ni qe tan efectivo es realmente este proceso en
distintos entornos. Es muy probable que la reroae gas no sea instankea:
observaciones recientes encuentran dmisixtendida en rayos X alrededor de
galaxias en grupos (e.g. Jeltema, Binder, & Mulchaey 20083leso en amulos
(e.g. Sun et al. 2007), lo que indiéaque dichas galaxiaia retienen parte de su
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halo de gas caliente. Baisdose en dichos resultados, McCarthy et al. (2008), Font
et al. (2008, en adelante F08) y Bekki (2009) propusieron utamemo alterna-
tivo para el proceso de estrangufati En lugar de remover el halo de gas caliente
inmediatamente despsa de que una galaxia se convierte eglgtat el halo séa
removido gradualmente por abaide RPS. De esta manera, las galaxiaslited
pueden continuar alimentando durante un tiempo su resedegas fio a traes

del enfriamiento radiativo del gas en la fase caliente,gqorgdndo el proceso de
formacibn estelar y resultando en coloressmazules. Sin embargo, RPS no es
el Unico proceso que podr afectar a los halos de gas; Weinmann et al. (2010)
proponen un escenario alternativo, en el cual el gas cal@npierde a causa de
las fuerzas de marea debidas al potencial gravitatorioldeuto tidal stripping,

TS).

En este cajpulo describimos @mo adaptamos nuestra implemendadie RPS
para considerar tamém la remodn gradual de los halos de gas caliente de las ga-
laxias satlites (Tecce et al. 2011b). Nuestro enfoque se basa en ellodel FO8,
con dos diferencias importantes: en primer lugar, la RP srmeta a partir de
las partculas de gas de las simulaciones hidradmicas, y en segundo lugar, se
utilizan las paiiculas de DM para trazar las posiciones y velocidades dealas g
laxias satlites que han perdido su subestructura de materia osclBautii@an
un perfil analtico para describir el ICM, y calculan las posiciones y vigae
des de las galaxias a partir de condiciones iniciales ieldsade simulaciones de
N-cuerpos (Benson 2005). Elétodo de F08 tiene la ventaja de partir de condi-
ciones iniciales consistentes con losgmaetros diamicos de fusiones de halos
en ACDM, pero ignora los efectos de friéei dinramica para todas las galaxias
saklites simuladas, n@$o para las que han perdido sus subhalos.

7.1. Calculo de la masa de gas caliente de galaxias
satelites

Tanto enSAG como enSAGRP, se considera que la estrangutacremueve
por completo los halos de gas caliente de las galaxias quengeden en safi-
tes cuando las estructuras de materia oscura que las albzaga dentro de un
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grupo mayor, contribuyendo al reservorio de gas calientagigalaxias centrales

de los halos=OF (Seccon 2.3.2, ecuabn 2.9). Por lo tanto, en estos modelos
se estima la masa de gas que pasa de la fase calienteia ffrprocesos de
enfriamiento radiativo@o para estas galaxias centrales. La masa de gas caliente
disponible para el proceso de enfriamiento radiativo seutalen cada salida de

la simulacbn, antes de comenzar la integatide las ecuaciones diferenciales.

Si ahora consideramos que las galaxiaslgas pueden retener una madsga, de

gas caliente, debarestarse dicha masa del gas disponible para la galaxiakent
En consecuencia, la ecuani(2.9) se modifica de la siguiente forma:

Mhot :fbMvir - Mstellar,cen_ cold,cen™ MBH,cen
Neor (7.2)
- Z (Mstellar,z' + Mcold,z‘ + MBH,h +Mhot,i) )

=1
donde ahora la sumatoria es sobre todas las galax&&emtMediante este trata-
miento, cada galaxia sdite en el modelo tiene asociada una componente de gas
caliente con su respectiva masa de metales.

A continuacon se calcula la masa de gas que sufre enfriamiento raditgivo

niendo en cuenta que este proceso se ve limitado pdradel feedback de AGN
en modo radio (Seatn 2.3.6). El efecto neto de la aboiconjunta de estos dos
procesos se calcula ahora para todas las galaxias, tamtalesicomo sélites. Se
considera que todos los diferentes modos de feedback evadak en el modelo
semiandtico (AGN guasar, AGN radio y supernovas) transfieren gas y metales a
la fase caliente de la propia galaxia, en lugar de trankier& la componente de
gas caliente de la galaxia central, como se hace en el castralegegacdn.

7.2. Remocbn del halo de gas de galaxias salites

En nuestra nueva implementanij el halo de gas caliente de una galaxiglsat
te es removido gradualmente por la RP ejercida por el ICM. Hrcimio, RPS y
TS podian actuar simuitneamente, ré@n por la cual consideramos tarahiun
modelo sencillo para describir esti#imo proceso, que se basa en los resultados
obtenidos por Springel et al. (2008) para subhalos en sinonles de/V-cuerpos.



124 CAPTULO 7.

El codigo se escrilii de manera que cada uno de los nuevos procesos incluidos
(RPS del gas caliente, RPS del gae fr TS del gas caliente) pueden considerarse
juntos o por separado.

7.2.1. Modos destripping
Radio de un subhalo

Dos posibles formas de estimar el radio carastieo de un subhalo son las
gue describimos a continuaci. El radio virial de un subhalo puede calcularse,
por analoga al de un hal&-OF, a partir de la ecuaon (2.8),

3]\4virsub 13
. — [ __Z-Twvirsub 7.2
T'vir, sub (200 < 4n ,Ocrit> ) ( )

dondeM,ir sub = Nsupmpm €S la “masa virial” de un subhalo, definida en el algo-
ritmo SUBFIND a partir del umeroNg, de partculas de DM ligadas al subhalo y
de la masa de la pacula de DM en las simulaciones SPiHpy. Si no se incluye
TS, se considera que la ecuai(7.2) define el radio exteriot,, de un subha-
lo (usaremosVly;; y i Siempre para indicar la masa y el radio virial del halo
FOF principal).

Alternativamente, Springel et al. (2008) definen el rathate de un subhalo
como el radio en el cual el perfil de densidad promediado dealsartigada cae
por debajo de 0,2, dondep,. = M'/(4rr'3/3), v’ es el radio que encierra
a M sunY M’ es la masa total no ligada contenida dentro’d&pringel et al.
encuentran que, para los subhalos en sus simulacionesadgidimite puede
aproximarse por el radio de margadado por la expreén (Tormen, Diaferio, &
Syer 1998; Binney & Tremaine 2008)

Msub 1/3

2 —dmM/dn M) | (7.3)

ry =

dondeMg,, es la masa total del subhaloes la distancia desde el subhalo hasta
el centro del hal&OF anfitrion y M (r) es la masa del haleOF contenida en una
esfera de radio. Si consideramos el efecto de TS en nuestro modelo, sup@emo
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quersyp = 71¢.

Con cualquiera de las definiciones previas, consideramosodoes| material
mas alb derg,, est desligado del subhalo, y que dentrordg el gas caliente y
la DM estn distribuidas siguiendo un perfil de esfera isoterma,

M

Arrer?’

p(r) (7.4)

donde)M es la masa total contenida dentro de un radio cafiatitarr., para ser
consistentes con lo empleado en&ctlo de la masa de gas enfriad 0OSHKG.

Suponiendo un perfil NFW para el h&#f@F (ecuacbn 2.4),

p(r) _ Perit 60
cx (14 cx)?’

donder = r/ryr, cuya masa total encerradaeast dada por la expresn (2.5),

1
14+ cx

Tvir\ 3
M(r) = 4mpendy () — 1+ In(1 +er)|
podemos calcular la derivadald M /d In r necesaria para evaluar (7.3), obser-
vando que es equivalente a calculand//d In cx. Tomando logaritmo en ambos
lados de la expreSh anterior, resulta

Oln M o
Olncx _6lncxln {1+cx_1+ln(1+cx)} (7.5)
de donde podemos obtener
2
OlnM (cx) 76

Olncr  (1+cz)[(1+4 cx)In(l+ cx) — ca]

(ver Figura 7.1, panel superior). Usando las ecuacioné&g {2(7.6) en (7.3),
podemos determinar el radio de marea para cada galaxdhtesaNotese que,
dividiendo (7.3) por (7.2), se obtiene que la retecéntrer; y ry;r sup depende&o
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de las propiedades del hat@F anfitriobn y del modelo cosmoébico adoptado,

re o 200 X AT perit 1/3 -
Tvirsub 3[2 —dln M/dInr|M(r)
_ |: M o
[

13 (7.7)
2—dlnM/dlnr]M(7“)] 7’vir'

En el panel inferior de la Figura 7.1 se muestran con digitifmos de ineas

los graficos de la ecuadh anterior para tres masas de ha@F 10" A~ M,

10" A=t My y 10% b=t M,;. Lineas negras muestran resultades=0, y para el
caso del halo de 1064~ M,;;, se muestran tamdn los resultados pata= 1y 2

con lineas verdes y rojas, respectivamente. La figura muestearadate que, para

un dado valor de /., el radio de marea es menor respectogg,, cuanto me-

nor es la masa del halOF, y si consideramos una misma masa de halo amnfitri
vemos que /ryirsup aumenta con el redshift. De esto se concluye que el efecto
de TS se hace as importante a medida que disminuyeero al rees que en el
caso de RPS su importancia es mayor cuanto menor es la masdalahfitrion.

Radio de truncamiento de los halos de gas caliente por efeatie RP

Para una galaxia gite, la masa total contenida en un ragdjgmedido desde
la posicbn de dicha galaxtaes

T'sat T'sat
Mtot, sal(rsat) = Mstellar+Mcold+47T/ phot(r)r2dr+47r/ PDM (7’)7“2d7"> (78)
0 0

Sirsat€S lo suficientemente grande como para contener a todasrigtassy todo
el gas fio de la galaxia sétite.

Para calcular la masa de gas caliente contenido en el sulphakes removida
por accon de RPS seguimos el modelo de F08. Dicho modelo se basa en un
criterio similar al de GG72 pero para una geonzetsérica, determinado por
McCarthy et al. (2008) a partir del estudio de los resultadosimhulaciones SPH.
El gas caliente que se encuentrasralb de un radios, se@d removido si la RP,

lUsaremos-sy; para indicar coordenadas estas centradas en una galaxiseitd, para dife-
renciarlo der que representa posiciones de galaxiaslies respecto del centro del hadoF.
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Figura 7.1: (Arriba) Grafico de la ecuabn (7.6) como fundn de la distancia al cen-
tro del haloFor, para distintos valores del fganetro de concentrai c. (Abajo) Ra-
dio de marea; de un subhalo respecto de su radio virial, ecdraéy.7). Se muestran
resultados para tres masas de halod? 0! M,;, (linea de puntos), 101 M
(lineas de rayas) y 10A~1 M, (linea continua). Ladrieas negras muestran resul-
tados az = 0, y para el caso del halo de '*&~!M,; se muestran adicionalmente

resultados para =1 (verde) yz = 2 (rojo).
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P.am = picmv?, excede la fuerza restauradora gravitatoria,

GMtot,satphot, sat (7 9)

2
picmU” > aRrp
T'sat

dondepnot, satY MiotsatSON la densidad del halo de gas caliente de la gala)ééitsat
y su masa total encerrada egf; respectivamente, yrp = 2 €S una constante
georetrica determinada por McCarthy et al. (2008) para reprodosresultados
de sus simulaciones. El radio de truncamiento del halo decaiente,r sy hos
es el radio medido desde la posicide la galaxia satite en el cual la RP es
igual a la fuerza restauradora gravitatoria. Se consideeadgntro de sy pot €l
halo de gas caliente permanece intacto, y todo el gas exeeicho radio es
removido por acén de RPS. La RP en la condai (7.9) se evadia con nuestra
nueva implementaén (método RP-PG).

Si usamos el perfil de esfera isoterma (7.4) para describpéofiles de den-
sidad de los halos de gas caliente y del subhalo de DM paralasigs satlites,
la ecuaddn (7.8) resulta

T'sat T'sat

Mtot, sat(rsat) = Mstellar + Mcold + Mnor—— + Mpm——, (7-10)

T'gas T'sub

dondeMpu = My, sun Y Tgas €S €l radio que contiene toda la masa de gas caliente
Mot que queda en el subhalo. Inicialmente se suponegjste rs,p, Perorgaspue-

de hacerse menor qug, si la RP es lo suficientemente grande grapor la cual

es necesario distinguir entre ambos.

Usando (7.10) en (7.9), podemos obtener

(7.11)

M, M, M,
Mitetiar + Meold + ( hot + DM) 7"str} %

2

Tgas Tsub T T'gad str

y definiendorsy = Tsat/rvir, subr fhalo = Mhot/rgas"‘ Mpwm /Tsub y ng = Mstellar +
Mo S€ llega a la siguiente exprési

arp G Mot

2
47”“gas7"vir, subl ram

fste(Tsa) = Igat_
Tvir, sub

M,
<fha|oxsat+ e ) = 0. (7-12)

Esta ecuaéin tiene unainica rdz positivarsy = st hot/ Tvirsup- EN €l caso que no
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se considere TS, el efecto de RPS aféctdrhalo de gas caliente de la galaxia
saklite sizgy < 1, 0 sea, si el radio de truncamiento es menor al radigimo
inicial supuesto para la distribuei de gas caliente.

Si se consideran tanto RPS como TS actuando samedtmente, se resuelve la
ecuacdbn (7.12) y se compara el valor obtenido paga..:con el radio de marea
dado por (7.7). La masa de gas caliente removida del halcattterminada por
el proceso que resulte en el menor radio de truncamientg; gk < r;, RPS pre-
domina por sobre TS. El halo no éeaafectado por ninguno de los dos procesos si
el minimo entrers; noty 7; €S Mmayor ques,, definido por la ecuadn (7.2).

En FO8 los perfiles de densidad de los halos de gas calienteds#an usando
un perfil 3 (Cavaliere & Fusco-Femiano 1976),

o7 —36/2
1+( r ) ] , (7.13)
Tcore

con s = 2/3, un radio de escala fijo eRere = 0,11 Y Una normalizadin p, que

se determina de manera tal que se obtenga la masa correcta caignte dentro
dersy, Con esta elecon de paametros, la masa de gas caliente encerrada en un
radiorsy €%

p(r) = po

M (rsa) = 4Tpo Toyre {E — arctan ( Tsat>] : (7.14)

Tcore T'core

Al evaluar (7.14) emss = rgas S€ debe obtener la masa total de gas caligfitg
Esta restric@n implica que la normalizagn p, debe ser

M -1
00 hot [Tgas — arctan ( Tgas)} ) (7.15)

- 3
477Tcore T'core Tcore

Teniendo todo esto en cuenta, la masa total de una galaglaesatcuadn (7.8),
resulta en este caso

Mtot,sat(rsat) = ng + 4777’3(”—900 |: Fsat — arctan < Tsat):| + MDMTLat, (7.16)

Tcore T'core T'sub

2En su modelo FO8 no consideran TS, y utilizan la ecdwa¢?.2) como definidin del radio
virial de los subhalos (A. Font, comunicaniparticular).
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suponiendo nuevamente un perfil de tipo esfera isotermalg&il. Insertando
las ecuaciones (7.13) y (7.16) en (7.9), obtenemos que el dadtruncamiento
rstr.hot €N €l cual la RP iguala la fuerza restauradora gravitator@btene de la
siguiente condidn,

core Tcore

7 -1 (7.17)
14 ( Tstr )
Tcore
Con la elecdn reore = 0,1ryir sy t€ENEMOS QU@str/Tcore = 10xgy, Y Obtenemos
finalmente

G
Pam= ORP {ng + 47”"20@00 [ fsw _ arctan ( Ist >]
r

BPramr
bE str(wsat) =0 (wgaH‘ wsat) - 47T7"gorepo(wsat_ arctan wsat)
arpGpo (7.18)
T'core
- ng — Mpw Wsat = 0,
T'sub

dondewsz = 10xs5. Aunque esta exprasi es nas compleja que (7.12), la forma
de ambas funciones es similar, y nuevamente la eond@.18) tiene undnica
raiz positivazgy.

La Figura 7.2 muestra ejemplos de radios de truncamientenmos como
raices de las funcionefy(zsa). Se grafican las funciones dadas por las ecuacio-
nes (7.12) (perfil isotermaoirieas negras) y (7.18) (perfi] lineas grises), conside-
rando tres diferentes casos: una galaxialgatconMgy = 6 x 10'° h=1 M, sujeta
aRP de 10" h2 dyn cnr2 (lineas continuas finas) y 1 42 dyn cn2 (RP cbil,
lineas continuas gruesas), y una galaxies mequida conMgy = 2 x 10 b1 M,
gue experimenta RP de 18 /42 dyn cnm 2 (lineas de rayas). En todos los casos, la
masa del subhalo que contiene a la galaxialsates tal quél/g = 0,05 Myir, sup, Y
la masa de gas caliente &t = f» M.ir, sun, CONf, = 0,13. El eje horizontal corres-
ponde a radios en unidades del radio virigls,n del subhalo. La figura muestra
claramente que las dos prescripciones dan resultados mugrsis, si bien el ra-
dio de truncamiento obtenido suponiendo un pérfilara el gas caliente tiende a
ser mayor que el obtenido para el perfil isotermo en el casoed,, = —13,y
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-0.5

-1.0

Mg, = 6 x 16° h* Mg, ultra-weak RP
= Mg, = 6 X 16°h™* Mg, , Weak RP me——
Mg, = 2 x 16°h* Mg,,, ultra-weak RP — — —

fsu(r/ryi sup) (@rbitrary units)

00O 02 04 06 08 10 1.2
r/rvir,s;ub

Figura 7.2: El radio de truncamientosi hot del halo de gas caliente por efecto de
RPS se determina hallandolaica raz positiva de las ecuaciones (7.12) (perfil iso-
termo, ineas negras) o (7.18) (perfil lineas grises), ség el modelo elegido pa-

ra el perfil del gas caliente contenido en los subhalos. Se muestran tres sjemplo
una galaxia sélite con masa bashica Mgk = 6 x 10'° b= M, que experimenta
Pram = 10713 dyn cn12 (linea continua fina) Yam = 10~'2 dyn cn12 (linea con-
tinua gruesa), y una galaxia 8lite con Mgy = 2 x 10" h=1 M, que experimenta
Pram = 1072 dyn cn12 (linea de rayas). El eje vertical astormalizado arbitra-
riamente, de manera de mostrar ambas funciones a la misma escala. En todos los
casos, la masa del subhalo &gy = 0,05V/yir, sun, €l radio del subhalosy, est de-
finido por (7.2) y la masa de gas caliente Mgt = f, Myir, sub» CON f, = 0,13. Las
flechas salan los radios de marea dados por la ecuamn (7.3) correspondientes

al caso de la galaxia &s masiva, supoandola contenida dentro de un hatwr con

Myir = 10 h~'M, y ¢ = 5 (flecha gruesa) o un hakor con M, = 10'3 h=1 M,

y ¢ =9 (flecha fina). En ambos casos, la galaxia se encuentra,a dgbdistancia del
centro del halo.
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menor en el caso deg Pram = —12.

Considerando los resultados obtenidos para subhalos csapdoemos que
la distribucbn del gas caliente sigue un perfil de esfera isoterma, lar&igi2
muestra claramente que una RP de valQrF,m = —13 tiene muy poco o
ningin efecto sobre el halo de la galaxi@asnmasiva, ya quesynot €S aproxi-
madamente igual al radio del subhalo. Sin embargo, si la engahaxia experi-
mentalog P.am = —12, su halo de gas caliente es removido has@5r,, La
galaxia n@s pequia, como era de esperarse, es muchs afectada. Sometida a
la accbn de una RP de valdog P,m = —13, el halo nds pequio es removido
hasta~ 0,75 sy

Para comparar el efecto de RPS con el de TS, las flechas en la Figun-
dican los radios de mareadados por la ecuawmn (7.3) para el caso de la galaxia
mas masiva y para = 0, suponéndola contenida dentro de dos halos diferentes:
uno conM,;, = 10" h=1 M, y ¢ =5 (flecha gruesa), y otro cav,;, = 10'3 b= M,

y ¢ = 9 (flecha fina). En ambos casos la galaxia se encuentra a staca
0,5 del centro del hald=-OF. Podemos apreciar en la figura que TS prevale-
ce en el caso de la galaxisgdsymasiva parbog Pam = —13, ya qQU€rsynot > 74

para ambos halosOF considerados. Sin embargo, vemos que RPS domina pa-
ra el caso déog P.am = —12. Para la galaxia &s pequia, los efectos de TSy
RPS son comparables incluso en el caso de menor RP. Los resuttbténidos

de considerar perfiles para el ICM, segn F08, son cualitativamente similares,
aungue pardg Pam = —13 el radio de RPS es20 por ciento ras grande y para

log Pam = —12 resulta~50 por ciento menor.

Teniendo en cuenta los perfiles de RP que determinamos en &UlGah
dados por (6.4), (6.5) y (6.6), podemos obtener que para lenAGEF de masa
virial > 10" h~'M, az =0, la RP promedio en~ ry; es de nivel moderado. En
consecuencia, en lo§imulos de galaxias caracterizados por masaé' b= M.,
RPS sei el efecto que domine la reméaide gas para la gran maj@de las ga-
laxias.

En los halos con,; = 103 h=1M, la RP promedio em ~ r; es del or-
den de~5 x 10713 4% dyn cnT?, y alcanza un nivel &bil enr ~ 0,6r;. Esto
implica que, para galaxias relativamente masivas en ldeperide dichos sis-
temas, el radio de truncamientg, ho Sefia el dado por TS; sin embargo, lue-
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go del primer pasaje por el pericentro dedkdbita, r« hot quedara determinado
por la accdbn de RPS, predominante en las regiones interiores. En los bah
M, ~ 108 h=1 M, la RP $lo alcanza valores de nivettil en las regiones cen-
trales. Esto indicaa que TS séa dominante en estos sistemas, con lo cual una
masa virial del halo de-10'® h~! M, constituiia una masa de transici entre el
dominio de TS y RPS como proceso responsable de la rémade gas. Sin em-
bargo, ha de tenerse en cuenta que los halos con masas detlerdl®? 1 M,
contienen fpicamente undinica galaxia conVgear ~ 10 A=1M,, y el resto
de las galaxias dentro de dichos halos soRlges con masas estelarégitas
de 10 h~' M, o menores. En consecuencia, nuestros resultados indieamSju
sblo podiia ser el mecanismo dominante de rembacide gas caliente en situa-
ciones donde la RP sea muy baja, principalmente en halos derlaaa y a alto
redshift. Nuestros resultados coinciden con dliais de McCarthy et al. (2008).

7.2.2. Implementacon

El analisis anterior nos permite entender la dependencia dddotos de TS
y RP con respecto a las masas de las galaxias, las masas dofB@E& en que
las mismas se encuentran y los perfiles de densidad para ehlgase y la DM
considerados para las subestructuras que albergan adasgalatlite. A conti-
nuacbn describimos las tres formas en que se lleva a cabo la remgadual de
gas del halo para cada galaxia&dig¢ en las simulaciones, suponiendo que la ma-
sa de gas y DM contenidos en las subestructuras siguen uncperéispondiente
a una esfera isoterma. En el instante en que la galaxia séedenen sdtlite,
hereda la masa de gas caliente quéatenm elultimo paso en que fue identificada
como central, y se fija inicialmentgas = 7sub = Tvir.sub-

1. Sise considera$ RPS, en cada salida de la simutaca la cual se le apli-
ca el modelo semiarigéico, se determina la RP ambiente como se describe
en el Caftulo 4, se calculasy, a partir de la ecuaon (7.2) y se encuentra
el valor actualizado del radio de truncamiento para el ghsnta debido
a RPS sy hoy resolviendo nur@ricamente (7.12). Luego se fijgas = st hot
para ese paso de la simulawi
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2. Si Dlo se considera TS, entonces en cada salida de la sirbuolseicalcu-
lar, a partir de (7.3), y se fijagas= rsup= 7.

3. SiRPSy TS adtan simulineamente sobre el subhalo, entonggsse ha-
ce igual al ninimo entrergy, = r, calculado segn (7.3) yrsynot calculado
sedin (7.12).

En cualquiera de los tres casos, si en un tiempa radioryas, €S menor que en
un paso anterioryas,—1, todo el gas caliente contenido entre ambos radiésrser
movido del halo. En caso contrario, se considera que los posaestrippingson
demasiado @ébiles como para afectar al halo, y entoncgs, = rgas,—1. La masa
de gas removida de esta manera y los metales contenidosaese éthinsfieren a
la fase caliente de la galaxia central del subhalo en el geea@sentran, esto es,
en el caso de los ites tipo 2 de galaxias tipo &stos contribuyen al halo de
gas caliente de la tipo 1, y no al de la galaxia central del R@leprincipal.

Las simulaciones de RPS de halos de gas realizadas por Bekid)(@ues-
tran que la presencia de un halo de gas calienteaximo un escudo que protege
al disco de gas fo e impide su remobin hasta que no se completa la del gas
caliente. En consecuencia, consideramos a la rémait® gas de la galaxia como
un proceso de dos etapas. En primer lugar, la fase calienéenesida ya sea por
RPS o por TS. Cuando el halo de gas caliente ha sido comple@aneembvido y
el disco gahctico queda expuesto al efecto del ICM, comienza la rebmabél gas
frio del disco por acéin de RPS. Suponemos que esltimo comienza a ocurrir
cuandolM.; cae por debajo de una cierta masaima, o cuandegy,sse hace del
orden del tamido del disco,Rgisc = 3R4. Cuando cualquiera de estas situaciones
ocurre, consideramos que la rentidel halo ha sido completada y permitimos
a la RP ambiente remover el gafrtal y como se lo describe en el Gayo 4.

7.3. Resultados

Con el fin de evaluar@mo cambian las propiedades de las galaxias simuladas
al incluir la remoacdn gradual de los halos de gas caliente respecto al modelo se-
mianaltico de referenci®AG, en el que se aplica el proceso de estrangoigci
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consideramos dos modelos adicionales, con los mismasnedros qUSAG (Ta-

bla 3.1): uno en el cual los halos de gas caliente son rem®WdoRPS, pero no

se considera RPS para el gde ffmodeloSAGRP-H, y otro en el cual RPS dta
primero sobre el gas caliente, y cuando la rermode dicha fase se completa, se
procede a remover el gasdr(modeloSAGRP-HQ. En estos modelos se ignora
el efecto de TS. La r@n para correr el primer modelo es que FO8 afirman que
RPS no alcanza a remover los halos de gas caliente por corgmle®en conse-
cuencia no es necesario tener en cuenta los efectos de RR3osotiscos de gas
frio.

La Figura 7.3 muestra diagramas color-magnitue = 0 para las galaxias
pertenecientes a todos losnulos considerados, para los modedass (izquier-
da, arriba), SAGRP (derecha, arriba)]SAGRP-H (izquierda, abajo) YSAGRP-HC
(derecha, abajo). La figura muestra claramente importalfieencias entre los
modelos, teniendo en cuenta que los mod&8la&RP-HYy SAGRP-HCusan los
mismos paametros qUEAG, esto es, no fueron calibrados independientemente
para reproducir observaciones particulares. Cuando setpextos satlites con-
tinuar renovando su reservorio de gas fmediante el enfriamiento radiativo del
gas caliente, que es gradualmente removido en los mo8alBRP-Hy SAGRP-
HC, la secuencia roja erumulos desaparece por completo pafa =~ —17; todas
las galaxias de baja masa en lasmlos esin activamente formando estrellas. Si
bien se observa que en el Universo en general la fomaestelar se da princi-
palmente en galaxias de masa cada vag baja a medida que decrece el redshift
(downsizing Cowie et al. 1996) el modelBAGRP-Hproduce una poblagh de
galaxias azules que no se observa en losudos.

Por otra parte, cuando consideramos el modelo comgk®&RP-HC aln sin
calibrar, los resultados son prometedores. La forma destalglicbn es consis-
tente con las observaciones de la distribanaile colores en entornos densos, y al
igual que par&AG la secuencia roja espresente para galaxias cbfyy < —17.

Sin embargo, el iimero de galaxias en la secuencia roja ha disfdoyyuede
verse que una fraa@n mayor de la poblaén de galaxias salites ain no ha com-
pletado su migradin a la secuencia roja.

Para complementar la informaai provista por la Figura 7.3, en la Figura 7.4
mostramos histogramas de la distritrcide colores de las galaxias simuladas
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SAGRP-HC

Figura 7.3: Diagramas color-magnituda= 0 para las galaxias en todos lagwu-
los simulados. Se muestran resultados para cuatro modet&rriba, izquierda),

sAGRP (arriba, derechakacrr-H un modelo en el cual los halos de gas caliente de

los saélites se remueven gradualmente por RPS (abajo, izquierdagry-Hc en el

cual RPS remueve en primer lugar el gas caliente, y cuando esto se compéeta pa

afectar al disco de gasidr(abajo, derecha). Lanea de rayas muestra la sepabaci
entre las secuencias roja y azul de Bell et al. (2004).
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Figura 7.4: Distribuciones de los colores de las galaxias para los diferentes modelos:
saG (arriba, izquierda)sacrp (arriba, derechakacrp-H (abajo, izquierda) BAGRP-

Hc (abajo, derecha). Los histogramas corehs negras muestran la distrithrcide
colores para todas las galaxias en las simulaciones, y los histogramassasrbjas
muestran las galaxias a una distancia 2r;; de los dimulos centrales.

en los tres modelos antes mencionadods il modellSAGRP Los dos paneles
superiores de la Figura 7.4 muestran las distribuciongsgpondientes 8AGy
SAGRP, los cuales, como se vio en el Gaybo 5, producen fracciones de galaxias
rojas demasiado altas. Puede verse en la figura que la bichadiae color para
la poblacon completa de galaxiasiffeas negras) es difl de distinguir. No se
aprecia un “valle” entre el pico azul @i — V' ~ 0,4 y la secuencia roja en
U -V ~ 1,0. Notese taml@En ®©mo, en ambos modelos, la secuencia azul es
practicamente inexistente para galaxias a menosrgede los dimulos (Ineas
rojas).

En marcado contraste con estos resultados, los panelegsiegede la Figu-
ra 7.4 muestran@mo la remodn gradual de los halos de gas caliente de las
galaxias incrementan significativamente las fraccionegatbxias azules. El pico
azul, tamben enU — V' ~ 0,4, es claramente aumentado, y se aprecia una clara
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W Baldry et al. (2006)
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Figura 7.5: Fraccbn de galaxias en la secuencia roja=a0 para los cuatro modelos
considerados en este ¢ayo: sac (linea negra)sacrp (linea roja),sAGrr-H (linea
azul) ysacrp-Hc(linea verde). Losimbolos con barras de error representan los datos
para el entorno de mayor densidad en el trabajo de Baldry et al. (2006)

separadn entre los dos picos de la distribaoi En el modelSAGRP-Hesta bi-
modalidad ocurre tamén dentro del @mulo. Cuando se considera el modelo de
dos etapas de RPSAGRP-HG para la distribucion general de galaxias se obtiene
un resultado similar al dBAGRP-H pero dentro de losienulos la RP adia clara-
mente sobre los discos de ga®frsuprimiendo nuevamente la formaciestelar

y generando una distribu de colores dentro delimulo con una secuencia ro-
ja dominante, ras en acuerdo con lo observado (e.g. Maz et al. 2010). Esto
indicafa que, al contrario de lo afirmado por F08, la RP en lovwos es lo su-
ficientemente intensa como para remover por completo |las fid gas caliente,
ya que erSAGRP-HCIlos discos no son afectados a menos que el halo haya des-
aparecido primero. Sin embargo, es necesario admitir qakjwer conclugin

es preliminar, ya que en este trabajbosestamos comparando los cambios rela-
tivos a un modelo de referencia, sin intentar por el momeritbraalos nuevos
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modelos.

En la Figura 7.5 comparamos las fracciones de galaxias exclagescia roja
para los dmulos simulados que se obtienen de los cuatro modelosdevadbs.
Al permitir a las galaxias salites renovar su contenido de gamfras fraccio-
nes de galaxias en la secuencia roja disminuyen notablemata el caso de
SAGRP-H el efecto es demasiado pronunciado, y las fracciones dgigalrojas
pasan a ser demasiado bajas respecto de las observa8asRR-H la secuencia
roja desaparece pafdgeia < 10° =1 M. Para el modelSAGRP-HCse obtie-
ne una situaéin intermedia, y de hecho se reproducen las fracciones\atoker
para galaxias con masas estelares en el rangel0® »~' M, ain sin calibrar
el modelo. Para galaxias con masas estelares mayoresda®ifres de galaxias
rojas son ras bajas que las observadas, pero no tanto comcSp@RP-H Esto
puede deberse a que para dichos valores de masa esteldalagaggampiezan a
migrar de la secuencia azul a la roja por aocde AGN (ver Figura 5.10). Los
palametros que regulan la actividad de AGN en todos los modelagustaron en
base a un modelo en el que las galaxias sas pobres en gas. En consecuencia,
es posible que sea necesario considerar una mayor actoded&@N para reciclar
una mayor cantidad de gasdmuevamente a la fase caliente, y de esta manera
obtener un buen acuerdo con las fracciones de galaxiasp@jasl extremo @&s
masivo de la relaéin.
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Capitulo 8

Conclusiones

En el presente trabajo estudiamos mediante simulacionefuancia del en-
torno sobre las propiedades de las galaxias, poniendo akptricobn a la inter-
accbn entre el ICM y las distintas fases de gas de las galaxiaseSardld un
nuevo neétodo para describir los efectos de la ppasiinamica ejercida por el ICM
en el marco de un modeldlrido, que combina simulaciones hidrogmicas cos-
molbgicas no disipativas con un modelo semiéiw de formaddn de galaxias.
La caractéistica novedosa de nuestra implemertia@s el hecho de que las pro-
piedades cineaticas y termodiamicas del ICM, responsable del efecto de RPS,
se obtienen a partir de las partlas de gas de las simulaciones hidradiicas.
Otros modelos semiarifitos se basan en simulaciones/ecuerpos puramente
dinamicas y deben, por lo tanto, formular bipsis extras para describir el ICM.

En primer lugar, describimos el@todo hbrido empleado, detallando tanto las
simulaciones SPH ddimulos de galaxias como ebdigo semianafico SAG to-
mado como punto de partida para nuestra nueva impleméntdeiRPS. A con-
tinuacbn, describimos las modificaciones necesarias para intirodigho efecto
enSAG, a saber: una estimari detallada del tanfim de los discos gatticos, el
calculo de las concentraciones y los gaetros de spin de los halos de DM, la
determinadn de las propiedades del ICM a partir de lasipatés de gas de las
simulaciones y elalculo de la masa de gas removida por RPS. Con estedn
determinamos las distribuciones de RP en fondel redshift eni@mulos de ga-
laxias, y evaluamos el efecto de RPS sobre el contenido delgasglores de las
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galaxias (Tecce et al. 2010). Extendimos luego dichostados a un rango as
amplio de masas de halos, comprendiendo halos de masasleqteg a grupos

de galaxias, encontrando que los perfiles de RP pueden apistadiante perfiles
analticos con paametros que dependen de la masa virial y el redshift (Teale et
2011a). Finalmente, consideramos un modelo en el cual RB@p@ afectar al

gas fiio del disco gdictico, remueve gradualmente el halo de gas caliente de una
galaxia sétlite. De esta manera los 8ltes pueden continuar renovando su reser-
vorio de gas fio por un cierto tiempo mediante el enfriamiento radiatiebghs
caliente, prolongando &l formacbn estelar en los mismos (Tecce et al. 2011b).
En lo que sigue presentamos las conclusiones generaleallgiot

Nuestra nueva implementaci de RPS en un modelo de formawide gala-
xias se diferencia de trabajos previos (Okamoto & NagasBDO&; Lanzoni et al.
2005; BDLO08) en el uso de las patilas de gas de la simuléci SPH subyacen-
te para obtener las propiedades del ICMefado RP-PG). Los modelos previos
recurren a aproximaciones ati@las para calcular la densidad del ICM, y se ven
forzados a suponer que el ICM se encuentra en equilibrio $tatrco. Dicha su-
posicibn podia no ser @lida para todos los halos, y existe evidencia en favor de
que la diramica turbulenta del ICM puede jugar un papel importante evda
lucion de los émulos (e.g. Sunyaev et al. 2003; Rebusco et al. 2008). Nuestr
método tiene la gran ventaja de que tiene en cuenta aitcemente la diamica
del ICM, a traes de las propiedades de las fatas SPH, y no requiere introdu-
cir patametros libres adicionales (comioes el caso de los modelos previos, que
necesitan dar pametros que caractericen a los perfiles de densidad utkzad

Los resultados obtenidos de nuestro modelét¢mo RP-PG) para las distri-
buciones de RP se comparan con los obtenidos a partir de ima&sh anaitica
equivalente a la empleada en trabajos previos, que coasitkeperfil de densi-
dad NFW para el gas caliente contenido en los halos de DM akekx con la
fraccion barbnica adoptada en las simulacionegfatdo RP-A). Analizamos la
dependencia con la distancia al centro del &y con el redshift de los va-
lores de RP dados por ambogtodos para dos conjuntos de halos de faosa
comparables atomulos: uno conl,;; ~ 10" A= M, (cimulos G14) y otro con
My ~ 10" h=1 M, (cimulos G15). Los valores de RP obtenidosselgps néto-
dos RP-PG y RP-A son utilizados por el proceso de RPS implenemiac!
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modelo semiandico, dando lugar a los model@\GRPy SAGRP-A respectiva-
mente. Dichos modelos proveen una polilaaie galaxias afectada por RPS; sus
resultados son comparados con los obtenidos del modélndssSAG, que no
considera RPS, de manera de evaluar el efecto de RPS sobrdezlidorde gas
frio de las galaxias. Nuestros principales resultados son:

» La RP estimada a partir delétodo RP-PG aumenta aproximadamente un
orden de magnitud en el centro de lasrwlos entrez = 1y z = 0, con-
sistentemente con el incremento en la densidad del ICM, yalqexfil de
velocidades de las galaxias respecto al ICM ya establecido en=1. Los
valores medios de RP no evolucionan mucho en la periferiasidilou-
los (/rvir 2 1), o que es consecuencia del comportamiento conjunto de la

densidad del ICM y las velocidades relativas. Esliimas se incrementan
en el tiempo, mientras que la densidad de ICM en la periferieedec

» Las distribuciones radiales de densidad del ICM, velociétativa al ICM
y la RP en el ratodo RP-PG presentan perfiles suavesd, y dichas dis-
tribuciones son muy bien descriptas por las estimacionaltiaas basadas
en perfiles NFW para la densidad del ICM. Sin embargo, el aoutefh de
ser bueno para > 1, en donde la forma de los perfiles de RP es similar pe-
ro los valores medios y los niveles dé $ 95° percentil parsSAGRP-Ase
desplazan hacia valores mayores en etado RP-A. Encontramos que el
calculo anditico sobreestima sisteéaticamente la RP cuando se la compara
con nuestro enfoque nuarico autoconsistente. La sobreestindbacmpeo-
ra cuando aumenta el redshift.

= La distribucbn de valores de RP experimentada por galaxia@isatentro
deri, estimada tanto ség el netodo RP-PG como por el RP-A, pueden
describirse bien mediante funciones gaussianas. Losagioedios de RP
obtenidos de ambosé&todos son mayores para ldamulos nés masivos,
una caractéstica que est presente a todo redshift. No obstante, la diferen-
cia entre los dos modelos se hacaswgrande a medida que uno considera
redshifts mayores y halos de menor masa. Esto sucede pasiperfiles
de densidad del ICM enimulos menos masivos, y en sus progenitores a
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alto redshift, son sistemas comparables a grupos de gale@ramasa vi-
rial ~ 10 — 10 h=t M, cuyas distribuciones de ICM no asttan bien
descriptas por el perfil aritito NFW adoptado. En el modelo RP-A la evo-
lucion de la RP media con el redshift easrsuave, especialmente en el caso
de los &mulos G14.

Para el netodo RP-PG, los valores medios de la RPzen 0 son @bi-

les (4,68x 102 h? dyn cn1?) y moderados (3,0% 10! 42 dyn cnr?)

para los émulos G14 y G15, respectivamente. La mayor parte de las ga-
laxias satlite en los @Gmulos masivos G15 ya ésexperimentando RP de
nivel moderado enr ~ 2,y enz < 0,5 alrededor de un 20 por ciento
de las galaxias s@lite experimentan niveles intensos de RP (del orden de
101 dyn cnm?). En el caso de lositnulos G14, la RP mediana es entre
moderada y @bil paraz < 1,5, y pocas galaxias experimentan alguna vez
niveles intensos de RPO® enz ~ 1 se tiene que una fraéei significativa

de los satlites comienzan a experimentar niveles moderados de RP.

Tomando como base nuestr@tado autoconsistente, encontramos que la
RPS tiene un fuerte efecto sobre el contenido de gasframbos conjuntos
de dimulos. Az = 0 la mayota de las galaxiasX70 por ciento) dentro
der,;; estin completamente desprovistas de su gas & partir del cual se
forman las estrellas. Esto constituye una diferencia t@tatn el modelo
sin RPS, en el cual la mayiarde las galaxias logran retener algo de gas
frio. En laépoca presentepl en las regiones interiores déroulos de
galaxias { < 0,5) las fracciones de galaxias desprovistas de gas llegan
a ser~40 por ciento. Observaciones de las fracciones de gas deamla
como funcon de la distancia al centro ddlmulo podran proveen fuertes
restricciones para los modelos.

La tasa a la cual el gasiéres removido de galaxias élites depende de
la masa virial de su halo anfibm. En nuestro nuevo mode®AGRP, las
fracciones de galaxias desprovistas de gas paraimsilos G14 aumenta
apreciablemente entre= 1 y 0, mientras que para losimulos G15 las
fracciones en el presente @sten su mayor parte establecidas ya=al.
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La nueva implementagn de RPS introducida en este trabajo puede adaptar-
se para funcionar con cualquier clase de simokaciunerica cosmdigica que
incluya la fisica del gas, sin importar el esquema ®&uico particular utilizado
para los alculos hidrodiamicos. Sin embargo, los resultados efjmxs de su
aplicacbn podian depender de los detalles de la implemebtaciuneérica. Por
ejemplo, el netodo SPH utiliza unérmino de viscosidad artificial para capturar
adecuadamente choques hidra@dimicos, y esta viscosidad puede suprimir arti-
ficialmente turbulencia en el ICM (Dolag et al. 2005; Agertzakt2007). Las
simulaciones usadas en este trabajo incluyen la viscosidiitial esandar. El
uso de una formulaon de baja viscosidad de SPH, o ugtedo de grilla, puede
resultar en un nivel mayor de turbulencia en el ICM. Esto f@odar lugar a que
la distribucbn de velocidades de galaxias relativas al gas sé@assrtemente de
las velocidades calculadas suponiendo un ICM hiétasi.

Usando el ratodo RP-PG, determinamos la RP como fandle la distancia al
centro del halo para grupos de galaxias con masas viriaJgs1dg M,; < 15,35
y para redshifts en el rango0 z < 3. Encontramos que los perfiles de RP obteni-
dos pueden ajustarse bien mediante modé)a®n paametros que dependen de
la masa virial y el redshift de una forma simple. Las presioipes que resultan
pueden ser aprovechadas para incluir el efecto de RPS enoa@#shianaficos
en los que el crecimiento de los halos de DM se determine ia gagimulaciones
cosmobgicas quealo incluyan DM, o mediante el formalismo EPS.

Los resultados presentados en el ldp 6 se basan en una muestra de sis-
temas de galaxias que se extiende hacia masas menores cectoedronjunto
de los @mulos de galaxias analizados en el Dalp 5 y los considerados por
BDLO08, caracterizados por madag M 2> 14. El gradiente de RP se vuelvam
pronunciado a medida que aumenta la masa virial; enllogitos masivos, la RP
en las regiones centrales €400 veces mayor que en= r;, mientras que en
halos del tamido de grupos de galaxias la RPgp es aproximadamente 10 por
ciento del valor central. Por otra parte, la RP en las regiexiesiores de iemulos
conlog M =15 es~5 x 10712 h2 dyn cnt2 enz = 0, del mismo orden de magni-
tud que la RP experimentada por galaxias en los centros dedwmiwg M = 13,5
en la mismaépoca. Usando simulaciones SPH, Roediger &dggen (2006) en-
cuentran que tales niveles de RP pueden remover alrededor deauo de la
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masa total de gas de una galaxia espiral de masa 10'! M. Se concluye
que es muy probable que galaxias enanas de masa eStel\/, en grupos de
todas las masas sufra@ndida de gas por efecto de RPS, por lo menos en el Uni-
verso local, en donde los niveles de RP son mayores en todgsilogs. Nuestros
resultados, en consecuencia, validan las conclusionesstdlBzi al. (2008) res-
pecto a que RPS es el mejor candidato para explicar la pohldeigalaxias dSph
observada en logienulos.

Las formulas de ajuste determinadas en este trabajo se obtuagrartir de
simulaciones de las regiones que rodeaimuos de galaxias masivos. Dichas
regiones son lo suficientemente grandes como para conteadsugna muestra
de grupos en el rango de masa considerado, libres de comizomipor pariculas
de contorno. Sin embargo, esto nos restringela 8nos pocos@mulos masivos
(en el intervalo ras masivo 8lo hay tres halos), y esto incrementa el error relativo
en los paametros de ajuste. Adicionalmente, como se meicantes, los ajus-
tes obtenidos potan depender de los detalles de la implemebtaciungrica,
principalmente de@mo se asignan posiciones y velocidades a las galaxiaaly cu
esquema nu#arico se emplea para simular la hidraghnica. De todos modos,
considerando el estado actual del conocimiento y laétégis usadas habitual-
mente, nuestra®fmulas de ajuste capturan notablemente bien los efecte®de
dados por nuestro modelo de panias de gas, sobre galaxias en diferentes masas
de halo a diferentes redshifts. En consecuenciaplasiflas de ajuste constituyen
una mejora significativa por sobre las aproximacionesiticad usadas hasta la
fecha para estimar el efecto de RPS.

Los resultados de grandes relevamientos de galaxias co8i0S%$ muestran
gue los modelos semiaifi@tos de forma@dn de galaxias actuales, si bien logran
reproducir la bimodalidad de color de la pobtatigeneral, producen un exceso
de galaxias en la secuencia roja rojas en un amplio rango dasimasto ha si-
do atribuido al efecto de estrangulagiimplementado en los modelos, 8acel
cual una galaxia pierde inmediatamente su reservorio dea@snte tan pronto
como se convierte en &dite, y el proceso de enfriamiento radiativo se detiene.
La formacbn estelar en la galaxia afectada coaéiren una escala de unos po-
cos Gyr hasta que se consume todo el gesdisponible; la galaxia se vuelve
progresivamente &s roja a medida que su poblagiestelar envejece.
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El efecto de estrangulam fue incluido originalmente para explicar la trans-
formacbn de galaxias de tipo ta@ en tipo temprano. Sin embargo, si bien se
lo ha considerado ya desde hace varigsadlas, no se conoce con exactitudlcu
proceso isico sera responsable de la remoéni de los halos de gas, nia@ues
su eficiencia. Diversos autores han argumentado que elgwroesponsable sar
RPS actuando en primer lugar sobre los halos de gas calienegy kobre los
discos de gas io (McCarthy et al. 2008; FO8; Bekki 2009), aunque otros auto-
res argumentan en favor de las fuerzas de marea debidastarkcgbn con el
potencial global del grupo dieulo (Weinmann et al. 2010).

Nuestro modelo autoconsistente para&tualo de RP en modelos de forma-
cion de galaxias constituye un excelente punto de partidagbastudio de esta
cueston. En el Caftulo 7 presentamos una nueva modifiéacdel @digo semi-
analtico empleado, en la cual el halo de gas caliente de |@ditest se remueve
gradualmente ya sea por efecto de RPS o de las fuerzas de mecea €t al.
2011b). El nétodo desarrollado para calcular la masa de gas calientavigan
por RPS se basa en el propuesto por F0O8, con varias diferelaciass importan-
te es nuestra nueva implementatde RP basada en las panias de gas. Por otra
parte, el modelo sencillo para TS se basa en los resultadas denulaciones de
N-cuerpos de Springel et al. (2008). Comparando los dos gssibecanismos
encontramos que, en los entornodsensos correspondientedianclos de ga-
laxias, RPS es el efecto predominante. Sin embargo, en Falbde masas @s
bajas la situacin no es tan clara, ya que en ellos la RP media es uno ordes
nes de magnitud &s baja que en losimulos y TS es s eficiente cuando mayor
sea el cociente entre la masa dekfitd y la masa del halBOF. A pesar de esto,
nuestros resultados indican que T&@ossefa importante en condiciones en que
la RP sea muy baja. En consecuencia, nuestros resultadosdamain escenario
en el cual el mecanismo que controla la rerbaadile gas de los halos @aticos
es dependiente del entorno. En ldsrulos de galaxias cof/ > 10 A=A,
RPS domina, y en sistemas menos masivos a alto redshift el imewaprincipal
podiia ser TS, aunque RPS teadmn efecto significativo para galaxias enanas de
baja masa o para galaxias cuy@bitas las lleven a las regiones centrale@sm
densas.

Todos los resultados agpresentados indican la importancia de incluir proce-
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sos fsicos relacionados con el entorno en los modelos seritianalde forma-
cion de galaxias. La RP causada por inter@ccion el ICM en grupos ylonulos
es lo suficientemente intensa como para inducir transfaomes significativas
en las propiedades de las galaxias. Sin embargo,qaeda trabajo importante
por realizar. En la presente tesis nos centramos en estdair la inclusbn del
efecto de RPS modifica las propiedades de las galaxias respect modelo de
referencia. En particular, para el caso de incluir una réémogradual del gas
contenido en los halos datticos, si bien se reduce el exceso de galaxias rojas,
la formacbn estelar ras prolongada en las galaxias&dig¢s hace que su conteni-
do en metales aumente por encima de los niveles observastosinBica que la
solucbn al problema de los colores requiere un estudis sofisticado conside-
rando en detalle el complejo problema del reciclado de methtre las distintas
fases de gas de una galaxia, y su réaaon el entorno a tré&s de procesos de
feedback por supernovas y AGNs.

Hay numerosos aspectos que pueden encararse a corimutmenando el
modelo desarrollado en el presente trabajo como punto didgavarios autores
(Bekki & Couch 2003; Kronberger et al. 2008; Kapferer et al.20dtan sugerido
que aderas de remover gas, la RP puede comprimir la fase moleculaStieEl
incrementar las SFRs de las galaxias afectadas. En partiasiaimulaciones de
Kapferer et al. (2009) muestran una importante foraeistelar que ocurre en la
cola de gas fo arrancado por RPS. Cuando el gas se transforma en estegtias d
de sufrir el efecto de RPS, por lo cual estas estrellas forenaolafuera del plano
del disco podian volver a caer hacia la galaxia, si se encuenttandentro de
su pozo de potencial. Esta “lluvia” de estrellas con bajo emim angular podia
transformar la morfoloig de la galaxia, y s& de inteés cuantificar la importan-
cia de este proceso. Por otra parte, Bekki (2009) muestraagteegel halo de gas
caliente afectado por RPS que se encuentra hacia el frentegidalxia sdtlite
(respecto a su diredm de movimiento) pierde momento angular y se apila en la
regibn central de la galaxia. En consecuencia, dicho gadgaiterar la metali-
cidad de la componente de bulbo de la galaxia o incluso pralesombustible
para reactivar un AGN pasivo.

El modelo desarrollado en esta tesis nos perangstudiar a futuro todas estas
cuestiones, contribuyendo a mejorar nuestro entendimaardrca de la evoluin
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de las galaxias en el Universo. En lacdda pasada, el enfoque estuvo puesto en
comprender las propiedades de la materia oscura y su edolln los poximos
anos el principal tema de estudio &da fisica de los bariones, en la cual queda
mucho terreno@n por explorar.
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Lista de abreviaturas

ACDM Modelo de materia oscuraidércon constante cosniglica

2dFGRS  Two-degree Field Galaxy Redshift Survey

AGN Active galactic nucleincleos gacticos activos

BH Black hole agujero negro

CCSN Core collapse supernoyaupernova de colapso daateo (tipos Ib/c
y 1)

CDM Cold dark mattermateria oscura fa

CMB Cosmic microwave backgrounddiacbn cdsmica de fondo

CMR Colour-magnitude relatiojrelacbn color-magnitud

DM Dark matter materia oscura

dSph Dwarf spheroidal galaxygalaxia enana esferoidal

EPS Extended Press-Schechter formalism

FOF AlgoritmoFriends-Of-Friendgara identificadn de estructura

G14 Simulaciones delimulos de galaxias con masal0“ A1 M,

G15 Simulaciones delimulos de galaxias con masal0” A1 M,

HI Hidrégeno abmico

ICM Intracluster mediummedio intraéimulo
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IMF

ISM

LF

LSB

NFW

RP

RP-A

RP-PG

RPS

SAG

SAGRP

SAGRP-A

SAGRP-F

SAGRP-H

Initial mass functionfuncion inicial de masa

Interstellar mediummedio interestelar de una galaxia
Luminosity functiopfuncion de luminosidad

Low surface brightness galaxgalaxia con bajo brillo superficial

Perfil de densidad para halos de materia oscura de Nagtab
(1997)

Ram pressurepresbn diramica

Método que calcula la prési diramica a partir de aproximaciones
analticas

Metodo que calcula la prési diramica a partir de la informatn
provista por simulaciones hidrodimicas

Ram pressure strippingemocdn de gas del ISM por efecto de pre-
sion dinamica

Modelo semianéico Semi-Analytic Galaxies

Modelo semianiiico SAG que incluye el efecto de RPS, determina-
do con el nétodo RP-PG

Modelo semiantico SAG que incluye el efecto de RPS, determina-
do con el nétodo RP-A

Modelo semiari@ito SAG que incluye el efecto de RPS, determina-
do a partir de ajustes a los resultados detedo RP-PG

Modelo semianiiico SAG que incluye el efecto de RPS, determina-
do con el neétodo RP-PG(nicamente para la fase de gas caliente

SAGRP-HC Modelo semiani@ico SAG que incluye el efecto de RPS, determi-

nado con el ratodo RP-PG, tanto para el gas caliente como para el
gas fio de una galaxia
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SDSS Sloan Digital Sky Survey

SFR Star formation ratetasa de formabn estelar

SPH Smoothed particle hydrodynamjésdrodiramica con partulas sua-
vizada

TS Tidal stripping remocbn de material por efecto de mareas gravita-

torias
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