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Resumen
En el presente trabajo se estudia la influencia del medio ambiente en el que

se encuentran las galaxias sobre su formación y evolucíon, a trav́es de la interac-

ción entre la galaxia y el gas caliente y difuso del medio intracúmulo (intraclus-

ter medium, ICM). Las galaxias en ćumulos pueden moverse a velocidades casi

superśonicas, experimentando una considerable presión dińamica ejercida por el

ICM sobre el medio interestelar de la galaxia en movimiento. Este efecto se de-

nominaram pressure stripping(RPS), y puede remover una fracción significativa

del contenido de gas frı́o de la galaxia. Implementamos este proceso dentro de

un modelo h́ıbrido de formacíon de galaxias, que combina simulaciones hidro-

dinámicas no disipativas de cúmulos de galaxias con un modelo semianalı́tico de

formacíon y evolucíon de galaxias que contempla los procesos fı́sicos que afectan

a los bariones. Para ello fue necesario desarrollar un método para calcular los ta-

maños de los discos galácticos, teniendo en cuenta los efectos del halo de materia

oscura anfitríon y la presencia de bulbos galácticos. Una importante innovación

respecto a trabajos anteriores es el uso de las partı́culas de gas de las simulaciones

hidrodińamicas para obtener las propiedades cinemáticas y termodińamicas del

ICM, logrando aśı un método autoconsistente. Caracterizamos las distribuciones

de RP obtenidas con nuestro nuevo modelo para cúmulos de galaxias simulados

de distintas masas, encontrando que la RP media crece con la masa del ćumulo y

la edad del Universo. Los perfiles de RP en función de la distancia al centro del

halo obtenidos con nuestra nueva implementación pueden aproximarse mediante

perfiles analı́ticos, con paŕametros que dependen de manera sencilla de la masa

del halo y el corrimiento al rojo. Los ajustes determinados serán de gran utilidad

para incluir RPS en otros modelos de formación de galaxias. Finalmente, cuando

se considera la posibilidad de que las galaxias conserven suhalo de gas calien-

te al convertirse en satélites, mostramos que la implementación de RPS como un

proceso de dos etapas, afectando en primer lugar al halo de gascaliente y luego

al gas fŕıo, permite obtener una distribución de colores para las galaxias simula-

das en mejor acuerdo con las observaciones, resolviendo un defecto coḿun a los

modelos semianalı́ticos actuales.

Palabras clave:galaxias: formacíon – galaxias: evolución – ćumulos de galaxias

– medio intergaĺactico – ḿetodos nuḿericos.
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Effects of environment on the formation and evolu-

tion of galaxies

In this work we study the influence of the ambient medium in which a galaxy

resides on its formation and evolution, through the interaction between the galaxy

and the hot, diffuse gas of the intracluster medium (ICM). Galaxies in clusters

can move through the ICM at velocities close to supersonic, and thus experience

a considerable ram pressure (RP) exerted by the ICM on the interstellar medium

of the moving galaxy. This effect is called ram pressure stripping (RPS), and it

can remove a significant fraction of the cold gas content of a galaxy. We imple-

ment the RPS process within a hybrid model of galaxy evolution, which combines

hydrodynamical non-radiative simulations of galaxy clusters with a semi-analytic

model of galaxy formation and evolution which handles the baryonic physics.

This required the development of a method to calculate the sizes of galactic discs,

taking into account the effects of their host dark matter halo and the presence of

galactic bulges. An important innovation with respect to previous works is the

use of the gas particles in the hydrodynamical non-radiative simulations to ob-

tain the kinematical and thermodynamical properties of theICM. This allows a

self-consistent estimation of the RPS experienced by satellite galaxies. We cha-

racterize the distributions of RP obtained with our new modelin simulated galaxy

clusters of different masses, and we find that the mean RP growswith the cluster

mass and the age of the Universe. The RP profiles as a function ofdistance to the

centre of the system obtained with our new implementation canbe well fitted by

analytic profiles, with parameters that depend on system massand redshift in a

simple fashion. The fits provided here will prove very usefulto include RPS in

galaxy formation models which do not include gas physics. Finally, considering

the possibility that galaxies keep their hot gas reservoir when becoming satellite

systems, we show how implementing RPS as a two-stage process,which affects

first the hot gas haloes of galaxies and then the cold disc gas,allows to recover a

distribution of simulated galaxy colours which is in betteragreement with obser-

vations, solving a defect common to current semi-analytic models.

Key words: galaxies: formation – galaxies: evolution – galaxies: clusters: general

– (galaxies:) intergalactic medium – methods: numerical.
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4.1. Determinacíon de las propiedades del ICM . . . . . . . . . . . . . 70
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7. Regulacíon por RPS de la acrecíon de gas en galaxias satélites 121
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6.5. Valores de los parámetros obtenidos del ajuste de la evolución
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1

Caṕıtulo 1

Introducci ón

Determinar cúando y ćomo las galaxias se forman en el Universo, y qué pro-

cesos f́ısicos determinan sus propiedades observadas, es uno de lostemas de in-

vestigacíon más importantes de la actualidad, impulsando el desarrollo cient́ıfico

y la construccíon de nuevas e importantes instalaciones durante laúltima d́ecada.

Recientes relevamientos de galaxias en gran escala han provisto datos observacio-

nales de gran precisión, que proveen una imagen detallada de las propiedades de

las galaxias y ćomo el entorno en el que residen influencia dichas propiedades. Sin

embargo, áun no queda claro cuáles mecanismos fı́sicos son los principales res-

ponsables de las diferencias observadas entre las galaxiasque pueblan diferentes

entornos. Esta cuestión es en la actualidad materia de intenso debate, involucrando

a todos los campos de la Astrofı́sica moderna: teorı́a, observaciones y simulacio-

nes nuḿericas.

El objetivo de este trabajo de tesis es estudiar la influenciade entornos de

distinta densidad sobre las propiedades fı́sicas de las galaxias, contribuyendo al

entendimiento general sobre la formación y evolucíon de las mismas. Esto se lle-

va a cabo utilizando un modelo hı́brido, que combina simulaciones numéricas

hidrodińamicas deN -cuerpos con un modelo semianalı́tico de formacíon y evo-

lución de galaxias, que ha sido mejorado para el presente propósito. En particular,

nos enfocaremos en el estudio del efecto que la interacción hidrodińamica entre

el medio interestelar de las galaxias (interstellar medium, ISM) y el gas caliente

y difuso del medio intergaláctico e intraćumulo (intracluster medium, ICM) tiene



2 CAṔITULO 1.

sobre las propiedades observadas (Tecce et al. 2010, 2011a). Tambíen considera-

remos el problema de la evolución de los colores de las galaxias, que no es bien

reproducida por los modelos de formación actuales, y exploraremos una posible

solucíon al mismo (Tecce et al. 2011b). En este capı́tulo resumimos los aspectos

teóricos y observacionales relevantes para esta tesis.

1.1. Galaxias y su entorno

Observacionalmente, se define el entorno de una galaxia a través de la densi-

dad en ńumero, en una determinada región del cielo, de galaxias cuya luminosi-

dadL (i.e. la cantidad de energı́a electromagńetica radiada por unidad de tiempo)

sea mayor a un cierto lı́miteLlim. Alternativamente, puede cuantificarse el entorno

determinando la distancia media a laN -ésima galaxia vecina cuya luminosidad

sea mayor aLlim. Muchas galaxias se encuentran relativamente aisladas de otras

galaxias similares, y otras forman parte degrupos de galaxiascon 2–10 galaxias

brillantes y un ńumero mayor de galaxias satélites, contenidas en un diámetro

de 1 a 2 Mpc. Los entornos ḿas densos corresponden a loscúmulos de galaxias,

que contienen del orden de 50–1000 galaxias en un diámetro de 2 hasta 10 Mpc

(Figura 1.1).

Antes de continuar es conveniente aclarar el significado de algunos t́erminos.

En Astronoḿıa se define elcolor de un objeto como la diferencia entre las mag-

nitudes observadas en dos filtros diferentes. Por convención, en la resta se pone

en primer lugar la magnitud correspondiente al filtro de menor longitud de on-

da. De esta forma cuanto mayor es el color más “rojo” es el objeto, teniendo en

cuenta que la magnitud es una escala logarı́tmica en la cual a mayor luminosi-

dad le corresponde menor magnitud. Se emplea el términometalespara referirse

a todos los elementos quı́micos ḿas pesados que el helio, por razones históri-

cas, y lametalicidadZ de un sistema se define como la fracción de la masa total

del sistema contenida en metales. Lasépocas en la evolución del Universo se

expresaŕan en t́erminos delcorrimiento al rojoz, al cual nos referiremos frecuen-

temente mediante su nombre en inglés, redshift. La expansíon del Universo se

describe mediante la ley de Hubble,Vr = H0 d, que relaciona la velocidad ra-

dial Vr de las galaxias con la distanciad a 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 constelación de la Osa Mayor, ejemplo de una galaxia relativamente aislada.
Abajo: regíon central del ćumulo de galaxias de Coma, uno de los cúmulos ḿas
densos conocidos. La gran mayorı́a de los objetos en la imagen son galaxias. Crédi-
tos: NGC 4013, R. Jay Gabany (Blackbird Observatory), D. Martı́nez-Delgado (IAC,
MPIA), M. Pohlen (Cardiff), S. Majewski (U. Virginia), J. Peñarrubia (U. Victoria),
C. Palma (Penn State); Coma, D. Carter et al. (LJMU), Coma HST ACS Treasury
Team, NASA, ESA, Hubble Heritage (STScI/AURA).
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Figura 1.2: Clasificacíon de las galaxias según Hubble (1936). Las galaxias se divi-
den en dos categorı́as generales:eĺıpticasa la izquierda yespiraleso dediscoa la
derecha. Las galaxias elı́pticas se clasifican de E0 a E7 según su grado de excentrici-
dad, siendo las E0 las ḿas esf́ericas. Las galaxias espirales se dividen a su vez en dos
clases, SB y S, según presenten o no una estructura central de barra, respectivamente,
y las letras a, b y c indican un grado creciente de separación entre los brazos espirales.
Muchas galaxias espirales presentan una componente esferoidal denominadabulbo
en su centro. En las galaxias Sa/SBa, el bulbo es más importante que en las Sc/SBc.
Las galaxias espirales que no presentan bulbo se denominan Sd (no se muestran en
el diagrama). En el centro del diagrama, las galaxias S0 son galaxias de tipo disco
pero que no muestran ninguna estructura de brazos espirales; son también llamadas
galaxiaslenticulares. Las galaxias a la izquierda se denominan detipo tempranoy
las de la derechatipo tard́ıo. Existe una categorı́a adicional de galaxias que no son
ni eĺıpticas ni espirales, denominadas galaxiasirregulares. Figura corteśıa del Sloan
Digital Sky Survey (SDSS),http://skyserver.sdss.org/dr8/en/.
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época actual del parámetroH0, la constante de Hubble, se encuentra en el rango

50–80 km s−1 Mpc. Es habitual indicar explı́citamente la incerteza en la constante

de Hubble, definiendoh como el valor deH0 en unidades de 100 km s−1 Mpc.

Seǵun el modelo cosmológico de mayor aceptación en la actualidad, la estruc-

tura a gran escala observada en el Universo se originó a partir del colapso por

inestabilidad gravitatoria de pequeñas fluctuaciones en la distribución primordial

de materia. Dichas inhomogeneidades crecieron hasta exceder la densidad media

del Universo, y colapsaron formando sistemas ligados gravitatoriamente. Dichos

sistemas luego se fusionan para formar estructuras mayores. Las evidencias ob-

servacionales provistas por recientes relevamientos de laradiacíon ćosmica de

fondo (cosmic microwave background, CMB) y de la distribucíon de galaxias a

escala cosmológica respaldan este paradigma, el cual postula un Universoespa-

cialmente plano cuya densidad de energı́a est́a compuesta por∼5 por ciento de

bariones,∼25 por ciento materia oscura frı́a (cold dark matter, CDM) y el resto

corresponde a energı́a oscura, que es representada por una constante cosmológi-

caΛ. Los grupos de galaxias corresponden a sistemas cuya masa total (bariones

más materia oscura) es del orden de 1013 M⊙, y los ćumulos a sistemas con masa

total& 1014 M⊙.

El estudio de la relación entre las galaxias y su entorno comenzó con el trabajo

pionero de Hubble & Humason (1931), quienes ya observaron que la morfoloǵıa

de las galaxias no es independiente de la densidad local. Hubble (1936) introdu-

jo una clasificacíon morfoĺogica que contińua siendo ampliamente utilizada. Las

galaxias se dividen en dos categorı́as generales (Figura 1.2): en primer lugar las

eĺıpticaso detipo temprano, de forma esferoidal, cuyo perfil de intensidad (lumi-

nosidad por unidad déarea) se puede describir según (Śersic 1968)

I(r) ∝ exp
[

(−r/r0)
1/n

]

, (1.1)

conn ≃ 4 (de Vaucouleurs 1948). Por otro lado están las galaxiasespirales, de

discoo detipo tard́ıo. Los perfiles de intensidad de los discos galácticos son apro-

ximadamente exponenciales, y se pueden describir mediantela fórmula

I(R) =
I0

2πR2
d

exp(−R/Rd), (1.2)
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Figura 1.3: Diagrama color-magnitud para galaxias del SDSS az < 0,1. Los contor-
nos representan la densidad en número de galaxias, espaciados logarı́tmicamente con
cuatro contornos por cada factor 10. Las regiones azul y roja muestranla zona com-
prendida entre± 1σ del color medio para las secuencias azul y roja, respectivamente.
Las ĺıneas punteadas representan galaxias de igual masa estelar, usando loscocientes
masa-luminosidad de Kauffmann et al. (2003). Figura de Baldry et al. (2004).

dondeRd es elradio de escaladel disco1 e I0 la intensidad central. Las galaxias

de disco suelen poseer en su centro una componente de tipo esferoidal, denomi-

nadabulbo. En los entornos densos predominan las galaxias de tipo temprano

(ver Figura 1.1, panel inferior), mientras que las galaxiasespirales se encuen-

tran preferentemente en el campo2 (relación morfoloǵıa-densidad, Dressler 1980;

ver tambíen Whitmore, Gilmore, & Jones 1993 y Domı́nguez, Muriel, & Lambas

2001).

En ãnos recientes, los grandes relevamientos de galaxias (large-scale galaxy

surveys) tales como el Sloan Digital Sky Survey (SDSS, York et al. 2000) o el

1En todo este trabajo usaremos la siguiente convención: r y R representan las coordenadas
radiales usuales en coordenadas esféricas y ciĺındricas, respectivamente.

2En el presente trabajo usaremos la expresión “galaxias de campo” para referirnos a todas las
galaxias que no pertenezcan a cúmulos.
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Two-degree Field Galaxy Redshift Survey (2dFGRS, Colless et al. 2001) proveen

un mapa detallado de la distribución de galaxias en el Universo y una enorme

cantidad de información sobre sus propiedades espectroscópicas y fotoḿetricas:

luminosidades, tamaños, colores, historias de formación estelar, masas, disper-

siones de velocidad y propiedades de las lı́neas de emisión. Los datos de estos

relevamientos han establecido que la distribución de colores de la población de

galaxias es bimodal (Figura 1.3), con unasecuencia rojay unasecuencia azul

(Strateva et al. 2001; Blanton et al. 2003; Bell et al. 2004; Baldry et al. 2004). La

clasificacíon de las galaxias en rojas y azules no tiene una relación sencilla con

el criterio morfoĺogico de Hubble (Blanton & Moustakas 2009). Las galaxias de

la secuencia azul son en su gran mayorı́a galaxias de disco, con activa formación

estelar (Figura 1.4). La secuencia roja, en cambio, está poblada por una mezcla de

tipos. El extremo de baja luminosidad consiste en galaxias elı́pticas enanas (dwarf

spheroidals, dSph). Para magnitudes absolutasMr . −19, la secuencia roja es

una mezcla de espirales enrojecidas, galaxias lenticulares y eĺıpticas gigantes (Fi-

gura 1.5); estaśultimas son la población dominante en las luminosidades más

altas. Lo que la mayorı́a de las galaxias en la secuencia roja sı́ tienen en coḿun es

que se trata de sistemas pasivos con escasa o nula formación estelar.

Las dos poblaciones de galaxias, roja y azul, se observan en todos los dife-

rentes entornos. Lo que depende del entorno es la importancia relativa de una

secuencia respecto de la otra (e.g. Balogh et al. 2004; Martı́nez, Coenda, & Mu-

riel 2010). En el Universo local (z ≃ 0), si consideramos entornos cada vez más

densos, la secuencia roja se hace cada vez más dominante (Figura 1.6). La frac-

ción de galaxias en la secuencia roja depende fuertemente del entorno (Baldry

et al. 2006, Figura 1.7), de manera que el color medio de las galaxias es la propie-

dad que mejor correlaciona con el entorno local (Blanton et al. 2005; Mart́ınez &

Muriel 2006). La tasa de formación estelar (star formation rate, SFR) de una ga-

laxia, adeḿas de estar relacionada con el color de la misma, también depende del

entorno. En los entornos de mayor densidad, las SFRs se ven fuertemente suprimi-

das para galaxias en un amplio rango de masas estelares (Kauffmann et al. 2004).

Sin embargo, esta situación podŕıa ser diferente az ∼ 1, en donde la dependencia

con el entorno serı́a mucho ḿas d́ebil (e.g. Poggianti et al. 2008).
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Figura 1.4: Imágenes de galaxias tipo disco seleccionadas al azar de la muestra del
SDSS. Las iḿagenes están ordenadas por magnitud absoluta en la dirección horizon-
tal, deMr− 5log h ∼ −18,5 hasta−22 de izquierda a derecha, y por colorg − r en
la direccíon vertical, desde 0,2 hasta 0,9 magnitudes de abajo hacia arriba. De esta
forma las galaxias disco ḿas brillantes y rojas están arriba a la derecha. Nótese la
falta de galaxias de disco brillantes y azules. Figura tomada de Blanton & Moustakas
(2009).
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Figura 1.5: Imágenes de galaxias elı́pticas seleccionadas al azar de la muestra del
SDSS. Las iḿagenes están ordenadas por magnitud absoluta en la dirección horizon-
tal, deMr− 5log h ∼ −18,5 hasta−22 de izquierda a derecha, y según el cociente
C90 ≡ r90/r50 en la direccíon vertical, donder50 y r90 son los radios que encierran
un 50 por ciento y un 90 por ciento de la luminosidad total de la galaxia, respectiva-
mente.C90 va desde 2,2 hasta 3,8 de abajo hacia arriba. De esta forma las galaxias
eĺıpticas ḿas brillantes y concentradas están arriba a la derecha. Figura tomada de
Blanton & Moustakas (2009).
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Figura 1.6: Diagramas color-masa estelar para galaxias del SDSS az < 0,1 en fun-
ción de la densidad del entorno, definida comoΣ = 5/πd2 donded es la distan-
cia proyectada sobre el plano del cielo al quinto vecino más pŕoximo con magnitud
Mr < −20. El panel de arriba a la izquierda representa un entorno de densidad ba-
ja, mientras que el panel de abajo a la derecha representa cúmulos de galaxias. Los
contornos representan densidad en número de galaxias, espaciados logarı́tmicamente.
Las regiones sombreadas marcan las secuencias azul y roja; nótese que las secuencias
no cambian de posición para distintos entornos. Figura de Baldry et al. (2006).

Figura 1.7: Izquierda: fraccíon de galaxias en la secuencia roja como función de la
densidadΣ. Las ĺıneas y śımbolos indican diferentes rangos de masa estelar. Derecha:
fracción de galaxias en la secuencia roja como función de la masa estelar. Las lı́neas
y śımbolos indican diferentes densidades del entorno. Figuras de Baldry etal. (2006).
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1.2. Galaxias de disco en ćumulos

En los ćumulos, las galaxias de disco no sólo son menos frecuentes que en

el campo sino que también se diferencian de las galaxias de disco del campo en

un ńumero de propiedades (ver Boselli & Gavazzi 2006). En las galaxias de tipo

tard́ıo, el hidŕogeno at́omico o HI es el principal componente del ISM, a partir del

cual se forman las estrellas. La distribución del HI en galaxias de disco aisladas se

extiende t́ıpicamente ḿas alĺa del disco visible formado por estrellas3. Densidades

de columna de∼1020 átomos cm−2 se observan a distancias de∼1,8 veces el

diámetroóptico (e.g. Broeils & Rhee 1997).

Para el caso de las galaxias de disco en cúmulos, un ńumero importante de

trabajos (Haynes, Giovanelli, & Chincarini 1984; Warmels 1988; Cayatte et al.

1990; Hoffman et al. 1996; Bravo-Alfaro et al. 2000; Solanes et al. 2001; Gio-

vanelli et al. 2005; Gavazzi et al. 2006; Hughes & Cortese 2009) muestran que

dichas galaxias tienen en promedio un menor contenido de HI que las galaxias

de campo. Estos estudios observacionales definen ladeficiencia en HI como la

diferencia logaŕıtmica entre la masa de HI observada y el valor medio en obje-

tos aislados de similar tamaño y morfoloǵıa. Solanes et al. (2001) analizaron las

propiedades de∼1900 galaxias en 18 cúmulos cercanos y concluyeron que 2/3

de dichos ćumulos est́an compuestos por galaxias deficientes en HI dentro de un

radio∼1 Mpc, con la deficiencia aumentando hacia el centro de los cúmulos. Hug-

hes & Cortese (2009) estudian una muestra completa de galaxiasen el ćumulo de

Virgo y sus alrededores, encontrando claras señales de la relación entre entorno,

color y deficiencia de HI (Figura 1.8).

Las galaxias de disco en cúmulos tienen SFRs ḿas bajas y colores ḿas rojos

que galaxias similares en el campo, lo cual está probablemente relacionado con

la deficiencia en HI (Kennicutt 1983; Gavazzi et al. 2002, 2006). El gas del ISM

de las galaxias deficientes en HI tiene en promedio una metalicidad más alta que

objetos similares con un contenido normal de gas. Esto se interpreta como resul-

tado de que los metales se distribuyen en una menor cantidad de gas, por lo que

aumenta su concentración (Boselli & Gavazzi 2006).

3El radio del disco visible se suele asociar conR25 o el radio de Holmberg, la isofota en la
cual el brillo superficial cae a 25́o 26,5 mag arcsec−2, respectivamente (en magnitud aparente).
Esto corresponde a un radio total para el disco deRdisc ≃ 4–5Rd (Bertin 2000, p. 33–34).
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Figura 1.8: Diagramas color-masa estelar para galaxias en la región de campo en
los alrededores del cúmulo de Virgo (arriba) y para las galaxias pertenecientes al
cúmulo (abajo), tomados del trabajo de Hughes & Cortese (2009). En los paneles
de la izquierda, los triángulos rojos corresponden a galaxias de tipo temprano y los
ćırculos azules a galaxias de tipo tardı́o. En los paneles a la derecha se indican las
galaxias deficientes en HI con ćırculos verdes, y las galaxias con contenido normal
de HI con cuadrados azules.
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Figura 1.9: Imagenóptica en bandaR de NGC 4522, una galaxia de disco del cúmulo
de Virgo, superpuesta a los contornos de densidad de gas HI. Nótese el disco estelar
sin perturbar, y la distribución 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 de cúmulos no parecen ser deficientes

en hidŕogeno molecular respecto a las galaxias de campo. Tı́picamente, el H2
representa∼15 por ciento del contenido del ISM en galaxias disco del campo.

En galaxias de disco en cúmulos se observan masas de H2 comparables a las

observadas en galaxias similares en el campo (Boselli, Lequeux, & Gavazzi 2002).

Estudios que obtuvieron mapas de alta resolución de la distribucíon de HI en

galaxias (Warmels 1988; Cayatte et al. 1990, 1994; Bravo-Alfaro et al. 2000; Bo-

selli et al. 2002) han mostrado que la deficiencia en HI de las galaxias en cúmulos

est́a relacionada con una menor extensión espacial del gas. Por ejemplo, en el

cúmulo de Virgo un 52 por ciento de las galaxias disco presentadiscos de HI trun-

cados (Koopmann & Kenney 2004). La Figura 1.9 muestra el casode la galaxia

NGC 4522, un claro ejemplo que posee una distribución de HI de mucho menor

extensíon que el disco de estrellas. NGC 4522 está asociada a la subestructura en

Virgo alrededor de la galaxia elı́ptica 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 tamãno en un factor 30 y superpuesta a una imagen de contornos de intensidad
de emisíon de rayos X en Virgo por B̈ohringer et al. (1994). En la imagen se indi-
can las posiciones de las galaxias elı́pticas gigantes M87, M86 y M49, asociadas a
subćumulos. Figura de Kenney et al. (2004).
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1.3. Procesos fı́sicos causados por el entorno

Las observaciones descriptas anteriormente sugieren un escenario en el cual

las galaxias son transformadas de sistemas azules con formación estelar activa en

objetos pasivos de la secuencia roja. Los responsables de dicha transformación

seŕıan procesos fı́sicos que remueven gas de las galaxias, suprimiendo en conse-

cuencia su formación estelar. Estos procesos deberı́an ocurrir preferencialmente

en entornos de alta densidad. Distintos mecanismos fı́sicos que podrı́an producir

esta transformación han sido propuestos en la literatura; sin embargo, a pesarde

que la influencia del entorno sobre las propiedades de las galaxias es conocida

desde hace d́ecadas, áun no existe certeza sobre cuál o cúales de los procesos pro-

puestos son responsables de generar las propiedades observadas. A continuación

describiremos brevemente los principales procesos considerados.

1.3.1. Interacciones gravitatorias y fusiones entre galaxias

En el marco del modeloΛCDM (que discutiremos en el Capı́tulo 2), las es-

tructuras se ensamblan jerárquicamente mediante fusiones (mergers). El rema-

nente de la fusión entre dos galaxias de disco de masa similar posee propiedades

muy similares a las de galaxias elı́pticas (e.g. Barnes 1996). Aunque este modelo

provee una excelente explicación para las propiedades de las galaxias elı́pticas en

cúmulos (Kauffmann & Charlot 1998; Nagashima & Gouda 2001; Okamoto &

Nagashima 2001), no puede reproducir la población de galaxias con valores inter-

medios del cociente entre la luminosidad del bulbo y la luminosidad total,B/T

(e.g. Diaferio et al. 2001; Okamoto & Nagashima 2003). Adicionalmente, las fu-

siones entre galaxias son predominantes antes de laépoca de formación de los

cúmulos masivos, ya que las dispersiones de velocidad de las galaxias en ćumulos

son altas (σV ≃ 800 km s−1, e.g. Becker et al. 2007) y en consecuencia las velo-

cidades relativas de galaxias son demasiado elevadas como para que las fusiones

sean frecuentes (Ghigna et al. 1998; Mihos 2004).

Aun cuando no lleguen a fusionarse, la interacción gravitatoria entre dos gala-

xias que pasen relativamente cerca una de otra puede tener unefecto significativo,

como sugieren trabajos tanto teóricos (Moore et al. 1996; Perez et al. 2006a,b)



16 CAṔITULO 1.

como observacionales (Ellison et al. 2008; Perez et al. 2009). Moore et al. (1996)

examinaron el efecto de las interacciones gravitatorias rápidas entre pares de ga-

laxias, un proceso al que denominaron “acoso galáctico” (galaxy harassment)4.

Estas interacciones pueden entregar energı́a a las estrellas de los discos galácti-

cos, hacíendoles ganar componente de movimiento en la dirección perpendicular

al disco, e induciendo flujos de gas hacia las regiones centrales. Todo esto puede

transformar a galaxias enanas de tipo Sc/Sd en dSph (las galaxias ḿas masivas,

en virtud de su mayor pozo de potencial, son más resistentes a las interacciones).

Existe de hecho evidencia de que las propiedades de las dSphsdifieren de las de

galaxias eĺıpticas gigantes, lo que sugiere un escenario distinto parasu formacíon

(Kormendy et al. 2009; aunque véase también Graham & Guzḿan 2003 para una

idea opuesta). Sin embargo, las altas velocidades relativas antes mencionadas ha-

cen que los tiempos de interacción en ćumulos sean muy cortos, por lo que este

efecto seŕıa más relevante en grupos de galaxias.

1.3.2. Remocíon del halo de gas caliente de galaxias satélites

Otro proceso de relevancia es la remoción del halo difuso de gas caliente

(T ∼ 106 K) que rodea a una galaxia, luego de queésta se convierte en satéli-

te de un grupo o ćumulo. Todo el material del halo que se encontraba atrapado en

el pozo de potencial de la galaxia es removido y pasa a formar parte del medio

intergaĺactico que permea el grupo o cúmulo. Este proceso se denomina “estran-

gulacíon” (strangulation, Larson, Tinsley, & Caldwell 1980). Las galaxias renue-

van su contenido de gas frı́o, a partir del cual se forman las estrellas, acretando

gas caliente de su halo por enfriamiento radiativo. Si se remueve el gas caliente,

la galaxia afectada consume todo su gas frı́o en una escala de unos pocos Gyr

(e.g. Gallagher, Hunter, & Bushouse 1989), terminando su formacíon estelar y

volviéndose progresivamente más roja a medida que su población estelar enveje-

ce.

La estrangulación es una componente estándar en los modelos semianalı́ticos

de formacíon y evolucíon de galaxias (ver Capı́tulo 2), que reproducen exitosa-

4Tan śolo el primero de una serie de nombres desafortunados que encontraremos a lo largo de
esta tesis.
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mente propiedades globales observadas de las galaxias tales como la funcíon de

luminosidad y relaciones masa-metalicidad (ver Baugh 2006). Este es eĺunico

efecto del entorno incluido rutinariamente en modelos de formacíon de galaxias.

Dado que todo el gas caliente es removido tan pronto una galaxia se convierte en

sat́elite, sin importar de qúe sistema, este efecto procede de la misma forma en

grupos y ćumulos. La estrangulación ha sido propuesta para explicar los gradien-

tes de SFR observados en cúmulos (Balogh, Navarro, & Morris 2000; Kawata &

Mulchaey 2008), pero estudios recientes muestran que podrı́a ser responsable de

que las fracciones de galaxias satélites rojas en los modelos resulten demasiado

altas comparadas con las observaciones (e.g. Weinmann et al. 2006; Kimm et al.

2009).

1.3.3. Interacciones hidrodińamicas:ram pressure stripping

Las interacciones gravitatorias o el efecto de estrangulación no pueden re-

mover exclusivamente las regiones externas de los discos deHI, por lo que no

pueden ser el origen de la deficiencia de HI observada en ćumulos (Boselli &

Gavazzi 2006). Esta puede ser explicada como resultado de lasinteracciones en-

tre las galaxias y el gas caliente y difuso que constituye el ICM. Existe amplia

evidencia en favor de dichas interacciones (ver e.g. van Gorkom 2004). Las gala-

xias en ćumulos se mueven a través del ICM a velocidades que pueden llegar a

ser superśonicas (Faltenbacher & Diemand 2006), con lo cual experimentan una

considerable presión dińamica (ram pressure, RP). Gunn & Gott (1972, en ade-

lante GG72) propusieron un criterio simple para estimar el efecto de dicha presión

sobre el gas frı́o del disco gaĺactico. La RP se calcula según

Pram ≡ ρICMv
2, (1.3)

dondeρICM es la densidad ambiente yv la velocidad de la galaxia relativa al ICM.

CuandoPram excede la fuerza restauradora debida a la gravedad de la propia ga-

laxia, el gas fŕıo del disco es removido. Este proceso se denominaram pressure

stripping(RPS).

El efecto de RPS actúa śolo sobre la componente gaseosa de la galaxia, por lo
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Figura 1.11: Simulacíon hidrodińamica 3D del efecto deram pressure stripping
(RPS) actuando sobre una galaxia de disco con masa estelar 1011M⊙ y Rd = 4 kpc,
del trabajo de Roediger & Brüggen (2007). Los colores indican densidad del gas, des-
de 10−28 g cm−3 (violeta) hasta 10−24 g cm−3 (rojo). Los tiempos transcurridos, de
izquierda a derecha y de arriba hacia abajo, son∆t = 0, 50, 100, 120, 140 y 200 Myr.
La lı́nea negra marca láorbita de la galaxia a través del ICM; dicháorbita lleva a la
galaxia desde una distancia∼1 Mpc, con una velocidad subsónica (arriba, izquierda),
hasta pasar cerca del centro del cúmulo a velocidades supersónicas (abajo, izquierda;
nótese la onda de choque).
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cual su signatura caracterı́stica es la presencia de discos de gas perturbados, mien-

tras que los discos estelares permanecen inalterados. Hay un número importante

de galaxias cuyas propiedades observadas pueden explicarse como resultado de la

accíon de RPS (e.g. Koopmann & Kenney 2004; Crowl et al. 2005; Boselliet al.

2006; Cortese et al. 2007; Vollmer 2009). Por ejemplo, la galaxia NGC 4522 del

cúmulo de Virgo (Figuras 1.9 y 1.10) antes mencionada es un fuerte candidato a

estar experimentando RPS tras un pasaje a través del ćumulo, lo que se eviden-

cia no śolo por la presencia de un disco de gas truncado sino también porque la

distribucíon de gas se encuentra desplazada hacia uno de los lados de la galaxia.

RPS podŕıa ser el mecanismo responsable de convertir a las galaxias enanas irre-

gulares, t́ıpicamente ricas en gas, en galaxias dSph con muy bajo contenido de gas

(Boselli et al. 2008).

En laúltima d́ecada, el efecto de RPS ha sido extensamente estudiado utilizan-

do simulaciones nuḿericas hidrodińamicas de galaxias individuales (e.g. Abadi,

Moore, & Bower 1999; Quilis, Moore, & Bower 2000; Schulz & Struck 2001;

Marcolini, Brighenti, & D’Ercole 2003; Roediger & Hensler 2005; Roediger &

Brüggen 2006, 2007; Kronberger et al. 2008). Los resultados deestos trabajos,

que emplean diferentes métodos nuḿericos para tratar la fı́sica del gas, coinciden

en que el criterio propuesto por GG72 es una buena aproximación en la mayoŕıa

de las situaciones y en que la escala de tiempo para la remoción de gas es del orden

de 100 Myr. La Figura 1.11 muestra imágenes de una simulación hidrodińamica

del efecto de RPS sobre una galaxia de masa estelar 1011 M⊙ y Rd = 4 kpc, a me-

dida que súorbita la lleva a regiones progresivamente más densas de un cúmulo

(Roediger & Br̈uggen 2007). Puede apreciarse claramente cómo el gas fŕıo del

disco gaĺactico, de mayor densidad, es removido progresivamente desde afuera

hacia adentro.

Todos los procesos descriptos anteriormente no son mutuamente exclusivos.

En un universo jeŕarquico, muchas galaxias que en la actualidad pertenecen a

cúmulos formaron parte previamente de sistemas menores, en los cuales una com-

binacíon de estrangulación, harassmenty/o RPS podŕıan haber comenzado ya a

suprimir la formacíon estelar (“preprocesado de galaxias”; ver e.g. Fujita 2004;

Mihos 2004; Cortese et al. 2006; Perez et al. 2009).
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1.3.4. Trabajos previos

Los modelos semianalı́ticos de formacíon de galaxias incluyen fusiones de ga-

laxias y estrangulación como ingredientes estándar, pero el efecto de RPS se con-

sideŕo śolo en contadas ocasiones (Okamoto & Nagashima 2003; Lanzoni et al.

2005). Dichos estudios se enfocan en galaxias relativamente masivas, y no en-

cuentran una influencia significativa de RPS sobre las propiedades analizadas. Es-

tos trabajos se basan en simulaciones numéricas deN -cuerpos que śolo incluyen

la evolucíon de la materia oscura (DM), y recurren a aproximaciones analı́ticas

para modelar las propiedades del ICM y las distribuciones de velocidad de las

galaxias simuladas.

El trabajo ḿas reciente de Brüggen & De Lucia (2008) estudia la distribución

e historia de la RP experimentada por galaxias en cúmulos, combinando un mode-

lo semianaĺıtico con la simulacíon del Millennium (Springel et al. 2005). Brüggen

& De Lucia usan las propiedades de las partı́culas de DM para trazar las posicio-

nes y velocidades de las galaxias en su modelo. Nuevamente, como la simulacíon

del Millennium śolo considera DM, se ven forzados a usar modelos analı́ticos

para describir el ICM, considerando la hipótesis de que el gas se encuentra en

equilibrio hidrost́atico dentro del ćumulo. Sin embargo, dado que la dinámica del

ICM puede jugar un papel importante en la evolución de las galaxias en cúmulos

(e.g. Sunyaev, Norman, & Bryan 2003), y ciertamente la hipótesis de equilibrio

hidrost́atico podŕıa no ser v́alida para todos los sistemas, nuestro objetivo es desa-

rrollar un modelo mejorado para RPS que tenga en cuenta la dinámica del ICM a

través del uso de simulaciones que incluyan la fı́sica del gas.

El resto de esta tesis se organiza de la siguiente forma. El Capı́tulo 2 describe

el modelo h́ıbrido de formacíon de galaxias que fue tomado como punto de partida

para el presente trabajo. Las innovaciones necesarias paraincluir el efecto de RPS

dentro de dicho modelo se describen en los Capı́tulos 3 y 4. En el Caṕıtulo 5 se

presentan resultados sobre la distribución de RP experimentada por las galaxias

simuladas en ćumulos de distinta masa, considerando simultáneamente el efecto

de estrangulación sobre el gas caliente y RPS sobre el gas frı́o. Analizamos ćomo

el efecto de RPS afecta al contenido de gas de las galaxias, comparando nuestra

nueva implementación con los resultados que se obtienen aplicando las aproxi-
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maciones analı́ticas utilizadas en trabajos previos. En el Capı́tulo 6 extendemos el

ańalisis de las distribuciones de RP a grupos de galaxias, y obtenemos ajustes a

los perfiles de RP obtenidos según nuestra nueva implementación en funcíon del

redshift y de la masa total del sistema. Porúltimo, en el Caṕıtulo 7 consideramos

el efecto sobre la distribución de colores de las galaxias de reemplazar el modelo

de estrangulación por una remoción más gradual del halo de gas caliente, debida

tambíen a RPS, y el Capı́tulo 8 resume las conclusiones del trabajo.
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Caṕıtulo 2

Formación y evolucíon de galaxias

Nuestro modelo de RPS utiliza un enfoque numérico h́ıbrido, en el que se

combinan simulaciones hidrodinámicas cosmológicas deN -cuerpos con un ḿeto-

do semianalı́tico de formacíon y evolucíon de galaxias. En las simulaciones cos-

mológicas, los halos de materia oscura y sus subestructuras sonidentificados y

rastreados en el tiempo, construyendoárboles de fusión (merger trees) detalla-

dos, los cuales son usados por el código semianalı́tico para generar la población

de galaxias. La principal ventaja de este procedimiento hı́brido es que permite la

exploracíon de un rango dińamico ḿas amplio que las simulaciones numéricas

completamente autoconsistentes, a una fracción de su costo computacional.

En el presente trabajo se implementa el proceso de RPS dentro del modelo

semianaĺıtico desarrollado por Cora (2006) y actualizado por Lagos, Cora, & Pa-

dilla (2008, en adelante LCP08). Las propiedades cinemáticas y termodińamicas

del gas caliente y difuso que permea a los halos de DM se toman directamente

de la simulacíon hidrodińamica subyacente, evitando el uso de aproximaciones

anaĺıticas. En este capı́tulo describimos brevemente las simulaciones y el modelo

semianaĺıtico en el cual incorporamos el esquema para el cálculo de RPS descripto

en detalle en el Capı́tulo 4.
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2.1. Formacíon de galaxias en el paradigmaΛCDM

de formación de estructura en el Universo

El modelo de materia oscura frı́a (CDM) es en la actualidad el paradigma

est́andar para explicar la evolución de la estructura en el Universo. La amplia

popularidad del modelo CDM se debe a que muchas de sus predicciones han re-

sultado exitosas: por ejemplo, la detección reciente de tres picos Doppler en el

espectro de potencias de las fluctuaciones de la temperaturade la CMB (e.g. Jones

et al. 2006). Estos picos se deben a oscilaciones acústicas en el fluido de fotones

y bariones en la superficie deúltimo scattering.

En la actualidad, los parámetros cosmológicos fundamentales se han determi-

nado con una precisión del orden del 10 por ciento o mejor (ver Tegmark et al.

2004; Śanchez et al. 2006; Dunkley et al. 2009). En el modelo CDM que mejor

ajusta las observaciones actuales sobre el CMB, la distribución de galaxias y la ex-

pansíon acelerada del Universo (a partir de observaciones de supernovas tipo Ia,

Perlmutter et al. 1999), un 30 por ciento de la densidad crı́tica requerida para geo-

metŕıa espacial plana es contribuida por materia (tanto DM como bariones), y el

resto corresponde a una contribución de enerǵıa representada por una constante

cosmoĺogicaΛ (ver e.g. Carroll 2004). Asi se llega a lo que actualmente se co-

noce como el modelo de concordanciaΛ cold dark matter(ΛCDM). El modelo

ΛCDM es tambíen apoyado por los resultados de los recientes relevamientos de

galaxias a gran escala, tales como el 2dFGRS y el SDSS. Dichos relevamientos

comprenden datos de cientos de miles o incluso millones de galaxias, y el tamãno

sin precedente de los mapas resultantes de la distribución de galaxias ha permitido

medir el espectro de potencias delclusteringde galaxias con gran precisión.

2.1.1. Halos de materia oscura

Dentro del paradigmaΛCDM, las estructuras de DM se forman por colapso

gravitatorio de pequẽnas sobredensidades de materia generadas durante el perı́odo

inflacionario. Estos sistemas luego se fusionan para ensamblar estructuras cada

vez mayores. El modeloΛCDM es consistente con unparadigma jeŕarquico de

formacíon de estructura.
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Dentro de este contexto general, las galaxias se forman por condensacíon

del gas en la region central de las estructuras de DM formadaspor ensamblado

jerárquico. A dichas estructuras se las denomina comúnmentehalos de DM. Se

considera que los torques inducidos por las fuerzas de mareageneradas por la dis-

tribución de pequẽnas fluctuaciones iniciales imprimen momento angular tantoa

la materia oscura como a la bariónica. Estáultima, inicialmente en forma gaseosa,

se enfŕıa condenśandose en las regiones centrales de los halos, en principio con-

servando su momento angular. Cuando los bariones frı́os alcanzan una densidad

suficientemente alta se transforman en estrellas. Una fracción de estas estrellas

terminaŕa su proceso evolutivo en explosiones de supernova, reinyectando enerǵıa

y elementos qúımicos al ISM. Las supernovas juegan un importante rol en la re-

gulacíon de la tasa de enfriamiento del gas y la correspondiente transformacíon

del mismo en estrellas (retroalimentación ofeedbackenerǵetico). Estos conceptos

fueron introducidos en el trabajo seminal de White & Rees (1978), y llevaron lue-

go al primer modelo semianalı́tico de formacíon de galaxias por White & Frenk

(1991).

Dentro del modelo cosmológico de concordanciaΛCDM, los halos de DM

son entonces los sitios de formación de galaxias. En consecuencia, un modelo

jerárquico de formación de galaxias requiere conocer la abundancia de halos de

diferentes masas, su historia de formación y fusíon, y propiedades tales como su

masa, radio caracterı́stico y momento angular.

La evolucíon no lineal del colapso de fluctuaciones de densidad se sueleapro-

ximar mediante un modelo en el cual la perturbación lineal inicial es una esfera

aislada y uniforme, fuera de la cual la materia es no perturbada (modelo “top-hat”

de colapso esférico; ver e.g. Peacock 1999, pp. 488–489). Para este modeloes

posible hallar una solución exacta. Press & Schechter (1974) lo emplearon para

calcular la abundancia de halos de diferente masa formados por colapso gravita-

torio en un campo de densidad con fluctuaciones gaussianas. Este ḿetodo y sus

extensiones posteriores (Extended Press-Schechter formalism, EPS; Bond et al.

1991; Bower 1991) contińuan siendo desarrollados y empleados en la actualidad

(e.g. Sheth & Tormen 2002; Cole et al. 2008; Neistein, Macciò, & Dekel 2010).

Un enfoque alternativo es extraer las historias de formación de los halos de

simulaciones cosmológicas deN -cuerpos, puramente dinámicas. Gracias a es-
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te tipo de simulaciones, las propiedades de la distribución de DM en escenarios

ΛCDM son, en la actualidad, bien conocidas. Una de las simulaciones ḿas impor-

tantes en este campo es la simulación Millennium Run, que abarca un volumen

correspondiente a una caja de 500h−1 Mpc de lado y sigue la evolución temporal

de ḿas de 10 mil millones de partı́culas de DM (Springel et al. 2005). Extraer las

historias de formación de los halos, denominadasárboles de fusiones, a partir de

simulaciones tiene varias ventajas: es posible seguir la evolución de los halos de

DM en funcíon del redshift, se pueden obtener predicciones para las posiciones

de las galaxias dentro de los halos, y dichosárboles de fusiones tienen en cuenta

la influencia de la distribución de masa en el entorno sobre la formación del halo

de DM (Sheth & Tormen 2004; Gao, Springel, & White 2005). Por otra parte, los

árboles de fusiones construidos por este método tienen una resolución finita en

masa, ya que un halo sólo puede ser descripto numéricamente de manera fiable a

partir de un cierto ńumero ḿınimo de part́ıculas.

Las simulaciones nuḿericas mostraron que los halos de DM presentan una

cantidad importante de subestructuras, denominadassubhalos(e.g. Ghigna et al.

1998; Klypin et al. 1999). Cuando un halo se fusiona con otro más masivo pasa

a formar parte del mismo. En este caso, este halo menos masivose denomina

halo sat́elite, subestructura o subhalo del halo mayor. Los subhalosvan perdiendo

masa mientras orbitan dentro del halo masivo, pues sus partes más exteriores son

arrancadas por efecto de marea e interacciones con otros subhalos. Las regiones

centrales de los subhalos sobreviven más tiempo a causa de su mayor densidad.

Tı́picamente, un 10 por ciento de la masa total de un halo de DM seencuentra

en forma de subestructura (Ghigna et al. 2000); la identificación de los subhalos

permite el seguimiento de laśorbitas de las galaxias que se han convertido en

sat́elites del halo mayor.

2.1.2. Modelos semianalı́ticos de formacíon de galaxias

Los modelos semianalı́ticos de formacíon de galaxias se basan en las hipótesis

desarrolladas por White & Rees (1978), mencionadas anteriormente, y consti-

tuyen una herramienta sumamente versátil y poderosa para el estudio de la for-

macíon y evolucíon de galaxias (e.g. White & Frenk 1991; Kauffmann, White,
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& Guiderdoni 1993; Somerville & Primack 1999; Cole et al. 2000; Springel et al.

2001; Croton et al. 2006; Bower et al. 2006; LCP08; Tecce et al. 2010). El t́ermino

“semianaĺıtico” se debe a que el ḿetodo se basa en una combinación de t́ecnicas

numéricas para describir la evolución de los halos de DM con cálculos analı́ticos

para modelar la fı́sica de los bariones. El modelo semianalı́tico introduce estos

procesos f́ısicos en forma parametrizada. La mayor ventaja de los métodos semi-

anaĺıticos es que permiten explorar un rango dinámico grande de estos parámetros

a śolo una fraccíon del costo computacional de una simulación hidrodińamica au-

toconsistente. Los distintos procesos fı́sicos incluidos dentro del modelo pueden

ser modificados, activados o desactivados con facilidad, loque permite lograr una

mejor comprensión de su influencia sobre determinadas propiedades observadas.

El desarrollo de este trabajo de tesis se basa en el uso de un modelo semi-

anaĺıtico, el cual es combinado con simulaciones hidrodinámicas no disipativas

de ćumulos de galaxias, dando lugar a un modelo hı́brido que describimos en lo

que resta del presente capı́tulo. La Seccíon 2.2 detalla en primer lugar las simu-

laciones utilizadas, y luego en la Sección 2.3 se describe el modelo semianalı́tico

SAG (Cora 2006; LCP08), tomado como punto de partida, que se encarga de la

fı́sica baríonica disipativa entre otros procesos. Las modificaciones necesarias pa-

ra incorporar el efecto de RPS en el marco de este modelo hı́brido se describen en

detalle en los Capı́tulos 3 y 4.

2.2. Simulaciones hidrodińamicas de ćumulos de ga-

laxias

2.2.1. Descripcíon de las simulaciones utilizadas

En el presente trabajo utilizamos las simulaciones hidrodinámicas no disipati-

vas de ćumulos de galaxias de Dolag et al. (2005; ver también Dolag et al. 2009).

Las simulaciones se llevaron a cabo usandoGADGET-2 (Springel 2005), un ćodi-

go paralelo TreePM/SPH (smoothed particle hydrodynamics) con paso temporal

adaptativo y conservación expĺıcita de enerǵıa y entroṕıa seǵun el esquema de

Springel & Hernquist (2002), con la parametrización de la viscosidad artificial
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de Monaghan & Gingold (1983), y sin tener en cuenta procesos de enfriamiento

radiativo del gas. Estóultimo es una aproximación razonable para simulaciones

de ćumulos de galaxias, ya que la mayor parte del gas del halo tiene tiempos de

enfriamiento extremadamente largos comparados con los tiempos dińamicos.

Los ćumulos simulados se extrajeron originalmente de una simulación cos-

mológica de menor resolución que considera solamente la evolución de DM (Yos-

hida, Sheth, & Diaferio 2001). Esta simulación original tiene un volumen corres-

pondiente a una caja cúbica de 479h−1 Mpc de lado. La cosmologı́a adoptada es

un modeloΛCDM plano conΩm = 0,3,ΩΛ = 0,7, densidad de barionesΩb = 0,039,

constante de HubbleH0 = 100h km s−1 Mpc−1 conh = 0,7, y una normalización

del espectro de potenciasσ8 = 0,9. Los valores deΩm y σ8 son levemente mayores

que los obtenidos del análisis de los datos del quinto año del sat́elite WMAP (Dun-

kley et al. 2009), pero áun aśı son consistentes con los vı́nculos observacionales

actuales.

De un total de ocho regiones extraı́das de la simulación original, cinco de

ellas corresponden a las regiones alrededor de cúmulos de galaxias de baja masa

(≃ 1014 M⊙) y tres a regiones alrededor de cúmulos masivos (≃ 1015 M⊙). La

Figura 2.1 muestra la distribución de temperaturas del gas az = 0 en los ćumulos

simulados. En el caso de las simulaciones correspondientesa los ćumulos ḿas

masivos, dos de ellas contienen además del ćumulo masivo central un total de 11

cúmulos adicionales con masas del orden de 1014 M⊙. Las regiones lagrangianas

que contienen a los cúmulos seleccionados fueron resimuladas a mayor resolu-

ción en masa usando la técnicazoomed initial conditions(Tormen, Bouchet, &

White 1997), poblando los volúmenes con un mayor número de partı́culas. Las

regiones externas de los volúmenes seleccionados son resueltas con menor reso-

lución, de tal manera de poder describir el campo gravitatorio externo a un menor

costo computacional. La forma exacta de cada región final de alta resolución se

obtuvo iterativamente, corriendo repetidamente simulaciones con DMúnicamen-

te hasta que los objetos resimulados quedasen libres de cualquier contaminación

por part́ıculas de contorno de baja resolución hasta una distancia de 3 a 5 radios

viriales. En la Tabla 2.1 se detallan las propiedades generales de los ćumulos.

Se introdujeron partı́culas de gas dentro de las regiones de alta resolución

partiendo a cada partı́cula de DM original en dos, una de gas y otra de DM, y
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Figura 2.1: Visualizacíon de la temperatura del gas en las ocho simulaciones hidro-
dinámicas no radiativas de cúmulos de galaxias utilizadas en el presente trabajo. Se
muestran las regiones centradas en los cúmulos ḿas masivos de cada simulación.
Figura adaptada de Dolag et al. (2009).
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Figura 2.2: Visualizacíon de la densidad de materia en la caja completa de la simu-
lación g1, para distintos redshifts. Figura generada usando el códigoSPLOTCH(Dolag
et al. 2008),http://www.mpa-garching.mpg.de/∼kdolag/Splotch.
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recalculando sus masas de acuerdo con los parámetros cosmológicos adoptados.

Estas nuevas partı́culas fueron desplazadas de su posición original en la mitad de

la distancia inicial entre partı́culas, de manera de conservar el centro de masa y

cantidad de movimiento de la partı́cula original. La resolución final en masa es

la misma para todas las simulaciones, demDM = 1,13× 109 h−1 M⊙ para las

part́ıculas de DM ymgas = 1,69× 108 h−1 M⊙ para las de gas. El suavizado

gravitacional esǫG = 5 h−1 kpc en unidades fı́sicas paraz ≤ 5, y para redshifts

más altos cambia aǫ = 30h−1 kpc en unidades coḿoviles1.

Para cada simulación se guardaron 92 salidas entre redshiftsz = 60 y z = 0.

Los tiempos elegidos para guardar las salidas son tales que elintervalo de tiempo

transcurrido entre dos salidas consecutivas es≃ 200 Myr. Este hecho las hace

especialmente adecuadas para considerar los efectos de RPS,ya que este intervalo

temporal es del orden del tiempo tı́pico en que dicho proceso actúa (ver p. 19).

2.2.2. Identificacíon de objetos

Para poder aplicar el código semianalı́tico es necesario identificar en las sali-

das de la simulación hidrodińamica los halos de DM y su subestructura, y luego

construir sus respectivośarboles de fusiones de manera de poder describir las

historias de ensamble de cada halo de DM. Todo esto se denomina postprocesa-

do de las simulaciones. Los archivos generados por el proceso de postprocesado

constituyen los datos de entrada utilizados por el código semianalı́tico SAG para

generar la población de galaxias sintéticas. En esta Sección describimos los dos

pasos b́asicos: la identificación en primer lugar de los halos y luego la de subhalos,

seǵun el ḿetodo de Springel et al. (2001). Para los objetivos del presente traba-

jo fue necesario agregar dos pasos más: el ćalculo de las concentraciones de los

perfiles de densidad de los halos de DM, y la determinación de las propiedades

del ICM en los alrededores de cada galaxia. Estas nuevas implementaciones se

describen en las Secciones 3.3 y 4.1, respectivamente.

1Las coordenadas coḿoviles son un sistema de coordenadas fijo con respecto a la expansíon
del Universo, de manera tal que la posición de una galaxia (en ausencia de fuerzas) en coordenadas
comóviles no cambia a medida que el Universo se expande. Esto permite expresar distancias en
un Universo iśotropo y homoǵeneo en expansión solamente en términos del factor de expansión
cosmoĺogico aexp. Las posiciones, velocidades y densidades en las salidas delas simulaciones
utilizadas se expresan en estas unidades.
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Cúmulo rvir (Mpc) Mvir (1014 M⊙)

g1542a 1,04 1,30

g3344a 1,07 1,39

g6212a 1,06 1,31

g676a 1,06 1,33

g914a 1,09 1,43

g51a 2,37 15,30

g1a 2,50 17,80

g1b 1,67 5,36

g1c 1,23 2,09

g1d 1,07 1,40

g1e 0,93 0,93

g1f 0,77 0,53

g8a 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

g8g 0,76 0,49

Tabla 2.1: Masas y radios viriales az = 0 de los ćumulos simulados. Los cúmulos
centrales de cada región resimulada se indican con el sufijo ‘a’.
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Identificación de halos

Los halos de DM se identifican utilizando el métodoFriends-Of-Friends(FOF,

Davis et al. 1985). Este ḿetodo, de amplia aplicación en el estudio de simulacio-

nes deN -cuerpos, es b́asicamente un algoritmo de percolación. El ḿetodoFOFre-

corre todo el volumen de la simulación, e identifica a una partı́cula como perte-

neciente a un grupo si la partı́cula en cuestión se encuentra a una distancia menor

o igual alFOF de alguna partı́cula del grupo. La distancia de búsquedalFOF se es-

pecifica de antemano. En nuestro caso se la elige igual a 0,2 veces la separación

media entre partı́culas, lo cual es una elección est́andar en la mayorı́a de los traba-

jos (Jenkins et al. 2001 muestran que con esta elección para la separación media

es posible identificar halos en aproximadamente el radio virial). Es importante

sẽnalar que tanto la identificación de halos como la de subhalos, que se describe a

continuacíon, se realizańunicamente sobre las partı́culas de DM. Una vez comple-

tado el proceso, se descartan todos los objetos encontradosformados por menos

de 10 part́ıculas de DM, ya quéestos son en general dinámicamente inestables

(Kauffmann et al. 1999).

Una vez completa la primera identificación de grupos conFOF, se calculan

diversas propiedades para discriminar cuáles de los sistemas identificados pueden

considerarse como objetos galácticos con sentido fı́sico. Las primeras cantidades

de inteŕes son lamasa virialMvir y el radio virial rvir del halo. Estas definiciones

se derivan del teorema del virial, según el cual la enerǵıa cińeticaT y la enerǵıa

potencial gravitatoriaU de una estructura que ha colapsado por acción de la gra-

vedad y se encuentra en equilibrio virial cumplen la relación

U = −2T (2.1)

(ver e.g. Sparke & Gallagher 2000, pp. 95–105). El centro de un halo se define

como la posicíon de la part́ıcula con la ḿınimaU . En un halo estable, esto corres-

ponde a la partı́cula ḿas ligada y al ḿaximo de densidad, y es una definición más

robusta que usar el centro de masa (White 2001). En la práctica se suele definir

la masa virial como la masa contenida en un radior∆ dentro del cual la densidad



34 CAṔITULO 2.

media es∆ veces la densidad crı́tica del Universo,

∫ r∆

0

ρ(r)r2dr =
∆

3
ρcritr

3
∆ . (2.2)

Esta convención se basa en el modelo de colapso esférico de una sobredensidad,

en el que se considera que un objeto “real” se virializa en un tiempo igual al doble

del tiempotturn en que la esfera se separa de la expansión del Universo, resultando

finalmente en un objeto con la mitad del radio que tenı́a entturn. En un universo

Einstein-de Sitter, la sobredensidad relativa aρcrit es∆ ≃ 178. Diversas simula-

ciones sugieren que la condición de virializacíon se satisface para∆ = 200 inde-

pendientemente del modelo cosmológico, con lo cual un estimador de masa usado

habitualmente es laM200 definida de esta manera (White 2001). Nosotros adopta-

mos estéultimo criterio, y en todo el resto de este trabajo se usaránMvir y rvir para

indicarM200 y r200, respectivamente.

Además deMvir y rvir, se determina el momento angularJ total respecto al

centro del halo, y lavelocidad virialque es la velocidad circular enrvir,

Vvir =

√

GMvir

rvir
, (2.3)

dondeG es la constante de gravitación universal. Todas estas propiedades se al-

macenan comopropiedades de grupos, y de aqúı en adelante nos referiremos a

los halos de DM identificados en este proceso comohalosFOF.

Perfil de densidad de los halos

Baśandose en simulaciones numéricas no disipativas de modelos cosmológi-

cos CDM, Navarro et al. (1997, en adelante NFW) encontraron quelos perfiles de

densidad de halos de DM en equilibrio dinámico, de cualquier masa, pueden ser

descriptos mediante la expresión

ρ(r) =
ρcrit δ0

(r/rs)(1 + r/rs)2
, (2.4)
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donders es un radio de escala yδ0 una sobredensidad caracterı́stica. La masa

encerrada en un radior es

M(r) = 4πρcrit δ0r
3
s

[

1

1 + cx
− 1 + ln(1 + cx)

]

, (2.5)

dondex ≡ r/rvir y se define elfactor de concentración c del halo como

c ≡ rvir

rs
. (2.6)

La sobredensidadδ0 se relaciona conc mediante la siguiente expresión,

δ0 =
200

3

c3

ln(1 + c)− c/(1 + c)
. (2.7)

Usando (2.4) en (2.2) se obtiene la siguiente relación entreMvir y rvir:

rvir =

(

3Mvir

800πρcrit

)1/3

. (2.8)

Identificación de subestructuras

Para la identificación de subestructuras dentro de los halosFOFse utiliza el al-

goritmoSUBFINDde Springel et al. (2001). En este método se estima el campo de

densidad de DM en forma adaptativa y suavizada dentro de cadahalo, utilizando

una t́ecnica de interpolación para identificar regiones en las que la densidad me-

dia supera un cierto valor crı́tico. A continuacíon se descartan las partı́culas que

no est́en gravitatoriamente ligadas a cada subhalo identificado. Los subhalos cuya

parte remanente posea menos de 10 partı́culas son descartados y no se consideran

para su ańalisis posterior.

Una vez completa la identificación de todos los subhalos,éstos son extraı́dos

del haloFOFpara determinar cúales part́ıculas constituyen la parte ligada del halo

principal. Para cada subhalo se calculan sus propiedades básicas. Definimos como

masa virial de un subhalo simplemente al número de partı́culas gravitatoriamente

ligadas al subhalo, multiplicado por la masa de la partı́cula de DM en las simu-

laciones. El radio y la velocidad viriales del subhalo se calculan a partir de (2.8)
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y (2.3). Todas estas propiedades se almacenan comopropiedades de subgrupos.

Cuando se completa la identificación de todos los halos y subhalos para todos

los tiempos de salida de la simuación, se construyen lośarboles de fusiones que

describen el crecimiento de cada halo a lo largo de la evolución del Universo.

Debido al crecimiento jerárquico de la estructura en universos CDM, cada halo

puede tener ḿas de un progenitor pero en general sólo un descendiente, ya que

los ńucleos virializados de las estructuras de DM no se disocian en dos o ḿas

objetos. Para determinar los progenitores y descendientesque forman uńarbol,

se asigna a cada partı́cula un ńumero identificatorio. Para un halo determinado,

se buscan todos los halos que en la siguiente salida de la simulación contengan

algunas de sus partı́culas. Se cuentan dichas partı́culas asigńandoles un peso según

su grado de ligadura al halo original; de esta forma, se les dapreferencia a las

que trazan la evolución de las regiones ḿas internas de los halos. Se selecciona

como halo descendiente a aquél para el cual la cuenta es mayor. En la Figura 2.3

se muestra parte delárbol de fusiones correspondiente al halo más masivo en la

simulacíon g1542.

2.3. Modelo SAG de formacíon de galaxias

Esta seccíon describe en detalle las caracterı́sticas del modelo semianalı́tico

SAG (Cora 2006; LCP08) tomado como punto de partida para las nuevasimple-

mentaciones desarrolladas en el presente trabajo. A partirde losárboles de fusio-

nes extráıdos de simulaciones cosmológicas,SAG calcula la formacíon y evolu-

ción de galaxias considerando diversos procesos fı́sicos tales como enfriamien-

to radiativo del gas, formación de estrellas,feedbackpor supernovas y ńucleos

gaĺacticos activos (active galactic nuclei, AGN) y evolucíon qúımica.SAG consi-

dera tambíen brotes de formación estelar producidos ya sea durante fusiones entre

galaxias o cuando ocurren inestabilidades de disco.

2.3.1. Tipos de galaxias

El cat́alogo de galaxias se construye aplicando el modelo semianalı́tico a los

árboles de fusiones de subhalos que se extraen de las simulaciones hidrodińami-
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Figura 2.3: Parte delárbol de fusiones correspondiente al halo más masivo de la
simulacíon g1542. Cada cı́rculo representa un halo de DM, y cuando dos halos apa-
recen encerrados por una caja significa que se trata de subhalos que forman un mismo
haloFOF. Las ĺıneas de rayas horizontales separan distintas salidas de la simulación;
aqúı se muestran las salidas para 7< z < 10. Los ńumeros 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 manera análoga a otros modelos semianalı́ticos existentes,

en este “esquema de subhalos” que resulta de la identificación de subestructuras

de DM dentro de halosFOF, se considera que el subhalo más grande en un grupo

FOFes el que alberga a la galaxia central del grupo, ubicada en laposicíon de la

part́ıcula de DM del subhalo gravitacionalmente más ligada. Estas galaxias son

designadas comocentraleso de tipo 0, y cada haloFOF tiene solamente una de

ellas. Las galaxias centrales de los subhalos más pequẽnos contenidos dentro del

mismo haloFOF se denominangalaxias de tipo 1. Los subhalos de estas gala-

xias áun sobreviven, luego de haber caı́do dentro de una estructura mayor. Hay,

adeḿas, un tercer grupo de galaxias que se genera cuando dos subhalos se fu-

sionan y la galaxia del menor de ellos se convierte en satélite del halo remanente,

habiendo perdido por completo su subhalo. Estas galaxias sedenominan detipo 2.

Una galaxia tipo 0 puede tener satélites tanto de tipo 1 como de tipo 2; asimismo,

una galaxia de tipo 1 puede también tener satélites de tipo 2 (ver Figura 2.3). En

el resto de este trabajo, cada vez que usemos el término “galaxias satélites” nos

estaremos refiriendo conjuntamente a las galaxias de tipo 1 y2.

2.3.2. Enfriamiento radiativo del gas, formacíon estelar y feed-

back por supernovas

En SAG se considera a cada galaxia formada por dos componentes de gas

(el gas fŕıo del ISM ḿas un halo de gas caliente) y dos componentes estelares

(disco y bulbo). En el resto del presente trabajo usaremosMstellar para referirnos

a la masa estelar total de cada galaxia. Se supone que cada galaxia comienza su

existencia como un disco de gas frı́o, a partir del cual se va formando un disco

de estrellas. Para determinar la masa de gas de la fase caliente en condiciones de

enfriarse que pasa a formar parte del disco de gas frı́o de cada galaxia central, al

principio de cada paso de tiempo en el modelo semianalı́tico (uno por cada salida

de la simulacíon), se calcula la masa de gas caliente contenida dentro de cada halo

FOFseǵun

Mhot = fbMvir −
NFOF
∑

i=1

(Mstellar,i +Mcold,i +MBH,i) , (2.9)
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dondefb es la fraccíon baríonica del Universo adoptada en las simulaciones y

Mstellar,Mcold y MBH son las masas de estrellas, gas frı́o y agujeros negros centrales

de cada una de lasNFOF galaxias del haloFOFen cuestíon. Se considera que este

gas est́a distribuido en todo el haloFOFcon un perfil de tipo esfera isoterma,

ρg(r) =
Mhot

4πrvirr2
. (2.10)

La masa de gas frı́o que se enfrı́a por radiacíon en cada paso está dada por la tasa

de enfriamiento
dMcool

dt
= 4πρgr

2
cool

drcool

dt
, (2.11)

dondercool es el radio de enfriamiento (cooling radius), definido como el radio

dentro del cual el gas tiene un tiempo de enfriamiento menor asu tiempo dińami-

co. El tiempo de enfriamiento local se define como la razón entre el contenido

espećıfico de enerǵıa del gas y la tasa de enfriamiento por unidad de volumen, la

cual depende fuertemente de la abundancia quı́mica del gas y de la temperatura

virial del halo,

Tvir = 35,9(Vvir/km s−1)2 K. (2.12)

Para calcular el tiempo de enfriamiento del gas se emplean las funciones de en-

friamiento dependientes de la metalicidad de Sutherland & Dopita (1993).

De acuerdo con el esquema de estrangulación (Seccíon 1.3.2), cuando una

galaxia se convierte en satélite su masa de gas caliente se hace igual a cero, y

todo el gas caliente ḿas los metales contenidos enél se transfieren a la fase de

gas caliente de la galaxia central del haloFOF correspondiente. De esta forma,

el proceso de enfriamiento radiativo sólo tiene lugar para las galaxias centrales,

mientras que las galaxias satélites dejan de recibir contribuciones a su fase de gas

frı́o, agotando el que tienen disponible mediante el proceso deformacíon estelar.

La tasa de formación estelar está dada por

dMstellar

dt
= α

Mcold

tdyn
, (2.13)

dondeα es un paŕametro que regula la eficiencia de formación estelar ytdyn, el

tiempo dińamico de la galaxia, es igual al cociente entre el radio del disco gaĺacti-
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co y su velocidad circular,Rdisc/Vdisc. En Cora (2006) y LCP08, la velocidad del

disco se aproxima por1,25Vvir y el tamãno de los discos se aproxima median-

te 0,1rvir, siguiendo lo empleado por Springel et al. (2001).

Se adopta la eficiencia de formación estelar variable introducida por De Lucia,

Kauffmann, & White (2004), que depende de la velocidad virialdel halo de DM,

α(Vvir) = α0

(

Vvir

220 km s−1

)nSF

, (2.14)

dondeα0 y nSF son paŕametros libres del modelo. Cada evento de formación este-

lar genera una masa∆Mstellar = ˙Mstellar∆tout/Nsteps, dondeNsteps= 50 son subpa-

sos de igual duración usados para subdividir el intervalo entre salidas de la simu-

lación tout y para integrar las ecuaciones diferenciales que describenlos cambios

en masa y metalicidad de cada componente bariónica.

La masa generada en cada evento de formación estelar produce un cierto

númeroηCC de supernovas de tipo colapso de núcleo (core-collapse superno-

vae, CCSN, de tipos Ib/c y II); esta cantidad depende de la función inicial de

masa (initial mass function, IMF) adoptada. En nuestro caso empleamos una

IMF de Salpeter (1955), normalizada entre 0,1 y 100M⊙, con lo que resul-

taηCC = 6,3× 10−3 M−1
⊙ . Cada CCSN libera una energı́aECC = 1,2× 1051 erg s−1

(Woosley & Weaver 1995), que al inyectarse en el gas frı́o de la galaxia induce un

flujo hacia la fase caliente:

∆Mreheat=
4

3
ǫ
ηCCECC

V 2
vir

∆Mstellar, (2.15)

dondeǫ es un paŕametro adimensional que regula la eficiencia de feedback por

CCSN. El gas en la fase caliente se mantiene dentro del halo de DManfitrión

(“modelo de retención”; ver De Lucia et al. 2004, para otras posibilidades).

2.3.3. Enriquecimiento qúımico

La abundancia primordial de los componentes bariónicos se establece en un

76 por ciento de hidŕogeno y 24 por ciento de helio. Los bariones se enriquecen

qúımicamente a medida que los metales son sintetizados en los interiores estelares
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y eyectados al ISM. Una fracción feject de la masa eyectada por las galaxias se

transfiere directamente a la fase caliente, y el resto a la fase fŕıa. El paŕametro

fejectse ajusta de manera de obtener una evolución de la relacíon masa-metalicidad

consistente con datos observacionales (e.g. Erb et al. 2006).

El modelo considera en detalle la producción de ocho elementos quı́micos por

CCSN: H,4He, 12C, 14N, 16O, 24Mg, 28Si y 56Fe, por estrellas con masas en el

rango 0,8M⊙ ≤ M ≤ 100M⊙, baśandose en los rendimientos (yields) calculados

por Portinari, Chiosi, & Bressan (1998) y Marigo (2001). Se incluye tambíen la

contribucíon de supernovas de tipo Ia, caracterizadas por su elevada produccíon

de hierro y el largo tiempo que transcurre entre la formación del progenitor y la

explosíon de supernova, a partir de las prescripciones del modelo deIwamoto et al.

(1999). Los tiempos de vida estelares de Padovani & Matteucci (1993) se usan

para modelar la escala de tiempo en que los metales sintetizados son eyectados

por todas las fuentes consideradas en el modelo a las distintas fases del ISM (ver

Cora 2006, para ḿas detalles).

2.3.4. Fusiones entre galaxias

Un modelo semianalı́tico debe establecer procedimientos para determinar, a

partir de los modelos parametrizados, la evolución de las galaxias que habitan los

halos de DM: ćomo y cúando se fusionan, cuál es el resultado de la fusión, y cúal

es el impacto de la fusión en la SFR y la morfologı́a de la galaxia. En el modelo

semianaĺıtico utilizado en este trabajo, se considera que las galaxias de tipo 2

se fusionan con la galaxia central del subhalo correspondiente en una escala de

tiempo dada por el tiempo de fricción dińamica

tfriction =
0,86f(ǫ)VCr

2
c

GMsatln ΛC

, (2.16)

(ver Binney & Tremaine 2008, pp. 643–655) dondeMsat es la masa de la gala-

xia sat́elite orbitando a una distanciarc del centro de un halo isotermo (2.10) de

velocidad circularVc. La distanciarc se aproxima por el radio virial del halo en

el momento en que el satélite entra eńel. La funcíon f(ǫ) describe la dependen-

cia del decaimiento de láorbita del sat́elite con la excentricidad de láorbita en
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términos deǫ = Jsat/Jc, dondeJc es el momento angular de unaórbita circular

con la misma energı́a que laórbita que tiene el satélite. Esta funcíon puede apro-

ximarse por su valor medio〈f(ǫ)〉 = 0,5 (Tormen 1997).ln ΛC es el logaritmo de

Coulomb, que se aproxima porln ΛC = 1 +Mvir/Msat (Springel et al. 2001).

Se supone que luego de transcurrido un tiempotfriction las galaxias se fu-

sionan entre śı. Todas las estrellas de la galaxia satélite pasan a formar parte

de la componente de bulbo del remanente, y la morfologı́a de estéultimo de-

pendeŕa del cociente entre las masas bariónicas de las galaxias colisionantes. Si

fmerge ≡ Msat/Mcentral > 0,3 se tiene unafusión mayor, en la cual todo el gas

disponible se consume en un brote instantáneo de formación estelar, y todas las

estrellas presentes pasan a formar parte del bulbo. Las fusiones mayores constitu-

yen un mecanismo para producir galaxias elı́pticas. Por otra parte, sifmerge≤ 0,3

se trata de unafusión menor. En tal caso, el disco de estrellas de la galaxia central

sobrevive y la presencia de un brote de formación estelar dependerá de la fraccíon

de gas en el disco de la galaxia central,fcold = Mcold/Mcentral. Si fcold > fburst,

dondefburst es un paŕametro libre del modelo, la fusión menor produciŕa un brote

de formacíon estelar como resultado de la perturbación introducida por el satéli-

te que se fusiona (Malbon et al. 2007). Todo el gas de ambas galaxias pasa 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 como undisco de gas

frı́o, a partir del cual se va formando un disco de estrellas. El perfil de densidad

superficial de los discos galácticos se supone de tipo exponencial,

Σ(R) = Σ0 exp(−R/Rd), (2.17)

dondeRd es el radio de escala del disco (ver Capı́tulo 3) yΣ0 = Md/(2πRd) es la

densidad superficial central de un disco de masaMd (si se considera que el radio

externo es≫ Rd).

No todas las configuraciones de discos galácticos son estables. Cuando un dis-

co es suficientemente masivo como para que su autogravedad pase a ser dominante
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frente al potencial total de halo en la región central, se vuelve inestable ante pe-

quẽnas perturbaciones generadas por satélites o subestructuras de DM. Se adopta

el criterio de estabilidad de Cole et al. (2000),

ε =
Vdisc

(GMd/Rd)1/2
, (2.18)

Cuandoε < εdisc, con εdisc un paŕametro libre del modelo, el disco se vuelve

inestable. En tal caso, todo el gas y todas las estrellas del disco se transfieren al

bulbo, y adicionalmente el gas se consume en un brote de formación estelar.

2.3.6. Reduccíon del enfriamiento de gas por accíon de AGNs

En ãnos recientes se ha establecido una importante conexión entre los AGN

y la evolucíon de las galaxias en las que residen, a través de la correlación entre

la masa del agujero negro (black hole, BH) central que serı́a el “motor” del AGN

con propiedades tales como la masa del bulbo galáctico (Marconi & Hunt 2003;

Häring & Rix 2004). Se ha propuesto que los jets producidos por los AGN son

capaces de transportar grandes cantidades de energı́a al gas caliente que rodea la

galaxia, reduciendo en gran medida la cantidad de gas que se enfrı́a y regulando

de esta forma la SFR en galaxias masivas (e.g. Croton et al. 2006; Bower et al.

2006; Sijacki et al. 2007; LCP08). EnSAG, los AGN se producen a través de un

modelo f́ısico para el crecimiento de los BHs centrales (ver LCP08), basándose en

dos posibles mecanismos: caı́da de gas hacia el centro galáctico inducida durante

eventos de fusión o de inestabilidad de disco (modo qúasarde AGN), y acrecíon

de gas fŕıo durante el proceso de enfriamiento del gas (modo radio).

En el caso de producirse una fusión, se considera que los BHs centrales se

fusionan instant́aneamente. La masa de gas acretada por el BH es proporcional a

la masa de gas presente, y está dada por

∆MBH,merger= fBH
Msat

Mcentral

Mcold

1 + (200 km s−1/Vvir)2
(2.19)

(modo qúasar), donde en el caso de una fusiónMcold es la suma de las masas de

gas de la galaxia central y de la satélite. El valor del paŕametrofBH se ajusta de
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manera de reproducir la relación observada entre masa de bulbo y masa del BH.

En el caso de una inestabilidad de disco,Msat/Mcentral= 1.

El segundo mecanismo para crecimiento de BHs es por acreción de gas (modo

radio), la cual se supone continua y descripta por el siguiente modelo:

˙MBH = κAGN
MBH

108M⊙

fhot

0,1

(

Vvir

200 km s−1

)3

. (2.20)

Esta ecuación da la tasa de acreción sobre un BH de masaMBH. κAGN es un

paŕametro libre del modelo, yfhot = Mhot/Mvir.

El feedback generado por el AGN inyecta suficiente energı́a al medio circun-

dante como para reducir de manera considerable los flujos de enfriamiento de gas

descriptos en la Sección 2.3.2. El calentamiento mecánico generado por el BH

(luminosidadLBH) puede expresarse como

LBH = ηBH
˙MBHc

2
l , (2.21)

dondecl es la velocidad de la luz yηBH es la eficiencia estándar de producción

de enerǵıa cerca del horizonte de eventos del BH. Esta energı́a reduce la tasa de

enfriamiento (2.11) seǵun

˙Mcool
′

= ˙Mcool −
2LBH

V 2
vir

. (2.22)

Para un BH la ḿaxima luminosidad permitida es la luminosidad de Eddington,

definida como

LE = 4πGMBH
clmp

σT

, (2.23)

dondemp es la masa del protón yσT la seccíon eficaz de Thomson para el electrón

(suponiendo un gas formado principalmente por hidrógeno). Cuando la lumino-

sidad calculada según (2.21) excede la luminosidad de Eddington, se impone el

lı́mite LBH,max = LE. Sin embargo, no se ponen lı́mites a la masa que puede al-

canzar el BH, dada la falta de vı́nculos observacionales para la eficienciaηBH que

regula la cantidad de masa acretada que se convierte en luminosidad del BH.

La luminosidad del BH depende de la combinación de los paŕametros libres

κAGN y ηBH. La relacíon entre la masa del bulbo y la masa del BH central es
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Figura 2.4: Geometŕıa para el modelo de absorción por polvo. Se aproxima a la
distribucíon de estrellas y polvo en el disco como una lámina uniforme de caras plano-
paralelas y espesorτλ, inclinada uńanguloθ respecto de la dirección de observación.

insensible a ellos, pero las funciones de luminosidad de galaxias y de cúasares

constituyen buenos vı́nculos observacionales.

2.3.7. Propiedades fotoḿetricas y atenuacíon por polvo

Para cada una de las galaxias generadas,SAG provee informacíon sobre su

masa estelar, masa de gas frı́o del disco gaĺactico, gas caliente dentro del halo del

grupoFOF, masa de los BHs centrales, actividad del AGN e historias de forma-

ción estelar. Dado que en Astrofı́sica el principal observable es la luminosidad de

un objeto, se calculan también magnitudes en varias bandas de acuerdo con los

modelos de śıntesis poblacional de Bruzual & Charlot (2003), teniendo en cuenta

la metalicidad del gas con el que se formaron las estrellas.SAG calcula magnitu-

des absolutas en las bandasU , B, V , K, R eI del sistema Johnsons-Cousins (ver

Bessell 1979, 1990) y en las bandasu, g, r, i y z del SDSS (Fukugita et al. 1996).

El gas del ISM de las galaxias contiene granos de polvo, los cuales absorben

la radiacíon estelar principalmente en el rango azul para luego reemitirla en el in-

frarrojo. En consecuencia, la presencia de polvo afecta loscolores observados de

las galaxias. Para reproducir este efecto en nuestros modelos se utiliza el esquema
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de Kauffmann et al. (1999) y De Lucia et al. (2004), que se basaen propiedades

macrosćopicas de las galaxias, esto es, su luminosidad e inclinación. La profun-

didadópticaτ del polvo en discos galácticos vistos de frente está correlacionada

con la luminosidad total de la galaxia según (Wang & Heckman 1996)

τB = 0,8

(

LB

LB,∗

)1/2

, (2.24)

dondeLB es la luminosidad intrı́nseca en bandaB (i.e. sin extincíon) yLB,∗ es la

luminosidad t́ıpica de una galaxia con magnitud absolutaMB = −19,6 + 5log h.

La extincíon en las deḿas bandas se obtiene a partir de la de bandaB usando

las curvas de extinción de Cardelli, Clayton, & Mathis (1989). Se asigna a cada

galaxia una inclinación al azarθ y se considera que las estrellas y polvo del dis-

co est́an uniformemente mezcladas en una configuración de tipo ĺamina de caras

plano-paralelas (Figura 2.4). La luminosidad emitida por una fuente se extingue

al atravesar un medio de profundidadópticaτλ seǵun L = L0e
−τλ. Integrando

las contribuciones de estrellas repartidas uniformementeen la ĺamina, teniendo en

cuenta la inclinacíon, se obtiene

L = L0 [1− exp(−τλ sec θ)] . (2.25)

Para un disco visto de frente (θ = 0), en el ĺımite en queτλ ≪ 1 se tieneL ≃ Loτ .

Entonces, la extinción respecto a la correspondiente para la orientación de frente,

en magnitudes, se obtiene según

Aλ = −2,5 log

[

1− exp(−τλ sec θ)

τλ sec θ

]

. (2.26)

Esta correccíon por polvo se aplica sólo a la componente disco de las galaxias

simuladas.
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Caṕıtulo 3

Modelado de discos gaĺacticos

Para incluir el proceso fı́sico de RPS dentro del modelo semianalı́tico SAG, nos

basamos en el criterio simple propuesto originalmente por GG72: el gas fŕıo del

disco gaĺactico que se encuentre ubicado más alĺa de un radio galactocéntricoR

seŕa arrancado si la RP ejercida por el medio ambiente sobre la galaxia excede la

fuerza restauradora por unidad deárea debida a la gravedad del disco,

ρICMv
2 ≥ 2πGΣdisc(R)Σcold(R). (3.1)

En esta expresiónρICM es la densidad del ICM en la posición actual de la galaxia,

v es la velocidad de la galaxia relativa al ICM yΣdisc, Σcold son las densidades

superficiales del disco galáctico (estrellas ḿas gas fŕıo) y del disco de gas frı́o,

respectivamente. Como se mencionó en la Seccíon 1.3.3, este criterio provee una

muy buena descripción de los resultados de simulaciones hidrodinámicas del efec-

to de RPS en galaxias individuales.

De la condicíon (3.1) puede verse que, para determinar el efecto de RPS, ne-

cesitamos una estimación de cada una de las cantidades fı́sicas involucradas, a

saber: por una parte las propiedades del ICM (su densidadρICM y las velocidades

de las galaxias relativas al mismo), y por otra la longitud deescalaRd de los dis-

cos gaĺacticos. Por esta razón, la escala caracterı́stica de los discos es uno de los

paŕametros que deben ser cuidadosamente estimados. En el presente caṕıtulo se

describe el ḿetodo desarrollado para calcular los tamaños de discos (Tecce et al.

2010), el cual es ahora aplicado a las galaxias simuladas enSAG (e.g. Jiḿenez
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et al. 2011; Ruiz et al. 2011).

3.1. Formacíon de discos gaĺacticos en una cosmo-

loǵıa ΛCDM

En SAG originalmente no se incluı́a ninguna consideración especial para ca-

racterizar las propiedades de los discos galácticos. Elúnico paso en el que una

estimacíon del tamãno de los discos resultaba necesaria era durante el cálculo de

formacíon estelar; allı́ se aproximaba el tamaño del discoRdisc como un 10 por

ciento del radio virial del halo de DM anfitrión, y se usaba la velocidad circu-

lar Vvir del halo como aproximación a la velocidad circular tı́pica del disco. Esta

aproximacíon, si bien resulta en tamaños de galaxias de disco que se aproximan

a la media observada az = 0, no tiene en cuenta diversos efectos que podrı́an

influir sobre el proceso de formación, como por ejemplo el momento angular del

halo anfitríon o la presencia de una componente de tipo bulbo. Para remediar esto,

incluimos enSAG un ćalculo ḿas detallado del tamaño de los discos galácticos

baśandonos en el ḿetodo analı́tico de formacíon de galaxias de disco descripto

por Mo, Mao, & White (1998, de aquı́ en adelante MMW).

3.1.1. Modelo iterativo de formacíon de discos

En el modelo semianalı́tico los halos de DM son los lugares de formación de

las galaxias, las cuales se generan a partir del gas asociadoa dichos halos. Es

posible formular un modelo de formación de discos que, aunque sencillo, tenga

en cuenta diversos parámetros f́ısicos baśandose en cuatro suposiciones clave:

1. La masa de un disco galáctico es una cierta fracciónmd de la masa del halo

anfitrión.

2. El momento angular del disco es también una fraccíon jd del momento an-

gular del halo.

3. El disco que se forma a partir del gas contenido en el halo esuna estructura

delgada, axisiḿetrica, en equilibrio de rotación, con un perfil de densidad
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superficial exponencial.

4. Śolo aquellos sistemas que sean dinámicamente estables pueden correspon-

der a discos galácticos reales.

En el trabajo original de MMW se supone que la fracciónmd es una cantidad fija

e igual para todas las galaxias. En nuestro modelomd es distinta para cada galaxia

en particular, y se determina teniendo en cuenta la masa de estrellas formadas en

la galaxia y la masa de gas frı́o acretado, como en Cole et al. (2000). Lo mismo

respecto a la fracción de masamb contenida en el bulbo. La presencia o no de

una componente de bulbo dependerá, adeḿas, de si la galaxia sufrió previamente

algún proceso que haya resultado en la formación del mismo, tales como fusiones

entre galaxias (Sección 2.3.4) o inestabilidades de disco (Sección 2.3.5).

Para describir el perfil de densidad de un halo de DM utilizamos el perfil de

NFW dado por (2.4). El momento angularJ del halo se expresa tı́picamente en

términos de una cantidad adimensional, elparámetro de spinλ, que se define

como (Peebles 1969)

λ ≡ J |E|1/2

GM
5/2
vir

, (3.2)

dondeE es la enerǵıa del halo. Esta puede calcularse partiendo de la suposición

que todas las partı́culas del halo describeńorbitas circulares y luego aplicando el

teorema del virial para obtener, en el caso de un halo NFW,

E = − GM2
vir

2rvir
fc , (3.3)

donde el factorfc puede aproximarse con una precisión del 1 por ciento en el

rango 5< c < 30 por la siguiente expresión, dada por MMW:

fc =
2

3
+

(

c

21,5

)0,7

. (3.4)

Respuesta del halo DM a la formacíon de galaxias

Suponemos que inicialmente toda la materia contenida en el halo, tanto ba-

riones como DM, se encuentra distribuida siguiendo un perfilde densidad NFW.
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A medida que los bariones se condensan en el centro,éstos inducen una contrac-

ción en las regiones interiores del halo. El primer esquema propuesto para des-

cribir esta contracción se basa en suponer que el halo responde adiabáticamente

al lento proceso de ensamblado del disco, manteniéndose esféricamente siḿetrico

mientras se contrae (contraccíon adiab́atica, Blumenthal et al. 1986). El momen-

to angular de la DM se conserva, y la masa que inicialmente estaba en una ćascara

esf́erica de radio promediori termina en un radio promedior, donde

GMf (r)r = GM(ri)ri . (3.5)

En esta expresiónM(ri) es la masa total dentro deri, dada por el perfil NFW (2.4)

y Mf (r) es la masa final total encerrada porr, que es la suma de las contribucio-

nes del halo, del disco y del bulbo galáctico (en el caso que haya uno presente).

La hipótesis de contracción adiab́atica (3.5) se basa en la suposición de que las

part́ıculas de DM se mueven enórbitas circulares tanto antes como después de la

contraccíon, sin que haya cruce de capas (shell crossing).

Cálculo del radio de escala

Una de las hiṕotesis b́asicas del modelo es que los bariones se condensan en

una estructura con simetrı́a axial y forma de disco fino, en el que la gravedad

es equilibrada por la energı́a cińetica de rotacíon. Suponemos para los discos un

perfil de densidad superficial de tipo exponencial,Σ(R) = Σ0 exp(−R/Rd), cuya

densidad superficial centralΣ0, si Rdisc ≫ Rd, se relaciona con la masa total del

disco seǵun

Σ0 =
Md

2πR2
d

. (3.6)

Considerando a los bulbos galácticos como masas puntuales1, tenemos

Mf (r) = Md(r) +Mb +M(ri)(1−md −mb), (3.7)

1Es posible considerar perfiles de densidad más realistas para el bulbo galáctico, tales como los
propuestos por Śersic (1968) o Hernquist (1990), por ejemplo. Esto lleva a expresiones similares
a (3.14) aunque un tanto más complicadas (ver van den Bosch 1998, 2000). Sin embargo, hemos
optado por la aproximación de bulbos como masas puntuales no sólo por simplicidad, sino también
porque los perfiles antes mencionados agregan más paŕametros libres al modelo.
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dondeMb es la masa total del bulbo galáctico,mb = Mb/Mvir, y Md(r) es la masa

del disco dentro der, dada por

Md(r) = 2πΣ0R
2
d

[

1−
(

1 +
r

Rd

)

exp(−r/Rd)

]

. (3.8)

La contraccíon adiab́atica se calcula encontrando, para un dado valor der, el

valor deri que satisfaga (3.7). Esto se hace iterativamente, medianteun método

de Newton-Raphson.

La curva de rotaciónVc(r) correspondiente áorbitas circulares en el potencial

de la distribucíon de masa dada por (3.7) es la suma en cuadratura de las contri-

buciones del disco, bulbo y halo de DM,

V 2
c (r) = V 2

c,disc(r) + V 2
c,bulge(r) + V 2

c,DM(r) (3.9)

dondeV 2
c,bulge(r) = GMb/r es la curva de rotación producida por la masa del

bulbo,V 2
c,disc(r) la del disco, dada por (Binney & Tremaine 2008, p. 101)

V 2
c,disc(r) = 4πGΣ0Rd y

2 [I0(y)K0(y)− I1(y)K1(y)] , (3.10)

cony ≡ R/2Rd e In, Kn funciones de Bessel modificadas de primera y segunda

especie, y la curva de rotación del halo es

V 2
c,DM(r) = G [Mf (r)−Md(r)−Mb] /r. (3.11)

Una vez determinada la curva de rotación Vc(R), el momento angular total del

discoJd se obtiene de

Jd = 2π

∫

∞

0

Vc(R) Σ(R)R2dR. (3.12)

Reemplazando en la expresión anterior con el perfil exponencial (2.17), tenemos

Jd = MdRdVvir

∫

∞

0

Vc(Rdu)

Vvir
e−u u2du, (3.13)

dondeVvir no es afectada por la formación del disco. Suponiendo queJd = jdJ ,
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y usando (3.2) y (3.3), se obtiene finalmente una expresión para el radio de escala

del disco,

Rd =
1√
2

(

jd
md

)

λrvirf
−1/2
c fR(λ, c,md, jd), (3.14)

dondefR es un factor dado por

fR(λ, c,md, jd) = 2

[
∫

∞

0

Vc(Rdu)

Vvir
e−u u2du

]−1

. (3.15)

Si el momento angular especı́fico del material del disco es el mismo que el del

halo progenitor, entonces la razón jd/md debeŕıa ser cercana a la unidad (Fall &

Efstathiou 1980). En consecuencia, fijamosjd = md y consideramos al momento

angular del bulbo como despreciable.

Para un conjunto dado de valores deVvir, c, λ, md y mb, las ecuaciones (3.7),

(3.8), (3.14) y (3.15) deben resolverse por iteración para obtenerRd. Se comienza

con un valor tentativo parafR en (3.15) y luego se calcula la masa del disco a partir

de (3.8). Con esto se determina la contracción del halo hallando las raı́ces de (3.7)

para un vector de valores der. A partir deMf (r) y el valor supuesto paraRd se

obtiene la curva de rotación (3.9). Con ella, se integra la expresión (3.15) mediante

cuadraturas de Gauss-Laguerre (ver Press et al. 1992, pp. 147–153), y finalmente

se obtiene un nuevo valor para el radio de escala con (3.14), repitiendo todo el

proceso hasta alcanzar la precisión deseada. La Figura 3.1 muestra las curvas de

rotacíon obtenidas con este modelo, para discos de masaMd = 5 × 1010 h−1M⊙

y distintos valores de los parámetros del modelo.

3.1.2. Tamãnos de discos en el modelo semianalı́tico

El método descripto en la sección anterior converge relativamente rápido, y

tı́picamente se necesitan menos de 10 iteraciones para alcanzar un valor deRd

con una precisión del orden de 10−4. Aún aśı, incluir este ḿetodo iterativo en el

modelo semianalı́tico es extremadamente costoso en términos de tiempo de ejecu-

ción. En cada paso de tiempo de la simulación debe repetirse el proceso completo,

que involucra un ńumero importante de operaciones, tantas veces como galaxias

de disco haya (tı́picamente del orden de 10.000 en el caso de las simulaciones
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Figura 3.1: Curvas de rotación para galaxias de disco, sin componente de bulbo,
generadas mediante el método iterativo de MMW. La forma de la curva de rotación
depende de la concentración c, de la fraccíon de masa que forma el discomd y del
paŕametro de spinλ. La masa total del halo determina el radio de escalaRd y la
amplitud de la curva. Los cuatro paneles muestran diferentes conjuntos de valores
dec, md y λ. En todos los casos, la masa del disco esMd = 5 × 1010 h−1M⊙. Las
contribuciones a la curva de rotación correspondientes al disco y a la DM se muestran
con ĺıneas de rayas y de puntos, respectivamente, y la lı́nea continua corresponde a
la curva de rotación total. Esta figura es esencialmente idéntica a la Figura 2 en el
trabajo de MMW.



54 CAṔITULO 3.

más grandes). Esto hace que una corrida del modelo que originalmente demoraba

alrededor de dos horas pase a tardar más de un d́ıa cuando se incluye la iteración

completa para cada galaxia.

Por esta raźon, la mayoŕıa de los modelos semianalı́ticos actuales usa algún

tipo de aproximacíon, por ejemploRd = (λ/
√
2)rvir (e.g. Croton et al. 2006) o la

fórmula de ajuste paraRd determinada por MMW,

fr ≃
(

λ

0,1

)−0,06+2,71md+0,0047/λ

(1− 3md + 5,2m2
d)

× (1− 0,019c+ 0,00025c2 + 0,52/c).

(3.16)

Ésta f́ormula, sin embargo, es válida śolo para el caso de galaxias puro disco (i.e.

mb = 0) y con una precisión del 15 por ciento dada para valores demd en el rango

0,02< md < 0,2. Encontramos que las galaxias en nuestras simulacionescubren

un rango ḿas amplio enmd; adeḿas, tambíen queremos tener en cuenta la presen-

cia de bulbos y su efecto gravitatorio sobre el tamaño final del disco. La Figura 3.2

muestra que incluir una componente de bulbo en la galaxia haceque el radio de

escala se reduzca, relativo al valor correspondiente a una galaxia sin bulbo. Para el

caso de una galaxia conMd = 5× 1010 h−1M⊙, c = 10,md = 0,05 yλ = 0,05 que

tenga una componente de bulbomb = 0,02, el radio de escala es∼25 por ciento

menor que el radio correspondiente amb = 0. Simb ≃ 0,1, entoncesRd llega a

ser casi un 60 por ciento menor que el valor que se obtendrı́a usando el ajuste

dado por (3.16). Todas estas diferencias se verı́an reflejadas dentro del modelo

semianaĺıtico al calcular la formación estelar y los procesos de inestabilidad de

disco.

La solucíon que introducimos es usar el método iterativo para generar un con-

junto de tablas de referencia para un cierto conjunto de valores de redshiftz.

Una tabla para un dado valor dez consiste en una grilla de valores dec, mb,

md y λ, que se almacena dentro del código como un tensor de 4 dimensiones

Nc×Nmb×Nmd×Nλ. Las dimensiones de la tablaNc, Nmb, Nmd y Nλ son cons-

tantes, y los rangos de valores de los parámetros se eligen para cubrir todos los

posibles valores que se obtienen de las simulaciones. Dichos rangos se mantienen

fijos en el tiempo excepto parac, ya que el rango de valores de concentración que
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Figura 3.2: Radio de escalaRd en funcíon del cocientemb entre la masa virial del
halo y la masa bariónica del bulbo galáctico. Los valores se obtuvieron aplicando
el método iterativo completo de MMW, y se muestran los resultados obtenidos para
tres conjuntos de valores dec y md. En todos los casos, la masa total del disco es
Md = 5 × 1010 h−1M⊙ y el paŕametro de spinλ = 0,05. Puede verse que, a medida
que el bulbo se hace ḿas masivo, el radio de escala se reduce significativamente res-
pecto al valor correspondiente amb = 0, que es el aproximado por la ecuación (3.16).
En el caso del modelo indicado con lı́nea continua, la diferencia entre el ajuste dado
por (3.16) y el valor paramb = 0,1 llega a ser de casi un 60 por ciento.
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adoptan los halos de DM es función del redshift; esto se discute más adelante,

en la Seccíon 3.3. Estas tablas son luego usadas por el modelo semianalı́tico para

hallarRd por interpolacíon.

El procedimiento final adoptado es entonces el siguiente. Dentro del modelo

semianaĺıtico, consideramos que el proceso de formación de discos tiene lugar

sólo para galaxias centrales. Cuando una galaxia se convierteen sat́elite la acre-

ción de gas fŕıo se detiene a causa de la estrangulación, de manera que su disco

no puede continuar creciendo. Suponemos, entonces, que el valor deRd queda

congelado en el que tenı́a en elúltimo instante en que la galaxia en cuestión fue

identificada como galaxia central.

Para cada paso de tiempo de la simulación, se seleccionan las dos tablas co-

rrespondientes a redshiftsz0 y z1 tales quez0 > z > z1, dondez es el redshift

correspondiente al paso actual. Luego, para cada galaxia identificada como cen-

tral se determina la masa virialMvir de su haloFOFanfitrión y la concentración y

paŕametro de spin correspondientes (ver Secciones 3.2 y 3.3), ya partir de su ma-

sa de estrellas y gas frı́o se calculanmd y mb. Conocidos entoncesc, mb, md y λ,

sobre cada tabla se aplica un esquema de interpolaciones polinomiales sucesivas,

una por cada dimensión (ver Press et al. 1992, Cap. 3.6) para obtener los valores

deRd paraz0 y z1. Unaúltima interpolacíon lineal da el valor final deRd enz.

Adicionalmente, en el caso en que una galaxia sufra una fusión mayor o si el

disco gaĺactico se vuelve inestable (estoúltimo podŕıa llegar a suceder también

para una galaxia satélite), el remanente es un esferoide. En consecuencia, a toda

galaxia que sufra un tal evento se le asigna unRd igual a cero.

Un último punto a sẽnalar es que, dado que el cálculo del radio de escala invo-

lucra determinar la curva de rotaciónVc(r), un resultado adicional de este proceso

es proveer una estimación de la velocidad circular del disco galáctico, que resulta

en una mejor aproximación que usar directamente la velocidad virial del halo an-

fitri ón. En consecuencia, también construimos tablas que almacenan los valores

de velocidad circular correspondientes a la misma grilla devaloresc, mb, md y

λ. Dado que la curva de rotación se genera sobre un número grande de puntos en

el rango 0< R < rvir, es necesario elegir uno de ellos como representativo de la

velocidad rotacional del disco. En nuestro caso elegimos almacenar la velocidad

circular enR = 10Rd. A esa distancia la curva de rotación es t́ıpicamente plana,
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por lo cualVc(10Rd) es una buena aproximación a la velocidad deplateauVflat.

Elegimos usarVflat, ya que su uso como indicador en la relación entre velocidad

y luminosidad de las galaxias de disco (relación de Tully-Fisher, Tully & Fisher

1977) resulta en una correlación más importante y aumenta la linealidad en el ran-

go de masas altas (Verheijen 2001; Noordermeer & Verheijen 2007). Aplicando el

mismo ḿetodo de interpolaciones sucesivas que para las tablas deRd, se obtiene

el valor deVc para el disco.

3.1.3. Dependencia del modelo con la cosmologı́a adoptada

Las tablas generadas mediante el procedimiento aquı́ presentado pueden en

principio ser incorporadas a cualquier código semianalı́tico, proveyendo una me-

jor representación de los tamãnos de galaxias de disco que las aproximaciones

empleadas previamente. Sin embargo, existe el problema queel resultado paraRd

dado por el ḿetodo iterativo descripto en la Sección 3.1.1 depende del modelo

cosmoĺogico empleado. La densidad crı́tica para colapsoρcrit que aparece en la

normalizacíon del perfil NFW (2.4) se calcula como

ρcrit =
3H2(z)

8πG
(3.17)

donde el paŕametro de HubbleH(z) est́a dado por

H2(z) = H0

[

(1− ΩΛ − Ω0)(1 + z)2 + Ω0(1 + z)3 + ΩΛ

]

. (3.18)

Si se tienen inicialmente como dato las fracciones de masamd y mb, es necesario

conocerMvir para poder hallar, por ejemplo, la masa total del discoMd que apa-

rece en (3.6). Una alternativa serı́a utilizarMvir como paŕametro en lugar dec, y

determinar estáultima a partir de la relación conocida entre masa virial y concen-

tración (ver Seccíon 3.3); sin embargo, esta relación tambíen es dependiente de la

eleccíon del modelo cosmológico.

Afortunadamente existe una solución simple que permite construir un conjun-

to de tablas tanto paraRd como paraVflat independientes de la cosmologı́a. Basta

con realizar todos los cálculos descriptos en la Sección 3.1.1 usando el siguiente

sistema de unidades:Mvir como unidad de masa,ρcrit como unidad de densidad
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y Vvir como unidad de velocidad. Con esta elección los ćalculos proceden de la

misma forma que antes, y el resultado final paraRd que se almacena en las ta-

blas tiene unidades de(Mvir/ρcrit)
1/3. Entonces, si se cambian los parámetros cos-

mológicos no es necesario reconstruir las tablas; para obtenerel valor deRd en

unidades f́ısicas habituales (h−1 kpc, por ejemplo) es suficiente con multiplicar

apropiadamente por la masa virial y la densidad crı́tica correspondiente a la nue-

va cosmoloǵıa. En el caso de la velocidad circular,ésta queda almacenada en las

tablas en unidades de la velocidad virial.

3.2. Momento angular de los halos de DM

El paŕametro de spinλ de cada haloFOF (ecuacíon 3.2) se calcula a partir

de su momento angularJ , enerǵıa cińeticaT y enerǵıa potencialU determinadas

durante el postprocesado de la simulación hidrodińamica subyacente. Estudios

basados en simulaciones deN -cuerpos han hallado que la distribución de valores

deλ para halos de DM puede ser descripta mediante una función lognormal,

p(λ) dλ =
1√
2πσλ

exp

[

− ln2(λ/λ0)

2σλ

]

dλ
λ

, (3.19)

con media 0,03. λ0 . 0,07 y dispersíonσλ ≃ 0,5 (e.g. Warren et al. 1992; Ca-

telan & Theuns 1996; Bett et al. 2007; Macciò et al. 2007). El panel superior de

la Figura 3.3 muestra la distribución obtenida para las simulaciones de cúmulos

usadas en el presente trabajo. La lı́nea roja muestra un ajuste de la forma (3.19),

con λ0 = 0,06 yσλ = 0,5. La distribucíon de valores deλ obtenidos de las si-

mulaciones se desvı́a de una lognormal para valores altos deλ, obteníendose un

exceso de casos con altoλ respecto a lo esperado. Este efecto es causado por

errores nuḿericos, y se debe a que la resolución en masa de las simulaciones de

N -cuerpos afecta la determinación de los momentos angulares. Esto ocurre inde-

pendientemente del ḿetodo empleado para hallar estructura en la DM, generando

una cola artificial en la distribución para valores altos deλ (Bett et al. 2007). Los

halos que se encuentran lejos de estar virializados son aquellos que tienen valores

elevados deλ (ver Figura 3.3, abajo). En consecuencia, usamos el criterio simple
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Figura 3.3: (Arriba) Histograma de valores del parámetro de spinλ para los halos
FOF, no contaminados por partı́culas de baja resolución, en todas las simulaciones.
La lı́nea roja muestra un ajuste de la forma (3.19), conλ0 = 0,06 yσλ = 0,5. Nótese
el exceso de halos con valores deλ altos respecto a la distribución esperada. (Abajo)
Valores del paŕametro de spin en función del cociente virial instantáneoQ defini-
do por (3.20), para los mismos halos. Los contornos indican densidad en número de
halos. Obśervese la población de halos “normales” paralogQ < 0, log λ < 0. Pa-
ra Q > 1, el paŕametro de spin presenta una marcada correlación con el grado de
virialización del sistema.
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propuesto por Bett et al. (2007) para filtrar estos valores anómalos. Para cada halo

calculamos un “cociente virial instantáneo”Q seǵun

Q ≡ |2T/U + 1|, (3.20)

(comparar con la relación 2.1) y consideramos que los halos con valoresQ < 1

se encuentran en un estado de “cuasi-equilibrio”, con valores aceptables deλ. El

panel inferior de la Figura 3.3 muestra el valor deλ como funcíon deQ para todos

los halosFOF de una de las simulaciones utilizadas. Se observa claramente que

para los halos conQ > 1 ambas cantidades están fuertemente correlacionadas. En

consecuencia, el criterio de Bett et al. nos provee un método simple para corregir

la distribucíon deλ, eliminando los efectos debidos a la resolución en masa. Para

las galaxias centrales de halos anómalos se genera un nuevo valor del parámetro de

spin mediante un ḿetodo Monte Carlo, a partir de la distribución dada por (3.19).

3.3. Relacíon entre concentracíon y masa para halos

de DM

Diversos estudios independientes han establecido que paralos halos de DM

descriptos por un perfil de tipo NFW existe una correlación entre la masa virial y el

paŕametro de concentración, aunque con una gran dispersión alrededor de la media

sobre todo para halos conMvir . 1012 h−1M⊙ (e.g. Bullock et al. 2001; Eke,

Navarro, & Steinmetz 2001; Wechsler et al. 2002; Avila-Reeseet al. 2005; Maccìo

et al. 2007). En particular, Bullock et al. (2001, en adelanteB01) desarrollaron un

modelo simple para predecir la relación media entre masa y concentración, y su

dependencia con el redshift. Dicha relación se determińo a partir de los resultados

de simulaciones nuḿericas de alta resolución de un universoΛCDM, conteniendo

un conjunto de∼5000 halos con masas en el rango 1011–1014 h−1M⊙.

El modelo de B01 busca describir la concentración t́ıpicacvir(Mvir, aexp) para

un halo de masaMvir identificado en unáepoca dada por el factor de expansión

cosmoĺogico

aexp =
1

1 + z
. (3.21)
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A cada halo se le asigna unaépoca de colapsoac, definida como láepoca en la

cual la masa que colapsó en el halo,M∗(ac), es igual a una fracciónF de la masa

del halo enaexp (a la que llamamos aquı́ Mhalo y noMvir por razones que se verán

a continuacíon),

M∗(ac) = FMhalo, (3.22)

dondeF es un paŕametro libre del modelo. La masa tı́pica que colapsa enaexp se

define a trav́es deσ[M∗(aexp)] = 1,686/D(aexp), dondeσ(M) es la fluctuacíon

lineal RMS de densidad paraaexp = 1 en una escala coḿovil que encierra una

masaM , D(aexp) es la tasa de crecimiento lineal de las fluctuaciones de densi-

dadδρ/〈ρ〉, que para una cosmologı́aΛCDM puede aproximarse por

D(aexp) ≃
5

2
aexpΩm

[

Ω4/7
m − ΩΛ + (1 +

1

2
Ωm)(1 +

1

70
ΩΛ)

]−1

(3.23)

(Lahav et al. 1991; Carroll, Press, & Turner 1992). El valor 1,686 es el equivalente

lineal de la densidad en el momento de colapso de acuerdo con el modelo de

colapso esf́erico (ver Peacock 1999, pp. 488–489). De esta forma, la masatı́pica

que colapsa es una función del espectro de potencias lineal de las fluctuaciones de

densidad y deD(aexp) para el modelo cosmológico correspondiente.

La segunda relación en el modelo de B01 se obtiene asociando la densidad del

Universo en el instante de colapsoac con una densidad caracterı́stica del halo en

el instante que se lo observa,aexp. En lugar de relacionar densidad con la forma

del halo a trav́es de (2.7), como NFW, B01 definen una densidad caracterı́sticaρs
a partir de

Mhalo ≡
4π

3
r3sρs. (3.24)

que se asocia con la densidad crı́tica para colapso a través de un segundo paráme-

tro libreK, que representa la contracción extra de la región interior del halo res-

pecto a la requerida por el modelo de colapso esférico no disipativo.K se supone

igual para todos los halos. De este modo

ρs = K3∆vir(aexp)ρcrit(aexp)

(

aexp

ac

)3

, (3.25)

En esta expresión,∆vir es la sobredensidad virial dada por el modelo de colapso
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esf́erico (ver p. 34), y no∆ = 200; en consecuencia, B01 utilizan una definición di-

ferente para la masa virial. Usando (2.2) con (3.24) y (3.25)se obtiene la siguiente

expresíon sencilla paracvir,

cvir(µ, aexp) = K
aexp

ac
, (3.26)

dondeµ ≡ Mhalo(aexp)/M∗(aexp). El modelo queda completamente determinado

por las ecuaciones (3.22) y (3.26), una vez dados los parámetrosF y K. En este

trabajo usamos los valoresF = 0,001 yK = 2,9 dados en Wechsler et al. (2006).

A partir del ćodigo provisto por J. Bullock2 se escribío un nuevo programa de

postprocesado, que para cada salida de la simulación lee los datos de cada halo

FOF identificado y calcula la concentración correspondiente teniendo en cuenta el

modelo cosmoĺogico, el redshift y las propiedades del halo. Un punto importante

a tener en cuenta es que, dado que B01 usan un criterio diferente al nuestro para

definir la masa virial, sucvir no es igual a la concentración c que empleamos. La

conversíon entre ambos depende del redshift; en un modeloΛCDM, c ≃ cvir para

z > 2 y c ≃ cvir/1,25 az = 0. El valor de∆vir puede encontrarse utilizando el

siguiente ajuste, v́alido para modelos cosmológicos planos:

∆vir = 18π2 + 82ω − 39ω2 (3.27)

(Bryan & Norman 1998), en dondeω ≡ Ω(z)− 1. A partir de considerar un perfil

NFW para el halo, si llamamosrhalo al radio virial correspondiente a la definición

usada por B01 y definimosp ≡ ρcrit/3ρs podemos obtener

p∆vir c
3
vir − ln(1 + cvir)− (1 + cvir)

−1 + 1 = 0. (3.28)

Con el valor decvir obtenido del ḿetodo de B01, se determinap a partir de esta

relacíon, que por otra parte debe cumplirse también para la definición basada en

∆ = 200 usada en este trabajo. Entonces,c sale de hallar la raı́z de (3.28) usandop

y ∆ = 200 en lugar de∆vir. La Figura 3.4 muestra los resultados obtenidos para

todos los halosFOFen las simulaciones consideradas en este trabajo. Nótese ćomo

2Disponible enhttp://www.physics.uci.edu/∼bullock/CVIR/.
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Figura 3.4: Valores del paŕametro de concentración c de los halos FOF de todas las
simulaciones consideradas, como función de la masa virial. Se muestran los resul-
tados obtenidos paraz = 5 (puntos rojos),z = 1 (verde) yz = 0 (azul). Las ĺıneas
negras con barras de error indican la media para cada distribución y la dispersíon 1σ
correspondiente. A modo de comparación, paraz = 0 se muestra la relación entrec
y Mvir obtenida por Macciò et al. (2007) y su dispersión 1σ (lı́neas rojas de rayas y
puntos).

la media y dispersión de la relacíon entre masa y concentración dependen del

redshift. Los resultados obtenidos están en excelente acuerdo con las relaciones

determinadas por otros autores, por ejemplo Macciò et al. (2007).

3.4. Propiedades de las galaxias simuladas

La nueva estimación del tamãno de los discos galácticos descripta en este

caṕıtulo afecta a los resultados de los procesos de formación estelar e inestabi-

lidad de disco implementados enSAG, dado que las respectivas prescripciones

involucran esta cantidad. Esto obliga a recalibrar los parámetros libres deSAG,

respecto a los publicados en LCP08, para mantener un buen ajuste a propiedades
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Paŕametro Valor

fb 0,13

α0 0,1

nSF 2

ηCC 6,3× 10−3 M−1
⊙

ECC 1,2× 1051 erg s−1

ǫ 0,1

feject 0,5

fburst 0,6

εdisc 0,85

fBH 0,04

κAGN 0,001M⊙ yr−1

ηBH 0,1

Tabla 3.1: Valores de los principales parámetros del modelo SAG usados en el pre-
sente trabajo. En particular,εdisc, κAGN y fBH difieren de los valores adoptados por
LCP08.
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Figura 3.5: Funcíon de luminosidad en bandabJ para los ćumulos simulados, com-
parada con los datos observacionales de De Propris et al. (2003) (cı́rculos con barras
de error) obtenidos para un conjunto de 60 cúmulos az ≃ 0.

observadas tales como las funciones de luminosidad para cúmulos en bandabJ
y K, y la relacíon entre masa del BH central y la del bulbo, entre otras. Los va-

lores de los paŕametros usados en todas las simulaciones del presente trabajo se

muestran en la Tabla 3.1. En particular, tres parámetros cambian respecto a los

utilizados por LCP08:κAGN y fBH, que controlan la tasa de acreción de gas al BH

central, se incrementan de 2,5× 10−4 a 10−3 M⊙ yr−1 y de 0,015 a 0,04, respec-

tivamente, y el ĺımite para la inestabilidad de discoεdisc decrece de 1,1 a 0,85.

La Figura 3.5 muestra la función de luminosidad (luminosity function, LF)

compuesta obtenida conSAG para todos los ćumulos de las simulaciones consi-

deradas, comparada con los datos observacionales del 2dFGRS(De Propris et al.

2003). Para obtener la LF compuesta se utilizó el método de Colless (1989): a

partir de la LF individual de cada cúmulo, la LF compuesta se obtiene según

Ncj =
Nc0

mj

∑

i

Nij

Ni0

, (3.29)
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Figura 3.6: Relacíon entre la masa del bulbo y la masa del BH central para todas las
galaxias de las simulaciones. Los sı́mbolos con barras de error muestran los resulta-
dos observacionales de Häring & Rix (2004).

dondeNcj es el ńumero de galaxias en elj-ésimo intervalo de la LF compuesta,

Nij es el ńumero en elj-ésimo intervalo de la LF deli-ésimo ćumulo,Ni0 es

la normalizacíon de la LF deli-ésimo ćumulo (en nuestro caso, es el número de

galaxias pertenecientes al haloFOFcorrespondiente, cuya magnitud absoluta sea

MbJ < −19),mj es el ńumero de ćumulos que contribuyen alj-ésimo intervalo,

y

Nc0 =
∑

i

Ni0 . (3.30)

Para el modeloSAG est́andar, con los parámetros detallados en la Tabla 3.1, se

obtiene una LF compuesta en muy buen acuerdo con la observada.

La relacíon entre la masa del bulbo y la masa del BH central obtenida para

todas las galaxias en las simulaciones se muestra en la Figura 3.6, comparada con

las observaciones de Häring & Rix (2004). La recalibración de los paŕametros

εdisc, κAGN y fBH permite lograr un buen acuerdo entre nuestros resultados y la
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Figura 3.7: Relacíon entre el radio de escalaRd y la luminosidad en bandaI
para galaxias de disco, obtenida con la nueva implementación del ćalculo de ta-
mãnos de discos enSAG. Seleccionamos galaxias conMbaryon ≥ 108 h−1 M⊙,
Mbulge/Mstellar ≤ 0,95 y brillo superficial centralµ0(B) < 22 mag arcsec−2. Para
construir este gŕafico, consideramos todas las galaxias en la simulación g1, incluyen-
do tanto halos de tamaño de ćumulos como sistemas más pequẽnos. La ĺınea śolida y
las de rayas muestran la relación media y su dispersión 2σ tomada de Courteau et al.
(2007).
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distribucíon observada. Áun cuando los BH y los bulbos crecen a través de los

mismos procesos, una buena correlación no puede asegurarse sin un ajuste fino

de estos parámetros, ya que el crecimiento de los BH no depende solamente de

la cantidad de gas frı́o disponible sino también de la propia masa del BH y de la

velocidad virial del halo.

Respecto a los tamaños de discos galácticos, el principal observable es la rela-

ción entre el radio de escala y la luminosidad (e.g. Courteau et al. 2007). El proce-

dimiento descripto en el presente capı́tulo genera una distribución de tamãnos de

discos gaĺacticos que está en buen acuerdo con las observaciones. La Figura 3.7

muestra la relación entre elRd obtenido para galaxias de disco y la luminosidad

en bandaI, comparada con los datos observacionales de Courteau et al. (2007).

El gráfico incluye a todas las galaxias conMbaryon≥ 108 h−1 M⊙ dentro de la caja

de la simulacíon g1, comprendiendo no sólo halos de tamãno de ćumulos sino

tambíen sistemas ḿas pequẽnos. Seleccionamos como galaxias de disco aquellas

con brillo superficial centralµ0(B) < 22 mag arcsec−2 para excluir sistemas de

bajo brillo superficial (low surface brightness, LSB; ver Impey, Burkholder, &

Sprayberry 2001), que no están considerados en la muestra de Courteau et al., y

conrthresh≡ Mbulge/Mstellar ≤ 0,95, siguiendo el criterio empleado en LCP08 para

separar galaxias de disco de galaxias dominadas por bulbo. Variarrthreshentre 0,5

y 0,95 no resulta en un cambio significativo en la distribución de tipos morfoĺogi-

cos con la masa estelar de las galaxias.

El acuerdo entre el modelo y las observaciones es muy bueno tanto en t́ermi-

nos de la pendiente como de la dispersión de la relacíon. Para una luminosidad

fija, las galaxias con mayores valores deλ (esto es, con mayor momento angular)

tienen discos de mayor tamaño. Una vez que se corrigen los valores artificialmen-

te grandes deλ con el ḿetodo descripto en la Sección 3.2, muy pocas galaxias

(menos del 5 por ciento del total) caen en la región por encima de la lı́nea superior

de rayas en la Figura 3.7, y en la gran mayorı́a de los casos se trata de sistemas

LSB. No se encuentran galaxias de disco en la región por debajo de la lı́nea de

rayas inferior (y por debajo de la media paraLI > 1011 h−2L⊙) porque dichos

discos se vuelven inestables, según el criterio (2.18).
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Caṕıtulo 4

Nuevo modelo para RPS

En este caṕıtulo se presenta nuestro nuevo modelo para el cálculo del efecto

de RPS sobre las galaxias. La principal diferencia entre nuestra implementacíon

de RPS en un modelo semianalı́tico y trabajos previos (Okamoto & Nagashima

2003; Lanzoni et al. 2005; Brüggen & De Lucia 2008) es que, en lugar de usar

perfiles analı́ticos para describir la densidad del ICM y/o emplear la hipótesis de

equilibrio hidrost́atico para el mismo, se derivan las propiedades cinemáticas y ter-

modińamicas del ICM de la simulación hidrodińamica subyacente. La ventaja de

proceder de esta forma es que las propiedades del ICM resultantes son consisten-

tes con la simulación subyacente, sin necesidad de recurrir a hipótesis adicionales

que introducen ḿas paŕametros libres en el modelo. Además, este ḿetodo tiene

en cuenta autoḿaticamente la dińamica del ICM, la cual puede jugar un papel im-

portante en la evolución de los ćumulos (e.g. Sunyaev et al. 2003; Schekochihin

& Cowley 2006; Brunetti & Lazarian 2007; Rebusco et al. 2008).

En primer lugar se describe nuestra estrategia para determinar las propiedades

del ICM en las simulaciones, y luego el método empleado para calcular la masa

de gas removida de las galaxias por acción de RPS (Tecce et al. 2010), a partir de

evaluar la condicíon de GG72 (3.1)

ρICMv
2 ≥ 2πGΣdisc(R)Σcold(R).
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Figura 4.1: Perfil de densidad de las partı́culas SPH az = 0 para el ćumulo g914a.
Los śımbolos rojos indican la densidad mediana. Nótese la importante subestructura
presente ar/rvir ≃ 0,5 y 1,5; sin embargo, la densidad mediana sigue un perfil suave.

4.1. Determinacíon de las propiedades del ICM

El método para determinar las propiedades del ICM que rodea a las galaxias

sat́elites en todos los halosFOFes el siguiente. Para cada galaxia satélite, se bus-

can todas las partı́culas de gas que se encuentren dentro de una esfera de radiorngb

centrada en cada galaxia. La búsqueda se lleva a cabo utilizando un algoritmo de

árbol, que ordena las partı́culas de gas en grupos jerárquicos seǵun su distancia

al punto inicial (Barnes & Hut 1986; Jernigan & Porter 1989). Es deseable que

el radio de b́usquedarngb se relacione con el tamaño de la galaxia en cuestión;

por ello, elegimos tomarrngb ∝ rvir,sub, dondervir,sub es el radio virial del subhalo

de DM que aloja a la galaxia satélite si ésta es de tipo 1. Para galaxias de tipo 2,

el valor dervir,sub es el correspondiente alúltimo instante en que la galaxia fue

identificada ya sea como de tipo 0 o de tipo 1. Una cuestión que debe evitarse es

calcular una densidad local usando un número muy pequẽno de part́ıculas. Si se
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encuentran menos de 32 partı́culas de gas dentro derngb, entonces la b́usqueda se

ampĺıa hasta encontrar las 32 partı́culas ḿas cercanas.

En un haloFOF tı́pico, alrededor de un 10 por ciento de la masa total se en-

cuentra en forma de subestructura. Esto se ve reflejado también en la distribucíon

de densidad de las partı́culas de gas, que se muestra a modo de ejemplo en la

Figura 4.1 para el ćumulo g914a, az = 0. En dicha figura se aprecia claramente

la presencia de subestructura en las partı́culas de gas. Sin embargo, como la can-

tidad de part́ıculas en subestructura es una fracción relativamente baja del total

de part́ıculas en el halo, la densidad mediana (sı́mbolos rojos) tiene un comporta-

miento mucho ḿas suave.

Como consecuencia de este hecho, algunas de las partı́culas de gas seleccio-

nadas mediante el procedimiento antes descripto pueden estar gravitatoriamente

ligadas a un subhalo de DM. En tal caso se sobreestimarı́an las densidades, y la

velocidad de la galaxia relativa a la velocidad media del ICM serı́a artificialmen-

te v ∼ 0. Por lo tanto es necesario descartar dichas partı́culas, ya que estamos

interesados en estimar las propiedades del medio ambiente del halo, que es el res-

ponsable del RPS. Para ello, una vez que se han encontrado todas las part́ıculas de

gas vecinas, las de mayor densidad se filtran mediante el siguiente proceso itera-

tivo. Se determina la densidad medianaρm de las part́ıculas de gas seleccionadas,

se descartan todas las partı́culas que tenganρ > frmρm y se repite el proceso hasta

que la densidad mediana converge. Encontramos que eligiendo rngb = 2,5rvir,sub

y frm = 2 se recupera una distribución de densidad del ICM de perfil suave, remo-

viendo subestructura en el gas sin afectar significativamente al perfil de densidad

medio. El paso final es determinar la velocidadv de la galaxia relativa al movi-

miento medio de las partı́culas de gas que quedan luego del proceso de filtrado.

Calculando las propiedades del ICM de esta forma, obtenemos unmétodo au-

toconsistente que no introduce ningún paŕametro libre adicional en el modelo, y

que no necesita suponer que el gas del ICM está en equilibrio hidrost́atico. De he-

cho, autoḿaticamente toma en cuenta cualquier variación local de la densidad y/o

del campo de velocidades debida a la dinámica del gas. El ḿetodo no es demasia-

do sensible a los valores elegidos parafrm y rngb; rngb es un compromiso entre la

necesidad de considerar un radio lo suficientemente grande como para obtener un

buen muestreo del entorno local, pero no tan grande que la búsqueda abarque una
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porción demasiado amplia del volumen del cúmulo, produciendo un suavizado

excesivo del campo de densidad e incrementando significativamente el tiempo de

cómputo. Confrm > 3 el método se vuelve inefectivo para remover subestructura,

y eligiendofrm ≤ 1 el método subestima la densidad mediana del ICM cuando se

lo compara con las observaciones.

Los perfiles de densidad que obtenemos de este procedimiento, para el caso de

los halos de tamãno de ćumulos, est́an en excelente acuerdo con aquellos determi-

nados a partir de observaciones en rayos X de cúmulos de galaxias az ≃ 0 (e.g.

Schindler et al. 1999; Vikhlinin et al. 2006). Esto puede verse en la Figura 4.2, en

donde comparamos los perfiles medios de densidad del ICM obtenidos para los

cúmulos simulados con los perfiles determinados por Vikhlinin et al. (2006) para

un conjunto de ćumulos dińamicamente relajados en el Universo cercano, cuyas

masas cubren un rango que abarca las de los cúmulos simulados utilizados en el

presente trabajo.

4.2. Cálculo de RPS en el modelo semianalı́tico

Con las propiedades relevantes del ICM estimadas como se describió en la

seccíon anterior, ḿas las estimaciones de los tamaños de los discos galácticos

descripta en el Capı́tulo 3, tenemos la información necesaria para poder construir

nuestro modelo de RPS. La pérdida de masa debida a RPS para cada galaxia

sat́elite se calcula analı́ticamente de la siguiente forma. Si consideramos que las

estrellas y el gas frı́o se encuentran distribuidos en discos exponenciales de la

forma (2.17), introduciendo dichas expresiones en la condición de GG72 (3.1)

puede hallarse que RPS removerá todo el gas fŕıo del disco gaĺactico que esté más

allá de unradio de truncamiento (stripping radius)Rstr dado por

Rstr = −0,5Rd ln

[

ρICM v2

2πGΣ0,discΣ0,cold

]

. (4.1)

Aqúı Σ0,cold y Σ0,disc son las densidades superficiales centrales del disco de gas frı́o

y del disco gaĺactico (estrellas ḿas gas), respectivamente. Por simplicidad consi-

deramos que ambos componentes del disco tienen la misma longitud de escala.

Para evitar valores extremadamente grandes deRstr, que pueden causar divergen-
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Figura 4.2: Perfiles de densidad media del ICM az = 0 en los ćumulos simulados.
Los rombos y cuadrados muestran los valores para los cúmulos centrales de masa
Mvir ≃ 1014 h−1M⊙ (g1542a, g3344a, g6212a, g676a y g914a) y para los cúmulos
conMvir ≃ 1015 h−1M⊙ (g51a, g1a y g8a), respectivamente. Los puntos correspon-
dientes a los ćumulos ḿas masivos han sido desplazados a la derecha para mayor
claridad. Las ĺıneas de rayas muestran los perfiles medios de densidad determinados
por Vikhlinin et al. (2006) para una muestra de cúmulos dińamicamente relajados en
el Universo cercano.
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cias en los ćalculos, ignoramos el efecto de RPS siRstr/Rd ≥ 20; en tales casos,

la fraccíon de gas removido es despreciable.

Nuestro ćalculo de la ṕerdida de masa se basa en el propuesto por Lanzo-

ni et al. (2005). El estudio previo de Okamoto & Nagashima (2003) utiliza una

estimacíon mucho ḿas cruda de RPS: para cada galaxia calculan una fuerza res-

tauradora media, y si la RP excede este valor se remueve todo elgas fŕıo. En caso

contrario, no se pierde nada de gas. Nosotros consideramos alenfoque de Lan-

zoni et al. (2005) como una mejor representación de la remocíon continua de gas

causada por RPS.

Una diferencia entre nuestro trabajo y el de Lanzoni et al. (2005) es que ellos

incluyen un factorcos2 i en el lado izquierdo de (3.1) para tener en cuenta la

inclinación del disco, dondei es elángulo entre la normal al plano del disco y

la direccíon de movimiento de la galaxia a través del ICM. Hemos elegido ig-

norar dicho factor, ya que los estudios basados en simulaciones hidrodińamicas

muestran acuerdo en que la inclinación de la galaxia no tiene una influencia sig-

nificativa sobre la cantidad de gas removido (ver Roediger 2009, y las referencias

allı́ mencionadas). Valores intensos de RP que remueven el gas de una galaxia de

frente tambíen lo remueven de una que se mueva de canto, aunque en una escala

de tiempo levemente ḿas larga. También elegimos ignorar la posibilidad de te-

ner formacíon estelar incrementada como consecuencia de la compresión del gas

molecular de la galaxia por efecto de la RP ambiente, dado que la evidencia ob-

servacional es contradictoria (Koopmann, Haynes, & Catinella 2006; Koopmann

& Kenney 2006; Abramson & Kenney 2009), y los trabajos teóricos (Fujita & Na-

gashima 1999; Bekki & Couch 2003; Kronberger et al. 2008; Kapferer et al. 2009)

necesitan confirmación adicional debido a la compleja y aún no bien comprendida

naturaleza del proceso de formación estelar.

Como se menciońo en la Seccíon 2.3.2, enSAG se sigue la evolución de la

poblacíon de galaxias resolviendo ecuaciones diferenciales que describen a los

procesos f́ısicos involucrados (enfriamiento radiativo del gas, formación estelar,

feedback etc.) en pequeños pasos de tiempo de tamaño∆T/Nsteps, donde∆T es

el intervalo temporal entre salidas de la simulación de ćumulos subyacente; noso-

tros adoptamosNsteps= 50. Dado que las propiedades hidrodinámicas del ICM y

las posiciones de las galaxias están dadas por la simulación subyacente, el efecto
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Figura 4.3: Masa de gas removida por acción de RPS. Inicialmente, el gas frı́o de la
galaxia se encuentra distribuido en forma de disco exponencial. Luego deocurrido un
evento de stripping en el pason − 1, el disco de gas mantiene un perfil exponencial
con el mismo radio de escala pero truncado abruptamente enRstr,n−1. Si en el paso
siguiente la galaxia ingresa en una región tal que la RP es mayor que en el paso
anterior y, en consecuencia,Rstr,n < Rstr,n−1, entonces la masa de gas removida por
accíon de RPS será la contenida entre esos dos radios. En cambio, si la RP ambiente
es menor en el pason, Rstr,n ≥ Rstr,n−1 y la galaxia no pierde gas en dicho paso.

de RPS se estima para cada galaxia sólo una vez por cada salida, considerando un

único evento instantáneo destrippingy suponiendo que el perfil del disco expo-

nencial permanece inalterado paraR < Rstr. La masa de gas removida por RPS

se transfiere a la componente de gas caliente de la galaxia central del haloFOF,

con lo que queda disponible para ser acretada por la galaxia central del halo en

intervalos de tiempo subsiguientes.

El efecto de RPS va removiendo el disco de gas desde afuera hacia adentro.

Luego del primer evento destripping, se considera que el gas remanente (si al-

go queda) forma un disco exponencial con la misma longitud deescala que antes

de ocurrido elstripping, pero abruptamente truncado enRstr. Si en un paso sub-

siguiente la galaxia experimenta una RP más alta,Rstr,n seŕa más pequẽno y la

masa de gas perdida por RPS será aquella ubicada entreRstr,n y Rstr,n−1, donden

y n − 1 indican los pasos de tiempo actual y previo de la simulación, respectiva-

mente (Figura 4.3). La justificación para esto es que, dado que en nuestro modelo

de estrangulación las galaxias satélites no reciben gas frı́o por enfriamiento radia-

tivo, sus discos de gas no pueden ser reconstruidos. Además, es poco probable que

el gas remanente gane sistemáticamente momento angular como para regenerar un

disco exponencial completo en una escala de tiempo suficientemente corta com-
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parada con el tiempo tı́pico en que actúa RPS. Ninguna de las implementaciones

de RPS en trabajos previos menciona haber tenido en cuenta este detalle.

Consideremos a continuación el casoRstr,n < Rstr,n−1. SeaMcold,n la masa

total de gas fŕıo presente en la galaxia en el paso actualn, pero antes de que actúe

RPS. El perfil de masa de gas está dado por la expresión (3.8). Definiendo

fs(R) ≡
(

1 +
R

Rd

)

exp(−R/Rd), (4.2)

la masa de gas frı́o Mcold,n debe ser igual a

Mcold,n = 2πΣ0,coldR
2
d [1− fs(Rstr,n−1)] . (4.3)

Nótese que esto implica, imponiendo la condición de que integrar el perfil de

densidad superficial exponencial entreR = 0 y Rstr,n−1 debe dar la masa total de

gas de la galaxia, que la densidad central para el gas frı́o es

Σ0,cold =
Mcold,n

2πR2
d

[1− fs(Rstr,n−1)]
−1 . (4.4)

Para una galaxia que nunca sufrió un evento destripping, Rstr,n−1 → ∞ y en

consecuenciafs → 0, con lo cual se recupera la expresión (3.6) para la densidad

superficial central. En la práctica, si una galaxia aún no ha sufrido la acción de

RPS lo indicamos haciendoRstr < 0, de manera de identificarlas fácilmente.

La masa de gas frı́o removida por RPS en el pason es

MRP = 2πΣ0,coldR
2
d

{

[1− fs(Rstr,n−1)]− [1− fs(Rstr,n−1)]

}

. (4.5)

La suposicíon impĺıcita es que tantoRd comoΣ0,cold permanecen fijos durante la

remocíon del gas. Usando (4.4) en la expresión anterior, se llega finalmente a

MRP = Mcold,n
fs(Rstr,n)− fs(Rstr,n−1)

1− fs(Rstr,n−1)
. (4.6)

Por otra parte, si en el paso de tiempon la galaxia experimenta una RP más

baja que en el paso inmediatamente anterior, entoncesRstr,n seŕa mayor que el
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radio en el cual se encuentra contenido el gas remanente,Rstr,n−1. En tal caso,

fijamosRstr,n = Rstr.n−1 y no hay ṕerdida de gas en dicho intervalo de tiempo.

Resumiendo, para hallar la masa de gas removida de una galaxiasat́elite por

accíon de RPS, primero se determina la RP ejercida por el ICM hallandola densi-

dad local del ICM y la velocidad de la galaxia relativa al mismo. Las densidades

superficiales de los componentes del disco de la galaxia se determinan a partir de

su masa en estrellas y gas dadas por el modelo semianalı́tico, y el radio de escala

se calcula con el procedimiento descripto en el Capı́tulo 3. Una vez determinado

el radio destrippinga partir de (4.1), la expresión (4.6) da la masa de gas remo-

vido por RPS. Aqúı queremos enfatizar que la RP se calcula para cada galaxia

sat́elite, en toda la simulación. No restringimos el ćalculo a las galaxias que resi-

den dentro de los grupos más masivos, y tampoco activamos el cálculo a partir de

un redshift predeterminado. RPS actúa sobre las galaxias toda vez que se satisfaga

la condicíon (3.1).

Finalmente, es necesario aclarar que además de RPS es posible remover gas de

la galaxia porstripping turbulento, causado por la generación de inestabilidades

de Kelvin-Helmholtz y/o Rayleigh-Taylor en la interfaz entre el gas fŕıo y el ICM.

Sin embargo, no consideramos incluir dicha posibilidad dentro de nuestro modelo,

ya que la escala temporal asociada con el crecimiento de tales inestabilidades es

generalmente mucho ḿas larga que la escala de tiempo para RPS, como muestra

por ejemplo el trabajo de McCarthy et al. (2008) (ver también Font et al. 2008).

4.2.1. Posiciones y velocidades de las galaxias

En el trabajo previo de Lanzoni et al. (2005), las velocidades de las galaxias se

generan mediante un método Monte Carlo, a partir de una distribución maxwellia-

na cuya dispersión se elige de manera tal que sea compatible con las dispersiones

de velocidad observadas en cúmulos de galaxias. En nuestro trabajo preferimos

adoptar un ḿetodo que esté más directamente relacionado con la dinámica local

de las part́ıculas, ya que generando velocidades al azar estarı́amos desvirtuando,

en cierta forma, la ventaja que queremos lograr a partir de caracterizar al ICM

usando las propiedades locales de las partı́culas de gas.

La asignacíon de posiciones y velocidades a galaxias satélites en modelos se-
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mianaĺıticos es áun materia de debate (ver e.g. Hopkins et al. 2008) y de hecho

algunos modelos (e.g. Lanzoni et al. 2005; Bower et al. 2006) sólo registran a

qué halo de DM pertenece una galaxia. En los modelos semianalı́ticos basados en

el esquema de subhalos (e.g. Springel et al. 2001; De Lucia etal. 2004; De Lucia

& Blaizot 2007), la pŕactica es asignar a una galaxia satélite la posicíon y velo-

cidad de la partı́cula de DM ḿas ligada de su subhalo. En el caso de galaxias de

tipo 2, se sigue la posición y velocidad de la partı́cula ḿas ligada identificada en el

instante en que la galaxia aún poséıa un subhalo. La ventaja de este procedimiento

es que se obtiene una distribución de posiciones y velocidades consistente con la

de la materia en el haloFOF, y para el caso de galaxias tipo 1 se tiene automáti-

camente en cuenta el efecto de fricción dińamica. Por otra parte, para las galaxias

tipo 2 se sigue unáunica part́ıcula y entonces la fricción dińamica se ignora, por

un problema de resolución nuḿerica.

Para compensar estoúltimo, enSAG las posiciones de las galaxias tipo 2 se

calculan suponiendo que describenórbitas circulares dentro del halo, con una ve-

locidad dada por la velocidad virial de su halo progenitor. Inicialmente ingresan

al halo en una distancia igual arvir del centro, y van cayendo en una escala de

tiempo dada por el tiempo de fricción dińamica (2.16) (ver Cora 2006). Con este

método se tiene en cuenta la fricción dińamica para todas las galaxias satélites.

Sin embargo, la asignación de velocidades de Cora (2006) resulta en una mar-

cada bimodalidad en las velocidades de los satélites, especialmente notoria en los

cúmulos. Mientras que para las galaxias de tipo 1 y sus satélites las velocidades

crecen hacia el pericentro, para las de tipo 2 que son satélites de la central se

observa el comportamiento contrario, con velocidades tendiendo a cero hacia el

centro. En las regiones interiores (r < 0,5rvir) la diferencia entre las velocidades

medias de ambos tipos de galaxias llega a ser de dos a tresórdenes de magnitud.

Esto se debe a que las galaxias cercanas al centro son las que llevan ḿas tiempo

dentro del ćumulo, y se originaron tı́picamente en halos menores (i.e. con menor

Vvir) debido al crecimiento jerárquico de la estructura. En consecuencia, las velo-

cidades de las galaxias satélites son funcíon del tiempo en el que cayeron dentro

del haloFOF, en lugar de estar relacionadas con la dinámica del mismo. En el caso

de Cora (2006) o LCP08 esto no representaba un problema, ya que las velocida-

des orbitales de los satélites no eran necesarias para ninguno de los cálculos. En
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Figura 4.4: Perfil de densidad superficial proyectada (en número) para galaxias con
MV < −17 az = 0,5 en ćumulos conMvir ≥ 1014 h−1M⊙, para el ćalculo de fric-
ción dińamica utilizado en LCP08 (lı́nea de rayas) y el modelo usado en el presente
trabajo, que sigue las posiciones y velocidades de las partı́culas de DM ḿas ligadas
de los subhalos (lı́nea continua). Los puntos con barras de error muestran el perfil de
densidad observado para los cúmulos del cat́alogo CNOC (Carlberg et al. 1997).

el caso del presente trabajo, dichas velocidades son fundamentales para el cálculo

de RP.

Por otra parte, es muy posible que la aproximación de consideraŕorbitas cir-

culares para las galaxias satélites no sea una buena representación (Hopkins et al.

2008). La Figura 4.4 muestra el perfil de densidad proyectada(en ńumero) de

galaxias para todos los cúmulos simulados con masa virial≥ 1014 h−1M⊙, en la

versíon deSAG de Cora (2006) y LCP08 (lı́nea de rayas) y con la modificación

realizada en este trabajo para seguir las posiciones y velocidades de las partı́culas

de DM (ĺınea continua). La densidad se calcula para cada cúmulo simulando el

procedimiento observacional. Se consideran tres lı́neas de visíon perpendiculares

entre śı, que pasan por la galaxia central del cúmulo, se proyectan las distancias

cumuloćentricas de las galaxias con magnitudMV < −17 en el plano perpendi-
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cular a cada lı́nea visual, y se cuenta el número de galaxias contenidas en anillos

conćentricos. El valor final se obtiene promediando los resultados para las distin-

tas ĺıneas visuales. Los resultados de los modelos paraz = 0,5 se comparan con las

observaciones de Carlberg, Yee, & Ellingson (1997) para los cúmulos del cat́alo-

go CNOC a 0,3< z < 0,6. Los resultados de las simulaciones se normalizaron al

mismo ńumero de galaxias dentro dervir que las observaciones. La figura muestra

que utilizando las partı́culas ḿas ligadas de DM como trazadoras de la posición de

las galaxias se obtiene una buena reproducción del perfil de densidad observado,

en acuerdo con los resultados de Gao et al. (2004). Por el contrario, el ḿetodo que

suponeórbitas circulares que decaen lentamente por fricción dińamica produce

un perfil diferente al observado. Esto se debe a que en esteúltimo método, por

la suposicíon deórbitas circulares que decaen lentamente, las galaxias satélites

tienden a acumularse en la zona próxima al radio virial.

En consecuencia, decidimos adoptar el método de trazar laśorbitas de las

galaxias sat́elites tipo 2 siguiendo la partı́cula ḿas ligada de DM, ya que dicho

método es consistente con la dinámica del halo en la simulación hidrodińamica

subyacente, produce una distribución de galaxias dentro del halo en buen acuerdo

con las observaciones, y ya fue utilizado en el contexto de estudios de RP por

Brüggen & De Lucia (2008).
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Caṕıtulo 5

Distribuciones de RP y efecto sobre

las propiedades de las galaxias

El procedimiento desarrollado en los capı́tulos anteriores nos permite cons-

truir un método autoconsistente para calcular el efecto de RPS en el marco de un

modelo semianalı́tico de evolucíon de galaxias, el cual se combina con simula-

ciones hidrodińamicas no disipativas que proveen la evolución gravitatoria de la

estructura y la termodińamica de los bariones en fase gaseosa. En la primera parte

de este caṕıtulo se discuten las distribuciones y perfiles radiales de RPque obte-

nemos para las galaxias satélites en ćumulos de galaxias conMvir ≥ 1014 h−1M⊙,

y cómo estas distribuciones evolucionan con el tiempo (Tecce et al. 2010).

Un punto interesante es evaluar cómo nuestro modelo de RP se compara con

estudios previos que consideran perfiles de densidad analı́ticos para el ICM (Oka-

moto & Nagashima 2003; Lanzoni et al. 2005; Brüggen & De Lucia 2008, en

adelante BDL08). Por lo tanto, comparamos los resultados de nuestra nueva im-

plementacíon con los obtenidos a partir de un cálculo puramente analı́tico de RP,

equivalente al usado previamente por otros autores, en el cual se considera que el

gas del ICM se encuentra en equilibrio hidrostático dentro del ćumulo y que su

densidad sigue un perfil tipo NFW, reescalado de acuerdo a la fraccíon baríonica

adoptada en las simulaciones. Estos perfiles se calculan usando el paŕametro de

concentracíon determinado para el cúmulo en cada redshift, mediante el procedi-

miento descripto en la Sección 3.3. La RP se calcula multiplicando la densidad
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dada por el perfil NFW por las velocidades de las galaxias. Si estasúltimas no

son determinadas usando las partı́culas de gas de las simulaciones, las alternativas

son o derivarlas con un ḿetodo Monte Carlo a partir de una distribución de velo-

cidades supuesta (Lanzoni et al. 2005) o tomar la velocidad del sat́elite dada por

el modelo semianalı́tico en un sistema de referencia en reposo respecto a la gala-

xia central del ćumulo (BDL08). Si el ICM es realmente hidrostático, estéultimo

enfoque deberı́a ser una buena aproximación, y es lo que empleamos aquı́. En ade-

lante nos referiremos a este procedimiento como elmétodo RP-A(RP-Anaĺıtica),

y a nuestra nueva implementación comométodo RP-PG(RP-Part́ıculas de Gas).

5.1. Perfiles radiales y distribuciones de RP en cú-

mulos de galaxias

En esta Sección nos centraremos en el estudio de las distribuciones de RP en

cúmulos de galaxias. Para ello, seleccionamos de las simulaciones hidrodińamicas

utilizadas los ocho halos masivos centrales: cinco de ellosconMvir ≃ 1014 h−1M⊙

(g1542a, g3344a, g6212a, g676a y g914a en la Tabla 2.1, a los que de aqúı en ade-

lante llamaremos ćumulos G14) y tres ćumulos conMvir ≃ 1015 h−1M⊙ (g51a,

g1a y g8a en la Tabla 2.1, a los que llamaremos cúmulos G15). Cuando conside-

remos situaciones az > 0, siempre nos estaremos refiriendo a las propiedades del

progenitor ḿas masivo de dichos cúmulos.

A modo de ejemplo, en la Figura 5.1 se grafican la dependencia con la dis-

tancia cumuloćentrica de la densidad del ICM, de la velocidad (al cuadrado) de

los sat́elites relativa al ICM y de la RP para uno de los cúmulos G15 (el g51a) y

para tres redshifts diferentes. En el resto de los cúmulos encontramos un compor-

tamiento similar. Los valores de las medianas de estas distribuciones obtenidos

con el ḿetodo RP-PG se muestran con puntos, y las regiones sombreadasindi-

can las regiones encerradas por los percentiles 5to y 95to de las distribuciones. Los

gráficos incluyen todas las galaxias identificadas como miembros del haloFOFdel

cúmulo en el redshift correspondiente, y las propiedades delICM se muestrean en

las posiciones de las galaxias.

Los paneles superiores de la Figura 5.1 muestran los perfilesde densidad 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 función de la distancia al centro del cúmulo,
tomadas en las posiciones actuales de todas las galaxias satélites identificadas como
miembros del halo FOF correspondiente a uno de los cúmulos G15. Los resultados
se muestran para tres redshifts diferentes:z = 2 (izquierda),z = 1 (centro) yz = 0
(derecha). Los rombos indican los valores de las medianas en intervalos de 0,1 r/rvir ,
y las regiones sombreadas señalan las regiones encerradas por el 5to y el 95to percen-
til en cada intervalo. La lı́nea roja punteada en los paneles superiores es un perfil de
densidad tipo NFW, con la concentración c del halo correspondiente a cada redshift.
La lı́nea roja continua en los paneles centrales indica la mediana de la distribución
de velocidades de las galaxias en un sistema de referencia en reposo conrespecto a
la galaxia central del ćumulo, y las ĺıneas de rayas encierran los valores entre el 5to

y el 95to percentil en cada intervalo. En los paneles inferiores, la lı́nea roja continua
indica la RP obtenida multiplicando la densidad dada por el perfil NFW por la veloci-
dad relativa a la galaxia central. Las lı́neas de rayas indican, nuevamente, los valores
entre el 5to y el 95to percentil.
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ICM obtenidos para el ćumulo g51a. A medida que la masa del cúmulo crece

desdelog(Mvir/h
−1 M⊙) ≃ 13,7 hasta 15,1 entrez = 2 y z = 0, la mediana de la

distribucíon de densidad en la región central del ćumulo (r < 0,5rvir) se incremen-

ta en un orden de magnitud. En el radio virial, el incremento entrez = 1 y z = 0 es

más pequẽno. El perfil de densidad es monotónicamente decreciente en laépoca

presente a lo largo de cuatroórdenes de magnitud, en el rango 0< r/rvir < 2.

Estos resultados se comparan con los perfiles de densidad delICM determinados

para el ḿetodo RP-A, mostrados con lı́neas rojas de puntos en los paneles supe-

riores de la Figura 5.1. El acuerdo entre el perfil de densidaddeterminado con

el método RP-PG y el perfil analı́tico NFW es excelente az = 0; sin embargo,

paraz ≥ 1 los perfiles de densidad NFW tienden a sobreestimar la densidad para

r < rvir, y a subestimarla parar > 1,5rvir.

La mediana de la distribución de velocidad cuadrática relativa al ICM de las

galaxias sat́elites se muestra en los paneles centrales de la Figura 5.1. La distribu-

ción de velocidades de las galaxias en el cúmulo ya est́a establecida enz ≃ 1, al

menos parar < 1,5rvir, como puede verse de la similitud entre los perfiles radiales

correspondientes az = 1 y z = 0. Hay una tendencia de velocidad mediana cre-

ciente a medida que el radio decrece, con una gran dispersión a todos los radios.

En z = 2, el perfil de velocidad es ḿas aplanado y las velocidades son más bajas

que az ≤ 1.

En cualquier ćumulo considerado, la evolución de la RP experimentada por

las galaxias satélites paraz ≤ 1 depende principalmente del crecimiento de la

densidad de ICM a lo largo del tiempo, dado que el perfil de velocidad del ćumu-

lo ya est́a establecido a partir dez = 1. Los paneles inferiores de la Figura 5.1

muestran que la RP se incrementa aproximadamente un orden de magnitud en el

centro del ćumulo entrez = 1 yz = 0, consistente con el incremento en la densidad

del ICM. Siguiendo la tendencia establecida por la densidad,la RP se mantiene

aproximadamente en el mismo nivel para 1< r/rvir < 1,5 entrez = 2 y z = 1,

y se incrementa ligeramente entrez = 1 y z = 0. Parar > 1,5rvir, la mediana de

la distribucíon de RP parece decrecer entrez = 2 y z = 1, y se mantiene apro-

ximadamente igual paraz ≤ 1. Esto sucede porque en dicha región la mediana

de la densidad decrece con el tiempo, pero la mediana de la velocidad 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 paraz = 2, 1, 0,5 y 0, y para todos los cúmulos simulados (izquierda),
los G14únicamente (centro) y los G15́unicamente (derecha).

Los resultados para la velocidad de las galaxias correspondientes al ḿetodo

RP-A se muestran con lı́neas rojas en los paneles centrales de la Figura 5.1. El

acuerdo entre el ḿetodo RP-A y el RP-PG es nuevamente excelente az = 0, y

tambíen az = 1 parar . rvir, tanto para la mediana (lı́nea continua) como para

la dispersíon (ĺıneas de rayas). Az = 1, las velocidades en el sistema en reposo

respecto a la galaxia central tienden a ser mayores que las velocidades obtenidas

con el ḿetodo RP-PG parar > rvir.

La distribucíon de RP que resulta del modelo RP-A se muestra con lı́neas rojas

en los paneles inferiores de la Figura 5.1. Como era de esperarse del muy buen

acuerdo entre ambos métodos (RP-A y RP-PG) az = 0, tanto para la densidad

como para la velocidad relativa, los perfiles de RP correspondientes son muy si-

milares en láepoca presente. Sin embargo, el acuerdo no es tan bueno paraz ≥ 1,

donde las formas de los perfiles de RP son similares, pero en el modelo RP-A

los valores medios y los niveles de los percentiles se desplazan hacia valores ḿas

grandes. De acuerdo con los resultados de nuestro enfoque numérico autoconsis-

tente, el ḿetodo RP-A parece sobreestimar la RP en la mayor parte del rangode

distancias considerado.

Para cuantificar estéultimo punto, en la Figura 5.2 se grafica la diferencia
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promedio entre la RP determinada con el método RP-PG y con el ḿetodo RP-A,

normalizada al valor de RP obtenido con esteúltimo. Los resultados se muestran

en diferentes colores paraz = 2, 1, 0,5 y 0. El panel de la izquierda muestra el

resultado de promediar sobre todos los cúmulos simulados, y las barras de error

corresponden a la dispersión 1σ entre los distintos ćumulos. En esta figura puede

verse claramente que el método RP-A siempre sobreestima el valor de la RP pa-

rar . 1,5rvir (aunque az = 0 y parar & 0,4rvir podŕıa decirse que ambos modelos

est́an en acuerdo, teniendo en cuenta los errores). La diferencia entre los dos mo-

delos se incrementa con el redshift; esta tendencia se ve claramente dentro dervir,

pero la sẽnal es ḿas ruidosa para radios mayores (probablemente debido al menor

número de galaxias del cúmulo en estas regiones). Estas tendencias persisten si

consideramos los cúmulos G14 y G15 por separado (paneles central y derecho en

la Figura 5.2, respectivamente), y por lo tanto no dependen de la masa del ćumulo.

La distribucíon de valores de RP experimentados por las galaxias satélites

dentro dervir en nuestros ćumulos simulados se muestra en la Figura 5.3 para los

cúmulos G14 (arriba) y G15 (abajo) a redshiftsz = 1 (izquierda) yz = 0 (dere-

cha). Se comparan los resultados obtenidos con el método RP-PG (histogramas

con ĺıneas negras) y con el método RP-A (ĺıneas rojas de rayas). Todas estas dis-

tribuciones pueden ser bien ajustadas mediante funciones gaussianas, y los resul-

tados de los ajustes obtenidos se muestran en la Tabla 5.1. Elvalor medio de RP

obtenido tanto del ḿetodo RP-PG como del RP-A son mayores para los cúmulos

más masivos, una caracterı́stica que está presente también a alto redshift. Mencio-

namos antes que, para un dado cúmulo, el incremento de RP paraz . 1 se debe

al aumento de la densidad del ICM, pero la diferencia entre losvalores de RP

para diferentes masas de cúmulos se debe a una combinación de mayor densidad

y mayor velocidad relativa. En promedio, la densidad de ICM dentro dervir en

los ćumulos G14 puede ser tan grande como un 75 por ciento de la densidad al

mismo radio (normalizado al radio virial correspondiente)en los ćumulos G15.

El resto de la diferencia se debe a la menor velocidad relativa de los sat́elites en

los ćumulos ḿas pequẽnos. Dentro dervir, la velocidad media en los cúmulos G14

es∼25 por ciento de la velocidad media en los cúmulos G15.

El rango de valores de RP que obtenemos az = 0 para ambos modelos es si-

milar al obtenido por BDL08, quienes calculan valores de RP para ćumulos de
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Figura 5.3: Histogramas de la RP experimentada por las galaxias dentro dervir en
los ćumulos simulados, az = 1 (izquierda) yz = 0 (derecha), obtenida mediante el
método RP-PG (lı́neas negras) y con el método RP-A (ĺıneas rojas de rayas). Los re-
sultados para los cúmulos G14 y G15 se muestran en los paneles superiores e inferio-
res, respectivamente. Las barras de error indican las dispersiones 1σ entre ćumulos,
y para mayor claridad se muestran sólo para el caso del ḿetodo RP-PG.
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Tabla 5.1:Valores de los parámetros de funciones gaussianas que resultan en el mejor
ajuste a los histogramas de RP de la Figura 5.3.〈logPram〉 y σram indican la media y
la dispersíon de cada distribución, respectivamente.

Cúmulos G14 Ćumulos G15 Modelo
z 〈logPram〉 σram 〈logPram〉 σram

[h2 dyn cm−2] [h2 dyn cm−2]
1,0 −11,64±0,08 0,73±0,05 −10,91±0,03 0,76±0,02 RP-PG

−11,14±0,07 0,84±0,05 −10,63±0,05 0,75±0,03 RP-A
0,0 −11,33±0,03 0,87±0,02 −10,51±0,09 0,83±0,04 RP-PG

−11,18±0,05 0,96±0,03 −10,47±0,07 0,81±0,03 RP-A

masas comparables a los nuestros extraı́dos del cat́alogo semianalı́tico de De Lu-

cia & Blaizot (2007), basado en la simulación Millennium (Springel et al. 2005),

de DMúnicamente. BDL08 suponen un ICM descripto ya sea por un modeloiso-

termo o por un modelo de Komatsu & Seljak (2001), en equilibrio hidrost́atico

dentro de un halo de DM que sigue un perfil de NFW. Para el caso del modelo

isotermo, la distribucíon obtenida por BDL08 es asimétrica, con un corte abrupto

a presiones altas. Para el modelo de Komatsu & Seljak (2001),BDL08 obtienen

una distribucíon más siḿetrica. Comparando las formas de nuestras distribucio-

nes locales de RP, dadas en los paneles a la derecha en la Figura5.3, con las

de BDL08 (ver las Figuras 1 y 2 en su trabajo), encontramos un mejor acuer-

do con sus resultados para el modelo de Komatsu & Seljak. Los valores medios

de RP az = 0 obtenidos con el ḿetodo RP-PG (ver Tabla 5.1) también est́an en

buen acuerdo con los determinados por BDL08 usando el modelo de Komatsu &

Seljak. BDL08 encuentran una RP media del orden de 10−11,3 dyn cm−2 para su

conjunto de ćumulos de masa∼ 1014 M⊙, y de 10−10,7 dyn cm−2 para su conjunto

de ćumulos de masa∼ 1015 M⊙.

En la Figura 5.3 puede verse que las distribuciones obtenidas con ambos ḿeto-

dos presentan un buen acuerdo en laépoca presente, pero no ası́ a redshifts ḿas

altos, como se mencionó anteriormente (Figura 5.1). Para ambos conjuntos de

cúmulos, el valor medio de RP obtenido con el método RP-PG para galaxias den-

tro del radio virial se incrementa aproximadamente en medioorden de magnitud

desdez = 1 hasta el presente. Sin embargo, en el método RP-A los valores me-
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dios a ambos redshifts considerados son mucho más parecidos; en el caso de los

cúmulos G14, si se tienen en cuenta los errores entonces los valores medios pue-

den considerarse iguales. Este hecho, combinado con los resultados mostrados en

la Figura 5.2, indica que la RP en los cúmulos no crece a lo largo del tiempo de la

misma forma en ambos modelos.

Para visualizar mejor este resultado, en la Figura 5.4 mostramos la RP media

para las galaxias dentro dervir como funcíon del redshift, para ambos conjuntos de

cúmulos. Los valores medios de RP dados por el método RP-PG se muestran con

śımbolos, y las regiones sombreadas indican las regiones dentro de±1σ respecto

de la media. Las lı́neas continuas rojas indican los valores medios obtenidosa

partir del ḿetodo RP-A, y las lı́neas de rayas rojas encierran las regiones dentro

de±1σ de la media. Para ambos modelos, la diferencia entre los valores medios

de RP de los dos conjuntos de cúmulos para un dadoz es siempre de alrededor

de un orden de magnitud, siendo mayor en los cúmulos ḿas masivos, como era

esperado.

En las simulaciones de Roediger & Brüggen (2006), se define comoRP d́ebil

a valores del orden de 10−12 dyn cm−2, RP moderadaa 10−11 dyn cm−2 y RP in-

tensaa 10−10 dyn cm−2. Roediger & Br̈uggen (2006) encuentran que una galaxia

de disco con una masa de∼ 2× 1011M⊙, sujeta a RP intensa, pierde tı́picamente

todo su gas en unos 50 Myr. Una RP moderada remueve aproximadamente la mi-

tad del gas de dicha galaxia en un tiempo de∼ 200 Myr, y una RP d́ebil remueve

una cantidad relativamente pequeña de gas (la ṕerdida real de gas dependerá de

la estructura de las componentes de gas, estrellas y DM). La Figura 5.4 muestra

que para el modelo RP-PG, la mayorı́a de las galaxias satélites en los ćumulos

masivos G15 están experimentando RP de nivel moderado ya a partir dez ∼ 2,

y a z . 0,5 alrededor de un 20 por ciento de los satélites experimentan niveles

intensos de RP. En el caso de los cúmulos G14, la RP alcanza niveles entre mo-

derados y d́ebiles paraz . 1,5, y pocas galaxias llegan a experimentar alguna vez

niveles intensos de RP. Sólo a z ∼ 1 se encuentra una fracción significativa de

galaxias que comienzan a experimentar niveles moderados deRP.

En el modelo RP-A, en cambio, a redshiftsz & 1 la RP para los ćumulos G15

alcanza valores moderados y una fracción significativa de las galaxias satélites

experimentan niveles de moderados a intensos de RP ya az ∼ 2. Una situacíon
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Figura 5.4: RP media ejercida sobre las galaxias que se encuentran dentro dervir en
los ćumulos simulados, como función del redshift. Los paneles superior e inferior
muestran los resultados para los cúmulos G14 y G15, respectivamente. Los rombos
y cuadrados indican los valores medios de RP para el método RP-PG, y las regiones
sombreadas muestran las regiones comprendidas entre±1σ de la media. Las lı́neas
continuas de color rojo indican la RP media para el método RP-A, y las lı́neas rojas
de rayas encierran la región a±1σ de la media.
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similar ocurre para los ćumulos G14, con los valores de RP desplazados al rango

de niveles d́ebiles a moderados, y con la diferencia entre ambos modelos incre-

ment́andose para redshifts mayores. En ambos modelos la dispersión alrededor de

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

La dispersíon en las distribuciones también crece levemente con el tiempo. Esto

puede apreciarse mejor a partir de los datos de la Tabla 5.1, en donde se aprecia un

aumento en la dispersiónσram de alrededor del 10 por ciento entrez = 1 y 0, para

ambos conjuntos de cúmulos. Esto puede deberse al mayor número de galaxias

contenidas dentro de los cúmulos en el presente, aproximadamente tres veces más

galaxias que az = 1.

Aunque los resultados para ambos modelos están de acuerdo paraz ∼ 0 en

ambos conjuntos de cúmulos, la diferente evolución de la RP con el tiempo queda

clara. Mientras que los valores medios de RP obtenidos con el método RP-PG se

incrementan casi exponencialmente con el redshift, la evolución de la RP media en

el modelo RP-A es menor, especialmente en el caso de los cúmulos G14. La poca

evolucíon de los valores medios de RP para los cúmulos G14 es consecuencia de la

sobreestimación de RP en el modelo RP-A en las regiones interiores de los cúmu-

los (r < 0,5rvir), aún az ∼ 0 (ver el panel central en la Figura 5.2). Esto es porque

dichos ćumulos, y sus progenitores a redshifts mayores, son sistemas del tamãno

de grupos de galaxias con masas viriales en el rango∼ 1013−1014 h−1 M⊙, cuyas

distribuciones de ICM no están bien descriptas por un perfil de tipo NFW. Tam-

bién hay una clara pero menor diferencia entre los modelos parael caso de los

cúmulos G15. Paraz . 0,5, ambos modelos están en buen acuerdo; esto puede

deberse al hecho de que estos cúmulos ya son sistemas masivos az ∼ 2, y en

consecuencia su ICM está mejor representado por un perfil NFW (ver los perfiles

radiales para diferentes masas de cúmulos en los paneles superiores de la Figu-

ra 5.1).

En la Figura 5.5 se muestran las historias de RP dadas por el método RP-PG

para galaxias satélites elegidas al azar, una identificada como de tipo 1 (lı́neas de

rayas negras) y una de tipo 2 (lı́nea continua negra) az = 0. Se muestran resul-

tados para uno de los cúmulos G15 (arriba, izquierda) y uno de los cúmulos G14

(arriba, derecha). A modo de comparación, el panel inferior de la Figura 5.5 mues-

tra la evolucíon de la RP experimentada por galaxias dentro de un halo de masa
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Figura 5.5: Historias de RP de galaxias satélites (ĺıneas negras) en uno de los cúmu-
los G15 (arriba, izquierda), uno de los cúmulos G14 (arriba, derecha) y en un grupo
conMvir ≃ 1013 h−1M⊙ (abajo) que está contenido dentro de la caja de la simulación
de uno de los ćumulos G15. Las lı́neas continuas negras corresponden a un satélite
identificado como de tipo 2 az = 0, y las ĺıneas de rayas a un satélite tipo 1 (tambíen
a z = 0). Lasáreas sombreadas marcan las regiones encerradas por las máximas y
mı́nimas RP alcanzadas por las galaxias presentes en el cúmulo az = 0 determinadas
con el ḿetodo RP-PG. Las lı́neas rojas indican los valores máximos y ḿınimos de
RP obtenidos con el ḿetodo RP-A. En el grupo menos masivo no hay galaxias tipo 1
az = 0.
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virial ≃ 1013 h−1 M⊙, extráıdo de la caja de la simulación de uno de los ćumu-

los G15.

Hay diferencias claras entre las historias de RP de diferentes tipos de satélites.

Para los de tipo 2 la RP tı́picamente oscila, incrementándose en promedio a me-

dida que pasa el tiempo; mientras que para los satélites de tipo 1 la historia tı́pica

es una de crecimiento monótono de la RP. Esta diferencia en las historias de RP

se debe a la manera en que las posiciones y velocidades de las galaxias son asig-

nadas en el ćodigo, siendóestas ḿas confiables en el caso de las galaxias tipo 1.

Como se menciońo en la Seccíon 4.2.1, la posicíon y velocidad de una galaxia se

asignan rastreando la partı́cula ḿas ligada de DM del subhalo anfitrión. En el caso

de las galaxias tipo 1, este subhalo aún existe y es afectado por fricción dińamica.

Para galaxias tipo 2 el subhalo ha sido destruido por fuerzasde marea dentro de la

simulacíon subyacente, y en consecuencia estamos rastreando unaúnica part́ıcula

de DM. Con esto es esperable obtener más ruido, pero con la tendencia media

correcta. En el grupo menos masivo no hay galaxias de tipo 1 az = 0; esto se

debe a que la fricción dińamica (ver Sección 2.3.4) es ḿas eficiente en disolver

subestructura cuando el cociente entre la masa del subhalo yla del halo anfitríon

es mayor.

Las regiones encerradas por los valores máximos y ḿınimos de RP alcanzados

por todas las galaxias presentes az = 0 en el halo seleccionado se indican con

lı́neas rojas ýareas sombreadas para los modelos RP-A y RP-PG, respectivamente.

Una vez ḿas vemos diferencias entre los modelos; los satélites en el modelo RP-A

experimentan mayores valores de RP en los tres casos, y la diferencia 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 evolución de las distribuciones de valores de RP y su

dependencia con la masa del cúmulo, obtenidas de los dos diferentes modelos

considerados, pasamos ahora a explorar la influencia de RPS sobre las propieda-

des de las galaxias simuladas. En total realizamos tres conjuntos de simulaciones.
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El primero corresponde al modelo de referencia descripto enel Caṕıtulo 2 pero

incluyendo el nuevo modelo para el cálculo de tamãnos de discos detallado en el

Caṕıtulo 3, respecto del cual evaluaremos los cambios producidos al incorporar

RPS. En adelante, usaremos el términoSAGpara referirnos a este modelo. Adicio-

nalmente, se realizaron dos conjuntos de modelos adicionales, ambos incluyendo

RPS y usando el mismo conjunto de parámetros que paraSAG (ver Tabla 3.1) con

el objeto de evaluar el efecto de incluir RPS sobre las propiedades de las galaxias

respecto a un modelo que no incluye este efecto. En adelante designaremos 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 desempeño de nuestro modelo de RPS, deter-

minamos el radio de truncamientoRstr (ecuacíon 4.1 derivada a partir del criterio

de GG72, 3.1), que se obtiene en el modeloSAGRP para galaxias satélites de

tipo disco, como funcíon de la RP ḿaxima que las mismas experimentan. Los re-

sultados para el radio de truncamiento medio y su dispersión 1σ se muestran en

la Figura 5.6, para galaxias en dos diferentes rangos de masa: 1010 h−1M⊙ ≤
Mstellar < 7 × 1010 h−1M⊙ (lı́neas de rayas y puntos) y 7× 1010 h−1M⊙ ≤
Mstellar < 2 × 1011 h−1M⊙ (lı́neas continuas). Los resultados obtenidos se com-

paran con los resultados de diversas simulaciones hidrodinámicas deN -cuerpos

que se enfocan especialmente en el estudio de RPS en galaxias individuales. Estas

simulaciones emplean diferentes procedimientos para calcular la hidrodińamica

(SPH: Abadi et al. 1999, Schulz & Struck 2001, Jáchym et al. 2007; euleria-

nas: Quilis et al. 2000, Roediger & Hensler 2005;sticky particles: Vollmer et al.

2001). Todas estas simulaciones consideran galaxias del tipo de la V́ıa Láctea

ingresando a un entorno denso, excepto en el caso de Schulz & Struck (2001)

quienes estudian una galaxia de menor tamaño conMstellar ≃ 6 × 1010 h−1 M⊙.

Jáchym et al. (2007) realizan simulaciones para diferentes tipos de ćumulos. Para

comparar, seleccionamos los resultados correspondientesa su modelo de “ćumulo

est́andar”. La ĺınea de rayas muestra la estimación dada por (4.1) para el caso de

una galaxia como la V́ıa Láctea, cuyas densidades superficiales de estrellas y gas
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Figura 5.6: Radio de truncamientoRstr como funcíon de la RP ḿaxima experi-
mentada por galaxias satélites de tipo disco (Mbulge/Mstellar ≤ 0,95) en el mode-
lo SAGRP. Lı́neas gruesas tanto de rayas y puntos como continuas indican el va-
lor medio deRstr para sat́elites con 1010 h−1M⊙ ≤ Mstellar < 7 × 1010 h−1M⊙

y 7 × 1010 h−1M⊙ ≤ Mstellar < 2 × 1011 h−1M⊙, respectivamente, y las lı́neas
más finas encierran las regiones a±1σ de los valores medios. Los puntos muestran
los resultados de diferentes simulaciones hidrodinámicas deN -cuerpos del efecto de
RPS en galaxias individuales. La lı́nea de rayas muestra la estimación dada por la
ecuacíon 4.1, obtenida a partir del criterio de GG72 (3.1), para una galaxia del tipo
de la V́ıa Láctea, 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 que hayun buen acuerdo

entre la estimación obtenida seǵun el criterio de GG72 y las diferentes simula-

ciones (para mayor claridad no graficamos los resultados de Roediger & Hensler

2005, ya que son extremadamente similares a la lı́nea de GG72).

Aún cuando una comparación entre nuestro ḿetodo y las simulaciones de-

talladas no es directa, dado que las condiciones iniciales no necesariamente son

las mismas, la tendencia general que se extrae de las simulaciones detalladas es

reproducida en nuestro modelo para galaxias de masas estelares similares. Acla-

ramos que la comparación no incluye aquellas galaxias en nuestras simulaciones

cuyo gas fŕıo es removido por completo (Rstr = 0). No hay tales galaxias (en los

rangos de masa considerados) paralogPram,peak. −11,5, y la mayoŕıa de las ga-

laxias cuyo gas frı́o ha sido completamente arrancado (&80 por ciento de ellas) se

encuentran enlogPram,peak& −10,5.

5.2.2. Contenido de gas fŕıo de las galaxias

La propiedad de las galaxias más directamente afectada por RPS es el conteni-

do de gas fŕıo. La Figura 5.7 muestra la fracciónfno-gasde galaxias que han perdi-

do completamente su gas frı́o como funcíon de la distancia al centro del cúmulo,

para los ćumulos G14 (izquierda) y G15 (derecha). Para construir estegráfico,

seleccionamos galaxias dentro de 2rvir de los ćumulos simulados y con masa es-

telar≥ 109 h−1 M⊙, incluyendo a todas las galaxias en ese rango de distancias

y no śolo a los miembros del haloFOF principal. Al hacer esto estamos proba-

blemente incluyendo a galaxias miembros de grupos vecinos,que est́an cayendo

hacia el ćumulo principal. Las fracciones de galaxias desprovistas por completo

de gas se determinan para los tres diferentes modelos semianaĺıticos considerados,

los cuales son representados por diferentes tipos de lı́neas. Los diferentes colores

identifican los redshifts para los que se muestran los resultados.

Para el modeloSAG, fno-gases muy baja. Śolo en las regiones ḿas interiores

(r . 0,2rvir) las fracciones se incrementan defno-gas≈ 0,2 a 0,3 en el intervalo de

redshifts 1< z < 0, independientemente de la masa del cúmulo. Estas galaxias

son aquellas que han pasado dentro del cúmulo el tiempo suficiente como para

consumir gradualmente su reservorio de gas frı́o; recúerdese que los flujos de gas
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Figura 5.7: Fracciones de galaxias que han perdido por completo su gas frı́o como
función de la distancia al centro del cúmulo, para los ćumulos G14 (izquierda) y G15
(derecha). Los resultados se muestran para tres redshifts diferentes:z = 1, 0,5 y 0, y
para tres modelos:SAG (lı́neas de rayas),SAGRP (lı́neas continuas) ySAGRP-A (lı́neas
de puntos). Todas las galaxias dentro de 2rvir de los ćumulos simulados y con masa
estelar mayor a 109 h−1 M⊙ se incluyen en este gráfico. Las galaxias se agrupan en
intervalos de 0,4r/rvir , y las barras de error se muestran, por claridad, sólo para el
modeloSAGRP.

por enfriamiento están suprimidos para galaxias satélites a causa del proceso de

estrangulacíon considerado en los modelos. EnSAG, fno-gastiene una distribución

radial casi constante ḿas alĺa de 0,5rvir (lı́neas de rayas en la Figura 5.7).

Cuando RPS actúa, casi todas las galaxias en las regiones más interiores de

los ćumulos pierden completamente su gas frı́o paraz = 0, en ambos conjuntos de

cúmulos. Las fracciones de galaxias desprovistas de gas en elmodeloSAGRPde-

crecen para mayores distancias al centro del cúmulo, pero áun son significativas a

r ≃ 2rvir, siendo mayores para los cúmulos G15 (fno-gas≃ 0,5) que para los G14

(fno-gas≃ 0,3). Los valores ḿas bajos defno-gasen la periferia de los ćumulos G14

en los modelos que incluyen RPS son también consistentes con los valores entre

débiles y moderados que toma la RP en dichos cúmulos. Esta disminución unifor-

me defno-gascon la distancia al centro del cúmulo es una consecuencia directa del

comportamiento del perfil radial de valores de RP (ver los paneles inferiores de la

Figura 5.1).
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La evolucíon del contenido de gas frı́o de las galaxias en el modeloSAG es

muy similar para ćumulos de masas diferentes. En los modelos que incluyen RPS,

por el contrario, se observa una importante diferencia de más de medio orden de

magnitud entre los valores medios de RP para los cúmulos G14 y G15 a diferentes

redshifts. Dicha diferencia, que puede verse claramente enla Figura 5.4, lleva a

una evolucíon marcadamente distinta de la fracción de galaxias desprovistas de

gas fŕıo. En el modeloSAGRP, para los ćumulos G15 la situación az = 0 respecto

al contenido de gas frı́o est́a pŕacticamente establecida az = 0,5, y no evoluciona

mucho desdez = 1. Aún cuando a estéultimo redshift las fracciones son apro-

ximadamente 10–20 por ciento más bajas que az = 0 para todos los radios, son

bastante grandes (fno-gas& 0,5) áun en la periferia de los cúmulos. Contrariamen-

te, para el caso de los cúmulos G14 vemos una evolución más marcada en las

fracciones de galaxias desprovistas de gas en el mismo intervalo de redshifts. Esto

es el reflejo de una remoción más gradual del gas frı́o de los sat́elites como re-

sultado de los valores ḿas bajos de RP en estos cúmulos. En la periferia de los

cúmulos G14,fno-gas ∼ 0,3, ḿas baja que para los G15 pero aún mucho mayor

que en el modeloSAG.

Los resultados descriptos hasta aquı́ muestran claramente una dependencia de

la evolucíon de la fraccíon de galaxias desprovistas de gas con la masa del cúmulo.

Esta tendencia es diferente para el modeloSAGRP-A, mostrado con lı́neas de pun-

tos en la Figura 5.7. Tanto para los cúmulos G14 como para los G15, los valores

finales defno-gasse alcanzan a redshifts más altos que para el modeloSAGRP. Por

ejemplo, en el caso de los cúmulos G14 el valor defno-gasen el modeloSAGRP-

A a z = 1 ya es tan alto como el alcanzado por el modeloSAGRPa z = 0,5. Este

comportamiento resulta de los valores mucho más altos de RP az > 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 encontradas az = 0 en la periferia para

ambos conjuntos de cúmulos indican que, durante el ensamblaje de los cúmulos,

RPS tiene un efecto importante ya en los subgrupos más pequẽnos que son acreta-

dos por el ćumulo. Esto ha sido denominado “preprocesado” (pre-processing, e.g.

Fujita 2004; Mihos 2004). Esta idea se infiere también de evidencia observacional

de grupos compactos de galaxias cayendo hacia los cúmulos masivos Abell 1689

(z ∼ 0,18), Abell 2667 (z ∼ 0,23) y Abell 1367 (z ∼ 0,02) (Cortese et al. 2006,
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2007); las galaxias dentro de estos grupos muestran colas extendidas de gas ioni-

zado que pueden interpretarse como señal de la accíon de RPS. En consecuencia,

encontramos que RPS es un proceso que afecta significativamente al contenido

de gas fŕıo de las galaxias y la tasa a la cual dicho gas es removido, la cual de-

pende de la masa del cúmulo. Por lo tanto, la RPS experimentada por galaxias

sat́elites podŕıa incrementar las diferencias en la historia de formación estelar y la

evolucíon de colores en halos de diferentes masas.

5.2.3. Influencia sobre los colores de las galaxias

La marcada disminución del contenido de gas frı́o de las galaxias produce una

extinción mucho ḿas ŕapida de la formación estelar en galaxias satélites en el

modeloSAGRPrespecto al modelo estándarSAG. Se esperarı́a que esto produz-

ca galaxias con poblaciones estelares demasiado envejecidas, resultando en una

relacíon color-magnitud (colour-magnitude relation, CMR) en desacuerdo con lo

observado. La Figura 5.8 muestra diagramas color-magnitudobtenidos para las

galaxias contenidas dentro de 2rvir de los ćumulos simulados, para tres redshifts

diferentes:z = 1, 0,5 y 0, comparando los resultados paraSAGy SAGRP. Para cla-

sificar las galaxias en rojas o azules utilizamos el corte dependiente del redshift

de Bell et al. (2004). Las galaxias se definen como pertenecientes a la secuencia

roja si su colorU − V es mayor a

U − V = 1,15− 0,31z − 0,08(MV − 5 log h+ 20). (5.1)

Este corte se indica en la Figura 5.8 con lı́neas de rayas1. Puede verse en dicha

figura que ambos modelos producen distribuciones de color enbuen acuerdo con

las observadas en los entornos densos correspondientes a cúmulos de galaxias

(comparar con la Figura 1.6).

La secuencia roja está bien definida desdez = 1, y su color medio está en

buen acuerdo con los observados (e.g. Bower, Lucey, & Ellis 1992; Bell et al.

1El corte en color de Bell et al. (2004) fue determinado en realidad a partir de observaciones de
galaxias de campo. Lo empleamos para el caso de cúmulos de galaxias ya que el color medio de
las secuencias roja y azul presenta una variación muy pequẽna con el entorno (Baldry et al. 2006;
Mart́ınez et al. 2010). La principal utilidad del criterio de Bellet al. reside en que al depender del
redshift, podemos utilizarlo para estudiar también la situacíon az > 0.
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Figura 5.8: Diagramas color-magnitud para galaxias dentro de 2rvir de los ćumulos
simulados, para tres redshifts distintos:z = 1 (izquierda), 0,5 (centro) y 0 (derecha).
Los paneles superiores corresponden al modeloSAG y los inferiores al modeloSAGRP.
Los contornos indican niveles de densidad en número espaciados logarı́tmicamente,
donde el color rojo indica la mayor densidad. La lı́nea de rayas indica la separación
entre galaxias rojas y azules dependiente del redshift de Bell et al. (2004), ecua-
ción 5.1.

2004). La Figura 5.8 muestra que, en términos de los colores de las galaxias, RPS

comienza a ser importante az < 1, cuando la secuencia roja en el cúmulo ya

est́a establecida. El efecto de RPS es particularmente notorio para las galaxias

enanas (MV & −18). Su evolucíon de la secuencia azul hacia la roja es mucho

más ŕapida que para las galaxias más masivas, como lo evidencia la despoblación

de la zona entre ambas secuencias az = 0 en el modeloSAGRP. Nótese adeḿas

cómo se desarrolla el extremo débil de la secuencia roja en el modeloSAGRP,

dado que las galaxias satélites de menor masa se caracterizan por tener una acti-

vidad de formacíon estelar que es rápidamente truncada por efectos de RPS, y no

llegan a ser tan brillantes como en el modeloSAG. Por otro lado, comparando los

dos modelos, puede verse que para la distribución completa de galaxias az = 1 y

para las galaxias conMV . −19 az ≥ 0,5, las distribuciones obtenidas son muy

similares. Esto se debe a que el efecto dominante que establece los colores de las
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galaxias es la estrangulación, que en ambos modelos actúa en todo redshift.

La accíon de RPS no modifica los colores medios de las secuencias, comose

muestra en la Figura 5.9 para los dos conjuntos de cúmulos. Los colores medios

evolucionan con el redshift, pero la inclusión del efecto de RPS prácticamente no

tiene influencia sobre ellos. Esto indica que, en un escenario en el que estrangula-

ción y RPS act́uan simult́aneamente, la principal acción del entorno es acelerar la

transformacíon de las galaxias satélites de la secuencia azul a la roja.

La Figura 5.10 muestra el diagrama color-masa estelar para los ćumulos G15,

en el cual se marcan las galaxias según su actividad de formación estelar. Las

galaxias se dividen en activas o pasivas según su SFR especı́fica (specific SFR,

SSFR), que es la SFR dividida por la masa estelar de la galaxia.Una galaxia se

define como pasiva si su SSFR es menor que el siguiente corte,

log SSFR = −10 + 0,094(Mr − 5 log h+ 15) (5.2)

(Weinmann et al. 2006) dondeMr es la magnitud absoluta en la bandar del SDSS.

En la Figura 5.10 se aprecia claramente la relación entre SSFR y color, siendo las

galaxias de la secuencia roja predominantemente pasivas. Endicha figura se indi-

ca tambíen el camino evolutivo que siguen las diferentes galaxias enlos modelos.

Las galaxias centrales, o los satélites que han ingresado recientemente al cúmulo,

inicialmente forman parte de la secuencia azul. Cuando las galaxias azules alcan-

zan una masa estelar del orden de 1010 h−1M⊙, el feedback por AGN suprime

eficientemente el enfriamiento del gas, y las galaxias pasana la secuencia roja.

En el extremo ḿas masivo de la CMR de galaxias rojas predominan las galaxias

de tipo temprano, que crecen a través de fusiones (e.g. Jiménez et al. 2011). Por

otra parte, las galaxias satélites migran de la secuencia azul a la roja siguiendo

una trayectoria evolutiva en el diagrama color-magnitud perpendicular a la evolu-

ción de las centrales. El principal efecto de RPS, combinado conestrangulacíon,

sobre la evolucíon de los sat́elites es acelerar su paso a la secuencia roja, despo-

blando la regíon intermedia del diagrama (Figura 5.10, abajo). Nótese tambíen la

separacíon bien marcada entre galaxias activas y pasivas en el diagrama para el

modeloSAG, la cual se hace ḿas difusa para el caso deSAGRP. Asimismo, en

esteúltimo modelo la efectiva remoción del gas en satélites hace que las galaxias
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Figura 5.9: Color medio de las secuencias roja y azul para los cúmulos G14 (arriba)
y G15 (abajo). Las lı́neas continuas indican resultados para el modeloSAGRP, y las
lı́neas de rayas para el modeloSAG.
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Figura 5.10: Diagrama color-masa estelar para las galaxias de los cúmulos G15
a z = 0, para el modeloSAG (arriba) y el modeloSAGRP (abajo). Las galaxias iden-
tificadas como pasivas o activas según su SFR, de acuerdo con el corte dado por la
ecuacíon (5.2), se indican con color rojo y azul, respectivamente. Las flechasindican
las trayectorias evolutivas tı́picas seguidas por las galaxias en cada región del diagra-
ma. En el panel inferior, se marcan las regiones en donde la evolución de las galaxias
es influida predominantemente por el entorno o por la acción de fusiones y AGN.
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Figura 5.11:Fraccíon acumulada, respecto al total, de galaxias satélites con una frac-
ción dada de gas frı́o,Mcold/(Mcold+Mstellar), az = 0. Las ĺıneas continuas muestran
resultados para el modeloSAGRP, y las ĺıneas de rayas corresponden al modeloSAG.
Los resultados para los cúmulos G15 y G14 se muestran con color rojo y azul, res-
pectivamente. Al igual que para la Figura 5.7, se seleccionan todas las galaxias con
Mstellar≥ 109 h−1M⊙ dentro de 2rvir de los ćumulos.

comiencen a ser pasivas a colores más azules. Los resultados de nuestro modelo

est́an en acuerdo con observaciones recientes de Iovino et al. (2010), quienes a

partir de los primeros datos delsurveyzCOSMOS (Lilly et al. 2009) encuentran

que las galaxias rojas de masalog(Mstellar/h
−1M⊙) ≥ 10,8 ya se observan en su

lugar en la secuencia roja az = 1 y no exhiben ninguna fuerte dependencia con el

entorno, mientras que para galaxias de masas menores Iovinoet al. observan una

poblacíon de galaxias con signos de estar afectada por procesos dependientes del

entorno, los cuales empezarı́an a manifestarse az ≃ 1.

Aún cuando el efecto de RPS es muy notorio sobre el contenido de gas, el mis-

mo es relativamente moderado sobre los colores de las galaxias. Esto se debe a que

la RP alcanza valores capaces de remover el gas frı́o y denso de los discos sólo en

los halos ḿas masivos o en los centros de halos menores, y predomina haciaz < 1,
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mientras que el efecto de estrangulación act́ua en todos los halos y para todoz. En

consecuencia, las galaxias simuladas de cúmulos ya son relativamente pobres en

gas y con baja SFR para cuando son afectadas por RPS. La Figura 5.11 muestra la

fracción acumulada respecto al total de galaxias satélites con una fracción de gas

frı́o, fgas ≡ Mcold/(Mcold + Mstellar), menor o igual a un dado valor. Se muestran

resultados paraz = 0 en los ćumulos G14 (ĺıneas azules) y G15 (lı́neas rojas),

y los resultados de los modelosSAG y SAGRPse muestran con lı́neas de rayas

y continuas, respectivamente. Se ve claramente de los resultados para el modelo

SAG que el efecto de estrangulación por śı sólo ya causa que∼70 por ciento de

las galaxias satélites en los ćumulos tenga fracciones de gas frı́o del orden de tan

sólo 10 por ciento o menos, independientemente de la masa del cúmulo. Por otra

parte, ńotese que la inclusión de RPS aumenta la dependencia de las fracciones

mostradas con la masa del cúmulo. EnSAG, la fraccíon de galaxias confgas≤ 0,3

aumenta de 0,81 en los cúmulos G14 a 0,83 en los cúmulos G15, mientras que

para el modeloSAGRP las fracciones respectivas son 0,87 y 0,91. Además, las

curvas para ambos modelos se hacen prácticamente id́enticas parafgas ≃ 0,7 en

SAG, pero enSAGRPesto sucede para una fracción mayor,fgas≃ 0,9.

Aún cuando los colores medios de las secuencias de galaxias estén en acuerdo

con lo observado, ambos modelos,SAG y SAGRP, sufren de un exceso de gala-

xias rojas en pŕacticamente todo el rango de masas estelares, tal como se aprecia

de la comparación entre fracciones de galaxias en la secuencia roja obtenidas de

las simulaciones y las observaciones, seleccionando para comparar los datos del

entorno de mayor densidad en Baldry et al. (2006) (Figura 5.12)2. Esto es una

caracteŕıstica coḿun en los modelos semianalı́ticos actuales (ver e.g. Weinmann

et al. 2006). Adicionalmente, la Figura 5.12 muestra los resultados obtenidos mo-

dificando la prescripción para la formación estelar enSAG dada por (2.13) con el

siguiente criterio (Croton et al. 2006): no hay formación estelar por debajo de una

2Es necesario aclarar que Baldry et al. (2006) seleccionan galaxias definiendo el entorno a
partir de la distancia a la quinta galaxia vecina con luminosidad por encima de un cierto lı́mite;
esto hace que su muestra de mayor densidad no corresponda puramente a galaxias de cúmulos,
ya que en las regiones centrales de entornos menos densos es posible obtener valores de densidad
similares. Empleamos los resultados de Baldry et al. (2006)ya que al estar basados en el SDSS
poseen una buena estadı́stica, y a falta de una muestra completa de galaxias de cúmulos que cubra
el mismo rango de masas estelares.
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Figura 5.12: Fracciones de galaxias rojas como función de la masa estelar para ga-
laxias en todos los ćumulos simulados. Los distintos tipos de lı́neas corresponden a
resultados de los modelosSAG y SAGRP, obtenidos considerando dos diferentes pres-
cripciones para la formación estelar. Las barras de error indican la dispersión 1σ entre
los valores para distintos cúmulos. Los śımbolos con barras de error representan los
datos para el entorno de mayor densidad en el trabajo de Baldry et al. (2006).
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densidad superficial crı́tica de gas fŕıo, que corresponde a una masa crı́tica de

Mcrit = 3,8× 109
(

Vvir

200 km s−1

) (

Rdisc

10 kpc

)

M⊙, (5.3)

con lo que la SFR se modifica según

dMstellar

dt
= α

Mcold −Mcrit

tdyn
. (5.4)

En la Figura 5.12, los modelos con y sin RPS que emplean esta prescripcíon para

la formacíon estelar están indicados comoSF model 2, mientras que la prescrip-

ción original (2.13) se indica comoSF model 1. Croton et al. (2006) proponen esta

modificacíon baśandose en las observaciones de Kennicutt (1998). La SFR reduci-

da que resulta de dicho modelo da lugar a galaxias más ricas en gas; sin embargo,

las fracciones de galaxias en la secuencia roja resultan aún mayores, conduciendo

a una mayor diferencia con las observaciones que la obtenidaal utilizar (2.13).

Como hemos visto, los colores de las galaxias están determinados principal-

mente por el efecto de estrangulación, por lo cual se ha considerado que la hipóte-

sis en la que se basa dicho efecto podrı́a no ser correcta. McCarthy et al. (2008) y

Font et al. (2008) han propuesto una alternativa para el tratamiento del halo de gas

caliente de un satélite cuandóeste cae dentro de un grupo mayor, en la cual este

gas podŕıa ser removido en forma gradual por acción de RPS en vez de ser remo-

vido en forma inmediata como ocurre durante el proceso de estrangulacíon. Si el

sat́elite retiene algo de su halo de gas caliente durante un tiempo, puede continuar

incrementando su reservorio de gas frı́o por enfriamiento radiativo y prolongar su

formacíon estelar, resultando en galaxias con colores más azules. En consecuen-

cia, el problema de los colores de las galaxias podrı́a resolverse extendiendo el

modelo de RPS que hemos descripto hasta aquı́, considerando la acción de este

proceso en dos etapas. En primer lugar, el halo de gas caliente es removido gra-

dualmente, y cuando dicho proceso es completado el disco de gas fŕıo comienza

a verse afectado. En el Capı́tulo 7 describimos ćomo incorporamos dicho proceso

en el modelo, tomando como punto de partida nuestra nueva implementacíon, y

los resultados obtenidos.
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Caṕıtulo 6

Ajustes a los perfiles de RP en

grupos y cúmulos de galaxias

RPS no es un proceso que ocurra con exclusividad en los cúmulos de galaxias.

El escenario de preprocesado (e.g. Fujita 2004; Mihos 2004;Cortese et al. 2006)

postula que los efectos del entorno (ya sea RPS o las interacciones entre pares de

galaxias) pueden comenzar a actuar en los progenitores de los ćumulos, sistemas

con masas del orden de 1013 h−1M⊙. Los resultados recientes de Rasmussen, Pon-

man, & Mulchaey (2006) y Rasmussen et al. (2008) presentan evidencia en este

sentido. Incluso en grupos más pequẽnos, las galaxias enanas satélites de gala-

xias gigantes pueden ver su evolución fuertemente afectada por RPS (Mayer et al.

2006; McConnachie et al. 2007; Mastropietro et al. 2009; Grcevich & Putman

2009).

La implementacíon de RPS dentro del modelo hı́brido de formacíon de gala-

xias que presentamos en este trabajo nos permite calcular laRP de una manera

consistente con la dinámica del gas en las simulaciones subyacentes. De esta ma-

nera no se necesita introducir parámetros libres adicionales al modelo, y hemos

mostrado que el uso de aproximaciones analı́ticas sobreestima considerablemen-

te la RP ambiente (Capı́tulo 5). Si bien nuestro nuevo ḿetodo no est́a atado a la

técnica de SPH (serı́a inmediato adaptarlo a simulaciones realizadas con un códi-

go euleriano basado en una grilla, por ejemplo, reemplazando part́ıculas vecinas

por celdas vecinas), sı́ depende de que las simulaciones subyacentes incluyan la
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fı́sica del gas adeḿas de la de DM. Debido al elevado poder de cómputo reque-

rido para realizar una simulación cosmoĺogica incluyendo tanto bariones como

DM, los modelos semianalı́ticos basados en simulaciones sólo de DM tales como

la simulacíon Millennium Run (Springel et al. 2005) o en el formalismo EPS(e.g.

Sheth & Tormen 2002; Cole et al. 2008; Neistein et al. 2010) continúan siendo po-

pulares. Por esta razón, es de inteŕes evaluar si es posible utilizar nuestro método

RP-PG para determinar prescripciones analı́ticas para la RP experimentada por

galaxias sat́elites, que provean una buena representación de nuestros resultados

basados en simulaciones hidrodinámicas no radiativas y que puedan ser emplea-

das por modelos que no incluyan la fı́sica del gas.

En el presente capı́tulo empleamos el ḿetodo RP-PG para determinar la RP

como funcíon de la distancia al centro para halos en un rango más amplio de masas

que el analizado en el Capı́tulo 5, desde grupos pequeños conMvir ≃ 1012 h−1M⊙

hasta los ćumulos masivos considerados en capı́tulos anteriores. Mostramos que

los perfiles combinados de los halos pueden ser descriptos mediante perfilesβ

(Cavaliere & Fusco-Femiano 1976), cuyos parámetros dependen del redshift y de

la masa virial del halo (Tecce et al. 2011a). Los ajustes que encontramos pue-

den ser empleados directamente en modelos semianalı́ticos que est́en basados en

simulaciones que sólo incluyan DM.

6.1. Construccíon de los perfiles de RP

Para estimar la RP ejercida por el medio intergaláctico sobre las galaxias

sat́elites nos basamos en el modeloSAGRP. A partir del mismo, obtenemos los

perfiles radiales de RP de manera análoga a como se construyó el perfil radial

mostrado en la Figura 5.1, sólo que ahora seleccionamos todos los halosFOF de

las simulaciones cuya masa virial sealogM ≡ log(Mvirh/M⊙) ≥ 12,5. Esta se-

lección se hace sobre las 67 salidas de las simulaciones comprendidas en el rango

0 ≤ z ≤ 3. Cada uno de los halosFOFaśı seleccionados están resueltos con ḿas

de 1000 partı́culas de DM. En halos ḿas pequẽnos los valores de RP son despre-

ciables, por lo cual no los tendremos en cuenta en el presenteańalisis. El ńumero

total de halosFOFseleccionados crece continuamente a partir deNgr = 29 enz = 3

hasta alcanzar un ḿaximo de 155 halos enz ≃ 0,5. A continuacíon el ńumero de
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halos decrece hasta un valor final deNgr = 114 az = 0 (ver Figura 6.1).

En el Caṕıtulo 5 mostramos que la RP media ejercida sobre las galaxias satéli-

tes se incrementa con la masa del cúmulo, y a medida quez disminuye. Por lo tan-

to, dividimos la muestra de halos en 10 intervalos de logaritmo de masa, en el ran-

go 12,5≤ logM < 15,35. El ancho de los intervalos es de∆ logM = 0,5 y los in-

tervalos se superponen en medio ancho del intervalo, esto es, 12,5≤ logM < 13,

12,75≤ logM < 13,25 y aśı sucesivamente. De esta manera obtenemos puntos

adicionales para determinar la dependencia con respecto a la masa, en un pro-

cedimiento que se asemeja a un promedio móvil (de peŕıodo corto). Para cada

intervalo de masa construimos un perfil medio de RP versus distancia al centro

del halo, combinando los datos de todas las galaxias ubicadas dentro del radio

virial correspondiente. Las distancias de las galaxias se escalan dividiendo por el

radio virial de su halo anfitrión, y finalmente se determina la mediana de RP en

intervalos de 0,1r/rvir.

Para determinar si la forma de los perfiles de RP obtenidos depende de la ma-

sa virial y/o del redshift, los renormalizamos a su valor enxN ≡ rN/rvir = 0,15.

Para los halos menos masivos, esto es equivalente a 6 veces lalongitud de sua-

vizado gravitacional empleada en las simulaciones hidrodinámicas subyacentes

(ver Seccíon 2.2). A modo de ejemplo, la Figura 6.2 muestra los perfiles combi-

nados determinados para cuatro de los intervalos de masa considerados, az = 1

(panel superior) y az = 0 (panel inferior). Como puede verse, los perfiles de RP

combinados muestran diferentes pendientes para diferentes rangos de masa y para

diferentesépocas. El gradiente de RP es más pronunciado en los cúmulos ḿas

masivos, donde la RP enr = rvir es∼ 1 por ciento del valor enxN . En los ha-

los menos masivos, la RP enrvir es∼ 10 por ciento del valor central. También

encontramos, para una dada masa de halo, una dependencia conel redshift de la

normalizacíon de los valores de RP. Por ejemplo, el valor medio de RP enxN vaŕıa

de∼ 1,8× 10−10 h2 dyn cm−2 enz = 1 a∼ 4,7× 10−10 h2 dyn cm−2 az = 0 para

halos con 14,75≤ logM < 15,35, y vaŕıa de∼ 2,1× 10−12 h2 dyn cm−2 enz = 1

hasta∼ 4,6 × 10−12 h2 dyn cm−2 a z = 0 para halos con 12,5≤ logM < 13.

Estas tendencias sugieren la necesidad de adoptar una función de ajuste que tenga

por lo menos dos parámetros, normalización y pendiente, ambas dependiendo de

la masa virial del halo y del redshift.
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Figura 6.1: (Arriba) Distribucíon de masas de los halos de DM seleccionados, pa-
ra distintos redshifts. (Abajo) Evolución con el redshift del ńumero 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, paraz = 1 (arriba) yz = 0 (abajo). Cada perfil está normalizado a su
valor enr/rvir = 0,15, que para los halos menos masivos es equivalente a 6 veces la
longitud de suavizado gravitacional empleada en las simulaciones hidrodinámicas.
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6.2. Formas funcionales para los perfiles de RP

Para obtener un ajuste a los perfiles combinados de RP obtenidos para cada

salida de las simulaciones en los distintos rangos de masa considerados, probamos

con tres distintas funciones analı́ticas:

1. Una ley de potencias,

Pram ∝ (r/rPs )
−α. (6.1)

2. Un perfil de tipo NFW,

Pram ∝ (r/rNs )
−1

[

1 + (r/rNs )
]−2

. (6.2)

3. Un perfilβ, usado coḿunmente para describir los perfiles de densidad del

ICM en ćumulos de galaxias,

Pram ∝
[

1 + (r/rBs )
2
]−3β/2

. (6.3)

En las relaciones anterioresrPs , rNs y rBs son los radios de escala respectivos.

Cuando se usa el perfilβ para describir perfiles de ICM, se suele fijar el valor del

exponente enβ = 2/3. En nuestro caso, determinamos los ajustes tanto con un

modeloβ con este parámetro fijo como con un modeloβ para el cual permitimos

variar al exponente. Nos referiremos a estos modelos comoβ fijo y β completo,

respectivamente.

En cada uno de los intervalos de masa y para cada redshift correspondiente

a las salidas de las simulaciones consideradas, determinamos los paŕametros que

proveen el mejor ajuste mediante modelos de la forma (6.1), (6.2) y (6.3) (en este

último caso, tanto para el modeloβ fijo como para el modeloβ completo). Los

ajustes se llevan a cabo usando la técnica de Levenberg-Marquardt para resolver

el problema de ḿınimos cuadrados (Markwardt 2009). Para cada ajuste calcula-

mos el estimador chi-cuadrado. Los resultados se grafican enla Figura 6.3 como

función del factor de expansión cosmoĺogicoaexp = 1/(1 + z), para tres rangos

de masa elegidos como ejemplo. Para que la comparación sea ḿas sencilla, los

valores deχ2 en la Figura 6.3 han sido todos normalizados al valor promedio ob-
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Figura 6.3: Estimador chi-cuadrado de bondad del ajuste como función del factor
de expansíon cosmoĺogico aexp para los cuatro modelos analı́ticos considerados:β
completo (ćırculos azules), NFW (cuadrados rojos), ley de potencias (cruces verdes)
y β fijo (rombos violetas), y para tres rangos de masa seleccionados como ejemplo:
14,75≤ logMvir < 15,35 (arriba), 13,75≤ logMvir < 14,25 (centro) y 12,75≤
logMvir < 13,25 (abajo).
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Figura 6.4: Evolución temporal de los parámetros de mejor ajuste para el modeloβ
completo, para halos de masa 13≤ logM < 13,5: logaritmo del valor centralP0

(arriba), radio de escalars/rvir (centro) y exponenteβ (abajo). Las ĺıneas de rayas
indican ajustes por regresión lineal de la formaA+B(aexp− 0,25) a los paŕametros
correspondientes.
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Figura 6.5: Valores de los parámetros obtenidos del ajuste de la evolución tempo-
ral de los paŕametros de mejor ajuste de la formaA + B(aexp − 0,25) al modeloβ
completo (6.4), graficados como función de la masa virial del halo:logP0 (paneles
superiores),rs/rvir (centro) yβ (paneles inferiores). Los paneles a la izquierda y a la
derecha muestran los valores para los coeficientes correspondientesA y B, respecti-
vamente. En todos los casos, la dependencia de los coeficientes con la masadel halo
se puede ajustar nuevamente con regresiones lineales de la formaa+b(logM−12,0),
indicadas con lı́neas de rayas.

tenido para el modeloβ completo, el cual, como puede verse claramente en la

figura, provee el mejor ajuste para todo tiempo y en todo rangode masa. En con-

secuencia, proponemos como modelo para los perfiles de RP determinados con

el método RP-PG, un modeloβ completo (6.3) con un valor centralP0, radio de

escalars y exponenteβ, todos dependientes de la masa virial y del redshift,

Pram(M, z) = P0(M, z)

[

1 +

(

r

rs(M, z)

)2
]

3

2
β(M,z)

. (6.4)

El paso siguiente es determinar cómo los paŕametros del modelo representa-

do por (6.4) dependen de la masa del halo y del redshift. Para esto graficamos,

en cada intervalo de masa, los valores de los parámetros del mejor ajuste, como
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función deaexp. Haciendo esto encontramos que, para todos los rangos de masa

considerados, la evolución de los paŕametros del mejor ajuste puede aproximarse

mediante una regresión lineal. A modo de ejemplo, la Figura 6.4 muestra la evo-

lución con el factor de expansión deP0, rs y β obtenidos para halos con masas en

el rango 13≤ logM < 13,5.

La ordenada al origen y la pendiente de los ajustes lineales cambian para los

diferentes intervalos de masa. Por lo tanto, proponemos unadependencia para los

paŕametros del modelo de la siguiente forma:

log

(

P0

10−12h2dyn cm−2

)

= AP + BP (aexp− 0,25), (6.5a)

rs
rvir

= Ar + Br(aexp− 0,25), (6.5b)

β = Aβ + Bβ(aexp− 0,25), (6.5c)

donde los coeficientesA y B dependen todos, en principio, de la masa virial del

halo. Elegimos expresar los valores de RP en unidades de 10−12 h2 dyn cm−2 (la

RP d́ebil de Roediger & Br̈uggen 2006, ver p. 89) ya que la RP en las regiones

centrales de los grupos más pequẽnos considerados es de ese orden.

Los coeficientes de los ajustes lineales (6.5) correspondientes a cada rango de

masa virial se muestran en la Figura 6.5. En todos los casos, la dependencia de

los coeficientesA y B con la masa virial se puede ajustar nuevamente mediante

una regresíon lineal, elegida de la formaa + b(logM − 12,0). Combinando las

dependencias con el redshift y con la masa, obtenemos finalmente las siguientes

expresiones para los coeficientes de (6.5):

AP = (−0,8± 0,1) + (1,2± 0,1)(logM − 12), (6.6a)

BP = (1,2± 0,2) + (−0,4± 0,1)(logM − 12), (6.6b)

Ar = (0,59± 0,03) + (−0,14± 0,02)(logM − 12), (6.6c)

Br = (−0,44± 0,06) + (0,12± 0,04)(logM − 12), (6.6d)

Aβ = 0,92± 0,08, (6.6e)

Bβ = −0,4± 0,1. (6.6f)
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Figura 6.6: Fraccíon de galaxias con masa estelar≥ 109 h−1M⊙ que han perdido
completamente su gas frı́o como funcíon de la distancia al centro del halo, para tres
modelos diferentes:SAGRP, que determina la RP mediante el método de partı́culas
de gas (ĺıneas continuas),SAGRP-A, que calcula la RP mediante una aproximación
anaĺıtica (ĺıneas de puntos), ySAGRP-F, que usa las f́ormulas de ajuste determinadas
en el presente capı́tulo (lı́neas de rayas). Las barras de error muestran los errores 1σ
para el modeloSAGRP.
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A modo de ilustracíon del potencial de nuestro modelo, realizamos una versión

modificada deSAGRP, a la que nos referiremos comoSAGRP-F, en la cual reem-

plazamos el ćalculo de RP basado en el método RP-PG por las fórmulas de ajuste

determinadas en este capı́tulo. EnSAGRP-F, como aproximacíon, fijamos la RP

igual a cero para todas las galaxias az > 3, y dez = 3 en adelante determinamos,

para cada galaxia satélite, la distancia a la galaxia central de su halo y la RP co-

rrespondiente usando (6.4), (6.5) y (6.6). Los resultados obtenidos deSAGRP-Fse

comparan con los que obtuvimos paraSAGRPy SAGRP-A(ver Seccíon 5.2.2).

La Figura 6.6 muestra la fracción fno-gasde galaxias satélites completamente

desprovistas de gas en función de la distancia al centro del halo, para los mode-

los SAGRP(lı́neas continuas),SAGRP-A(lı́neas de puntos) ySAGRP-F(lı́neas de

rayas). Al igual que en la Figura 5.7, se seleccionan las galaxias con masa estelar

≥ 109 h−1M⊙. Los resultados se muestran agrupando las masas de halos en tres

intervalos separados, y paraz = 1 (rojo),z = 0,5 (azul) yz = 0 (negro).

Como se mostŕo en el Caṕıtulo 5, calcular la RP usando una aproximación

anaĺıtica provee un buen ajuste para los cúmulos ḿas masivos az ∼ 0, pero so-

breestima la RP de manera importante paraz > 0. Por otra parte, la Figura 6.6

muestra claramente que nuestras fórmulas de ajuste proveen un excelente acuerdo

con los resultados de la estimación autoconsistente de RP del modeloSAGRP, re-

produciendo la pendiente y la evolución de las fracciones en todos los rangos de

masa y en todas laśepocas consideradas. Para los dos rangos más masivos (panel

superior y central en la Figura 6.6), el modeloSAGRP-Fpareciera subestimar sis-

temáticamente la RP; sin embargo, la diferencia está dentro de los errores 1σ para

los modelos.

En nuestras f́ormulas de ajuste a los perfiles de RP, dadas por (6.4), (6.5)

y (6.6), notamos que mientras que el valor centralP0 y el radio de escalars de-

penden tanto de la masa virial como del redshift, el exponente β depende śolo

del tiempo. Esto lo verificamos corriendo varias versiones diferentes deSAGRP-F,

incluyendo en las ecuaciones (6.6e) y (6.6f) un término dependiente de la masa

similar a los de las relaciones para los otros parámetros, variando los coeficien-

tesbAβ
y bBβ

(ver Figura 6.5) dentro del rango de error para los mismos. Entodos

los casos, encontramos que la menor diferencia entreSAGRPy SAGRP-Fse obtie-

ne cuandoβ se supone independiente deMvir.
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Caṕıtulo 7

Regulacíon por RPS de la acrecíon

de gas en galaxias satélites

Los resultados presentados en el Capı́tulo 5 sobre las fracciones de galaxias en

la secuencia roja muestran un problema común a los modelos semianalı́ticos de

formacíon de galaxias actuales: las fracciones de galaxias satélites en la secuencia

roja resultan demasiado altas comparadas con los datos observacionales del SDSS

(e.g. Weinmann et al. 2006; Kimm et al. 2009). Aún en un modelo sin RPS, las

galaxias en ćumulos poseen fracciones de gas mucho más bajas que las galaxias

de campo y en consecuencia sus SFRs son mucho menores.

Desde el trabajo original de Larson et al. (1980), quienes introdujeron el con-

cepto de estrangulación en el contexto de explicar la transformación de galaxias

espirales en lenticulares, numerosos trabajos teóricos y observacionales han inves-

tigado la evolucíon de los halos de gas caliente de las galaxias (e.g. Sellwood&

Carlberg 1984; Couch et al. 1998; Dressler et al. 1999; Balogh etal. 1999, 2000,

2004; Bekki, Couch, & Shioya 2002). Aunque el escenario de estrangulacíon pue-

de explicar la presencia de galaxias de disco pasivas en cúmulos a alto redshift,

aún no est́a claro ćomo act́ua ni qúe tan efectivo es realmente este proceso en

distintos entornos. Es muy probable que la remoción de gas no sea instantánea:

observaciones recientes encuentran emisión extendida en rayos X alrededor de

galaxias en grupos (e.g. Jeltema, Binder, & Mulchaey 2008) e incluso en ćumulos

(e.g. Sun et al. 2007), lo que indicarı́a que dichas galaxias aún retienen parte de su
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halo de gas caliente. Basándose en dichos resultados, McCarthy et al. (2008), Font

et al. (2008, en adelante F08) y Bekki (2009) propusieron un mecanismo alterna-

tivo para el proceso de estrangulación. En lugar de remover el halo de gas caliente

inmediatamente después de que una galaxia se convierte en satélite, el halo serı́a

removido gradualmente por acción de RPS. De esta manera, las galaxias satélites

pueden continuar alimentando durante un tiempo su reservorio de gas fŕıo a trav́es

del enfriamiento radiativo del gas en la fase caliente, prolongando el proceso de

formacíon estelar y resultando en colores más azules. Sin embargo, RPS no es

el único proceso que podrı́a afectar a los halos de gas; Weinmann et al. (2010)

proponen un escenario alternativo, en el cual el gas caliente se pierde a causa de

las fuerzas de marea debidas al potencial gravitatorio del cúmulo (tidal stripping,

TS).

En este caṕıtulo describimos ćomo adaptamos nuestra implementación de RPS

para considerar también la remocíon gradual de los halos de gas caliente de las ga-

laxias sat́elites (Tecce et al. 2011b). Nuestro enfoque se basa en el modelo de F08,

con dos diferencias importantes: en primer lugar, la RP se determina a partir de

las part́ıculas de gas de las simulaciones hidrodinámicas, y en segundo lugar, se

utilizan las part́ıculas de DM para trazar las posiciones y velocidades de las ga-

laxias sat́elites que han perdido su subestructura de materia oscura. F08 utilizan

un perfil anaĺıtico para describir el ICM, y calculan las posiciones y velocida-

des de las galaxias a partir de condiciones iniciales extraı́das de simulaciones de

N -cuerpos (Benson 2005). El método de F08 tiene la ventaja de partir de condi-

ciones iniciales consistentes con los parámetros dińamicos de fusiones de halos

enΛCDM, pero ignora los efectos de fricción dińamica para todas las galaxias

sat́elites simuladas, no sólo para las que han perdido sus subhalos.

7.1. Cálculo de la masa de gas caliente de galaxias

sat́elites

Tanto enSAG como enSAGRP, se considera que la estrangulación remueve

por completo los halos de gas caliente de las galaxias que se convierten en satéli-

tes cuando las estructuras de materia oscura que las albergan caen dentro de un
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grupo mayor, contribuyendo al reservorio de gas caliente delas galaxias centrales

de los halosFOF (Seccíon 2.3.2, ecuación 2.9). Por lo tanto, en estos modelos

se estima la masa de gas que pasa de la fase caliente a la frı́a por procesos de

enfriamiento radiativo śolo para estas galaxias centrales. La masa de gas caliente

disponible para el proceso de enfriamiento radiativo se calcula en cada salida de

la simulacíon, antes de comenzar la integración de las ecuaciones diferenciales.

Si ahora consideramos que las galaxias satélites pueden retener una masaMhot de

gas caliente, deberá restarse dicha masa del gas disponible para la galaxia central.

En consecuencia, la ecuación (2.9) se modifica de la siguiente forma:

Mhot =fbMvir −Mstellar,cen−Mcold,cen−MBH,cen

−
NFOF
∑

i=1

(Mstellar,i +Mcold,i +MBH,i,+Mhot,i) ,
(7.1)

donde ahora la sumatoria es sobre todas las galaxias satélites. Mediante este trata-

miento, cada galaxia satélite en el modelo tiene asociada una componente de gas

caliente con su respectiva masa de metales.

A continuacíon se calcula la masa de gas que sufre enfriamiento radiativo, te-

niendo en cuenta que este proceso se ve limitado por acción del feedback de AGN

en modo radio (Sección 2.3.6). El efecto neto de la acción conjunta de estos dos

procesos se calcula ahora para todas las galaxias, tanto centrales como satélites. Se

considera que todos los diferentes modos de feedback considerados en el modelo

semianaĺıtico (AGN qúasar, AGN radio y supernovas) transfieren gas y metales a

la fase caliente de la propia galaxia, en lugar de transferirlos a la componente de

gas caliente de la galaxia central, como se hace en el caso de estrangulacíon.

7.2. Remocíon del halo de gas de galaxias satélites

En nuestra nueva implementación, el halo de gas caliente de una galaxia satéli-

te es removido gradualmente por la RP ejercida por el ICM. En principio, RPS y

TS podŕıan actuar simult́aneamente, razón por la cual consideramos también un

modelo sencillo para describir esteúltimo proceso, que se basa en los resultados

obtenidos por Springel et al. (2008) para subhalos en simulaciones deN -cuerpos.
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El código se escribió de manera que cada uno de los nuevos procesos incluidos

(RPS del gas caliente, RPS del gas frı́o y 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 caracterı́stico de un subhalo son las

que describimos a continuación. El radio virial de un subhalo puede calcularse,

por analoǵıa al de un haloFOF, a partir de la ecuación (2.8),

rvir, sub =

(

3Mvir,sub

200× 4π ρcrit

)1/3

, (7.2)

dondeMvir, sub = NsubmDM es la “masa virial” de un subhalo, definida en el algo-

ritmo SUBFINDa partir del ńumeroNsub de part́ıculas de DM ligadas al subhalo y

de la masa de la partı́cula de DM en las simulaciones SPH,mDM. Si no se incluye

TS, se considera que la ecuación (7.2) define el radio exteriorrsub de un subha-

lo (usaremosMvir y rvir siempre para indicar la masa y el radio virial del halo

FOFprincipal).

Alternativamente, Springel et al. (2008) definen el radio lı́mite de un subhalo

como el radio en el cual el perfil de densidad promediado de la masa ligada cae

por debajo de 0,02ρloc, dondeρloc ≡ M ′/(4π r′ 3/3), r′ es el radio que encierra

a Mvir, sub y M ′ es la masa total no ligada contenida dentro der′. Springel et al.

encuentran que, para los subhalos en sus simulaciones, esteradio ĺımite puede

aproximarse por el radio de mareart dado por la expresión (Tormen, Diaferio, &

Syer 1998; Binney & Tremaine 2008)

rt =

[

Msub

[2− d lnM/d ln r]M(r)

]1/3

r, (7.3)

dondeMsub es la masa total del subhalo,r es la distancia desde el subhalo hasta

el centro del haloFOFanfitrión yM(r) es la masa del haloFOFcontenida en una

esfera de radior. Si consideramos el efecto de TS en nuestro modelo, suponemos



ACRECIÓN DE GAS REGULADA POR RPS 125

quersub≡ rt.

Con cualquiera de las definiciones previas, consideramos quetodo el material

más alĺa dersub est́a desligado del subhalo, y que dentro dersub el gas caliente y

la DM est́an distribuidas siguiendo un perfil de esfera isoterma,

ρ(r) =
M

4πrcr2
, (7.4)

dondeM es la masa total contenida dentro de un radio caracterı́sticorc, para ser

consistentes con lo empleado en el cálculo de la masa de gas enfriado enSAG.

Suponiendo un perfil NFW para el haloFOF(ecuacíon 2.4),

ρ(r) =
ρcrit δ0

cx (1 + cx)2
,

dondex ≡ r/rvir, cuya masa total encerrada enr est́a dada por la expresión (2.5),

M(r) = 4πρcritδ0

(rvir

c

)3
[

1

1 + cx
− 1 + ln(1 + cx)

]

,

podemos calcular la derivada dlnM/d ln r necesaria para evaluar (7.3), obser-

vando que es equivalente a calcular dlnM/d ln cx. Tomando logaritmo en ambos

lados de la expresión anterior, resulta

∂ lnM

∂ ln cx
=

∂

∂ ln cx
ln

[

1

1 + cx
− 1 + ln(1 + cx)

]

(7.5)

de donde podemos obtener

∂ lnM

∂ ln cx
=

(cx)2

(1 + cx)[(1 + cx) ln(1 + cx)− cx]
(7.6)

(ver Figura 7.1, panel superior). Usando las ecuaciones (2.5) y (7.6) en (7.3),

podemos determinar el radio de marea para cada galaxia satélite. Nótese que,

dividiendo (7.3) por (7.2), se obtiene que la relación entrert y rvir,sub depende śolo
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de las propiedades del haloFOFanfitrión y del modelo cosmológico adoptado,

rt
rvir,sub

=

[

200× 4πρcrit

3[2− d lnM/d ln r]M(r)

]1/3

r

=

[

Mvir

[2− d lnM/d ln r]M(r)

]1/3
r

rvir
.

(7.7)

En el panel inferior de la Figura 7.1 se muestran con distintos tipos de ĺıneas

los gŕaficos de la ecuación anterior para tres masas de haloFOF: 1013 h−1Mvir,

1014 h−1Mvir y 1015 h−1Mvir. Lı́neas negras muestran resultados az = 0, y para el

caso del halo de 1014 h−1Mvir, se muestran también los resultados paraz = 1 y 2

con ĺıneas verdes y rojas, respectivamente. La figura muestra claramente que, para

un dado valor der/rvir, el radio de marea es menor respecto dervir,sub cuanto me-

nor es la masa del haloFOF, y si consideramos una misma masa de halo anfitrión

vemos quert/rvir,sub aumenta con el redshift. De esto se concluye que el efecto

de TS se hace ḿas importante a medida que disminuyez, pero al rev́es que en el

caso de RPS su importancia es mayor cuanto menor es la masa del halo anfitríon.

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

Para una galaxia satélite, la masa total contenida en un radiorsat medido desde

la posicíon de dicha galaxia1 es

Mtot, sat(rsat) = Mstellar+Mcold+4π

∫ rsat

0

ρhot(r)r
2dr+4π

∫ rsat

0

ρDM(r)r
2dr, (7.8)

si rsat es lo suficientemente grande como para contener a todas las estrellas y todo

el gas fŕıo de la galaxia satélite.

Para calcular la masa de gas caliente contenido en el subhaloque es removida

por accíon de RPS seguimos el modelo de F08. Dicho modelo se basa en un

criterio similar al de GG72 pero para una geometrı́a esf́erica, determinado por

McCarthy et al. (2008) a partir del estudio de los resultados de simulaciones SPH.

El gas caliente que se encuentre más alĺa de un radiorsat seŕa removido si la RP,

1Usaremosrsat para indicar coordenadas esféricas centradas en una galaxia satélite, para dife-
renciarlo der que representa posiciones de galaxias satélites respecto del centro del haloFOF.
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Figura 7.1: (Arriba) Gŕafico de la ecuación (7.6) como funcíon de la distancia al cen-
tro del haloFOF, para distintos valores del parámetro de concentraciónc. (Abajo) Ra-
dio de mareart de un subhalo respecto de su radio virial, ecuación (7.7). Se muestran
resultados para tres masas de halos: 1013 h−1Mvir (lı́nea de puntos), 1014 h−1Mvir

(lı́neas de rayas) y 1015 h−1Mvir (lı́nea continua). Las lı́neas negras muestran resul-
tados az = 0, y para el caso del halo de 1014 h−1Mvir se muestran adicionalmente
resultados paraz = 1 (verde) yz = 2 (rojo).
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Pram ≡ ρICMv
2, excede la fuerza restauradora gravitatoria,

ρICMv
2 > αRP

GMtot,satρhot, sat

rsat
, (7.9)

dondeρhot, saty Mtot,satson la densidad del halo de gas caliente de la galaxia satélite

y su masa total encerrada enrsat, respectivamente, yαRP = 2 es una constante

geoḿetrica determinada por McCarthy et al. (2008) para reproducir los resultados

de sus simulaciones. El radio de truncamiento del halo de gascaliente,rstr,hot,

es el radio medido desde la posición de la galaxia satélite en el cual la RP es

igual a la fuerza restauradora gravitatoria. Se considera que dentro derstr,hot el

halo de gas caliente permanece intacto, y todo el gas exterior a dicho radio es

removido por accíon de RPS. La RP en la condición (7.9) se evalúa con nuestra

nueva implementación (método RP-PG).

Si usamos el perfil de esfera isoterma (7.4) para describir los perfiles de den-

sidad de los halos de gas caliente y del subhalo de DM para las galaxias sat́elites,

la ecuacíon (7.8) resulta

Mtot, sat(rsat) = Mstellar+Mcold +Mhot
rsat

rgas
+MDM

rsat

rsub
, (7.10)

dondeMDM ≡Mvir, sub, y rgases el radio que contiene toda la masa de gas caliente

Mhot que queda en el subhalo. Inicialmente se supone quergas≡ rsub, perorgaspue-

de hacerse menor quersub si la RP es lo suficientemente grande, razón por la cual

es necesario distinguir entre ambos.

Usando (7.10) en (7.9), podemos obtener

Pram =
αRPG

rstr

[

Mstellar+Mcold +

(

Mhot

rgas
+

MDM

rsub

)

rstr

]

Mhot

4π rgasr2str
, (7.11)

y definiendoxsat ≡ rsat/rvir, sub, fhalo ≡ Mhot/rgas+MDM/rsub y Mgx ≡ Mstellar+

Mcold se llega a la siguiente expresión:

fstr(xsat) ≡ x3
sat−

αRPGMhot

4πrgasr2vir, subPram

(

fhaloxsat+
Mgx

rvir, sub

)

= 0. (7.12)

Esta ecuación tiene unáunica ráız positivaxstr ≡ rstr,hot/rvir,sub. En el caso que no
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se considere TS, el efecto de RPS afectará al halo de gas caliente de la galaxia

sat́elite sixstr < 1, o sea, si el radio de truncamiento es menor al radio máximo

inicial supuesto para la distribución de gas caliente.

Si se consideran tanto RPS como TS actuando simultáneamente, se resuelve la

ecuacíon (7.12) y se compara el valor obtenido pararstr,hotcon el radio de mareart
dado por (7.7). La masa de gas caliente removida del halo estará determinada por

el proceso que resulte en el menor radio de truncamiento: sirstr,hot< rt, RPS pre-

domina por sobre TS. El halo no será afectado por ninguno de los dos procesos si

el ḿınimo entrerstr,hot y rt es mayor quersub definido por la ecuación (7.2).

En F08 los perfiles de densidad de los halos de gas caliente se modelan usando

un perfilβ (Cavaliere & Fusco-Femiano 1976),

ρ(r) = ρ0

[

1 +

(

r

rcore

)2
]−3β/2

, (7.13)

conβ = 2/3, un radio de escala fijo enrcore = 0,1rvir y una normalizacíon ρ0 que

se determina de manera tal que se obtenga la masa correcta de gas caliente dentro

dersub. Con esta elección de paŕametros, la masa de gas caliente encerrada en un

radiorsat es2

M(rsat) = 4πρ0 r
3
core

[

rsat

rcore
− arctan

(

rsat

rcore

)]

. (7.14)

Al evaluar (7.14) enrsat = rgas, se debe obtener la masa total de gas calienteMhot.

Esta restriccíon implica que la normalizaciónρ0 debe ser

ρ0 =
Mhot

4πr3core

[

rgas

rcore
− arctan

(

rgas

rcore

)]−1

. (7.15)

Teniendo todo esto en cuenta, la masa total de una galaxia satélite, ecuacíon (7.8),

resulta en este caso

Mtot,sat(rsat) = Mgx + 4πr3coreρ0

[

rsat

rcore
− arctan

(

rsat

rcore

)]

+MDM
rsat

rsub
, (7.16)

2En su modelo F08 no consideran TS, y utilizan la ecuación (7.2) como definicíon del radio
virial de los subhalos (A. Font, comunicación particular).



130 CAṔITULO 7.

suponiendo nuevamente un perfil de tipo esfera isoterma parala DM. Insertando

las ecuaciones (7.13) y (7.16) en (7.9), obtenemos que el radio de truncamiento

rstr,hot en el cual la RP iguala la fuerza restauradora gravitatoria seobtiene de la

siguiente condicíon,

Pram =
αRPG

rstr

{

Mgx + 4πr3coreρ0

[

rstr

rcore
− arctan

(

rstr

rcore

)]

+MDM
rstr

rsub

}

ρ0,hot

[

1 +

(

rstr

rcore

)2
]−1

.

(7.17)

Con la eleccíon rcore ≡ 0,1rvir,sub, tenemos querstr/rcore = 10xstr, y obtenemos

finalmente

fstr(wsat) ≡
Pramrcore

αRPGρ0
(w3

sat+ wsat)− 4πr3coreρ0(wsat− arctanwsat)

−Mgx −MDM
rcore

rsub
wsat= 0,

(7.18)

dondewsat ≡ 10xsat. Aunque esta expresión es ḿas compleja que (7.12), la forma

de ambas funciones es similar, y nuevamente la ecuación (7.18) tiene unáunica

ráız positivaxstr.

La Figura 7.2 muestra ejemplos de radios de truncamiento, obtenidos como

ráıces de las funcionesfstr(xsat). Se grafican las funciones dadas por las ecuacio-

nes (7.12) (perfil isotermo, lı́neas negras) y (7.18) (perfilβ, lı́neas grises), conside-

rando tres diferentes casos: una galaxia satélite conMgx = 6× 1010 h−1M⊙ sujeta

a RP de 10−13 h2 dyn cm−2 (lı́neas continuas finas) y 10−12 h2 dyn cm−2 (RP d́ebil,

lı́neas continuas gruesas), y una galaxia más pequẽna conMgx = 2× 1010 h−1M⊙

que experimenta RP de 10−13 h2 dyn cm−2 (lı́neas de rayas). En todos los casos, la

masa del subhalo que contiene a la galaxia satélite es tal queMgx = 0,05Mvir, sub, y

la masa de gas caliente esMhot = fb Mvir, sub, confb = 0,13. El eje horizontal corres-

ponde a radios en unidades del radio virialrvir,sub del subhalo. La figura muestra

claramente que las dos prescripciones dan resultados muy similares, si bien el ra-

dio de truncamiento obtenido suponiendo un perfilβ para el gas caliente tiende a

ser mayor que el obtenido para el perfil isotermo en el caso delogPram = −13, y
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Figura 7.2: El radio de truncamientorstr,hot del halo de gas caliente por efecto de
RPS se determina hallando laúnica ráız positiva de las ecuaciones (7.12) (perfil iso-
termo, ĺıneas negras) o (7.18) (perfilβ, lı́neas grises), según el modelo elegido pa-
ra el perfil del gas caliente contenido en los subhalos. Se muestran tres ejemplos:
una galaxia satélite con masa bariónicaMgx = 6 × 1010 h−1M⊙ que experimenta
Pram = 10−13 dyn cm−2 (lı́nea continua fina) yPram = 10−12 dyn cm−2 (lı́nea con-
tinua gruesa), y una galaxia satélite conMgx = 2 × 1010 h−1M⊙ que experimenta
Pram = 10−13 dyn cm−2 (lı́nea de rayas). El eje vertical está normalizado arbitra-
riamente, de manera de mostrar ambas funciones a la misma escala. En todos los
casos, la masa del subhalo esMgx = 0,05Mvir, sub, el radio del subhalorsub est́a de-
finido por (7.2) y la masa de gas caliente esMhot = fbMvir, sub, confb = 0,13. Las
flechas sẽnalan los radios de mareart dados por la ecuación (7.3) correspondientes
al caso de la galaxia ḿas masiva, suponiéndola contenida dentro de un haloFOF con
Mvir = 1015 h−1M⊙ y c = 5 (flecha gruesa) o un haloFOF conMvir = 1013 h−1M⊙

y c = 9 (flecha fina). En ambos casos, la galaxia se encuentra a 0,5rvir de distancia del
centro del halo.
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menor en el caso delogPram = −12.

Considerando los resultados obtenidos para subhalos cuandosuponemos que

la distribucíon del gas caliente sigue un perfil de esfera isoterma, la Figura 7.2

muestra claramente que una RP de valorlogPram = −13 tiene muy poco o

ningún efecto sobre el halo de la galaxia más masiva, ya querstr,hot es aproxi-

madamente igual al radio del subhalo. Sin embargo, si la misma galaxia experi-

mentalogPram = −12, su halo de gas caliente es removido hasta≃ 0,5rsub. La

galaxia ḿas pequẽna, como era de esperarse, es mucho más afectada. Sometida a

la accíon de una RP de valorlogPram = −13, el halo ḿas pequẽno es removido

hasta≃ 0,75rsub.

Para comparar el efecto de RPS con el de TS, las flechas en la Figura 7.2 in-

dican los radios de mareart dados por la ecuación (7.3) para el caso de la galaxia

más masiva y paraz = 0, suponíendola contenida dentro de dos halos diferentes:

uno conMvir = 1015 h−1M⊙ y c = 5 (flecha gruesa), y otro conMvir = 1013 h−1M⊙

y c = 9 (flecha fina). En ambos casos la galaxia se encuentra a una distancia

0,5rvir del centro del haloFOF. Podemos apreciar en la figura que TS prevale-

ce en el caso de la galaxia más masiva paralogPram = −13, ya querstr,hot > rt

para ambos halosFOF considerados. Sin embargo, vemos que RPS domina pa-

ra el caso delogPram = −12. Para la galaxia ḿas pequẽna, los efectos de TS y

RPS son comparables incluso en el caso de menor RP. Los resultados obtenidos

de considerar perfilesβ para el ICM, seǵun F08, son cualitativamente similares,

aunque paralogPram = −13 el radio de RPS es∼20 por ciento ḿas grande y para

logPram = −12 resulta∼50 por ciento menor.

Teniendo en cuenta los perfiles de RP que determinamos en el Capı́tulo 6,

dados por (6.4), (6.5) y (6.6), podemos obtener que para un halo FOF de masa

virial ≥ 1014 h−1M⊙ az = 0, la RP promedio enr ≃ rvir es de nivel moderado. En

consecuencia, en los cúmulos de galaxias caracterizados por masas& 1014 h−1M⊙,

RPS seŕa el efecto que domine la remoción de gas para la gran mayorı́a de las ga-

laxias.

En los halos conMvir = 1013 h−1M⊙, la RP promedio enr ≃ rvir es del or-

den de∼5 × 10−13 h2 dyn cm−2, y alcanza un nivel d́ebil enr ≃ 0,6rvir. Esto

implica que, para galaxias relativamente masivas en la periferia de dichos sis-

temas, el radio de truncamientorstr,hot seŕıa el dado por TS; sin embargo, lue-
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go del primer pasaje por el pericentro de laórbita, rstr,hot quedaŕıa determinado

por la accíon de RPS, predominante en las regiones interiores. En los halos con

Mvir ≃ 1013 h−1M⊙, la RP śolo alcanza valores de nivel débil en las regiones cen-

trales. Esto indicarı́a que TS serı́a dominante en estos sistemas, con lo cual una

masa virial del halo de∼1013 h−1M⊙ constituiŕıa una masa de transición entre el

dominio de TS y RPS como proceso responsable de la remoción de gas. Sin em-

bargo, ha de tenerse en cuenta que los halos con masas del orden de 1012 h−1M⊙

contienen t́ıpicamente unáunica galaxia conMstellar ≃ 1011 h−1M⊙, y el resto

de las galaxias dentro de dichos halos son satélites con masas estelares tı́picas

de 109 h−1M⊙ o menores. En consecuencia, nuestros resultados indican que TS

sólo podŕıa ser el mecanismo dominante de remoción de gas caliente en situa-

ciones donde la RP sea muy baja, principalmente en halos de baja masa y a alto

redshift. Nuestros resultados coinciden con el análisis de McCarthy et al. (2008).

7.2.2. Implementacíon

El ańalisis anterior nos permite entender la dependencia de los efectos de TS

y RP con respecto a las masas de las galaxias, las masas de los halos FOF en que

las mismas se encuentran y los perfiles de densidad para el gascaliente y la DM

considerados para las subestructuras que albergan a las galaxias sat́elite. A conti-

nuacíon describimos las tres formas en que se lleva a cabo la remoción gradual de

gas del halo para cada galaxia satélite en las simulaciones, suponiendo que la ma-

sa de gas y DM contenidos en las subestructuras siguen un perfil correspondiente

a una esfera isoterma. En el instante en que la galaxia se convierte en sat́elite,

hereda la masa de gas caliente que tenı́a en elúltimo paso en que fue identificada

como central, y se fija inicialmentergas= rsub = rvir,sub.

1. Si se considera sólo RPS, en cada salida de la simulación a la cual se le apli-

ca el modelo semianalı́tico, se determina la RP ambiente como se describe

en el Caṕıtulo 4, se calcularsub a partir de la ecuación (7.2) y se encuentra

el valor actualizado del radio de truncamiento para el gas caliente debido

a RPS,rstr,hot, resolviendo nuḿericamente (7.12). Luego se fijargas = rstr,hot

para ese paso de la simulación.
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2. Si śolo se considera TS, entonces en cada salida de la simulación se calcu-

la rt a partir de (7.3), y se fijargas= rsub = rt.

3. Si RPS y TS actúan simult́aneamente sobre el subhalo, entoncesrgas se ha-

ce igual al ḿınimo entrersub = rt calculado seǵun (7.3) yrstr,hot calculado

seǵun (7.12).

En cualquiera de los tres casos, si en un tiempotn el radiorgas,n es menor que en

un paso anterior,rgas,n−1, todo el gas caliente contenido entre ambos radios será re-

movido del halo. En caso contrario, se considera que los procesos destrippingson

demasiado d́ebiles como para afectar al halo, y entoncesrgas,n = rgas,n−1. La masa

de gas removida de esta manera y los metales contenidos en ella se transfieren a

la fase caliente de la galaxia central del subhalo en el que seencuentran, esto es,

en el caso de los satélites tipo 2 de galaxias tipo 1,éstos contribuyen al halo de

gas caliente de la tipo 1, y no al de la galaxia central del haloFOFprincipal.

Las simulaciones de RPS de halos de gas realizadas por Bekki (2009) mues-

tran que la presencia de un halo de gas caliente actúa como un escudo que protege

al disco de gas frı́o e impide su remoción hasta que no se completa la del gas

caliente. En consecuencia, consideramos a la remoción de gas de la galaxia como

un proceso de dos etapas. En primer lugar, la fase caliente esremovida ya sea por

RPS o por TS. Cuando el halo de gas caliente ha sido completamente removido y

el disco gaĺactico queda expuesto al efecto del ICM, comienza la remoción del gas

frı́o del disco por acción de RPS. Suponemos que estoúltimo comienza a ocurrir

cuandoMhot cae por debajo de una cierta masa mı́nima, o cuandorgasse hace del

orden del tamãno del disco,Rdisc = 3Rd. Cuando cualquiera de estas situaciones

ocurre, consideramos que la remoción del halo ha sido completada y permitimos

a la RP ambiente remover el gas frı́o, tal y como se lo describe en el Capı́tulo 4.

7.3. Resultados

Con el fin de evaluar ćomo cambian las propiedades de las galaxias simuladas

al incluir la remocíon gradual de los halos de gas caliente respecto al modelo se-

mianaĺıtico de referenciaSAG, en el que se aplica el proceso de estrangulación,
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consideramos dos modelos adicionales, con los mismos parámetros queSAG (Ta-

bla 3.1): uno en el cual los halos de gas caliente son removidos por RPS, pero no

se considera RPS para el gas frı́o (modeloSAGRP-H), y otro en el cual RPS actúa

primero sobre el gas caliente, y cuando la remoción de dicha fase se completa, se

procede a remover el gas frı́o (modeloSAGRP-HC). En estos modelos se ignora

el efecto de TS. La razón para correr el primer modelo es que F08 afirman que

RPS no alcanza a remover los halos de gas caliente por completoy que en conse-

cuencia no es necesario tener en cuenta los efectos de RPS sobre los discos de gas

frı́o.

La Figura 7.3 muestra diagramas color-magnitud az = 0 para las galaxias

pertenecientes a todos los cúmulos considerados, para los modelosSAG (izquier-

da, arriba),SAGRP (derecha, arriba),SAGRP-H (izquierda, abajo) ySAGRP-HC

(derecha, abajo). La figura muestra claramente importantesdiferencias entre los

modelos, teniendo en cuenta que los modelosSAGRP-Hy SAGRP-HCusan los

mismos paŕametros queSAG, esto es, no fueron calibrados independientemente

para reproducir observaciones particulares. Cuando se permite a los sat́elites con-

tinuar renovando su reservorio de gas frı́o mediante el enfriamiento radiativo del

gas caliente, que es gradualmente removido en los modelosSAGRP-Hy SAGRP-

HC, la secuencia roja en cúmulos desaparece por completo paraMV & −17; todas

las galaxias de baja masa en los cúmulos est́an activamente formando estrellas. Si

bien se observa que en el Universo en general la formación estelar se da princi-

palmente en galaxias de masa cada vez más baja a medida que decrece el redshift

(downsizing, Cowie et al. 1996) el modeloSAGRP-Hproduce una población de

galaxias azules que no se observa en los cúmulos.

Por otra parte, cuando consideramos el modelo completoSAGRP-HC, aún sin

calibrar, los resultados son prometedores. La forma de la distribucíon es consis-

tente con las observaciones de la distribución de colores en entornos densos, y al

igual que paraSAG la secuencia roja está presente para galaxias conMV . −17.

Sin embargo, el ńumero de galaxias en la secuencia roja ha disminuı́do; puede

verse que una fracción mayor de la población de galaxias satélites áun no ha com-

pletado su migración a la secuencia roja.

Para complementar la información provista por la Figura 7.3, en la Figura 7.4

mostramos histogramas de la distribución de colores de las galaxias simuladas
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Figura 7.3: Diagramas color-magnitud az = 0 para las galaxias en todos los cúmu-
los simulados. Se muestran resultados para cuatro modelos:SAG (arriba, izquierda),
SAGRP (arriba, derecha),SAGRP-H, un modelo en el cual los halos de gas caliente de
los sat́elites se remueven gradualmente por RPS (abajo, izquierda), ySAGRP-HC, en el
cual RPS remueve en primer lugar el gas caliente, y cuando esto se completa pasa a
afectar al disco de gas frı́o (abajo, derecha). La lı́nea de rayas muestra la separación
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),SAGRP (arriba, derecha),SAGRP-H (abajo, izquierda) ySAGRP-

HC (abajo, derecha). Los histogramas con lı́neas negras muestran la distribución de
colores para todas las galaxias en las simulaciones, y los histogramas con lı́neas rojas
muestran las galaxias a una distanciar < 2rvir de los ćumulos centrales.

en los tres modelos antes mencionados, más el modeloSAGRP. Los dos paneles

superiores de la Figura 7.4 muestran las distribuciones correspondientes aSAG y

SAGRP, los cuales, como se vio en el Capı́tulo 5, producen fracciones de galaxias

rojas demasiado altas. Puede verse en la figura que la bimodalidad de color para

la poblacíon completa de galaxias (lı́neas negras) es difı́cil de distinguir. No se

aprecia un “valle” entre el pico azul enU − V ≃ 0,4 y la secuencia roja en

U − V ≃ 1,0. Nótese tambíen ćomo, en ambos modelos, la secuencia azul es

prácticamente inexistente para galaxias a menos de 2rvir de los ćumulos (ĺıneas

rojas).

En marcado contraste con estos resultados, los paneles inferiores de la Figu-

ra 7.4 muestran ćomo la remocíon gradual de los halos de gas caliente de las

galaxias incrementan significativamente las fracciones degalaxias azules. El pico

azul, tambíen enU − V ≃ 0,4, es claramente aumentado, y se aprecia una clara
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Figura 7.5: Fraccíon de galaxias en la secuencia roja az = 0 para los cuatro modelos
considerados en este capı́tulo: SAG (lı́nea negra),SAGRP (lı́nea roja),SAGRP-H (lı́nea
azul) ySAGRP-HC(lı́nea verde). Los sı́mbolos con barras de error representan los datos
para el entorno de mayor densidad en el trabajo de Baldry et al. (2006).

separacíon entre los dos picos de la distribución. En el modeloSAGRP-Hesta bi-

modalidad ocurre también dentro del ćumulo. Cuando se considera el modelo de

dos etapas de RPS,SAGRP-HC, para la distribucion general de galaxias se obtiene

un resultado similar al deSAGRP-H, pero dentro de los cúmulos la RP actúa clara-

mente sobre los discos de gas frı́o, suprimiendo nuevamente la formación estelar

y generando una distribución de colores dentro del cúmulo con una secuencia ro-

ja dominante, ḿas en acuerdo con lo observado (e.g. Martı́nez et al. 2010). Esto

indicaŕıa que, al contrario de lo afirmado por F08, la RP en los cúmulos es lo su-

ficientemente intensa como para remover por completo los halos de gas caliente,

ya que enSAGRP-HClos discos no son afectados a menos que el halo haya des-

aparecido primero. Sin embargo, es necesario admitir que cualquier conclusíon

es preliminar, ya que en este trabajo sólo estamos comparando los cambios rela-

tivos a un modelo de referencia, sin intentar por el momento calibrar los nuevos
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modelos.

En la Figura 7.5 comparamos las fracciones de galaxias en la secuencia roja

para los ćumulos simulados que se obtienen de los cuatro modelos considerados.

Al permitir a las galaxias satélites renovar su contenido de gas frı́o, las fraccio-

nes de galaxias en la secuencia roja disminuyen notablemente. Para el caso de

SAGRP-H, el efecto es demasiado pronunciado, y las fracciones de galaxias rojas

pasan a ser demasiado bajas respecto de las observadas. EnSAGRP-H, la secuencia

roja desaparece paraMstellar < 109 h−1M⊙. Para el modeloSAGRP-HCse obtie-

ne una situación intermedia, y de hecho se reproducen las fracciones observadas

para galaxias con masas estelares en el rango 109–1010 h−1M⊙, aún sin calibrar

el modelo. Para galaxias con masas estelares mayores las fracciones de galaxias

rojas son ḿas bajas que las observadas, pero no tanto como paraSAGRP-H. Esto

puede deberse a que para dichos valores de masa estelar las galaxias empiezan a

migrar de la secuencia azul a la roja por acción de AGN (ver Figura 5.10). Los

paŕametros que regulan la actividad de AGN en todos los modelos se ajustaron en

base a un modelo en el que las galaxias son más pobres en gas. En consecuencia,

es posible que sea necesario considerar una mayor actividadde AGN para reciclar

una mayor cantidad de gas frı́o nuevamente a la fase caliente, y de esta manera

obtener un buen acuerdo con las fracciones de galaxias rojaspara el extremo ḿas

masivo de la relación.
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Caṕıtulo 8

Conclusiones

En el presente trabajo estudiamos mediante simulaciones lainfluencia del en-

torno sobre las propiedades de las galaxias, poniendo especial atencíon a la inter-

accíon entre el ICM y las distintas fases de gas de las galaxias. Se desarrolĺo un

nuevo ḿetodo para describir los efectos de la presión dińamica ejercida por el ICM

en el marco de un modelo hı́brido, que combina simulaciones hidrodinámicas cos-

mológicas no disipativas con un modelo semianalı́tico de formacíon de galaxias.

La caracteŕıstica novedosa de nuestra implementación es el hecho de que las pro-

piedades cineḿaticas y termodińamicas del ICM, responsable del efecto de RPS,

se obtienen a partir de las partı́culas de gas de las simulaciones hidrodinámicas.

Otros modelos semianalı́ticos se basan en simulaciones deN -cuerpos puramente

dinámicas y deben, por lo tanto, formular hipótesis extras para describir el ICM.

En primer lugar, describimos el ḿetodo h́ıbrido empleado, detallando tanto las

simulaciones SPH de cúmulos de galaxias como el código semianalı́tico SAG to-

mado como punto de partida para nuestra nueva implementación de RPS. A con-

tinuacíon, describimos las modificaciones necesarias para introducir dicho efecto

enSAG, a saber: una estimación detallada del tamaño de los discos galácticos, el

cálculo de las concentraciones y los parámetros de spin de los halos de DM, la

determinacíon de las propiedades del ICM a partir de las partı́culas de gas de las

simulaciones y el ćalculo de la masa de gas removida por RPS. Con este método

determinamos las distribuciones de RP en función del redshift en ćumulos de ga-

laxias, y evaluamos el efecto de RPS sobre el contenido de gas ylos colores de las
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galaxias (Tecce et al. 2010). Extendimos luego dichos resultados a un rango ḿas

amplio de masas de halos, comprendiendo halos de masas equivalentes a grupos

de galaxias, encontrando que los perfiles de RP pueden ajustarse mediante perfiles

anaĺıticos con paŕametros que dependen de la masa virial y el redshift (Tecce etal.

2011a). Finalmente, consideramos un modelo en el cual RPS, previo a afectar al

gas fŕıo del disco gaĺactico, remueve gradualmente el halo de gas caliente de una

galaxia sat́elite. De esta manera los satélites pueden continuar renovando su reser-

vorio de gas fŕıo por un cierto tiempo mediante el enfriamiento radiativo del gas

caliente, prolongando ası́ la formacíon estelar en los mismos (Tecce et al. 2011b).

En lo que sigue presentamos las conclusiones generales del trabajo.

Nuestra nueva implementación de RPS en un modelo de formación de gala-

xias se diferencia de trabajos previos (Okamoto & Nagashima2003; Lanzoni et al.

2005; BDL08) en el uso de las partı́culas de gas de la simulación SPH subyacen-

te para obtener las propiedades del ICM (método RP-PG). Los modelos previos

recurren a aproximaciones analı́ticas para calcular la densidad del ICM, y se ven

forzados a suponer que el ICM se encuentra en equilibrio hidrost́atico. Dicha su-

posicíon podŕıa no ser v́alida para todos los halos, y existe evidencia en favor de

que la dińamica turbulenta del ICM puede jugar un papel importante en laevo-

lución de los ćumulos (e.g. Sunyaev et al. 2003; Rebusco et al. 2008). Nuestro

método tiene la gran ventaja de que tiene en cuenta automáticamente la dińamica

del ICM, a trav́es de las propiedades de las partı́culas SPH, y no requiere introdu-

cir paŕametros libres adicionales (como sı́ es el caso de los modelos previos, que

necesitan dar parámetros que caractericen a los perfiles de densidad utilizados).

Los resultados obtenidos de nuestro modelo (método RP-PG) para las distri-

buciones de RP se comparan con los obtenidos a partir de una estimación anaĺıtica

equivalente a la empleada en trabajos previos, que considera un perfil de densi-

dad NFW para el gas caliente contenido en los halos de DM reescalado con la

fracción baríonica adoptada en las simulaciones (método RP-A). Analizamos la

dependencia con la distancia al centro del haloFOF y con el redshift de los va-

lores de RP dados por ambos métodos para dos conjuntos de halos de tamaños

comparables a ćumulos: uno conMvir ≃ 1014 h−1M⊙ (cúmulos G14) y otro con

Mvir ≃ 1015 h−1M⊙ (cúmulos G15). Los valores de RP obtenidos según los ḿeto-

dos RP-PG y RP-A son utilizados por el proceso de RPS implementado en el



CONCLUSIONES 143

modelo semianalı́tico, dando lugar a los modelosSAGRPy SAGRP-A, respectiva-

mente. Dichos modelos proveen una población de galaxias afectada por RPS; sus

resultados son comparados con los obtenidos del modelo estándarSAG, que no

considera RPS, de manera de evaluar el efecto de RPS sobre el contenido de gas

frı́o de las galaxias. Nuestros principales resultados son:

La RP estimada a partir del método RP-PG aumenta aproximadamente un

orden de magnitud en el centro de los cúmulos entrez = 1 y z = 0, con-

sistentemente con el incremento en la densidad del ICM, ya queel perfil de

velocidades de las galaxias respecto al ICM ya está establecido enz = 1. Los

valores medios de RP no evolucionan mucho en la periferia de los ćumu-

los (r/rvir & 1), lo que es consecuencia del comportamiento conjunto de la

densidad del ICM y las velocidades relativas. Estasúltimas se incrementan

en el tiempo, mientras que la densidad de ICM en la periferia decrece.

Las distribuciones radiales de densidad del ICM, velocidad relativa al ICM

y la RP en el ḿetodo RP-PG presentan perfiles suaves az = 0, y dichas dis-

tribuciones son muy bien descriptas por las estimaciones anaĺıticas basadas

en perfiles NFW para la densidad del ICM. Sin embargo, el acuerdo deja de

ser bueno paraz ≥ 1, en donde la forma de los perfiles de RP es similar pe-

ro los valores medios y los niveles del 5to y 95to percentil paraSAGRP-Ase

desplazan hacia valores mayores en el método RP-A. Encontramos que el

cálculo anaĺıtico sobreestima sisteḿaticamente la RP cuando se la compara

con nuestro enfoque numérico autoconsistente. La sobreestimación empeo-

ra cuando aumenta el redshift.

La distribucíon de valores de RP experimentada por galaxias satélite dentro

dervir, estimada tanto según el ḿetodo RP-PG como por el RP-A, pueden

describirse bien mediante funciones gaussianas. Los valores medios de RP

obtenidos de ambos ḿetodos son mayores para los cúmulos ḿas masivos,

una caracterı́stica que está presente a todo redshift. No obstante, la diferen-

cia entre los dos modelos se hace más grande a medida que uno considera

redshifts mayores y halos de menor masa. Esto sucede porque los perfiles

de densidad del ICM en cúmulos menos masivos, y en sus progenitores a
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alto redshift, son sistemas comparables a grupos de galaxias con masa vi-

rial ∼ 1013 − 1014 h−1 M⊙, cuyas distribuciones de ICM no están tan bien

descriptas por el perfil analı́tico NFW adoptado. En el modelo RP-A la evo-

lución de la RP media con el redshift es más suave, especialmente en el caso

de los ćumulos G14.

Para el ḿetodo RP-PG, los valores medios de la RP enz = 0 son d́ebi-

les (4,68× 10−12 h2 dyn cm−2) y moderados (3,09× 10−11 h2 dyn cm−2)

para los ćumulos G14 y G15, respectivamente. La mayor parte de las ga-

laxias sat́elite en los ćumulos masivos G15 ya está experimentando RP de

nivel moderado enz ∼ 2, y en z . 0,5 alrededor de un 20 por ciento

de las galaxias satélite experimentan niveles intensos de RP (del orden de

10−10 dyn cm−2). En el caso de los cúmulos G14, la RP mediana es entre

moderada y d́ebil paraz . 1,5, y pocas galaxias experimentan alguna vez

niveles intensos de RP. Sólo enz ∼ 1 se tiene que una fracción significativa

de los sat́elites comienzan a experimentar niveles moderados de RP.

Tomando como base nuestro método autoconsistente, encontramos que la

RPS tiene un fuerte efecto sobre el contenido de gas frı́o en ambos conjuntos

de ćumulos. Az = 0 la mayoŕıa de las galaxias (&70 por ciento) dentro

dervir est́an completamente desprovistas de su gas frı́o, a partir del cual se

forman las estrellas. Esto constituye una diferencia notable con el modelo

sin RPS, en el cual la mayorı́a de las galaxias logran retener algo de gas

frı́o. En la época presente, sólo en las regiones interiores de cúmulos de

galaxias (r < 0,5rvir) las fracciones de galaxias desprovistas de gas llegan

a ser∼40 por ciento. Observaciones de las fracciones de gas de galaxias

como funcíon de la distancia al centro del cúmulo podŕıan proveen fuertes

restricciones para los modelos.

La tasa a la cual el gas frı́o es removido de galaxias satélites depende de

la masa virial de su halo anfitrión. En nuestro nuevo modeloSAGRP, las

fracciones de galaxias desprovistas de gas para los cúmulos G14 aumenta

apreciablemente entrez = 1 y 0, mientras que para los cúmulos G15 las

fracciones en el presente están en su mayor parte establecidas ya az = 1.
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La nueva implementación de RPS introducida en este trabajo puede adaptar-

se para funcionar con cualquier clase de simulación nuḿerica cosmoĺogica que

incluya la f́ısica del gas, sin importar el esquema numérico particular utilizado

para los ćalculos hidrodińamicos. Sin embargo, los resultados especı́ficos de su

aplicacíon podŕıan depender de los detalles de la implementación nuḿerica. Por

ejemplo, el ḿetodo SPH utiliza un término de viscosidad artificial para capturar

adecuadamente choques hidrodinámicos, y esta viscosidad puede suprimir arti-

ficialmente turbulencia en el ICM (Dolag et al. 2005; Agertz etal. 2007). Las

simulaciones usadas en este trabajo incluyen la viscosidadartificial est́andar. El

uso de una formulación de baja viscosidad de SPH, o un método de grilla, puede

resultar en un nivel mayor de turbulencia en el ICM. Esto podrı́a dar lugar a que

la distribucíon de velocidades de galaxias relativas al gas se desvı́e fuertemente de

las velocidades calculadas suponiendo un ICM hidrostático.

Usando el ḿetodo RP-PG, determinamos la RP como función de la distancia al

centro del halo para grupos de galaxias con masas viriales 12,5≤ logMvir < 15,35

y para redshifts en el rango 0≤ z ≤ 3. Encontramos que los perfiles de RP obteni-

dos pueden ajustarse bien mediante modelosβ, con paŕametros que dependen de

la masa virial y el redshift de una forma simple. Las prescripciones que resultan

pueden ser aprovechadas para incluir el efecto de RPS en modelos semianalı́ticos

en los que el crecimiento de los halos de DM se determine a partir de simulaciones

cosmoĺogicas que śolo incluyan DM, o mediante el formalismo EPS.

Los resultados presentados en el Capı́tulo 6 se basan en una muestra de sis-

temas de galaxias que se extiende hacia masas menores con respecto al conjunto

de los ćumulos de galaxias analizados en el Capı́tulo 5 y los considerados por

BDL08, caracterizados por masaslogM & 14. El gradiente de RP se vuelve más

pronunciado a medida que aumenta la masa virial; en los cúmulos masivos, la RP

en las regiones centrales es∼100 veces mayor que enr = rvir, mientras que en

halos del tamãno de grupos de galaxias la RP enrvir es aproximadamente 10 por

ciento del valor central. Por otra parte, la RP en las regionesexteriores de ćumulos

conlogM = 15 es∼5× 10−12 h2 dyn cm−2 enz = 0, del mismo orden de magni-

tud que la RP experimentada por galaxias en los centros de halos conlogM = 13,5

en la mismáepoca. Usando simulaciones SPH, Roediger & Brüggen (2006) en-

cuentran que tales niveles de RP pueden remover alrededor de un cuarto de la
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masa total de gas de una galaxia espiral de masa∼2 × 1011 M⊙. Se concluye

que es muy probable que galaxias enanas de masa estelar. 109 M⊙ en grupos de

todas las masas sufran pérdida de gas por efecto de RPS, por lo menos en el Uni-

verso local, en donde los niveles de RP son mayores en todos losgrupos. Nuestros

resultados, en consecuencia, validan las conclusiones de Boselli et al. (2008) res-

pecto a que RPS es el mejor candidato para explicar la población de galaxias dSph

observada en los cúmulos.

Las fórmulas de ajuste determinadas en este trabajo se obtuvieron a partir de

simulaciones de las regiones que rodean a cúmulos de galaxias masivos. Dichas

regiones son lo suficientemente grandes como para contener una buena muestra

de grupos en el rango de masa considerado, libres de contaminación por part́ıculas

de contorno. Sin embargo, esto nos restringe a sólo unos pocos ćumulos masivos

(en el intervalo ḿas masivo śolo hay tres halos), y esto incrementa el error relativo

en los paŕametros de ajuste. Adicionalmente, como se mencionó antes, los ajus-

tes obtenidos podrı́an depender de los detalles de la implementación nuḿerica,

principalmente de ćomo se asignan posiciones y velocidades a las galaxias y cuál

esquema nuḿerico se emplea para simular la hidrodinámica. De todos modos,

considerando el estado actual del conocimiento y las hipótesis usadas habitual-

mente, nuestras fórmulas de ajuste capturan notablemente bien los efectos deRP,

dados por nuestro modelo de partı́culas de gas, sobre galaxias en diferentes masas

de halo a diferentes redshifts. En consecuencia, las fórmulas de ajuste constituyen

una mejora significativa por sobre las aproximaciones analı́ticas usadas hasta la

fecha para estimar el efecto de RPS.

Los resultados de grandes relevamientos de galaxias como elSDSS muestran

que los modelos semianalı́ticos de formacíon de galaxias actuales, si bien logran

reproducir la bimodalidad de color de la población general, producen un exceso

de galaxias en la secuencia roja rojas en un amplio rango de masas. Esto ha si-

do atribuido al efecto de estrangulación implementado en los modelos, según el

cual una galaxia pierde inmediatamente su reservorio de gascaliente tan pronto

como se convierte en satélite, y el proceso de enfriamiento radiativo se detiene.

La formacíon estelar en la galaxia afectada continúa en una escala de unos po-

cos Gyr hasta que se consume todo el gas frı́o disponible; la galaxia se vuelve

progresivamente ḿas roja a medida que su población estelar envejece.



CONCLUSIONES 147

El efecto de estrangulación fue incluido originalmente para explicar la trans-

formacíon de galaxias de tipo tardı́o en tipo temprano. Sin embargo, si bien se

lo ha considerado ya desde hace varias décadas, no se conoce con exactitud cuál

proceso f́ısico seŕıa responsable de la remoción de los halos de gas, ni cuál es

su eficiencia. Diversos autores han argumentado que el proceso responsable serı́a

RPS actuando en primer lugar sobre los halos de gas caliente y luego sobre los

discos de gas frı́o (McCarthy et al. 2008; F08; Bekki 2009), aunque otros auto-

res argumentan en favor de las fuerzas de marea debidas a la interaccíon con el

potencial global del grupo o cúmulo (Weinmann et al. 2010).

Nuestro modelo autoconsistente para el cálculo de RP en modelos de forma-

ción de galaxias constituye un excelente punto de partida parael estudio de esta

cuestíon. En el Caṕıtulo 7 presentamos una nueva modificación del ćodigo semi-

anaĺıtico empleado, en la cual el halo de gas caliente de los satélites se remueve

gradualmente ya sea por efecto de RPS o de las fuerzas de marea (Tecce et al.

2011b). El ḿetodo desarrollado para calcular la masa de gas caliente removida

por RPS se basa en el propuesto por F08, con varias diferencias:la más importan-

te es nuestra nueva implementación de RP basada en las partı́culas de gas. Por otra

parte, el modelo sencillo para TS se basa en los resultados delas simulaciones de

N -cuerpos de Springel et al. (2008). Comparando los dos posibles mecanismos

encontramos que, en los entornos más densos correspondientes a cúmulos de ga-

laxias, RPS es el efecto predominante. Sin embargo, en halosFOFde masas ḿas

bajas la situación no es tan clara, ya que en ellos la RP media es uno o dosórde-

nes de magnitud ḿas baja que en los cúmulos y TS es ḿas eficiente cuando mayor

sea el cociente entre la masa del satélite y la masa del haloFOF. A pesar de esto,

nuestros resultados indican que TS sólo seŕıa importante en condiciones en que

la RP sea muy baja. En consecuencia, nuestros resultados favorecen un escenario

en el cual el mecanismo que controla la remoción de gas de los halos galácticos

es dependiente del entorno. En los cúmulos de galaxias conM & 1014 h−1M⊙

RPS domina, y en sistemas menos masivos a alto redshift el mecanismo principal

podŕıa ser TS, aunque RPS tendrá un efecto significativo para galaxias enanas de

baja masa o para galaxias cuyasórbitas las lleven a las regiones centrales más

densas.

Todos los resultados aquı́ presentados indican la importancia de incluir proce-
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sos f́ısicos relacionados con el entorno en los modelos semianalı́ticos de forma-

ción de galaxias. La RP causada por interacción con el ICM en grupos y ćumulos

es lo suficientemente intensa como para inducir transformaciones significativas

en las propiedades de las galaxias. Sin embargo, aún queda trabajo importante

por realizar. En la presente tesis nos centramos en estudiarcómo la inclusíon del

efecto de RPS modifica las propiedades de las galaxias respecto a un modelo de

referencia. En particular, para el caso de incluir una remoción gradual del gas

contenido en los halos galácticos, si bien se reduce el exceso de galaxias rojas,

la formacíon estelar ḿas prolongada en las galaxias satélites hace que su conteni-

do en metales aumente por encima de los niveles observados. Esto indica que la

solucíon al problema de los colores requiere un estudio más sofisticado conside-

rando en detalle el complejo problema del reciclado de metales entre las distintas

fases de gas de una galaxia, y su relación con el entorno a través de procesos de

feedback por supernovas y AGNs.

Hay numerosos aspectos que pueden encararse a continuación, tomando el

modelo desarrollado en el presente trabajo como punto de partida. Varios autores

(Bekki & Couch 2003; Kronberger et al. 2008; Kapferer et al. 2009) han sugerido

que adeḿas de remover gas, la RP puede comprimir la fase molecular del ISM e

incrementar las SFRs de las galaxias afectadas. En particular, las simulaciones de

Kapferer et al. (2009) muestran una importante formación estelar que ocurre en la

cola de gas fŕıo arrancado por RPS. Cuando el gas se transforma en estrellas deja

de sufrir el efecto de RPS, por lo cual estas estrellas formadas por fuera del plano

del disco podŕıan volver a caer hacia la galaxia, si se encuentran aún dentro de

su pozo de potencial. Esta “lluvia” de estrellas con bajo momento angular podrı́a

transformar la morfoloǵıa de la galaxia, y serı́a de inteŕes cuantificar la importan-

cia de este proceso. Por otra parte, Bekki (2009) muestra que parte del halo de gas

caliente afectado por RPS que se encuentra hacia el frente de la galaxia sat́elite

(respecto a su dirección de movimiento) pierde momento angular y se apila en la

región central de la galaxia. En consecuencia, dicho gas podrı́a alterar la metali-

cidad de la componente de bulbo de la galaxia o incluso proveer el combustible

para reactivar un AGN pasivo.

El modelo desarrollado en esta tesis nos permitirá estudiar a futuro todas estas

cuestiones, contribuyendo a mejorar nuestro entendimiento acerca de la evolución
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de las galaxias en el Universo. En la década pasada, el enfoque estuvo puesto en

comprender las propiedades de la materia oscura y su evolución. En los pŕoximos

años el principal tema de estudio será la f́ısica de los bariones, en la cual queda

mucho terreno áun por explorar.
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Lista de abreviaturas

ΛCDM Modelo de materia oscura frı́a con constante cosmológica

2dFGRS Two-degree Field Galaxy Redshift Survey

AGN Active galactic nuclei, núcleos gaĺacticos activos

BH Black hole, agujero negro

CCSN Core collapse supernova, supernova de colapso de núcleo (tipos Ib/c

y II)

CDM Cold dark matter, materia oscura frı́a

CMB Cosmic microwave background, radiacíon ćosmica de fondo

CMR Colour-magnitude relation, relacíon color-magnitud

DM Dark matter, materia oscura

dSph Dwarf spheroidal galaxy, galaxia enana esferoidal

EPS Extended Press-Schechter formalism

FOF AlgoritmoFriends-Of-Friendspara identificacíon de estructura

G14 Simulaciones de cúmulos de galaxias con masa≃ 1014 h−1M⊙

G15 Simulaciones de cúmulos de galaxias con masa≃ 1015 h−1M⊙

HI Hidrógeno at́omico

ICM Intracluster medium, medio intraćumulo



152

IMF Initial mass function, función inicial de masa

ISM Interstellar medium, medio interestelar de una galaxia

LF Luminosity function, función de luminosidad

LSB Low surface brightness galaxy, galaxia con bajo brillo superficial

NFW Perfil de densidad para halos de materia oscura de Navarroet al.

(1997)

RP Ram pressure, presíon dińamica

RP-A Método que calcula la presión dińamica a partir de aproximaciones

anaĺıticas

RP-PG Ḿetodo que calcula la presión dińamica a partir de la información

provista por simulaciones hidrodinámicas

RPS Ram pressure stripping, remocíon de gas del ISM por efecto de pre-

sión dińamica

SAG Modelo semianalı́tico Semi-Analytic Galaxies

SAGRP Modelo semianalı́tico SAG que incluye el efecto de RPS, determina-

do con el ḿetodo RP-PG

SAGRP-A Modelo semianalı́tico SAG que incluye el efecto de RPS, determina-

do con el ḿetodo RP-A

SAGRP-F Modelo semianalı́tico SAG que incluye el efecto de RPS, determina-

do a partir de ajustes a los resultados del método RP-PG

SAGRP-H Modelo semianalı́tico SAG que incluye el efecto de RPS, determina-

do con el ḿetodo RP-PG,́unicamente para la fase de gas caliente

SAGRP-HC Modelo semianalı́tico SAG que incluye el efecto de RPS, determi-

nado con el ḿetodo RP-PG, tanto para el gas caliente como para el

gas fŕıo de una galaxia
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SDSS Sloan Digital Sky Survey

SFR Star formation rate, tasa de formación estelar

SPH Smoothed particle hydrodynamics, hidrodińamica con partı́culas sua-

vizada

TS Tidal stripping, remocíon de material por efecto de mareas gravita-

torias
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Nat, 368, 828



157

Bond J. R., Cole S., Efstathiou G., Kaiser N., 1991, ApJ, 379, 440

Boselli A., Boissier S., Cortese L., Gavazzi G., 2008, ApJ, 674,742

Boselli A., Boissier S., Cortese L., Gil de Paz A., Seibert M., Madore B. F., Buat

V., Martin D. C., 2006, ApJ, 651, 811

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

Boselli A., Lequeux J., Gavazzi G., 2002, A&A, 384, 33

Bower R. G., 1991, MNRAS, 248, 332

Bower R. G., Benson A. J., Malbon R., Helly J. C., Frenk C. S., Baugh C. M.,

Cole S., Lacey C. G., 2006, MNRAS, 370, 645

Bower R. G., Lucey J. R., Ellis R. S., 1992, MNRAS, 254, 601

Bravo-Alfaro H., Cayatte V., van Gorkom J. H., Balkowski C., 2000, AJ, 119, 580

Broeils A. H., Rhee M., 1997, A&A, 324, 877
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lot S., Tremonti C., Brinkmann J., 2004, MNRAS, 353, 713

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

Kenney J. D. P., van Gorkom J. H., Vollmer B., 2004, AJ, 127, 3361

Kennicutt Jr. R. C., 1983, AJ, 88, 483

—, 1998, ApJ, 498, 541

Kimm T., Somerville R. S., Yi S. K., van den Bosch F. C., Salim S., Fontanot

F., Monaco P., Mo H., Pasquali A., Rich R. M., Yang X., 2009, MNRAS, 394,

1131

Klypin A., Kravtsov A. V., Valenzuela O., Prada F., 1999, ApJ, 522, 82

Komatsu E., Seljak U., 2001, MNRAS, 327, 1353

Koopmann R. A., Haynes M. P., Catinella B., 2006, AJ, 131, 716

Koopmann R. A., Kenney J. D. P., 2004, ApJ, 613, 866

—, 2006, ApJS, 162, 97

Kormendy J., Fisher D. B., Cornell M. E., Bender R., 2009, ApJS, 182, 216

Kronberger T., Kapferer W., Ferrari C., Unterguggenberger S., Schindler S., 2008,

A&A, 481, 337

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

Lahav O., Lilje P. B., Primack J. R., Rees M. J., 1991, MNRAS, 251, 128



163

Lanzoni B., Guiderdoni B., Mamon G. A., Devriendt J., Hatton S.,2005, MNRAS,

361, 369

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

Lilly S. J., Le Brun V., Maier C., Mainieri V., Mignoli M., Scodeggio M., Zamo-

rani G., Carollo M., et al., 2009, ApJS, 184, 218
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Astrońomico

Sheth R. K., Tormen G., 2002, MNRAS, 329, 61



166

—, 2004, MNRAS, 350, 1385

Sijacki D., Springel V., Di Matteo T., Hernquist L., 2007, MNRAS, 380, 877

Solanes J. M., Manrique A., Garcı́a-Gómez C., Gonźalez-Casado G., Giovanelli
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